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Editorial

Teneis en vuestras manos el primero de los dos nimeros
que editaremos en el ano 2000, el ultimo del milenio, por
mucho que el bombardeo desde los medios de comuni-
cacién —y desde fuera de ellos— haya sido atosigante
en la direccién contraria. Aunque el asunto no es para
tomarselo demasiado en serio, como bien dice el escritor
uruguayo Eduardo Galeano en su cuento Recordando,
“...porque nuestro 2000 es el 1378 de los musulmanes,
el 5113 de los mayas y el 5761 de los judios. .. el tiempo
se burla de los limites que le inventamos para creer-
nos que él nos obedece; pero el mundo entero celebra y
teme esta frontera...”. De todos modos, feliz cambio
de digitos a todos los socios de la SEA y los mejores
deseos de parte de los editores y del Comité Editorial.

Un ano mas que no deja de traer claroscuros en
todas las dreas de la ciencia y en particular en la As-
tronomia. Entre las buenas noticias estd la puesta en
marcha de nuevas instalaciones que prometen intere-
santes resultados. Muy cercano a nosotros tenemos
el Telescopio Nazionale Galileo, en el observatorio del
Roque de los Muchachos; un poco més alejado, en Cerro
Paranal, Chile, el primer telescopio de los cuatro que
componen el Very Large Telescope (VLT) ha entrado
ya en funcionamiento y, por ultimo, el 10 de diciem-
bre de 1999 se lanzd el observatorio europeo de rayos
X, X-Ray Multi-Mirror Telescope (XMM) que ya ha
alcanzado su érbita operativa y que, a la hora de es-
cribir este editorial, se encuentra en fase de pruebas y
puesta a punto. Otra muy buena noticia es la publi-
cacién de las contribuciones presentadas en la III Re-
unién Cientifica de la SEA !. Al final del Boletin podeis
encontrar una resena acerca del libro. Esperamos que
esta publicacién tenga la continuidad que se merece en
futuras reuniones.

Desafortunadamente nada es perfecto, y hay situa-
ciones sangrantes, como por ejemplo la de los investi-
gadores pre- y postdoctorales en relacién a su disfrute
—jo peor aun, a su no disfrute!- de las prestaciones de
la Seguridad Social, tal y como hemos podido apreciar
en los mensajes de varios de estos investigadores en-
viados a la lista de discusién de correo electrénico de
la SEA. La escasez de plazas estables o de contratos de
larga duracién, frente a la gran cantidad y calidad de as-
trénomos espafioles que en los dltimos cinco o diez afios
han completado sus tesis doctorales y aun continuan en
el mundo de la investigacién con contratos o becas, es
otro de los problemas mas acuciantes. Nada de lo que
hemos citado en este parrafo parece tener una solucién
inmediata y desde el marco de la SEA ponemos sobre
la mesa estos problemas para contribuir en la medida
de lo posible a encontrar vias de escape satisfactorias.

IKluwer Academic Publishers (Volumen 263, 1-4, de Astro-
physics and Space Science)

Como veis, en esta nueva etapa del boletiin seguimos
con la ténica de ofrecer dos extensos articulos de re-
visién en cada nimero. En este caso versan sobre la
formacién de la Via Léctea y sobre enanas marrones
y planetas extrasolares. Agradecemos de verdad el es-
fuerzo invertido por los autores en dar a conocer de una
forma directa, y sin perder por ello el rigor, los temas
tratados. También presentamos una descripcién com-
pleta del proyecto VLT asi como los ya tradicionales
resumenes de las tesis doctorales.

Los editores
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Sobre las listas de la SEA

Las listas de la SEA se han ido consolidado como un
instrumento habitual de comunicacién entre los miem-
bros de la Sociedad y actualmente canalizan un trafico
notable de noticias y mensajes. Sin embargo, para man-
tener su utilidad e interés es necesario que entre todos
realizemos un esfuerzo para usarlas correctamente. Por
ello, recordamos aqui su definicién y normas de uso.

Actualmente existen dos listas de distribucién gen-
eral en la SEA:

Noticias (noticias@sea.am.ub.es) es la lista oficial
de mensajes y noticias de la SEA. La distribucién
no es automatica sino que estd supervisada por el
secretario de la SEA.

Discusién (discusion@sea.am.ub.es)es lalista abier-
ta de discusién de la SEA. Lo que se manda a esta
lista es distribuido automéaticamente sin ser someti-
do a ningun control y, por tanto, los remitentes son
los tnicos responsables de su contenido.

Actualmente la lista de discusién recibe muchos
anuncios de plazas y puestos de trabajo, lo cual nos
parece muy positivo y os animamos a seguir mandando
este tipo de informacién. Sin embargo nos permitimos
sugeriros que, a no ser que el mensaje sea de gran ur-
gencia y deba distribuirse lo mas rapido posible, man-
deis estos anuncios a la lista de noticias, reservando
la lista de discusién para intercambiar opiniones sobre
cualquier tema o para recabar informacién. De esta for-
ma, quien no esté interesado en las discusiones de esta
lista podra darse de baja y, al mismo tiempo, seguird
recibiendo este tipo de informacién a través de la lista
de noticias. Por otra parte, aprovechamos la ocasién
para recordar las normas de utilizacién de la lista de
discusidén, que hemos transcrito al final de esta seccidn.

Asimismo os recordamos que existe la posibilidad
de dar de alta otras listas de difusién mas restringida,
dedicadas a temas concretos. Este es el caso de la lista
dedicada a la elaboracion de un léxico astrondémico en
espaifiol (lexico@sea.am.ub.es). Si estais interesados
en crear una lista no dudeis en contactar con nosotros.

La comisién de informacién

NORMAS PARA UNA CORRECTA UTILIZACION

DE LA LISTA DE DISCUSION

La suscripcién a la lista de discusién estd restringi-

da a los miembros de la SEA. Si es su deseo, cada
miembro de la SEA puede darse de baja en cualquier
momento (ver més abajo). La JD de la SEA se reserva
el derecho de dar de baja de la lista a aquellos suscrip-
tores que envien mensajes ofensivos o injuriosos para
terceros.

— No enviar peticiones de baja a la lista.

Para daros de baja de la lista enviad un mensaje
a la direccién majordomo@sea.am.ub.es y en el
cuerpo del mensaje poned

unsubscribe discusion
Si hay algun problema para darse de baja contac-
tad con el administrador de la lista en
owner-discusion@sea.am.ub.es
No enviar a la lista preguntas sobre su funcionamien-
to.
En caso de dudas a este respecto, enviad un men-
saje amajordomo@sea.am.ub.es que contenga una
Unica linea con la palabra help. Si ésto no resuelve
las dudas contactad con el administrador de la lista
en owner-discusion@sea.am.ub.es.
No enviar grandes ficheros a la lista.
La distribucién de mensajes de més de 10K est4 re-
stringida. Si hay interés en hacer llegar un fichero
a los suscriptores es mejor ponerlo en un FTP
anénimo y mandar un mensaje indicando donde
encontrarlo.
Procurad incluir un “Subject” descriptivo del con-
tenido del mensaje.
Cuando se realice una consulta, procurad indicar
que os contesten por correo privado (no a la lista).
Si el tema es de interés general, podeis mandar
luego un resumen de las respuestas que os hayan
llegado.
En caso de que un tema genere un intercambio
abundante de mensajes pero que sélo sea de interés
para un grupo pequeno de suscriptores, procurad
continuar la discusién entre vosotros, al margen de
la lista.
En las respuestas a mensajes de la lista en las que
citeis parte del mensaje original, procurad poner
sélo lo imprescindible para saber de lo que se estd
hablando. No es apropiado citar un mensaje entero
para sélo decir al final “Estoy de acuerdo”.
Deben evitarse las confrontaciones personales y las
interpelaciones.
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Astronomia en Centroameérica

Desde hace algunos afios la astrénoma Maria Cristi-
na Pineda de Carias estd liderando un enorme esfuerzo
encaminado a establecer los estudios y la investigacién
en Astronomia en Centroamérica. Esta profesora de
la Universidad Nacional Auténoma de Honduras (UN-
AH) decidi6, durante su visita a la Universidad Com-
plutense en 1992 en una estancia de afio sabdtico, im-
plantar la Astronomia en los estudios de la UNAH. Sus
planes comprendian toda Centroamérica y por eso se
convocaron y realizaron las Asambleas de Astrénomos
de América Central (AAAC) y los Cursos Centroamer-
icanos de Astronomia y Astrofisica (CURCAA) auspi-
ciados por la IAU y la UNESCO.

Estos CURCAA se han ido realizando de manera
itinerante por Centroamérica y han tenido un gran éxito
de asistencia. A ellos acuden astrénomos de todo el
mundo para dictar sus clases y compartir sus experi-
encias con estudiantes y licenciados dvidos de trabajar
en este campo. Los profesores centroamericanos intere-
sados en Astronomia y aislados en sus universidades
respectivas comprendieron que la tUnica forma de con-
seguir avanzar era unirse en sus intereses. Por eso en
las AAAC se decidid crear la carrera de Astronomia y
Astrofisica en el grado de Maestria (MAA), dirigida a
licenciados en Fisica, Matem4aticas, Ingenieria o afines,
procedentes prioritariamente de los paises Centroamer-
icanos (Honduras, El Salvador, Guatemala, Nicaragua,
Costa Rica y Panamd). Con una duracién de dos
anos académicos de seis periodos de 14 semanas ca-
da uno, tiene su sede en el Observatorio Astronémico
Centroamericano de Suyapa (OACS) de la UNAH. La
Maestria estd financiada por la Organizacién de Esta-
dos Americanos (OEA) que beca a los estudiantes y
dota las plazas de profesores visitantes.

Fig. 1. Vista del Observatorio Centroamericano de Suyapa
desde la Universidad Nacional Auténoma de Honduras. El
edificio de la izquierda alberga las oficinas, sala de confer-
encias, biblioteca y sala de ordenadores

La organizacién de las clases, en la que colaboraron
algunos profesores espaioles, es diferente a los cursos
que se imparten en nuestras universidades. Para fa-
cilitar la asistencia de investigadores de todo el mundo,
cada asignatura se desarrolla durante tres o cuatro sem-
anas de curso intensivo por parte del profesor visitante.
Aparte de recibir las clases magistrales, los alumnos re-
alizan trabajos practicos de computacién, campaiias de
observacién astrondmica, reciben seminarios y confer-
encias especializadas y por ultimo desarrollan proyectos
de investigacién en un &area de su interés. También se
estdn poniendo en marcha unos cursos de Astronomia
por Internet.

Las campanas de observacién astrondémica se han
ido realizando con la ayuda de la IAU. Su financiacién
ha permitido ir adquiriendo una instrumentacién basica.
Actualmente el Observatorio Astrondémico Centroamer-
icano de Suyapa dispone de un telescopio Meade de
42 cm, un fotémetro fotoeléctrico SSP5 automatiza-
do y una cdmara CCD ST-5. El equipo es modesto,
pero con él se pretende realizar investigacién en estrel-
las variables y asteroides.

Las noticias que nos llegan de Centroamérica sue-
len estar relacionadas con catastrofes como la produci-
da por el huracdn Mitch en octubre de 1998. Por eso
no debe extranarnos que los fondos para investigacién
se reconduzcan a campos relacionados con la preven-
cién de desastres naturales y las formas de evitar, o al
menos paliar, los danos. Por eso, el proyecto de con-
struir un observatorio que albergue un telescopio de la
clase de 2 m estd de momento aparcado. Sin embargo
las condiciones de Centroamérica y en particular de al-
gunos lugares de Honduras son ventajosas. Teniendo en
cuenta que no existe ningun observatorio profesional en-
tre México y Venezuela, la localizacién de un telescopio
en esta zona geografica seria muy aconsejable. Ademaés
existen lugares como la Montafia de Celaque, a 2849 m
de altura, que son potencialmente muy adecuados.

Tal vez, después de tanto tiempo en el que vis-
itdbamos instituciones extranjeras para aprender, sea el
momento de salir fuera para ensefiar. Las personas in-
teresadas en colaborar serdn muy bienvenidas. Pueden
ponerse en contacto con Jaime Zamorano o directa-
mente con Marfa Cristina Pineda de Carfas !. Tendrén
la oportunidad de observar el cielo desde 14° de lati-
tud y de visitar un pais precioso lleno de ruinas mayas,
playas exéticas y gente maravillosa. Y ademés, y ésto es
lo importante, contribuir al desarrollo de la Astronomia
en Centroamérica.

Jaime Zamorano Calvo jaz@astrax.fis.ucm.es

IDirectora del Observatorio Astronémico Centroamericano de
Suyapa, Apartado Postal 4432, Tegucigalpa M.D.C., Honduras,
mcarias@hondutel.hn, http://www.astro.unah.hondunet.net
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El Very Large Telescope se con-
vierte en realidad

Con la entrada en funcionamiento el pasado 1 de abril
de Antu, la primera unidad del Very Large Telescope
(VLT), empez6 a producir sus primeros resultados el
gran proyecto que durante mas de una década ha con-
centrado la actividad del European Southern Obser-
vatory (ESO) y la atencién de una gran parte de la
comunidad astrondmica europea y mundial. Cuando
termine su construccién, prevista para mediados del
2001, los cuatro telescopios de 8.2 m de didmetro (Antu,
Kueyen, Melipal y Yeptin, nombres mapuches del Sol,
la Luna, la Cruz del Sur y Sirio) que componen el VLT
supondran, junto con su instrumentacién, un conjunto
de herramientas privilegiadas para la observacién as-
tronémica. En los dos anos siguientes, el desarrollo del
interferémetro VLT (VLTI) ofrecerd una combinacién
de 4rea colectora de luz y capacidad de resolucién an-
gular que convertird al VLT en una instalacién de car-
acteristicas tinicas.

Pero la promesa que ofrece el VLT ha empezado ya
a hacerse realidad y, cuando ha terminado ya el primer
semestre de observaciones cientificas en el que los as-
trénomos, principalmente europeos, han podido hacer
uso de él, puede ser un buen momento para detenerse
en una descripcién del proyecto, de su historia, de su
situacién actual y de su futuro inmediato.

La historia del VLT tiene sus raices a mediados de
los setenta, cuando diferentes desarrollos tecnolégicos
empezaron a mostrar la factibilidad de la construc-
cién de grandes telescopios con espejos segmentados o
monoliticos delgados con didmetros del orden de los diez
metros. Tras una serie de estudios preliminares desti-
nados a definir el proyecto, el Consejo Director de ESO
decidié en 1987 llevarlo adelante, consciente no sélo de
su importancia cientifica, sino también del esfuerzo tec-
nolégico que su desarrollo supondria para la industria
europea, comparable en envergadura y complejidad al
de un proyecto espacial. El concepto de cuatro telesco-
pios con espejos monoliticos de 8.2 m de didmetro con
la posibilidad de combinar coherentemente sus haces
Opticos para llevar a cabo interferometria estuvo pre-
sente desde el principio.

La seleccién del emplazamiento del VLT fue tam-
bién el resultado de un proceso largo y exhaustivo. Pese
a la excelente calidad de La Silla, donde se encuentran
los demads telescopios de ESO, pronto se puso de mani-
fiesto que para obtener el méximo rendimiento del VLT
era necesario un lugar ain mejor, con una estabilidad
atmosférica superior, un nivel medio de humedad més
bajo y una mayor proporcién anual de noches despe-
jadas. El resultado de la bisqueda de este lugar excep-
cional fue la elecciéon de Cerro Paranal, una cumbre de
2635 m de altitud en el desierto chileno de Atacama,
uno de los lugares més secos de la Tierra. La construc-
cién del VLT en Cerro Paranal se inicié en 1991.

Paralelamente a la construccién de los telescopios y
del observatorio en su conjunto, buena parte del esfuer-
zo que ha llevado a la realizacién del VLT ha consistido
en la definicidn, la seleccién y la construccién de su in-
strumentacién. Aunque algunos de estos instrumentos
han sido proyectados y construidos por ESO, la mayoria
de ellos han sido o estén siendo desarrollados por con-
sorcios entre institutos de investigacién europeos. La
disponibilidad de cuatro telescopios de caracteristicas
casi idénticas ha permitido planear algunos instrumen-
tos altamente especializados y, al mismo tiempo, con ca-
pacidades complementarias respecto a las de los demds,
prestando ademds especial atencién a su adecuacién a
las necesidades de la investigacién cientifica que el VLT
debe satisfacer. Asi, la primera generacién de instru-
mentos del VLT permitira llevar a cabo observaciones
en una gran variedad de modalidades en longitudes de
onda que van desde el ultravioleta préximo hasta el in-
frarrojo térmico. Dada su importancia, es conveniente
incluir aqui una breve descripcién de cada uno de ellos:

— FORS (cdmara y espectrégrafo de resolucién ba-
ja en el visible) son dos instrumentos casi idénticos.
El primero de ellos funciona en Antu desde abril de
1999, y el segundo, que se encuentra actualmente en
fase de pruebas en Kueyen, entrard en funcionamien-
to el préximo abril. Concebidos principalmente para la
obtencién de imagenes y espectros de objetos débiles y
con la posibilidad de llevar a cabo espectroscopia multi-
objeto, su principal campo de aplicacién es el estudio de
objetos con grandes desplazamientos al rojo y cimulos
distantes de galaxias.

— ISAAC (cdmara y espectrégrafo de resolucién
baja y media en el infrarrojo préximo) fue junto con
FORS-1 uno de los dos primeros instrumentos del VLT,
en funcionamiento desde abril de 1999. Se compone de
dos brazos principales que cubren respectivamente los
intervalos de 1 a 2.5 micras y de 3 a 5 micras. Como
FORS, ISAAC es un instrumento idéneo para el estu-
dio de objetos del universo primitivo, aunque también
encuentra amplias aplicaciones en el estudio de regiones
de formacién estelar.

— UVES (espectrégrafo echelle de alta resolucién)
serd junto con FORS-2 uno de los primeros instru-
mentos en funcionamiento en Kueyen a partir de abril.
Posee dos ramas optimizadas para la obtencién de es-
pectros en la zona violeta/azul y en la visible/roja, re-
spectivamente. Sus objetivos cientificos principales se
concentraran en el estudio detallado de atmésferas es-
telares y en el del bosque de Lyman a.

— VIMOS (cdmara y espectrégrafo multiobjeto de
gran campo en el visible) serd el primer instrumento de
Melipal, la tercera unidad del VLT. Su detector, com-
puesto de un mosaico de cuatro CCDs que cubren un
campo de visién de 15’ x 15/, y la unidad de espectro-
scopia multiobjeto, que permitird obtener espectros de
hasta 750 objetos simultdneamente en baja resolucién,
lo hardn un instrumento muy valioso para el estudio de
la estructura a gran escala del universo.

—NIRMOS (cémara y espectrégrafo multiobjeto de
gran campo en el infrarrojo préximo) es un instrumento
que complementard a VIMOS, ofreciendo prestaciones
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Fig. 1. Vista aérea reciente de Cerro Paranal, con el Océano Pacifico cubierto de nubes al fondo. El edificio con forma de arco
a la izquierda de la fotografia alberga la sala de control y los laboratorios de instrumentacién. Los cuatro unidades del VLT
son, de izquierda a derecha, Antu (ya en funcionamiento), Kueyen, Melipal y Yepin. Las estructuras parecidas a railes que
aparecen en primer término son los soportes de los dos o tres telescopios méviles auxiliares, cada uno de 1.80 m de didmetro,
que completardn el interferémetro VLTI proporcionando lineas de bases adicionales.

similares en el intervalo de 1 a 1.8 micras. Sus objetivos
cientificos son similares a los de VIMOS, permitiendo la
observacién de objetos en intervalos de desplazamiento
al rojo fuera del alcance de VIMOS. Serd uno de los
primeros instrumentos de Yeptin, la cuarta unidad del
VLT, y su entrada en funcionamiento estd prevista para
mediados del 2001.

— CONICA-NAOS (cdmara y espectrégrafo de
Fabry—Pérot de dptica adaptativa) es un instrumento
destinado a obtener imagenes en el infrarrojo préximo
(entre 1 y 2.5 micras y entre 3 y 5 micras) con una
resolucion cercana al limite de difraccién de un tele-
scopio de 8.2 m de didmetro, mediante el uso de una
estrella de guia para corregir las distorsiones del frente
de onda. Sus principales objetivos cientificos estaran
principalmente en el campo de las regiones centrales de
galaxias activas, de los discos circumestelares y de los
objetos menores del Sistema Solar. Se espera que esté
en funcionamiento a finales del 2000 en Melipal.

— FLAMES (elemento de espectroscopia multiob-

jeto mediante fibras dpticas) es un instrumento que
permitird llevar a cabo espectroscopia multiobjeto con
el espectrégrafo echelle de alta resolucién UVES o bi-
en con un segundo espectrégrafo echelle, GIRAFFE,
de resolucién intermedia. Se prevé su entrada en fun-
cionamiento en Kueyen a mediados del 2001, y sus apli-
caciones se concentrardn en el campo de las abundan-
cias quimicas en cimulos y en las poblaciones estelares
de galaxias proximas resueltas.

— VISIR (cédmara y espectrégrafo en el infrarro-
jo térmico) operard en el intervalo comprendido entre
8 y 24 micras, permitiendo la obtencién de imégenes
limitadas por difraccién y de espectros en ese interva-
lo de longitudes de onda. Entrard en funcionamiento
en Yepun a mediados del 2001, y se dedicara principal-
mente al estudio de las regiones de formacién estelar,
de discos circumestelares y de nebulosas planetarias.

— SINFONT (espectrégrafo infrarrojo de campo in-
tegral) permitird la obtencién de espectros de resolu-
cién baja e intermedia en dos dimensiones en la regiéon
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Fig. 2. Este esquema muestra los planes actuales de la instrumentacién del VLT y el VLTI, incluyendo las fechas en las que
se espera la entrada en funcionamiento de cada uno. Ademds de las cuatro unidades del VLT, los telescopios auxiliares y su
instrumentacién asociada, el esquema muestra el VLT Survey Telescope (VST) de 2.5 m de didmetro. Su dnico instrumento serd
una cdmara de gran formato, OMEGACAM, destinada a la identificacién de objetos de interés potencial para su observacién

con el VLT.

comprendida entre 1 y 2.5 micras. Serd el tercer instru-
mento de Melipal a principios del 2002, y sus principales
objetivos cientificos se encontrardn en el campo de las
regiones circumnucleares de galaxias con desplazamien-
tos al rojo bajos e intermedios.

— CRIRES (espectrégrafo echelle infrarrojo de alta
resolucién) serd probablemente el tltimo de la primera
generacion de instrumentos del VLT, previsto para el
2003. Su alta resolucion espectral y sensibilidad entre
1 y 5 micras permitird llevar a cabo estudios detallados
de la estructura cinemadtica de los nicleos activos de
galaxias y cudsares, de regiones de formacién estelar,
y posiblemente la deteccién directa y caracterizacion
atmosférica de planetas extrasolares.

Ademaés de estos instrumentos, se halla en fase de
estudio la posible instalacién de un sistema de éptica
activa mediante estrella de guia laser. Por otra parte,
se encuentran ya en desarrollo los diferentes instrumen-
tos que utilizardn el VLT como interferémetro, y entre
cuyos objetivos cientificos se pueden prever los estudios
de alta resolucién de las regiones centrales de galaxias
préximas, la deteccién directa de planetas extrasolares,

y el estudio de la estructura de las superficies estelares.

El rendimiento 6ptimo de estos instrumentos no
seria posible sin la excelente calidad éptica del VLT,
que viene determinada por dos factores esenciales: el
control de las deformaciones de la estructura mecdnica
mediante movimientos rapidos del espejo secundario, y
el control de la forma del espejo primario mediante el
andlisis continuo de la imagen de la estrella de gufa. En
efecto, resulta impresionante ver estos dos mecanismos
en accién: cuando el viento es intenso, como ocurre con
frecuencia en Paranal, la imagen de la estrella en la
pantalla del sistema de autoguiado cambia constante-
mente de posicién hasta que entra en funcionamiento el
sistema de estabilizacién de imagen, que calcula la posi-
cién idénea del espejo secundario con una frecuencia de
hasta 40 veces por segundo, eliminando practicamente
por completo las oscilaciones que el viento imparte a la
estructura del telescopio. Por otra parte, la primera im-
agen de la estrella de guia que se obtiene cada vez que
el VLT apunta a una nueva direccién del cielo muestra
claras distorsiones hasta el momento en que los 150 ac-
tuadores que determinan la forma del espejo primario
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se mueven para darle la forma adecuada, calculada a
partir del andlisis de la imagen de la estrella de guia
por parte de un dispositivo de Shack—Hartmann. El re-
sultado de este proceso es el mantenimiento permanente
de la mejor calidad de imagen posible, sin necesidad de
dedicar tiempo de observacién a operaciones tales como
el enfoque el telescopio.

Otro aspecto de gran importancia en la opti-
mizacién del rendimiento cientifico del VLT radica en el
uso del tiempo de observacién disponible, para lo que
ESO ha desarrollado extensamente el concepto de las
observaciones en modo de servicio. La finalidad prin-
cipal de este tipo de observaciones consiste en garanti-
zar que la ejecuciéon de los programas de mayor interés
cientifico tenga la prioridad mas alta, y que los pro-
gramas que necesitan condiciones de ejecucién muy ex-
igentes, que se dan durante un porcentaje pequeno del
tiempo disponible, se lleven a cabo cuando tales condi-
ciones se producen. Por esta razén, ESO ha decidido
dedicar aproximadamente el 50% del tiempo disponible
en el VLT a las observaciones en modo de servicio, 11-
evadas a cabo por los astrénomos de plantilla del ob-
servatorio. Para ello se emplean los llamados bloques
de observacién, concepto similar al empleado en ob-
servatorios espaciales, que permiten a los autores de
las propuestas definir completamente por adelantado la
configuracién del instrumento y las caracteristicas de
cada exposicidn, juntamente con las condiciones en las
que cada observacion debe llevarse a cabo. El resto de
tiempo disponible se destina a observaciones en modo
clasico, que resulta mas adecuado cuando la comple-
jidad del programa de observacién o la necesidad de
tomar decisiones sobre la marcha requiere la presencia
del propio astrénomo en la sala de control del telesco-
pio.

Con la finalidad de asegurar la utilidad de los datos
adquiridos por el VLT para el mayor nimero de investi-
gadores posible en la actualidad y en el futuro, y sigu-
iendo también en ésto el modelo de los observatorios
espaciales, ESO estd llevando a cabo un gran esfuer-
zo en la puesta a punto del archivo cientifico de los
datos del VLT, que permitird, transcurrido un periodo
de propiedad (generalmente de un afo), que cualquier
investigador tenga acceso a ellos. Ello supone no so-
lamente el archivo de cada observacién obtenida por
el telescopio, sino también el desarrollo de herramien-
tas eficaces para la localizacién de datos de interés y
de sus datos de calibracién correspondientes. También
se estan desarrollando procedimientos automatizados
de calibracién en tiempo real para cada instrumento,
con una doble finalidad: por un lado, la de permitir la
realizacién de diagndsticos inmediatos sobre el estado
de funcionamiento del instrumento y permitir la de-
teccién rapida de cualquier degradacién de sus presta-
ciones; y, por otro, la de proporcionar productos cali-
brados de calidad suficiente como para permitir su uso
inmediato por parte de una amplia mayoria de usuar-
ios. La variedad de instrumentos y modos de obser-
vacién disponibles sintetizada en la lista dada anterior-
mente permite empezar a apreciar lo ambicioso de este
proyecto, pero tambien su extraordinario interés para
la comunidad de investigadores.

El VLT es un proyecto de grandes dimensiones,
cuidadosamente disefiado no sé6lo para ofrecer las mejores
prestaciones que la tecnologia actual puede ofrecer a la
investigacién astrondmica, sino también para garanti-
zar una explotacién en condiciones Optimas de estas
prestaciones para una comunidad cientifica lo mas am-
plia posible. Junto con otros grandes proyectos para el
futuro préximo, tales como el Atacama Large Millime-
ter Array (en el que ESO posee también una partici-
pacién de primera importancia; véase el numero ante-
rior de este Boletin) y el vigoroso programa de investi-
gacién astrondémica de la Agencia Europea del Espacio,
el VLT es una pieza clave en el desarrollo de la as-
tronomfa en Europa que ya estd empezando a ofrecer
las primeras muestras de su enorme potencial.

Fernando Comerén Tejero fcomeron@eso.org




\ Boletin SEA, Vol. 1, Nim. 3 (2000)

La formacién de la Via Lactea

Emilio J. Alfaro Navarro emilio@iaa.es

Instituto de Astrofisica de Andalucia -CSIC
Camino Bajo de Huétor 24, Granada 18008

Abstract

In this review paper | summarize the most salient features
of the galactic subsystems that compose the Milky Way. A
set of questions are posed, which should be solved before
asking ‘how was the Galaxy formed?’. Some answers are
sketched as well as a potential formation scenario that
shows, at least, a certain degree of internal coherence.

Resumen

En este articulo resumo las propiedades mds carac-
teristicas de los subsistemas galdcticos que forman la
Via Léactea, planteo el conjunto de cuestiones que de-
berian ser respondidas antes de poder dar una respuesta
clara a la pregunta jcémo se formo la Galaxia?, esbozo
algunas respuestas y apunto un escenario de formacién
que muestra, al menos, un cierto grado de coherencia
interna.

Introduccion

Desde mediados de este siglo tenemos pruebas obser-
vacionales (en longitudes de onda visible y radio) de
que la Via Lictea es una galaxia espiral y, por lo tan-
to, pertenece al grupo morfolégico mas numeroso del
universo (al menos en un tiempo cdésmico cercano). Si
nos planteamos estudiar el origen de nuestro sistema
estelar, esta clasificacién es un dato necesario pero no
suficiente aunque, de por si, sea ya una buena pista.
El hecho de que la estructura bésica de la Via Lictea
sea compartida por un gran nimero de sistemas ex-
ternos permite abordar, al menos conceptualmente, el
estudio de la formacién del sistema desde un punto
de vista ergédico. No parece descabellado pensar que
la estructura, evolucién y origen de nuestra Galaxia
comparta algunos aspectos con aquellos sistemas mor-
folégicamente similares. Esta aproximacién al proble-
ma nos provee de datos bdsicos que, de otra forma,
debido a nuestra posicién en la Galaxia, no serian ac-
cesibles.

El hecho de que la luz tenga una velocidad finita
nos permite utilizar la variable espacio (o mejor, cor-
rimiento al rojo) como un pardmetro temporal en la
evolucién de los sistemas galdcticos. Si extrapolamos
esta idea, observando cada vez mas lejos obtendriamos
la evolucién de la poblaciéon de galaxias hasta, en el
mejor de los casos, llegar a captar a las protogalaxias
en su proceso de formacién. Tres afios atrds esta idea no
dejaba de ser una hipdtesis atractiva pero infructuosa,
ya que el tiempo cédsmico observable con la tecnologia
disponible no permitia el acceso a la época de forma-
cién. El desarrollo de nuevas técnicas de observacién,

mayores telescopios y la capacidad de colocar observa-
torios fuera de nuestra atmosfera han roto gran parte
de las barreras que hacfan inviable esta aproximacién
al problema. Hoy en dfa es posible observar galaxias
en tiempos césmicos superiores al 90 % de la edad del
universo. No obstante, parafraseando a Steidel (1999),
la cuestién es jhasta qué punto comprendemos lo que
estamos viendo? Obviamente necesitamos un marco
tedrico desde el cual disenar nuestras observaciones y
analizar los resultados; necesitamos de la Cosmologia.

Hace unos 20 anos White & Rees (1978) pro-
pusieron un escenario para la formacion de galaxias que
todavia permanece como el marco tedrico mas acepta-
do. Este modelo consta de tres ingredientes basicos: un
espectro inicial de fluctuaciones, la gravedad como mo-
tor de la evolucién del espectro de masas y la materia
invisible (MI). Esta dltima da nombre al escenario que
suele denominarse modelo de la Materia Invisible Fria
(MIF). Una descripcién detallada, pero amable, de esta
teoria puede verse en el nimero anterior de esta revista
(Miralda-Escudé 1999). Argumentos tedricos y algu-
nas observaciones recientes apoyan la idea de que las
condiciones iniciales originadas en el universo primiti-
vo, junto con las inestabilidades gravitacionales, darian
lugar a un universo donde las fluctuaciones de masa més
pequefias colapsarian y, posteriormente, se agregarian
formando estructuras de orden superior. El problema
reside en la escala de tiempo necesaria para la forma-
cién de las mayores estructuras y este factor es dependi-
ente de los parametros basicos del modelo cosmoldgico.
Los primeros trabajos de la teoria MIF (Blumenthal
et al. 1984; Davis et al. 1985) predicen una formacién
tardia de las grandes galaxias (para unos valores da-
dos de Q y Hyp), aunque esta conclusién no parece estar
apoyada por recientes trabajos observacionales (Bah-
call & Cen 1992; Lilly et al. 1995; Cowie et al. 1996;
Ellis 1997) y es vista con cierto escepticismo por la co-
munidad astronémica. Sin embargo, el escenario de for-
macién jerdrquica estd ain vivo y algunas versiones con
los mismos ingredientes pero diferentes pardmetros cos-
molégicos dan lugar a una gran gama de historias de for-
macién para las grandes estructuras. Obviamente estos
problemas no invalidan el escenario sino que acicatean
la bisqueda de ligaduras observacionales que permitan
afinar mejor los pardmetros cosmolégicos.

El estudio de la poblaciones estelares de la Via
Lactea y galaxias cercanas es una forma clésica pero
vigente de abordar el problema y durante muchos
anos ha sido la tnica base sobre la que descansa-
ban los modelos de formacién de la Galaxia. Esta
ultima aproximacién metodoldgica conforma el esquele-
to basico de este articulo, aunque seré oportunista con
la utilizacién de teorias y resultados derivados de otras
formas de abordar esta cuestion, como las citadas ante-
riormente. Es del todo imposible que haga referencia a
las multiples aportaciones que han contribuido de man-
era relevante al estado actual del conocimiento sobre el
origen de la Galaxia, las limitadas paginas y mis propias
limitaciones me lo impiden. Incluso el estado actual del
problema debe ser entendido como mi visién objetiva
del mismo, cualquier otra interpretacion serfa errénea.
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He estructurado el resto del articulo en tres grandes
apartados: el primero da una breve descripcién de los
principales subsistemas que forman la Galaxia y apun-
ta brevemente las claves observacionales que deberfan
ser integradas en un modelo de formacién; el segundo
discute y selecciona los datos actuales mas relevantes
acerca de las piezas fundamentales del rompecabezas
y, por ultimo, en el tercer apartado, se expone el esce-
nario que parece explicar de una forma més amplia y
coherente las observaciones seleccionadas.

Propiedades globales de los
subsistemas galdcticos

Antes de intentar entender la formacién y evolucién de
la Galaxia debemos conocer qué subsistemas galacticos
o poblaciones estelares conforman nuestro sistema ga-
lactico. Entendemos por poblacién aquellos sistemas
estelares que muestran haber tenido el mismo origen
e historia, suficientemente separada en el tiempo de
la de otros sistemas para producir diferencias observa-
cionales. Para distinguir entre dos poblaciones utilizaré
tantas de las siguientes caracteristicas como sea posible:
estructura espacial, metalicidad, cineméatica y edad. De
acuerdo a estas propiedades la Galaxia puede consider-
arse constituida por cuatro subestructuras fundamen-
tales: disco, bulbo, halo y corona de materia invisible.

El disco contiene el 90 % del material visible de
la Galaxia, con una escala de altura en la vecindad so-
lar de alrededor de 300 pc. Una de las caracteristicas
fundamentales de esta componente es que la casi to-
talidad del gas galdctico (en sus diferentes fases) estd
localizado en el disco. Por otro lado, el disco muestra
una curva de rotacion variable que para el radio solar es
de 210 km s~! y se mantiene alrededor de este valor en
sus regiones externas. La metalicidad de la componente
estelar parece tener un limite inferior en [Fe/H] = —0.5
y no muestra una correlacién significativa con la edad.
La mayoria de los objetos del disco son més jévenes que
10 Gafios, aunque algunos cumulos estelares tienen dat-
aciones més viejas (12 Gafios). La caracteristica funda-
mental del disco galdctico es su alto grado de estructura
y ordenacién. La existencia de un gradiente de metal-
icidad radial (al menos para las regiones internas de
la Galaxia), la estructura espiral, la rotacién diferen-
cial, el alto momento angular por unidad de masa, y el
hecho de ser la reserva principal de gas hacen de este
subsistema una pieza clave en la teorias de formacién
de galaxias.

Desde hace 15 anos existen evidencias observa-
cionales de un denominado disco grueso, aunque su
deteccién en galaxias externas fue anunciada anteri-
ormente (Tsikoudi 1977). Su existencia vino sugerida
por la necesidad de utilizar dos funciones exponenciales
diferentes para ajustar la distribucién con la altura
de un campo estelar en la vecindad del Sol (Gilmore
& Reid 1983). Esta segunda estructura tiene una es-
cala de altura tres veces superior a la del disco delga-
do (20 ~ 1 kpc). Estudios posteriores mostraron que
las estrellas que se ajustan a esta distribucién tienen

una velocidad de rotacién menor (Vo = 190 km sfl),
una metalicidad promedio inferior ([Fe/H] = —0.6) y
una edad comprendida entre 12 y 15 Gafios. La masa
determinada para el disco grueso es de un 5% de la
masa total del disco. Sin embargo no debemos olvidar
que nuestro conocimiento de esta estructura proviene de
una region galdctica préxima al Sol y que debemos ser
cautos cuando extrapolamos estos resultados a toda la
Galaxia. La tnica evidencia de que el disco grueso po-
dria extenderse hasta otras regiones galicticas proviene
del estudio de los cimulos globulares de alta metalici-
dad, [Fe/H] > —1, (Armandroff 1989) que parecen for-
mar un sistema aplanado, mantenido por rotacién, en
la regién interna de la Galaxia.

El bulbo es, quizés, la componente galdctica peor
conocida. Desde los primeros indicios de su presencia
(Baade 1951) ha existido una gran controversia acer-
ca de su individualidad como subsistema galdctico o su
pertenencia al disco o al halo. La mejor prueba de la
existencia del bulbo fue proporcionada por el experi-
mento DIRBE del satélite COBE. La imagen en infrar-
rojo muestra una estructura con forma de cacahuete y
un radio de aproximadamente 1 kpc claramente sepa-
rada de la componente més vieja del disco. Su posicién
en la regién interna de la Galaxia hace muy dificil su
observacién y resulta chocante pensar que el disco y el
halo tengan un agujero en su centro, aunque recientes
trabajos consideran esta posibilidad (ver Freudenreich
1998). Por lo tanto, al menos tres poblaciones difer-
entes podrian coexistir en ese volumen espacial.

Rich (1996) analizé la estructura cinemética, qui-
mica, temporal y espacial del bulbo, llegando a la con-
clusién de que forma un subsistema con caracteristicas
bien diferenciadas del disco y del halo. Una masa de
2 x 1019 My (aproximadamente el 10 % de la masa
visible de la Galaxia) y una velocidad de rotacién de
100 km s~!, marcan claramente la diferencia con el ha-
lo. Su edad parece ser superior a la del disco y sim-
ilar a la de los cimulos globulares mas viejos del ha-
lo (Ortolani et al. 1995). Este resultado contradice la
abundante presencia de variables Mira de largo perio-
do (Rich 1992) con una edad considerablemente inferi-
or. Respecto a su metalicidad, la cuestién no es menos
controvertida. Parece definitivamente asentado que el
rango de metalicidades es de 1 dex, centrado alrededor
de [Fe/H] = —0.25 (McWilliam & Rich 1994). Este
valor es similar a la metalicidad de las gigantes K en
la vecindad solar, sin embargo la razén de elementos «
(Mg y Ti) difiere claramente de la solar.

La fuente més importante (y utilizada) de infor-
macién acerca del origen de la Via Lactea es precisa-
mente la componente menos densa del sistema: el ha-
lo galdctico. Su masa no sobrepasa el 0.2 % de la
masa total de la Galaxia pero se extiende hasta aprox-
imadamante 100 kpc del centro. Podemos distinguir
dos grupos de objetos en el halo: la componente este-
lar y el sistema de cimulos globulares. Ambos grupos
comparten algunas propiedades pero difieren en otras.
La estructura en densidad parece seguir una ley de po-
tencia para ambos grupos, con un exponente a = —3.5,
pero la distribucién en metalicidad sigue patrones difer-
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entes y tiene limites inferiores distintos: [Fe/H] > —2.5
para los cimulos y [Fe/H] > —4 para las estrellas ais-
ladas (Freeman 1996). El histograma de metalicidad de
los cimulos globulares muestra dos picos bien diferen-
ciados centrados alrededor de —0.5 y —1.5. Una sep-
aracion en dos poblaciones gausianas permite compro-
bar que ambos grupos tienen propiedades espaciales y
cinemadticas diferentes. Los ctimulos de alta metalici-
dad muestran una distribucién achatada, una veloci-
dad media de rotacién de 153 + 29 km s~! y una dis-
persién de velocidades a lo largo de la linea de visién
de 0 = 71+ 11 km s~! tipica de una sistema man-
tenido por rotacién. Como ya comentamos anterior-
mente, estos objetos son asociados al disco grueso (Ma-
jewski 1995). Por el contrario, la poblacién de baja
metalicidad muestra una distribucién mas esférica, una
velocidad de rotacién media nula y una alta dispersion
de velocidades (o = 150 km s7!), a la vez que contiene
a los objetos mas viejos de la Galaxia con una edad
centrada alrededor de los 15 Gafios y una dispersion
de 3 Gaiflos (sin entrar en discusiones mds detalladas
tomo como edad de la Galaxia el valor de 15 Gaifios).
Atendiendo a la estructura de la rama horizontal de los
cimulos pobres en metales, Zinn (1993) propuso la ex-
istencia de dos subgrupos que se han venido en llamar
joven y viejo. Los denominados viejos estan concen-
trados en las regiones internas al radio galactocéntrico
solar, parecen mostrar indicios de un gradiente en met-
alicidad y tienen una velocidad de rotacién prograda de
~ 50 km s~1. Por el contrario, los cimulos jévenes no
parecen tener una estructura espacial bien definida y
presentan una velocidad neta retrégrada de ~—46 £ 8
km s~!. La denominacién de jévenes y viejos estd basa-
da en la hipétesis de que el segundo parametro que
controla la morfologia de la rama horizontal es la edad
(el primero es la metalicidad) (Lee 1992), sin embar-
go esta interpretacién es contestada por otros autores
(Buonanno et al. 1997) que consideran que la edad no
es el Unico segundo pardmetro y que el entorno ambien-
tal del cumulo podria también modificar la apariencia
de la rama horizontal.

Poco se puede decir acerca de la corona de mate-
ria invisible, aunque quizas sea la clave fundamental en
la formacién de la Galaxia. De la curva de rotacién
galictica se deduce que la distribucién de materia in-
visible varia con R como M(R) = 10'° x R (kpc) Mg
hasta un radio de al menos 100 kpc ;Cémo estd dis-
tribuida esta materia? El descubrimiento de la galaxia
enana de Sagitario abre interesantes perspectivas acer-
ca de la localizacién de la materia invisible en el halo
de la Galaxia (Ibata et al. 1994). Estos autores ob-
tienen que la dispersién de velocidades en Sagitario es
muy superior a la explicable por su masa luminosa si la
galaxia estuviera en equilibrio virial y que estas galaxi-
as podrian ser las grandes reservas de materia invisible
en el universo. El estudio de otras galaxias enanas en
el Grupo Local (ej. Antlia) parece apuntar, también,
en esta direccién (Martinez-Delgado 1999).

Otra aproximacion al problema proviene del estu-
dio del elipsoide de velocidad de los cimulos globulares.
Mientras que los cimulos situados en las regiones exter-
nas de la galaxia muestran un elipsoide practicamente

alineado con los ejes de simetria del disco, los cimulos
internos presentan un elipsoide altamente inclinado con
respecto al eje de rotacidén galdctico. A su vez, la ori-
entacién de la distribucidon cineméatica de este tdltimo
grupo coincide aproximadamente con la distribucién es-
pacial de las galaxias satélites (Hartwick 1996). Este
autor postula que la distribucién de galaxias satélites
dibuja la estructura espacial de la MI y que el poten-
cial galactico de la corona dejé su huella en las drbitas
de los objetos que se originaron en las primeras etapas
de formacién del halo. La existencia del alabeo del gas
en las regiones externas del disco es interpretado por
algunos autores (ver Binney 1992) como efecto del par
generado por un halo masivo no alineado con los ejes
principales del disco.

Este es un primer esquema sobre el que empezar
a trabajar, aunque también discutiré en los siguientes
apartados la existencia de otras poblaciones, en el senti-
do de la definicién operativa dada a este concepto en la
introduccién. El problema fundamental es colocar estas
piezas en un esquema temporal que esté de acuerdo con
nuestros conocimientos actuales sobre los procesos de
formacién y evolucién estelar, dindmica de sistemas es-
telares, evolucién quimica, naturaleza y estructura de la
MI, y modelos cosmoldgicos; es decir, con la Astrofisica.

Sandage (1989) describié esta tarea como el arte
de obtener conclusiones significativas a partir de evi-
dencias insuficientes, apuntando también cémo la cien-
cia de los origenes se mueve en la frontera del método
cientifico, cuando no la traspasa. Obviando estas con-
sideraciones epistemoldgicas cabe preguntarse cudl po-
dria ser el conjunto de cuestiones claves que uno de-
berfa responder antes de poder proporcionar un esce-
nario global del origen de la Galaxia. Carney (1995)
propuso 20 preguntas que, a su juicio, delimitan el es-
tado del problema. Utilizando como base este cues-
tionario he confeccionado la siguiente lista:

— Materia invisible: ;Cudles son sus efectos sobre las
escalas temporales dindmicas en la formacion de
la Galaxia? Si la MI fuera baridnica ;qué efectos
tendria sobre la evolucién quimica de la Galaxia?

— Momento angular: ;Quién ordend esto? ;Podemos
establecer un diagrama momento angular-edad?

— Acrecién: jSucedié o estd sucediendo? ;Pocos
eventos muy masivos o muchos a pequena escala?
;Cuanto gas ha acretado el disco desde su forma-
cién? ;Qué hechos observacionales implican nece-
sariamente la existencia de eventos de acrecién o
captura?

— Colapso: ;Qué observaciones pueden ser asociadas
inequivocamente con un colapso disipativo? ;Se
puede establecer la existencia de un reloj quimico,
0 nos enfrentamos a varios procesos con distintos
tiempos de enriquecimiento?

— Edad: ;Podemos establecer una edad, al menos
relativa, de las componentes galdcticas? [y una
absoluta?

Antes de entrar a responder algunas de estas cues-
tiones me gustaria esbozar los escenarios extremos
donde nos movemos. Estos van desde un colapso
monolitico de una nube protogalictica a la acrecién de
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segmentos protogaldcticos mas pequenos que han po-
dido sufrir diferentes grados de evolucién y que ain
pueden estar ocurriendo. El primer paradigma corre-
sponde al modelo propuesto por Eggen, Lynden-Bell
& Sandage(1962) y posteriormente desarrollado por
Sandage (1969) (de aqui en adelante ELS), que estruc-
tura la formacién del halo en la fase inicial del colapso
mientras que el disco adquirirfa su rotacién y su actu-
al metalicidad a través de un proceso de asentamiento
del remanente gaseoso del halo enriquecido via nucle-
osintesis estelar. En su forma original este modelo pro-
ponia una escala de tiempo para el colapso inicial inferi-
or a unos pocos 10® afios y la existencia de una relacién
monotdnica entre cinematica y metalicidad. Por el con-
trario, el modelo de Searle & Zinn (1978) (SZ) con-
sidera que la formacion del halo fue un proceso mas
cadtico. Estos autores proponen que lo que hoy es el
halo se formé a partir de fragmentos que evolucionaron
aisladamente de la regién central de la Galaxia, sufrien-
do sus propios procesos de enriquecimiento y que sélo
posteriormente entraron en equilibrio dindmico con las
regiones internas de la Galaxia. Este proceso no con-
duce a ninguna dependencia metalicidad—cinematica y
admite escalas de tiempo de varios Gafios. Quizds los
dos modelos no sean méas que simplificaciones de un
fenémeno méas complejo que da lugar a observaciones
interpretables en ambos escenarios.

Fig. 1. Olin Eggen, Donald Lynden-Bell y Allan Sandage,
pioneros de la cosmogonia de la Via Lictea

Algunas respuestas

Obviamente no hay respuestas para todas las cuestiones
planteadas anteriormente y a veces, cuando las hay, no
son dnicas. Aqui he seleccionado algunas de las ideas,
modelos, experimentos y observaciones que la comu-
nidad astrondémica ha elaborado en los dltimos anos y

que intentan responder a la cuestion béasica del origen
de la Via Lactea.

Una de las aproximaciones mas interesantes al es-
tudio de la formacién de la Via Lactea proviene del
andlisis del momento angular especifico de los diver-
sos subsistemas. Gilmore (1996) argumenta que para
considerar que la relacién metalicidad—cinemaética sea
representativa de un colapso disipativo es necesario que
la mayor parte del gas que contribuye a la evolucién
quimica esté presente durante todo el proceso. Desde
este punto de vista la formacién del disco no parece
estar conectada a la formacién del halo. Dos factores
apoyan este aserto: el radio a mitad de masa del ha-
lo es inferior al radio a mitad de masa del disco y, por
otro lado, la necesidad de un alto factor de colapso para
crear un disco mantenido por rotacién a partir del ma-
terial primordial (incluso si la corona de MI es tenida en
cuenta). Una explicacién alternativa a la existencia de
esta correlacion es que el halo se formara en un colapso
monolitico, y que el gas perdido en este colapso fuera
a parar a una regién mas pequena que el disco: el bul-
bo. Ibata & Gilmore (1995) apoyan esta hipdtesis con
la estimacion del momento angular especifico para cada
componente galdctica. Mientras que el halo y el bulbo
parecen estar mantenidos por presion, con una rotacion
de sélo 25 km s~ kpc~! para esta dltima componente,
el disco grueso y el disco delgado muestran un alto mo-
mento angular especifico. Estos autores mantienen que
el halo pobre en metales y el bulbo han podido ser orig-
inados en el mismo colapso disipativo, mientras que el
disco grueso y el disco delgado, ambos con un alto mo-
mento angular especifico, han sido formados posterior-
mente.

Aunque la formacién del bulbo en la fase del co-
lapso disipativo inicial tiene suficientes apoyos, existen
otras alternativas que conectan la formacién de esta es-
tructura con el disco. En los dltimos afos han apareci-
do varios articulos que propugnan la similitud del bulbo
con el disco interno de las galaxias espirales (de Jong
1995, 1996; Peletier & Balcells 1996). Estos trabajos
se basan principalmente en el andlisis de la fotometria
integrada de banda ancha que parece mostrar un alto
grado de continuidad entre el disco y el bulbo. Si in-
terpretamos estos colores como representativos de una
cierta edad y metalicidad, la conclusién es que el disco
y el bulbo son, en relacién a estos parametros, simi-
lares. Por otro lado, el pico de abundancia quimica de
las gigantes K en la ventana de Baade (la tnica regién
del bulbo accesible a traves del rango éptico) concuer-
da con las del mismo tipo espectral en la vecindad solar
(McWilliam & Rich 1994). Estos datos sugieren la posi-
bilidad de que el bulbo se haya formado por inestabil-
idades del disco estelar. Simulaciones de n—cuerpos en
tres dimensiones (Combes et al. 1990; Raha et al. 1991;
Norman et al. 1996; Bouwens et al. 1999) apoyan la
formacién de estructuras, similares a los bulbos obser-
vados en otras galaxias, que se originan por la presencia
de una barra o por inestabilidades dentro de la propia
barra; y nuestra galaxia parece contener una barra.

La principal objecién tedrica a este escenario ha si-
do planteada recientemente por Wyse (1998) analizan-
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do el espacio—fase de un bulbo originado a partir de
inestabilidades, sin colisiones, en un disco estelar. Su
principal resultado es que los maximos de densidad en el
espacio—fase, tanto del bulbo como del disco, deben ser
similares. Sin embargo, la estimacién de estos méaximos
en la Galaxia muestra un valor para el bulbo al menos
5 veces mayor que el calculado para el disco interno.
Para solventar esta contradicciéon tenemos que acudir
de nuevo a un flujo de gas alimentando el bulbo, o a la
captura, ya de galaxias satélites, ya de cimulos globu-
lares. Si el aporte gaseoso corresponde a la fase inicial
del colapso debemos invocar un mecanismo que pare
o ralentize la formacién estelar en el bulbo hasta que
ésta fuera contempordnea a la formacién del disco, o
un proceso que seleccione aquellos eventos de acrecién
con edades y metalicidades similares a las observadas
actualmente. Ambos mecanismos parecen implausibles.

Otra cuestién fundamental, implicita en ambos
modelos, pero que deliberadamente ha sido omitida en
la discusién anterior es la edad del bulbo. Las estima-
ciones de este pardmetro oscilan entre 8 y 15 Ganos, de-
pendiendo del tipo de objeto y la metodologia utilizada
en su determinacién. El limite superior (més viejo) se
ha derivado a partir de la datacién de dos cimulos glob-
ulares, supuestamente miembros del bulbo, con metal-
icidad similar a la solar (Ortolani et al. 1995). Un re-
sultado similar se obtiene a partir de la distribucién de
metalicidades de las RR Lyrae asociadas al bulbo, si nos
atenemos al modelo evolutivo de rama horizontal desar-
rollado por el grupo de Yale (Lee 1992). Sin embargo
la presencia de variables Miras de largo periodo y la fo-
tometria integral del bulbo y disco en galaxias externas
sugieren una edad més préxima a los 10 Ganos. Dado
que la regién central de la Galaxia contiene elementos
del disco, halo interno y bulbo, nos encontramos con
un problema de dificil solucién: separar objetos con-
forme a propiedades estimadas a partir de la propia
clasificacién. La incertidumbre también afecta a la de-
terminaciéon de la velocidad rotacional, el tnico dato
cinemético disponible es la velocidad radial y la com-
ponente rotacional estimada es producto de la aplica-
cion de diferentes modelos cineméticos (Frenk & White
1982; Kent 1992) plenos de hipdtesis simplificadoras.

El sistema de cimulos globulares ha sido, durante
muchos anos, la principal fuente de informacién acer-
ca de la formacién de la Via Lictea y sus primeros
estadios evolutivos. La extrema edad de sus miem-
bros lo convierten en el conjunto fésil mas viejo y ho-
mogéneo disponible. Sin embargo, al igual que en Pale-
ontologia, los yacimientos fésiles sufren perturbaciones
catastréficas que pueden alterar la historia de su for-
macién. A lo largo de la evolucién galictica el sistema
de cimulos globulares (SCG) ha sufrido un proceso de
destruccién y la muestra actual no es mas que el con-
junto superviviente filtrado a traves de los mecanismos
de destruccién. Estos dependen principalmente de la
masa, estructura interna, y posicién del cimulo en el
espacio—fase en el momento de su formacién. La fun-
cién de luminosidad de los cimulos globulares mues-
tra una distribucién con un pico centrado alrededor de
My = —7.5, muy diferente a las distribuciones obser-
vadas en otros tipos de objetos tales como estrellas en

cumulos abiertos, nubes moleculares, etc. La explica-
cion actual mas atractiva considera que la funcion ini-
cial de masa del SCG es similar a la observada en otros
objetos galdcticos, una ley potencial con un exponente
préximo al de Salpeter, siendo su estado actual el resul-
tado de los procesos de destruccién acaecidos durante
la evolucién dindmica de la Galaxia (Elmegreen & Efre-
mov 1997).

Otro punto de interés a la hora de analizar el SCG
es su numero. Un total de 150 cimulos globulares es-
tan catalogados actualmente (Harris 1996), aunque se
estima que inicialmente fueron alrededor de 200 (Sur-
din 1979). En el catdlogo de Harris (1996) se puede
ver como alrededor de 30 variables diferentes han si-
do observadas o estimadas para cada cimulo. Esto
que, obviamente, es un dato positivo encierra también
una sutil trampa: Ilas posibilidades de practicar la tax-
onomia se desbordan. De hecho, al menos seis difer-
entes subsistemas se han propuesto en los ultimos diez
afios, sin contar con las correlaciones de dos variables
estimadas para los diferentes grupos (ver, por ejemplo,
van den Bergh 1995). Estos seis subsistemas pueden
describirse como disco y halo (basado principalmente
en la bimodalidad de la distribucién en metalicidad
del SCG) (Armandroff 1989). A su vez el subsistema
halo ha sido clasificado en joven y viejo atendiendo a
la morfologia de la rama horizontal (Zinn 1993). Por
otro lado, los cimulos del subsistema disco interiores a
R < 3 kpc han sido considerados como miembros del
bulbo (Minitti 1995) y a su vez, clasificando por lumi-
nosidad y cinemética, Burkert & Smith (1997) dividen
al subsistema disco en tres componentes: (i) una con-
densacién central de cimulos del halo con alta masa
(luminosidad), (ii) una barra de cimulos de baja masa,
y (iii) un grupo de cimulos de baja masa en rotacién
rapida que parece formar un estructura toroidal con un
radio entre 4 y 6 kpc. Sin olvidarnos de que cuatro
ctimulos del halo parecen haberse formado en la galax-
ia enana de Sagitario y posteriormente acretados por
nuestro sistema galactico. Dos de estos cimulos habian
sido clasificados como halo joven y los otros dos como
halo viejo. Este pequefio grupo de fésiles admite de-
masiadas clasificaciones.

Quizés la cuestién més controvertida en la relacién
del halo y disco sea la presencia de material con metali-
cidad [Fe/H] < —1, alta velocidad de rotacién y una
estructura espacial aplanada con parametros estruc-
turales préximos a los del disco grueso: la cola de baja
metalicidad. Las primeras indicaciones de la existencia
de esta subpoblacién tienen casi quince anos; se remon-
tan a un estudio de Norris et al. (1985) donde anal-
izan una muestra de enanas y gigantes pobres en met-
ales, encontrando que aproximadamente el 20 % tienen
excentricidades inferiores a 0.4, tipicas de drbitas del
disco. Posteriormente Carney & Latham (1986) publi-
caron que entre el 5 y el 8 % de una muestra de gigantes
con [Fe/H] < —1.5 presentan las mismas propiedades.

Morrison et al. (1990) abundan en este hecho, en-
contrando que alrededor del 80 % de una muestra de
gigantes rojas con metalicidades entre —1.6 < [Fe/H] <
—1 tienen velocidades de rotacién compatibles con las
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del disco grueso. El estudio mds completo (2000 estrel-
las) debido a Beers & Sommer—Larsen (1995) requiere
una mencion especial. Estos autores encuentran la exis-
tencia de estrellas con alta velocidad de rotacion hasta
valores de [Fe/H] = —2.5.

El anadlisis de los cimulos globulares también pro-
porciona algunas pistas en este sentido. Dos ctimulos
con medidas de movimientos propios y metalicidades
alrededor de —1.5 muestran velocidades espaciales que
los asocian al disco (Cudworth & Hanson 1993; Dines-
cu et al. 1999). Alfaro et al. (1995) llegaron a similares
conclusiones, incluso para metalicidades mas bajas, a
partir del andlisis cinemético del SCG. En resumen, ex-
isten claras evidencias en favor de la existencia de una
poblacién pobre en metales (similar a la del halo) con
caracteristicas cinematicas y espaciales tipicas del disco
grueso.

Una de las preguntas claves planteadas anterior-
mente es jqué tipo de observaciones irian asociadas in-
equivocamente a fenémenos de acrecién habidos anteri-
ormente en nuestra galaxia? Algunos autores han sug-
erido que la existencia de cimulos globulares con veloci-
dades retrégradas es representativa de eventos de acre-
cién. Sin duda, un colapso monolitico se muestra inca-
paz de cambiar de signo el momento angular inicial y
la presencia de cimulos con velocidad retrégrada apun-
ta en la direccién de un escenario a la SZ. Sin embar-
go, un colapso mas ruido, en la definicién de Sandage
(1989), podria haber dado lugar a una distribucién de
velocidades més aleatoria donde la componente rota-
cional presentaria en algunos casos un valor negativo.
Asfi pues, si queremos fijar sin ninguna duda la huella de
eventos de acrecién anteriores deberfamos acudir a otra
fenomenologia. En este aspecto, la existencia de grupos
moviles en un campo del Polo Norte galactico, detec-
tada por Majewski et al. (1996), representa la prueba
mas fehaciente de que el halo galdctico no es un sistema,
dindmicamente relajado y que ain podria guardar huel-
las de la acrecién de subsistemas mas pequefios. No
obstante, este resultado puede ser interpretado como
la ruptura de un cimulo globular, previamente forma-
do en un colapso disipativo, sin necesidad de acudir a
eventos extragalicticos.

Cuando no hay datos cineméticos disponibles, la
presencia de estructuras espaciales formando principal-
mente grandes circulos o arcos de circulos se interpreta
también como huella de acrecién. De hecho se ha de-
mostrado, a partir de simulaciones nimericas, que los
residuos del encuentro de una galaxia satélite con el
halo galactico pueden mantenerse alineados formando
extensas estructuras durante toda la edad de la Galax-
ia (Johnston et al. 1995). Otros autores han detectado
la presencia de varias estructuras espaciales, interpreta-
bles como remanentes de encuentros previos (Lynden-
Bell & Lynden-Bell 1995).

Algunos modelos dindmicos y cinemadticos de la
Galaxia comparten la idea de que si el halo galictico
se formé en un colapso monolitico de una nube proto-
galdctica, el elipsoide de velocidad del halo debe tener
su méxima dispersién en la direccién radial (la direccién
del colapso; van Albada 1982). Sin embargo las medidas

efectuadas por Sommer—Larsen et al. (1997) en varios
campos del halo galactico obtienen una variacién signi-
ficativa de or con la distancia galactocéntrica. Mien-
tras en las zonas internas del halo la dispersion radial es
méxima, las regiones externas (R > 20kpc) muestran
un dispersion tangencial superior a la radial. Estos au-
tores sostienen que este resultado favorece la idea de
que el halo externo fue originado por acrecién.

Utilizando técnicas de cartografia automética, Al-
faro et al. (1993) trazaron un mapa de metalicidad del
halo a partir de los camulos globulares pobres en met-
ales. Esta cartografia presenta un minimo de metalici-
dad en una regién préxima al Sol. Los autores interpre-
taron esta mancha de baja metalicidad como la huella
de la acrecién de un sistema estelar, probablemente una
galaxia enana. Los cimulos globulares originalmente
formados en esta galaxia podrian haber contaminado
una extensa regién del halo bajando la metalicidad me-
dia estimada de la zona.

La mejor evidencia de que han sucedido y estan
sucediendo fenémenos de acrecién es el descubrimien-
to de la galaxia esferoidal enana de Sagitario (Ibata
et al. 1994) y su herencia de, al menos, cuatro cimulos
globulares (Da Costa & Armandroff 1995). Este he-
cho no deja lugar a dudas de que la interaccién entre
la Via Lactea y algunas de sus galaxias satélites estd
dejando material en el halo que, durante algin tiem-
po, ha sido considerado originario de nuestra Galaxia.
Otros resultados observacionales, como la deteccion del
denominado Leading Arm (Putman et al. 1998), que
no es mas que una banda de HI conectando la Nube
Grande de Magallanes con nuestra Galaxia, refuerzan
la idea de que la Via Lictea no es un sistema cerra-
do y que, incluso, los diferentes subsistemas galdcticos
estan interaccionando con intercambio de material. Al-
gunos autores han considerado que las Nubes de Alta
Velocidad (NAV), cuyo origen estd todavia en discusion,
podrian estar modificando la estructura espacial, met-
alicidad y tasa de formacién estelar en el disco galactico
(ver Alfaro & Efremov 1996 y sus referencias).

El paradigma actual

Después de apuntar algunas de las observaciones que
delimitan el estado actual del problema no nos queda
mas que esbozar un esquema de formacién de la Galaxia
que al menos explique las principales caracteristicas de
nuestro sistema, galactico. En los dltimos diez afos ha
emergido un modelo que, como no podia ser de otra
manera, adopta una visién intermedia entre un puro
ELS y una formacién més cadtica a la SZ.

Un halo interno, pobre en metales, mostrando in-
dicios de un gradiente de metalicidad tanto cinemaético
como espacial (Norris 1996), junto con un elipsoide de
velocidades anisotrépicamente radial (Sommer—Larsen
et al. 1997), parece haberse formado durante un colap-
so disipativo, probablemente corto en términos de es-
cala de tiempo dindmica. No son descartables algunos
procesos de acrecién después del colapso que hayan de-
jado algun material en el halo interno. El halo externo
parece, por el contrario, mostrar caracteristicas tipicas
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de un proceso de formacién originado por acrecién y
encuentro de subsistemas méas pequefios. La ausencia
de un gradiente de metalicidad y sus propiedades cin-
emadticas asi lo sugieren. Por otro lado este modelo
jerdrquico (al menos parcial) es perfectamente compat-
ible con los modelos de formacién de galaxias derivados
del escenario MIF (ver Blumenthal et al. 1984 para una
discusién mas amplia) y viene reforzado por algunos re-
sultados observacionales que muestran como un grupo
de galaxias con alto corrimiento al rojo parecen estar
en proceso de acrecién formando un sistema de orden
superior (Pascarelle et al. 1996).

Los argumentos respecto a la distribucién del mo-
mento angular son, a mi entender, los més convincentes
a la hora de explicar la formacién del bulbo (Ibata &
Gilmore 1995). Si tanto el halo como el bulbo muestran
un bajo momento angular especifico, no es descabella-
do pensar que el gas participante en el colapso inicial,
que no fué capaz de formar estrellas, finalizara en las
regiones internas de la Galaxia donde el pozo de po-
tencial es mas profundo. Ademds, ya que la densidad
de la Galaxia incrementa hacia el centro, uno deberia
esperar que las regiones nucleares de la Via Lactea co-
lapsaran antes que las regiones externas, basandonos
simplemente en la dependencia del tiempo de colapso
con la densidad. Un argumento adicional viene dado
por el andlisis de los procesos de formacién estelar en
regiones densas, efectuado por Elmegreen (1999), que
concluye que la formacién estelar en el bulbo tuvo lu-
gar de forma rapida (< 10® afios). Aunque el proceso
de acrecién del gas fuera maés largo, la formacién de la
componente estelar del halo fue extremadamente rapida
una vez alcanzada la densidad critica.

Probablemente la formacion del disco galdctico no
esté relacionada ni con la del bulbo ni la del halo,
aunque algunas estrellas con cinematica de disco grueso
presenten metalicidades comparables a la de la, compo-
nente estelar del halo (Beers & Sommer—Larsen 1995).
Se plantean aqui dos cuestiones fundamentales: ;de
dénde vino el gas que formé el disco? y jcémo al-
canzé el alto momento angular observado actualmente?
La respuesta mas plausible es que este gas proviene de
subsistemas difusos y poco metélicos que conformaban
el halo externo y que fueron destruidos por efectos de
marea, friccién dindmica, etc (ver Freeman 1996). Es-
tos sistemas transmitieron su alto momento angular or-
bital al disco a través del asentamiento lento y contin-
uado de su componente gaseosa en un periodo inferior,
aunque comparable, a la edad del disco (Gilmore 1996;
Sommer—Larsen et al. 1997). Es decir, al contrario que
en un puro ELS, el disco no es el resultado final del
colapso, sino un subproducto de la evolucién del halo
externo inicialmente formado por agrupaciones de gas
inestables frente a la friccién dindmica con la corona de
materia invisible.

Se han barajado varias opciones para explicar el
origen de la componente gruesa del disco (ver Majewski
1992). Nos limitaremos aqui a discutir brevemente dos
posibilidades. La primera considera que el disco grueso
es el resultado del calentamiento del disco delgado tras
su encuentro con uno de los fragmentos a la SZ. El alto

valor de la escala de altura para estrellas con metali-
cidad del orden de [Fe/H] = —0.6 parece apoyar esta
hipétesis. Por otro lado algunos modelos de simulacién
de encuentros entre sistemas estelares de distinta masa
demuestran que un disco estelar puede sobrevivir al en-
cuentro con una galaxia satélite sin destruirlo, originan-
do la formacién de un disco grueso (Quinn et al. 1993).
La segunda alternativa invoca de nuevo al colapso disi-
pativo, y considera que este se originé por el mismo
mecanismo que el halo interno en las primeras fases de
la formacién de la Via Lactea. Sin embargo, atendiendo
de nuevo al argumento del momento angular especifico,
podemos darle menos peso a esta hipétesis.

Este tipo de articulos se suele finalizar indicando
una serie de acciones futuras encaminadas a desvelar
algunas de las incognitas planteadas. En el caso de la
formacién de la Galaxia son tantas las preguntas que
una, relacién de lineas a seguir, tanto tedricas como ob-
servacionales, necesitarfa al menos otro articulo como
éste. Sin embargo, si alguien me ofreciera la oportu-
nidad de elegir un dnico conjunto de datos que pudiera
darme la méxima informacién acerca de estos proble-
mas, elegiria, sin duda, los datos cineméticos. Afortu-
nadamente no uno sino muchos estan trabajando para
que esta informacion esté pronto disponible. Las mi-
siones espaciales GAIA y FAME , cada una en diferente
estado de desarrollo y con distinto modo de operacién,
nos proveeran con datos de movimientos propios para
un amplio y lejano conjunto de estrellas. GAIA propor-
cionard también datos fotométricos y espectroscopicos
que permitirdn la observacién directa de la evolucién
quimica y cinemética de los distintos subsistemas. Si
Hipparcos ha cambiado nuestra visién de la vecindad
solar, GAIA y FAME abren la posibilidad de que algu-
na vez entendamos cémo se originé el sistema estelar
donde vivimos.
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Abstract

Brown dwarfs and extrasolar planets are substellar objects
whose recent discovery, four years ago, was an important
step forward in the knowledge of the Galactic populations.
These objects have masses below 0.07 Mg, (roughly 70
times the mass of Jupiter) and one of their main features
is the weak rate or, in some cases, total absence, of nuclear
reactions in the interiors. Their temperatures and lumi-
nosities are therefore extremely low. One of the results we
can infer from the first studies is that brown dwarfs and
planets are the most numerous objects in the Milky Way;
it is then obvious that the analysis of their physical proper-
ties is fundamental for the study of the Galactic structure.
In this paper we review the methods that allowed the dis-
covery of these objects and describe their more remarkable
features.

Resumen

Las enanas marrones y los planetas extrasolares son
objetos subestelares cuyo descubrimiento reciente hace
apenas unos cuatro anos ha conformado un paso impor-
tante en la investigacién de la poblacién de la Galaxia.
Estos objetos con masas inferiores a 0.07 veces la masa
del Sol (aproximadamente unas 70 veces la masa del
planeta Jupiter) se caracterizan por tener interiores en
los que apenas tienen lugar reacciones nucleares (en al-
gunos casos no tienen ninguna) y, consecuentemente,
sus temperaturas y luminosidades son extremadamente
pequenas. De los primeros estudios realizados se in-
fiere que las enanas marrones y los planetas son los
pobladores mas numerosos de la Via Lactea, por lo que
el andlisis y estudio de sus propiedades fisicas, y de su
origen y formacién, es fundamental para el conocimien-
to de la estructura de la Galaxia. En este articulo se
revisaran los procedimientos y métodos que dieron lu-
gar a los hallazgos de estos objetos, y se describirdn sus
caracteristicas méas notables.

Introduccion

Las enanas marrones y los planetas extrasolares (més
alla del Sistema Solar) son cuerpos celestes que han re-
sistido varias décadas los intentos que un buen nimero

de investigadores han llevado a cabo para lograr des-
cubrirlos. Ambos términos, enana marrén y planeta, se
engloban en uno sélo, subestelar (Reynolds et al. 1980),
indicando que estos objetos tienen una masa demasia-
do pequeia para alcanzar en su interior una temper-
atura lo suficientemente alta (~3 millones de grados)
y poder realizar de forma estable la fusién nuclear del
hidrégeno, lo que contrasta con las estrellas, pues éstas
consumen muy eficientemente su contenido de este el-
emento. La frontera en masa para la separacién entre
estrella y objeto subestelar apenas se ha visto modi-
ficada en los tultimos 30 anos desde que se realizaron
los primeros desarrollos tedricos en este campo (Ku-
mar 1963), y este valor es practicamente independiente
de los distintos modelos tedricos de evolucién estelar
més actuales (D’Antona y Mazzitelli 1985, 1994; Nel-
son et al. 1993; Bessell y Stringfellow 1993; Chabrier et
al. 1996, 1997). El intervalo de 0.070-0.075Mg (~70—
75 veces la masa del planeta Jupiter) se conoce como
el limite subestelar (para una abundancia en metales
similar a la del Sol), donde las estrellas tienen masas
mayores, y los objetos con masas mas pequefias son las
enanas marrones y los planetas.

Tradicionalmente las enanas marrones son los ob-
jetos subestelares mas pesados, y se dice de ellas que
son el puente entre las estrellas de menor masa y los
planetas. Su origen y evolucién es probablemente muy
similar a la de las propias estrellas: nacen del colap-
so de nubes moleculares en el medio interestelar que se
caracterizan por tener una masa extraordinariamente
pequena, se contraen gravitatoriamente invirtiendo la
energia resultante en radiacién que se emite al exterior
y en aumentar la temperatura interna. En el interior
de las estrellas llega un momento en que se alcanza y se
supera la temperatura necesaria para iniciar la quema
del hidrégeno. La energia termonuclear asf liberada no
sélo impide que la estrella siga contrayéndose, sino que
ademds es el origen de la luz observada (se ha alcanza-
do un equilibrio). Sin embargo, cuando la masa inicial
de la nube es inferior al limite subestelar, la temper-
atura interior del objeto nunca llega a ser lo suficien-
temente alta como para mantener una quema, estable
del material nuclear, ya que el nicleo del nuevo ob-
jeto alcanza el estado degenerado (no relativista) de la
materia antes de que ese suceso tenga lugar. Como con-
secuencia, continda contrayéndose y radiando al exteri-
or una fraccién considerable de su energia gravitatoria.
La formacién de los planetas alrededor de estrellas es,
en cambio, un proceso menos conocido; si bien podrian
originarse como las enanas marrones, la presencia de un
disco protoplanetario y la estrella alrededor de la cual
orbitan tienen un papel importante en los mecanismos
de formacién y posterior evolucién. Hasta hace pocos
afos, todos los estudios que sobre el origen, estructura
y comportamiento fisico de los objetos subestelares se
realizaban eran completamente teéricos, a falta de la
disponibilidad de los laboratorios celestes, es decir, los
objetos subestelares, que permitieran comprobar sus re-
sultados.

Las primeras identificaciones de dos enanas mar-
rones genuinas (Rebolo et al. 1995; Nakajima et al.
1995), y la deteccién positiva de un planeta extrasolar



\10

Boletin SEA, Vol. 1, Num. 3 (2000) |

(Mayor y Queloz 1995) tuvieron lugar en intervalos de
pocos meses en el ano 1995. En apenas cuatro afios
transcurridos desde entonces, la poblacién de objetos
subestelares conocida se ha visto incrementada de for-
ma, notable, y es un hecho ya verificado observacional-
mente que las enanas marrones y los planetas extra-
solares son, junto con las estrellas, los pobladores més
numerosos de nuestra Galaxia. Desde su descubrimien-
to se han realizado progresos importantes en el anilisis
y comprension de las propidades fisicas de esta nueva
clase de cuerpos celestes y, por primera vez, se pueden
comparar los resultados experimentales con las predic-
ciones fisicas tedricas. En este articulo se revisaran los
procedimientos y métodos que dieron lugar a estos hal-
lazgos, y se describiran las caracteristicas mas pecu-
liares de estos nuevos objetos.

Los descubrimientos

La falta del horno nuclear en el interior de los objetos
subestelares hace que éstos se enfrien en un intervalo
de tiempo breve (mds rapidamente cuanto menos ma-
sivo sea el objeto), siendo intrinsecamente més débiles
conforme transcurre el tiempo. Por este motivo, su de-
teccién es mas dificil una vez hayan evolucionado. Se
hace, pues, necesario disponer de estrategias, asi como
de pruebas viables con los medios actuales que permi-
tan primero detectarlos y luego, analizarlos en detalle,
puesto que la prueba definitiva de la naturaleza subeste-
lar de un candidato viene dada por la determinacién
precisa de su masa. Sélo unas pocas técnicas de obser-
vacion entre todas las empleadas en las Gltimas décadas
(astrometria, microlente gravitacional, medidas de ve-
locidad radial, transitos fotométricos en estrellas bina-
rias eclipsantes, fotometria en el visible e infrarrojo,
etc.) han tenido éxito en su cometido: la identificacién
inequivoca de enanas marrones y planetas extrasolares.

Las busquedas fotométricas de objetos subestela-
res en regiones del cielo donde la poblacién es esencial-
mente joven (cimulos estelares abiertos con edades in-
feriores a los 300 millones de afos, y regiones de forma-
cién estelar con edades menores que 5 millones de afios)
son fructiferas ya que hacen uso de las siguientes ven-
tajas: los miembros de un cimulo tienen aproximada-
mente la misma edad, estidn localizados a la misma dis-
tancia y poseen una composicién quimica similar. Pero
quizd sea ésta la particularidad mas destacable: los ob-
jetos subestelares ain contrayéndose gravitatoriamente
son m4s brillantes, emitiendo una fraccién considerable
de su energfa en el infrarrojo cercano (enanas marrones
de 0.06 y 0.02Mg a la edad de 50 millones de afios son
~44 y 80 veces mas luminosas respectivamente, que a
la edad de 1000 millones de afios). La explotacién de
estas propiedades junto con las medidas fotométricas
en el visible e infrarrojo permiten situar a los can-
didatos en diagramas color-magnitud (temperatura—
luminosidad), e inferir, mediante comparacién con los
modelos tedricos de evolucién estelar, la masa probable
para ellos.

Las primeras enanas marrones jévenes fueron hal-
ladas en el cimulo estelar de las Pléyades: Teidel
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Fig. 1. a) Detecciones de litio (670.8 nm, linea de resonan-
cia, 0.5-1 A de anchura equivalente) en las enanas marrones
de las Pléyades Teide 1, Calar 3, y PP115. Sobre el espectro
de Teidel estd superpuesto (linea a puntos) el espectro de
una estrella del campo que no presenta el rasgo en absorcidn.
b) Al espectro de Teide1 se le resta el espectro de la estrel-
la estdndar espectroscépica del mismo tipo espectral (M8),
y se detecta la absorcién de la linea subordinada de litio
(812.3nm, 100 mA de anchura equivalente). Este hecho se
interpreta como una evidencia adicional de la preservacién
total de este elemento en Teidel, lo que es caracteristico
de las enanas marrones. Figura obtenida de Rebolo et al.
(1996).

(0.055 Mg, Rebolo et al. 1995), PP115 (0.070 M, Bas-
ri et al. 1996) y Calar 3 (0.055 Mg, Rebolo et al. 1996;
Martin et al. 1996). Identificadas como miembros libres
de éste ciimulo (no estdn ligadas fisicamente a ningin
otro objeto més masivo), tienen temperaturas mas frias
y luminosidades mas pequefias que las estrellas de las
Pléyades de menor masa. Dada la corta edad de estas
enanas marrones (120 millones de afios), su distribu-
cidén energética se asemeja a la de las estrellas menos
masivas de mayor edad: la emisién de luz en el 6ptico
estd completamente dominada por absorciones molec-
ulares de 6xido de titanio y 6xido de vanadio tipicas
de tipos espectrales M tardios (M7-M8), y en el in-
frarrojo las absorciones moleculares de vapor de agua



Boletin SEA, Vol. 1, Nim. 3 (2000) 11
T = - =
N ! ae o
i s 4 Tu 'I. - 1
E " > . -
- ‘ "- ‘
., LN ]
. g L ]
. L ]
» Optico (1) Infrarrojo (J) =
2x2 w )

Fig. 2. Imagen obtenida con el telescopio espacial Hub-
ble de la enana marrén GL229B (objeto menos brillante).
Es companera de la estrella GL 229, de tipo espectral M3,
alrededor de la cual orbita a una distancia de 44 UA. El
sistema se encuentra localizado a unos 6 pc.

y mondéxido de carbono son los rasgos mas notables.
No obstante, la naturaleza subestelar de estos objetos
impide que otras reacciones termonucleares, ademas de
la fusién de hidrégeno, tengan lugar en su interior y, co-
mo consecuencia, parte del material nuclear permanece
inalterado, lo cual se debe reflejar en su espectro. Y éste
es el caso del litio, elemento ligero que se destruye con
facilidad en el interior de las estrellas completamente
convectivas de acuerdo con la reaccién “Li + p = «
+ a. Para que dicha reaccién tenga lugar, es preciso
un medio con temperaturas superiores a 2.5 millones de
grados (valor préximo a la quema del hidrégeno). La
presencia de litio en las atmdsferas de Teide 1, PP115 y
Calar 3 (Figura 1) es la evidencia definitiva de que estos
objetos son enanas marrones de las Pléyades. La detec-
cién de este elemento en cualquier objeto tan o més frio
(prueba del litio, Rebolo et al. 1992) constituye, hoy
por hoy, la herramienta mas directa para probar la nat-
uraleza subestelar de los candidatos con temperaturas
efectivas en el intervalo 1200-2500K.

El descubrimiento de la enana marrén GL 229B
(Nakajima et al. 1995) fue resultado de la bisqueda
de estos objetos como compaiieros ligados gravitato-
riamente a estrellas frias de la secuencia principal y
préximas al Sol (d < 10pc). Dada su proximidad es
posible determinar la ligazén fisica de los candidatos
a las estrellas en intervalos de tiempo de pocos anos
(los compaiieros deben presentar un movimiento pro-
pio comiin al de la estrella). Puesto que la diferencia de
brillo entre la estrella y el objeto subestelar (Figura 2)
es considerable, se empled la técnica de la coronografia

Fig. 3. Imdgenes en el visible e infrarrojo cercano del objeto
subestelar menos masivo conocido fuera del Sistema Solar:
S Ori47. Con una masa de unas 15 veces la masa del planeta
Jupiter tiene una temperatura de unos 2000 grados, es 6500
veces menos luminoso que el Sol, y tiene una edad entre 3 y
5 millones de anos. Ha sido encontrado en el cimulo joven
de o Ori. Figura cedida por los autores a Science (1999,
vol. 285, pag. 14).

para poder detectar la presencia de estos cuerpos de
masa pequefia orbitando alrededor de las estrellas. Si
la estrella primaria es conocida, el sistema puede decirse
que es igual a un miniciimulo y tiene, por tanto, casi las
mismas ventajas como si de un cimulo se tratara. Sin
embargo, las estrellas de la vecindad solar tienen edades
tipicamente superiores a 1000 millones de anos, por lo
que los compaieros de masa pequeia deben tener unas
temperaturas muy frias. Se ha determinado que ésta es
de aproximadamente 1000 grados para GL 229B, lo que
convierte a esta enana marrén en el objeto mas frio y
menos luminoso conocido fuera del Sistema Solar. De-
bido a ello (véase la siguiente seccién) su distribucién
energética es diferente a la de las enanas marrones que,
aunque teniendo la misma masa—entre 0.04 y 0.06 Mg —,
son un orden de magnitud méas jévenes. Se puede argu-
mentar que Teide1 y GL 229B son objetos subestelares
de la misma masa, salvo que observados en distintos
momentos de su evolucion.

Estrategias de bisquedas similares a la fotométrica
en cumulos estelares jévenes y a la combinacién de fo-
tometria con medidas de movimiento propio en estrellas
de la vecindad solar, han conducido a la deteccién de
un ndmero considerable de enanas marrones (aproxi-
madamente un centenar) en el rango de masas desde el
limite subestelar hasta 0.015-0.020M (~15-20 veces
la masa de Jupiter). En las Pléyades la enana marrén
mds pequeiia identificada es Roque25 (Martin et al.
1998a) y tiene una masa de apenas 0.035Mg. A pesar
de que su edad es del orden de 120 millones de anos,
su brillo tanto en el visible como en el infrarrojo es
muy débil. Las enanas marrones de las Pléyades con
masas mas pequeias son ain menos luminosas, sien-
do pues, dificiles de detectar con telescopios de tamafio
intermedio. Los cimulos y asociaciones estelares mas
jovenes constituyen, por tanto, el lugar idéneo del cielo
en el que las enanas marrones mdas pequenas han si-
do identificadas, y en los que la deteccién directa de
planetas puede ser posible. Estas regiones son, por
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Fig. 4. Curva de velocidad radial (en fase) de la estrella
51 Peg. De esta curva se infiere la presencia del exoplaneta
51 Pegb con una masa de M sen¢ = 0.44 veces la masa de
Jupiter. La precision con la que cada una de las medidas
fue tomada es de aproximadamente 5m/s. Figura tomada
de Marcy y Butler (1998).

ejemplo, p Oph (Comeron et al. 1998), Chamaleon I
(Comeron et al. 1999), IC 348 (Luhman et al. 1998,
1999), y o Ori (Béjar et al. 1999). En este dltimo
cumulo esté catalogado el objeto de menor masa conoci-
do fuera del Sistema, Solar y del que se dispone de datos
tanto fotométricos en el visible e infrarrojo como espec-
troscépicos. Su nombre es S Ori47 (Figura 3, Zapatero
Osorio et al. 1999). A la edad de unos 3-5 millones de
afios tiene una temperatura efectiva de unos 2000 gra-
dos y una luminosidad que es 6500 veces menor que la
del Sol. Cuando S Ori47 haya envejecido hasta edades
similares a la de la vecindad solar, su temperatura ser
de pocos cientos de grados, igual que la de los planetas
del Sistema Solar. La masa de S Ori47 es tan pequeiia
que no estd aln establecido si se trata de una enana
marrén de poca masa o de un planeta gigante libre del
cimulo de ¢ Ori (con el término libre se pretende des-
ignar al cuerpo que no estd ligado gravitatoriamente a
ningin otro objeto). La comunidad astrofisica todavia
no ha llegado a un consenso (véase la siguiente seccién)
en dénde y cémo establecer la separacion terminolégica
entre enana marrén y planeta.

Lo que si parece ampliamente aceptado es que todo
objeto con una masa inferior a 13—-15 veces la masa de
Jupiter, y que se encuentre orbitando alrededor de una
estrella se le denomina planeta extrasolar o, abrevian-
do, exoplaneta. El exoplaneta alrededor de la estrella
de tipo solar 51 Peg fue el descubrimiento (Figura 4,
Mayor y Queloz 1995) que comenzé con la saga de més
hallazgos de esta clase de objetos. La deteccién indirec-
ta de la presencia de los planetas tiene lugar midiendo la
variabilidad de la curva de velocidad radial de la estrel-
la alrededor de la que orbitan en funcién del tiempo.
La estrella y el exoplaneta giran alrededor del centro
de masas del sistema, y el movimiento de vaivén de la
estrella se puede medir en espectros de alto poder res-

olutivo desde la Tierra (efecto Doppler). Esta técnica,
bautizada como velocidad radial, ha sido ya aplicada a
unas 2000 estrellas similares al Sol y ligeramente menos
masivas, y hasta la fecha, de los datos procesados se
han identificado una veintena de exoplanetas (Figura
5, Queloz 1999).

Puesto que sélo los exoplanetas de mayor masa y
més préximos a la estrella alrededor de la cual orbitan
son los mas susceptibles de ser encontrados con este
método, es muy posible que la préactica totalidad de las
estrellas posea algin compafiero con masa planetaria.
Adema3s de los planetas detectados por velocidad radial,
existen indicios de la presencia de objetos con masas
muy parecidas a la de la Tierra alrededor de estrellas
de neutrones (Wolszczan y Frail 1992).

La poblacién de enanas marrones y planetas en la
Galaxia parece ser significativa. Extrapolando nuestro
conocimiento de dicha poblacién (la funcién de masas)
en los cimulos estelares jévenes, donde las estrellas y es-
tos objetos nacen, se estima que en la Via Lactea hay al
menos tantas enanas marrones como estrellas. Y asi lo
confirman las busquedas fotométricas a gran escala en
el infrarrojo que del cielo se estan realizando durante
1997-1999: DENIS (Epchtein 1994) y 2MASS (Reid
1992). Estos proyectos (todavia por finalizar) estan
identificado una lista de objetos con colores muy rojos
indicando que posiblemente sus temperaturas sean mas
frias que la de las estrellas mas pequenas. La espectro-
scopia de resolucién intermedia en el dptico e infrarrojo
demuestra que efectivamente sus temperaturas efectivas
estan en el rango de los 1000 a 2000 grados; y la detec-
cién de litio en las atmdsferas de algunos de estos obje-
tos prueba que, sin duda, se trata de enanas marrones
con masas plausibles entre 0.06 Mg, y el limite subeste-
lar. Estos descubrimientos han abierto unas nuevas
puertas en el estudio tedrico y la comprensién de la
estructura atmosférica de estos cuerpos tan poco ma-
sivos (Allard et al. 1997; Burrows et al. 1997; Pavlenko
et al. 1999).

Al igual que las estrellas, los objetos subestelares
también aparecen por parejas, es decir, sistemas dobles
de enanas marrones y sistemas planetarios multiples.
En las Pléyades, PP115 es una enana marrén binaria
espectroscopica (Basri y Martin 1999) con una sepa-
racién inferior a 50 UA y formada por dos objetos sub-
estelares de masas practicamente iguales. Y DENIS-
P J1228.2-1547 (Martin et al. 1999a) es, en el campo,
una enana marrén binaria visual de dos componentes
idénticos orbitando a 44 UA. La ventaja de este sistema
es que debido a su proximidad serd posible en el inter-
valo de varias décadas poder determinar la drbita de
las dos enanas marrones, y de esta forma, por primera
vez se obtendrd la medida directa de la masa. Y muy
recientemente, se han detectado tres planetas alrededor
de la estrella v And (Figura 5, Marcy y Butler 1998),
por lo que el Sistema Solar ha dejado de ser especial
en cuanto a sistemas planetarios multiples acontece. El
nimero de objetos subestelares miltiples formando un
sistema es todavia pequeno, por lo que no se puede al-
canzar una conclusién sobre las preferencias de estos
objetos en su formacién.
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Fig. 5. Lista de los exoplanetas conocidos hasta septiembre de 1999. A la izquierda se denota el nombre de las estrellas, y a la
derecha se indica la masa (M sen i) en unidades jovianas de cada uno de los exoplanetas asf como el tamafio de su 6rbita (eje
inferior) en unidades astronémicas (UA). En el mes de octubre de 1999 (véase tabla 1) ha salido publicado el descubrimiento
del exoplaneta nimero 21 alrededor de la estrella HD 192263 (Santos et al. 1999).

Propiedades fotométricas vy
espectroscopicas de las enanas
marrones

Los objetos subestelares poseen temperaturas efectivas
inferiores a los 2500 grados y temperaturas en su in-
terior menores que 3 millones de grados. A mayor
edad, serdn cuerpos més frios y menos luminosos: ésto
es un factor decisivo en la estructura atmosférica de
estos objetos. Las enanas marrones de mayor masa
y jévenes, con edades inferiores a los 300 millones de
anos, tienen tipos espectrales que solapan con los de
las estrellas més pequenas. Pero debido a la falta de
reacciones termonucleares en el interior, el litio original
de la nube progenitora en la que estos objetos nacieron
se preserva (prueba del litio, seccién anterior), y ras-
gos de litio son observables en los espectros. Otro ras-
go fisico notable que diferencia a las enanas marrones
jovenes de mayor masa de las estrellas con temperat-
uras similares es la gravedad superficial. Puesto que
las primeras todavia estdn en su fase de contraccién
gravitatoria, su gravedad es menor (entre 0.5 y 1.0 dex)

que la de las estrellas que ya queman de forma estable
su combustible de hidrégeno. Y las bandas molecu-
lares de éxidos que dominan el espectro en el visible,
asi como las lineas atémicas de sodio y potasio son sen-
sibles a este parametro: a menor gravedad las bandas
moleculares son mds intensas, mientras que el efecto
es contrario en las lineas atémicas (Figura 6). Resul-
ta pues, relativamente sencillo distinguir este tipo de
enanas marrones de las estrellas de mayor edad del cam-
po. De los estudios de la poblacién de enanas marrones
cercanas al limite subestelar en los climulos estelares
(Martin et al. 1996, 1998b; Stauffer et al. 1998; Béjar
et al. 1999) se desprende que la frontera entre las es-
trellas y el dominio subestelar esta localizada en el tipo
espectral M7 para edades entre 1 y 120 millones de afios,
en M9 alrededor de los 300 millones de anos, y en tipos
espectrales bastante mas tardios para mayores edades.

Los proyectos DENIS y 2MASS, asi como los de-
scubrimientos de Kelul (Ruiz et al. 1997) y GL229B
en el campo, han supuesto un avance en el estudio de la
estructura de la atmédsfera de los objetos subestelares
aun mas frios, con temperaturas menores que los 2000
grados. Los 6xidos comienzan a desaparecer y dan pa-
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Fig. 6. Espectroscopia en el visible de enanas marrones
jovenes de tipo espectral M8.5 en comparacién con estrellas
del campo de temperaturas similares. En (a) se compara
SOri45 (en o Ori, 3-5 millones de afios, ~20-30 veces la
masa de Jipiter, linea continua) con otra enana marrén en
el ciimulo de p Oph (linea discontinua) con una edad pare-
cida. Ambos espectros son muy similares. En (b) y (c) se
compara S Ori45 (linea continua) con una enana marrén de
mayor edad (linea discontinua, 120 millones de afios) en el
cimulo de las Pléyades, y con una estrella estindar espec-
troscépica del campo (linea discontinua), respectivamente.
Los efectos de una gravedad distinta entre los objetos son
notables: bandas de éxido de vanadio y lineas atémicas del
potasio y sodio. La figura (d) muestra en ampliacién dicho
efecto sobre las lineas atémicas del sodio (la linea continua
corresponde a la enana marrén de menor gravedad —ausen-
cia de las lineas—, mientras que la estrella del campo con
mayor gravedad estd representada con el trazo de puntos
—lineas del sodio m4s intensas—). El contenido metdlico de
todos estos objetos es muy similar. Figura tomada de Béjar
et al. (1999).

s0 a los hidruros (de hierro, de calcio y de cromo), tal
y como muestra la Figura 7. El proceso fisico que se
piensa pueda estar ocurriendo es la formacién de gra-
nos de polvo (Al;03, CaTiO3, MgSiO3, Mg,SiOy, etc.)
que contienen dtomos de oxigeno y otros elementos pe-
sados. Observacionalmente en los espectros del visi-
ble, primero se detecta la condensacién de los dxidos,
y a medida que la temperatura disminuye, la conden-
sacién de los hidruros. Estas observaciones han obli-
gado a establecer una nueva clasificacién espectral més
alla de las estrellas rojas de tipo M, clasificacién a la
que se le ha asignado la letra L (la secuencia seria, pues,
OBAFGKML). El intervalo de temperaturas para
la nueva clase es aproximadamente 2200-1200 grados
(Martin et al. 1999b). El rasgo espectroscépico més
caracteristico del tipo espectral L es la intensidad de
las lineas atémicas de resonancia del potasio y sodio
neutros; son las lineas més intensas jamés observadas

[ BRI0021-0214 (M9.5)

2

[ Kelut(L2)

Relative flux

[ DenisP J1228-1547 (L4.5)
-k

GL 2298

| DenisP J0205-1159 (L5)
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Fig. 7. Espectroscopia en el 6ptico de objetos de tipos es-
pectrales M tardios, L (figura de la izquierda) y T/H (figura
de la derecha). Los objetos estdn ordenados en orden de-
creciente de temperatura (de arriba a abajo, de izquierda
a derecha), con la siguiente secuencia: 2300 (M9.5), 2000
(L2), 1700 (L4.5), 1500 (L5), y 1000 grados para GL 229B.
Entre paréntesis se facilitan los tipos espectrales de cada
uno de los objetos. Los rasgos moleculares y atémicos
més caracteristicos estdn indicados en la parte superior de
las figuras. Kelul, DENIS-P J1228.2-1547 y GL 229B son
genuinas enanas marrones del campo. Figura tomada de
Pavlenko et al. (1999).

en ningun otro objeto astronémico, y dominan la for-
ma de las distribuciones energéticas de estos cuerpos
en el visible (Figura 7). También se han identificado
lineas de elementos tan poco abundantes como cesio y
rubidio. Los objetos L pueden ser estrellas de muy baja
masa (0.075-0.9Mg) y de edades altas (tanto como la
vida de la propia Galaxia), o enanas marrones jévenes
(ej. Roque25 en las Pléyades, SOri47 en o Ori). Es-
tas ultimas presentaran ademas el rasgo fotosférico del
litio en sus espectros, lo que las caracteriza como obje-
tos subestelares.

A medida que la temperatura disminuye (valores
por debajo de los 1200 grados) el espectro ptico esta
completamente dominado por la presencia de polvo en
la atmosfera, y sélo rasgos débiles de cesio y vapor de
agua son apreciables. En el infrarrojo se hace muy
aparente la absorcién debida a la molécula de metano,
y la apariencia de los espectros es muy similar a la
distribucién energética del planeta Jipiter (Figura 8).
De nuevo, es necesaria una nueva clase espectral para
definir a este tipo de objetos tan frios: por el momento
no existe un acuerdo en la letra, si bien las dos opciones
que se barajan son H y T. GL 229B ha sido hasta hace
muy poco tiempo el Unico representante de esta nueva
clase, pero ya se conocen mas de media docena de este
tipo de enanas marrones (Strauss et al. 1999; Burgasser
et al. 1999). Los objetos con temperaturas efectivas
inferiores a los 1200 grados son necesariamente subes-
telares, puesto que estos valores de temperaturas nunca
llegan a ser alcanzados por las estrellas mas pequenas
en la escala de vida de la Galaxia. Asi pues, la deteccién
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Fig. 8. Espectroscopia en el infrarrojo cercano (1.2-2.5 mi-
cras) de GL 229B en comparacién con algunos planetas del
Sistema Solar y con un objeto del tipo espectral L del campo
(GD 165B). Figura tomada de Kirkpatrick et al. (1998).

de metano en los espectros infrarrojos de los candidatos
es una evidencia de la naturaleza subestelar de los mis-
mos. La presencia (formacién y evolucién) de nubes de
polvo en los objetos L y T/H podria tener efectos nota-
bles en la estructura y densidad de la atmdsfera de estos
objetos, traduciéndose en una variabilidad del espectro
observado (meteorologia de los objetos subestelares).

Por su baja temperatura, los objetos subestelares
también se caracterizan por tener colores épticos e in-
frarrojos notablemente rojos (R — 1 > 2.2, I —J >
3.0mag), con valores més altos que los de las estrellas
més frias. Es este hecho, junto con el de la baja lumi-
nosidad, el que continuadamente se ha utilizado para
seleccionar a los candidatos en toda clase de bisquedas
directas fotométricas y por movimiento propio. Los
objetos subestelares con temperaturas efectivas en el
intervalo 2500-1200 grados ademads presentan colores
extremos en el infrarrojo cercano, J — K > 1.0mag, lo
que es til en la identificacién de los mejores candidatos.
Para temperaturas menores, el metano absorbe la luz
emitida en esas longitudes de onda con un efecto tal que
los colores aqui son azules y caracteristicos de cualquier
estrella. No obstante, los colores que relacionan el brillo
en el éptico e infrarrojo (tales como I — J, I — K) son
tipicamente mayores que 4.5 magnitudes. En cualquier
caso, la fotometria y el movimiento propio son siempre
empleados para la identificacién de los candidatos a ob-
jeto subestelar mas prometedores, y la espectroscopia
es la que finalmente facilita la confirmacién de la ver-
dadera naturaleza del objeto. Al no existir imagenes
directas de los exoplanetas detectados por velocidad
radial no se puede proporcionar informacién detalla-

da sobre sus luminosidades y colores; sin embargo, de
ellos se conocen los pardmetros de la érbita y su masa,
datos valiosos para profundizar en su origen y proceso
de formacién (siguiente seccién).

Las investigaciones recientes sobre la poblacién
subestelar en cimulos como las Pléyades y o Ori ha
permitido determinar que el proceso de fragmentacién
de nubes y posterior colapso gravitatorio es el origen
mas probable de las enanas marrones libres. Pero el
hallazgo de objetos tan poco masivos como S Ori47 (15
veces la masa de Jupiter) crea ciertas dificultades so-
bre qué nombre asignar, enana marrén o planeta, a
este tipo de cuerpos. Los planetas, ademds de girar
alrededor de una estrella, podrian nacer como resulta-
do de la aglomeracién de rocas sélidas (planetesimales)
en un disco protoplanetario seguido de captacién de
materia gaseosa del medio circundante. Este proceso
resultaria en un objeto con un interior rico en metales,
es decir, con una estructura interna distinta a la de un
objeto formado por colapso de una nube (composicién
quimica homogénea). Desde el punto de vista obser-
vacional es muy complicado distinguir ambos objetos.
Es posible que planetas asi formados puedan escapar
de sus 6rbitas (por interacciones con otros cuerpos), o
que enanas marrones nacidas libres puedan ser captadas
por alguna estrella préxima, ;estos objetos, entonces,
cambiarian su naturaleza por ello? Se ha propuesto un
criterio de discriminacién entre enana marrén y planeta
basado en la quema del deuterio (~107% veces menos
abundante que el hidrégeno) en el interior de los objetos
subestelares (Oppenheimer et al. 1999). Los estudios
tedricos argumentan que los objetos con masas inferi-
ores a las 13-15 veces la masa de Jupiter nunca llegan
a superar el umbral de temperatura interna necesaria
para las reacciones nucleares del deuterio, mientras que
objetos mas masivos destruyen facilmente (en escalas de
tiempo inferiores a los 10 millones de afios) su contenido
del isétopo (Saumon et al. 1996). Es decir, planeta
seria aquel objeto subestelar (se encuentre o no ligado
fisicamente a otro cuerpo de mayor masa que él) que no
tiene ningin tipo de reacciones nucleares en su interior.
Todavia se debe llegar a un acuerdo con respecto a la
nomenclatura de los objetos subestelares. Independi-
entemente de la dicotomfia terminoldgica, se estima que
en un radio de 10 pc alrededor del Sol deben existir de-
cenas de objetos subestelares con masas proximas a la
de Jupiter. Por su debilidad intrinseca, detectarlos e in-
vestigarlos constituye un gran reto para los astrofisicos.

Propiedades astrofisicas de los
planetas extrasolares

A pesar de que sélo se determina la masa minima de
cada planeta descubierto con la técnica de velocidad
radial, se puede comenzar a hablar de sus propiedades
estadisticas puesto que la muestra es ya representati-
va (21 objetos). La tabla 1 facilita una lista actual-
izada (octubre 1999) de los exoplanetas identificados
con este método (ordenados de menor a mayor masa),
mientras que la tabla 2 proporciona un resumen de las
propiedades (distancia, tipo espectral y magnitud vi-
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sual) de las estrellas primarias. En esta seleccion se
han considerado exoplanetas aquéllos objetos con masas
(M seni) inferiores a la necesaria para la quema de deu-
terio. Las propiedades observadas entre los exoplanetas
se dividen en dos grandes grupos:

1. Diferencias con respecto a los planetas del Sistema
Solar:

— Presencia de planetas con masas similares o
mayores que la de Jupiter dentro de la re-
gién de planetas teliricos del Sistema Solar
(distancia a la estrella menor que 5 UA). De-
bido a un sesgo observacional, de hecho todos
los exoplanetas conocidos tienen separaciones
menores que 3 UA (Figura 5).

— Altas excentricidades de las érbitas salvo en
los casos en que se espera circularizacién de-
bido a fuerzas de marea (planetas muy préximos
a sus estrellas).

— En el caso de los tres planetas de v And, la
masa de cada planeta aumenta con la distan-
cia a la estrella. En el Sistema Solar hay un
salto muy brusco entre las masas de los plane-
tas teldricos y las de los gigantes, y entre estos
dltimos la masa disminuye con la distancia al
Sol.

2. Semejanzas con respecto a los planetas del Sistema,
Solar:

— Mayor cantidad de planetas hacia masas més
pequefias. En el Sistema Solar también au-
menta el nimero de planetas, satélites o as-
teroides hacia menores masas (Figura 9).

— Tendencia a encontrar planetas en estrellas
con metalicidad relativamente alta respecto al
promedio de las estrellas de la vecindad so-
lar. Nuestro propio Sol tiene una metalicidad
mayor que la media (Gonzélez 1999).

— Posible relacién entre abundancia de litio ba-
ja y presencia de planetas gigantes. La es-
trella binaria 16 Cyg tiene dos componentes
casi gemelas (misma edad, masa y metalici-
dad). Sin embargo, la abundancia de litio de
16 Cyg B es mds de un factor 8 menor que la
de 16 Cyg A. Se da ademads la circunstancia
que se ha detectado un planeta en torno a 16
Cyg B, pero no en 16 Cyg A (Cochran et al.
1997). El Sol también es una estrella con baja
abundancia de litio para su edad.

Todas las propiedades anteriores podrian estar pro-
porcionando pistas sobre los mecanismos de formacion
y origen de los planetas. Las diferencias con respecto al
paradigma solar pueden ser debidas a distintas condi-
ciones iniciales de formacién de discos protoplanetarios.
Adems3s el Sol es una estrella anémala porque no tiene
ninguna estrella compafera (un 70% de las estrellas
de tipo solar estdn en sistemas multiples). Las inter-
acciones de planetas con estrellas dentro de sistemas
estelares multiples deben dar lugar a situaciones com-
plejas. Por ejemplo, el exoplaneta con mayor excent-
ricidad conocido es el de 16 Cyg B (e =0.63). Mazeh
et al. (1997) argumentan que este hecho es debido al
efecto de fuerzas de marea ejercidas sobre 16 Cyg B y

Tabla 1. Lista de los 21 exoplanetas conocidos por
la técnica de velocidad radial hasta octubre de 1999
(masas inferiores a la masa limite para la quema del
deuterio, 13 Myyp).

Estrella Exoplaneta Orbita Periodo Excent.
M seni (Myyp) (AU) (dias)
HD 75289 0.42 0.046 3.51 0.054
51 Peg 0.47 0.05 4.23  0.00
HD 187123 0.52 0.042 3.10 0.03
v And 0.71 0.06 4.62  0.03
2.11 0.83 241.2  0.18
4.61 2.50 1266.6  0.41
HD 192263 0.76 0.15 23.9 0.03
55 Cnc 0.84 0.11 14.6  0.051
HD 130322 1.08 0.088 10.7  0.048
pCrB 1.10 0.23 39.6 0.028
HD 217107 1.28 0.07 7.1 0.14
HD 210277 1.28 1.10 437 0.45
16 CygB 1.50 1.70 804  0.67
Gliese 876 2.10 0.21 60.9 0.27
HR 810 2.30 0.93 320.1 0.161
47 UMa 241 2.10 1096.8  0.096
14 Her 3.30 2.5 1619 0.354
HD 195019 3.43 0.14 18.3  0.05
Gliese 86 4.00 0.11 15.8  0.046
7 Boo 3.87 0.046 3.3  0.018
HD 168443 5.00 0.28 57.9 0.54
70 Vir 6.60 0.43 116.6 0.4
HD 114762 11.0 0.3 84.0 0.33

su planeta por la estrella primaria del sistema binario.

Las semejanzas de los exoplanetas con el Sistema
Solar sugieren que hay leyes universales que se cumplen
en la formacién de planetas. La preponderancia de
planetas de menor masa indica que éstos se forman a
partir de un disco turbulento, residuo de la formacién
de la estrella, donde se almacena la mayor parte del
momento angular, pero sélo una pequeia fraccién de
la masa. La metalicidad alta indica que la presencia de
importantes cantidades de hielo y polvo favorece el crec-
imiento de planetas méas pesados. La baja abundancia
de litio puede interpretarse como una conexién con las
condiciones iniciales: los planetas masivos se forman en
discos masivos. Un disco masivo congela el momento
angular e impide que una estrella rote rapidamente du-
rante la evolucién pre-secuencia principal. Esto puede
inducir un desacoplo entre la rotacién del interior este-
lar y la de la superficie (zona convectiva), que conlleve
posteriormente una mayor mezcla de materia, implican-
do una desaparicién més eficaz del litio atmosférico.

La discusién anterior es altamente especulativa
puesto que se basa en una muestra pequena de detec-
ciones. Actualmente se estd trabajando muy activa-
mente en descubrir exoplanetas con distintas técnicas,
por lo que es esperable que el nimero de objetos au-
mente significativamente en los préximos anos, y con
ello la confianza estadistica de las relaciones comen-
tadas.
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Tabla 2. Propiedades (distancia, tipo espectral y mag-
nitud visual) de las estrellas con exoplanetas de la
tabla 1.

Estrella Dist. SP A"
(pc)

HD 75289 28.9 GOV 6.4
51 Peg 15.4 G2IV 5.5
HD 187123 49.9 G5 4.6
v And 13.5 F8V 4.6
HD 192263 19.9 K2V 8.1
55 Cnc 12.5 G8V 6.0
HD 130322 30 KOIIT 8.0
pCrB 17.4 GOV 5.4
HD 217107 19.7 G8IV 6.2
HD 210277 21.3 GO 6.6

16 CygB 21.6 G1.5V 6.2
Gliese 876 4.7 M4V 10.2

HR 810 15.5 GOV 5.4
47 UMa 14.1 G1V 5.1
14 Her 18.2 KOV 6.7
HD 195019 37.4 G3V 6.9
Gliese 86 10.9 K1V 6.2
7 Boo 15.6 F6IV 4.5
HD 168443 37.9 G5 6.9
70 Vir 18.1 G4V 5.0
HD 114762 40.6 FoVv 7.3
Conclusiones

Por las caracterisiticas de las bisquedas llevadas a cabo
para detectar a los objetos subestelares, y por la de-
bilidad intrinseca de los mismos, sélo se han halla-
do enanas marrones y planetas extrasolares localiza-
dos a distancias préximas al Sistema Solar, si bien los
més cercanos (presumiblemente muy frios y poco lu-
minosos) ain quedan por ser descubiertos. El estudio
de la poblacién subestelar en cimulos estelares jovenes
ha permitido conocer que las enanas marrones se for-
man copiosamente. Su ndmero es muy elevado y es
probable que sea del mismo orden que el de las estrel-
las. Y si a este resultado se anade el hecho de que un
gran porcentaje de estrellas tienen planetas de masas jo-
vianas orbitando a su alrededor, la poblacién més rica
de la Galaxia estaria compuesta por enanas marrones
y planetas. Se estima que el objeto mas préximo al
Sol (fuera del Sistema Solar) es un objeto subestelar y
no una estrella; encontrar este objeto es todo un de-
saffo. Las investigaciones de las funciones de masa de
los objetos subestelares apuntan a que la formacién de
este tipo de cuerpos se ve favorecida hacia los de menor
masa. No obstante, aunque el nimero de enanas mar-
rones y exoplanetas sea alto, su contribucién en masa
es pequefia; pero por el momento, las enanas marrones
y exoplanetas descubiertos pertenencen al disco de la
Galaxia. Con las observaciones actuales no se puede
concluir sobre la contribucién de los objetos subestela-
res a la materia oscura del halo galactico. Habria que
conocer primero la poblacién de estos objetos en el halo.

El descubrimiento de los primeros ejemplares de
enanas marrones y exoplanetas ha supuesto un nuevo
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Fig. 9. Distribucién del nimero de detecciones de exo-
planetas y enanas marrones alrededor de estrellas (técnica
de velocidad radial) en funcién de la masa de los mismos
en unidades de masa joviana (actualizacién septiembre de
1999). El nimero de exoplanetas menos masivos es consid-
erable en comparacién con el resto de las detecciones.

avance tanto experimental como tedrico dentro de la
Astrofisica. El conocimiento actual, en todos los aspec-
tos, de esta clase de objetos todavia se encuentra en
sus albores. Contintian disendndose experimentos para
ser realizados tanto desde la Tierra (interferometria en
el visible e infrarrojo con los telescopios VLT y Keck)
como en satélites en el espacio (interferometria, as-
trometria, coronografia) con el objetivo de identificar
y estudiar los cuerpos subestelares menos masivos: los
planetas teluricos (planetas con masas similares a la
de la Tierra). En un futuro considerablemente més
proximo, sin embargo, se superard el umbral de la masa
minima para la quema del deuterio, y se encontrarian ex-
oplanetas libres con masas entre 5 y 10 veces la del plan-
eta Jupiter en cimulos estelares y regiones de formacién
tan jovenes como unos pocos millones de afios. Es prob-
able, ademds, que exoplanetas de estas masas se identi-
fiquen mediante imagen directa orbitando alrededor de
estrellas o de enanas marrones ya que actualmente ex-
isten programas llevandose a cabo tanto con el telesco-
pio espacial Hubble como en los telescopios terrestres de
4 m (para la obtencién de las primeras imdgenes épticas
e infrarrojas), y 10m (para un andlisis detallado de la
espectroscopia). El estudio de las propiedades de los
objetos subestelares, enanas marrones y exoplanetas, y
la comprensién de sus mecanismos de formacién y ori-
gen contribuirdn al conocimiento de la estructura de la
Galaxia y al de nuestro propio Sistema Solar.
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Uno de los resultados astronémicos mas sorprendentes
obtenido con la utilizacién de observatorios de rayos X,
ha sido descubrir que los enormes volumenes entre las
galaxias en los cimulos de galaxias no se encuentran
vacios, tal y como parecia deducirse a partir de las ob-
servaciones en el dptico. De hecho, una gran fraccién
(~ 70-90%) de los cumulos ricos de galaxias exhiben
emisién generada por gas caliente (Tpas ~ 2 x 107
10® K). Esta emisién, que constituye una importante
pérdida de energia, fuerza al gas a incrementar su den-
sidad, acelerando el ritmo de emisién. En el centro
de los cimulos, el tiempo caracteristico de enfriamien-
to es inferior a la edad de los propios cimulos, y el
gas alli ubicado, empujado por el gas exterior caliente,
puede eventualmente alcanzar la galaxia dominante de
cumulo localizada en el centro del pozo de potencial.
Esta caida de gas se conoce en la literatura como cool-
ing flow. Un escenario més realista considera un medio
intracumular multifase, el cual puede enfriarse y origi-
nar deposicién de gas a lo largo de una esfera de ~ 100—
200 kpc de radio, con ritmos tipicos de deposicién de
masa M ~ 10-1000 Mg /afo. Una de las cuestiones
fundamentales que se plantean es establecer cudl es el
destino final del material depositado. Aunque inicial-
mente se postulé que el gas enfriado deberia conducir a
formacioén estelar, las primeras observaciones realizadas
con intencion de descubrir la presencia y extensién de
dicha formacién de nuevas estrellas condujeron a resul-
tados contradictorios.

En esta tesis hemos abordado este problema anal-
izando observaciones espectroscépicas profundas (en
particular los indices Dagoo y Mga) de una muestra
de galaxias dominantes de ciimulos, ubicadas en cimu-
los con y sin cooling flow. Los resultados mas sobre-
salientes de este trabajo son los siguientes:

— Los indices centrales de las galaxias dominantes en
cumulos con cooling flow se correlacionan con el
ritmo de deposicién de masa cuando dichas galax-
ias presentan lineas de emisién en las regiones nu-
cleares, lo que no ocurre para las galaxias que no
presentan emisién.

— Las galaxias dominantes en cimulos con cooling
flow y que presentan lineas de emisién exhiben una
secuencia en el diagrama D4goo—Mga diferente a la
secuencia definida por las galaxias elipticas. La
utilizacién de modelos de sintesis evolutiva permite
reproducir dichos indices como resultado de proce-
sos de formacién estelar en brotes recientes (edad
< 0.1 Gaiio).

— Los gradientes de las galaxias dominantes en ci-
mulos con cooling flow y que presentan lineas de
emisién muestran un cambio de pendiente en la
zona en la que se detecta la emision. Ademas,
los gradientes ajustados empleando solamente los
indices medidos en la regién de emisién se correla-
cionan con el ritmo de deposicién de masa.

— La modelizacion de la variacién radial de la difer-
encia entre la extrapolacién de los gradientes ajus-
tados en las regiones libres de emisién hacia las
regiones centrales, y los gradientes ajustados en la
regién de emisién, nos ha permitido deducir los
perfiles espaciales de densidad de formacién este-
lar. La pendiente de dichos perfiles coincide con
el valor esperado para la densidad de deposicion
de masa en cooling flows inhomogéneos. Este re-
sultado indica que la conversion de gas a estrellas
se realiza con la misma eficacia, posiblemente del
100%, en todas las galaxias dominantes de cimulo.

Los resultados mencionados, unidos a la existencia
de correlaciones entre la emisién radio, por un lado, y la
intensidad de las lineas de emisién y la fraccién de luz
procedente de los brotes de formacién estelar, por otro,
han permitido por vez primera confirmar la existencia
de un escenario tnico que explica toda la fenomenologia
observada. En particular, el encendido ocasional de una
radiofuente actda como desencadenante de la formacién
estelar, la cual a su vez consume, posiblemente de for-
ma completa, el gas depositado por los cooling flows
en las regiones nucleares de las galaxias dominantes de
cumulos.
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En esta tesis doctoral se ha realizado un estudio de los
pasos estelares cercanos al Sistema Solar, con el objeti-
vo de determinar si alguno de estos pasos podria causar
una perturbacién dinamica significativa de la nube de
Oort cometaria. Con este fin se han seleccionado estrel-
las del catdlogo Hipparcos que han podido, o podran,
pasar cerca del Sol. Los datos astrométricos Hipparcos
se han complementado con valores de la velocidad ra-
dial disponibles en la literatura, pero también se han
realizado nuevas observaciones de esta velocidad para
algunas estrellas sin valores previos.

Para determinar los pardmetros de encuentro con
el Sol de las estrellas seleccionadas, se han integrado
numéricamente las trayectorias estelares adoptando un
modelo de potencial galictico basado en la contribucién
de los potenciales del bulbo, disco y halo. Se han calcu-
lado los parametros de encuentro para 595 estrellas de
Hipparcos, 156 de las cuales pasan a menos de 5 pc del
Sol durante unos +10 millones de anios. El paso més
cercano es el de la estrella Gliese 710, a través de la
nube de Oort, a una distancia minima de 0.34 pc del
Sol dentro de 1.36 millones de anos.

También se ha realizado un estudio sobre los
limites de validez de los resultados obtenidos. Para el-
lo se ha analizado detalladamente el efecto sobre las
trayectorias estelares de la variacién de los pardmetros
galacticos que intervienen en las ecuaciones de movimien-
to, dentro de un rango de valores plausibles, asi como el
efecto del potencial de los brazos espirales. Se ha con-
cluido que el uso de modelos de potencial alternativos, o
la variacién de los valores de los pardmetros galacticos,
no alteran apreciablemente los encuentros determina-
dos para un intervalo de tiempo de unos +10 millones
de anos. Durante este intervalo son los errores en los
datos astrométricos los que dominan.

La determinacién de la frecuencia de encuentros
estelares es el punto de partida en la investigacién de
la influencia de los pasos estelares sobre la evolucion
dindmica de la poblacién cometaria durante la historia
del Sistema Solar. Esta frecuencia se ha determinado
a partir de los encuentros predichos, una vez corregida
la incompletitud observacional mediante una funcién
de luminosidad creada ad hoc, resultando 11.7 encuen-
tros por millén de anos a menos de 1 pc del Sol. Por
otra parte, mediante una aproximacion tedrica se han
obtenido 10.5—12.4 encuentros por millén de afios, la
mayoria con estrellas de baja masa, en buen acuerdo
con el valor anterior.

De entre los 595 pasos estelares determinados se
han identificado aquellos que pueden perturbar signi-
ficativamente las érbitas cometarias, y mediante simu-

laciones dindmicas basadas en un modelo de Monte Car-
lo se ha estimado su efecto. El futuro paso de Gliese 710
puede causar la mayor perturbacién dinamica, modifi-
cando las drbitas de ~1.8x10% cometas hacia trayecto-
rias que crucen la érbita de la Tierra, lo que representa
un incremento promedio de ~25% en el flujo cometario
estacionario observado.

Finalmente, se ha analizado de que manera se
pueden mejorar los resultados de este trabajo con las fu-
turas misiones astrométricas FAME y GAIA. En partic-
ular GAIA permitird, por primera vez, un estudio rig-
uroso de la posible correlacion entre lluvias de cometas
causadas por pasos estelares cercanos al Sistema So-
lar, y evidencia de impactos con la Tierra y de ciertas
extinciones bioldgicas masivas en el pasado.
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La primera parte de esta tesis se dedica al estudio de
los movimientos verticales en galaxias espirales. Para
ello se ha observado la galaxia de cara NGC 3938 con
el interferémetro Fabry—Perot TAURUS II que se en-
cuentra disponible en el Telescopio William Herschel
del Observatorio del Roque de los Muchachos de la isla
de La Palma, usando la linea Ha del gas ionizado. Ello
nos ha permitido obtener mapas con alta resolucién es-
pacial de la distribucién del gas ionizado, asi como de
la distribuciéon de velocidades y de la dispersién vertical
de velocidad.

Hemos calculado la curva de rotacién de la galaxia
hasta un radio de unos 2.5" del centro, lo cual supone
la mejor determinacién de dicha curva realizada hasta
la fecha. Los resultados obtenidos concuerdan con los
obtenidos por otros autores para otras fases del gas. El
estudio de los movimientos verticales se realiza, por un
lado, a través del andlisis detallado del mapa residual
de velocidades. Dicho mapa no muestra movimientos
importantes de mds de 5 km/s, ni ninguna correlacién
global clara de las zonas con mayor residuo con regiones
de formacién estelar, aunque ésto si sucede en algunos
casos concretos. Podemos decir, por tanto, que esta
galaxia no muestra movimientos verticales importantes
en el rango entre —100 km/s < v, < 100 km/s, que es
el que cubre nuestro rango espectral libre.

Hemos estudiado en detalle el mapa de dispersién
vertical de velocidades, encontrando que la dispersién
de velocidades permanece practicamente constante con
el radio. Este hallazgo, junto con los realizados previa-
mente por otros autores en otras fases del gas (atémica
y molecular) para esta misma galaxia, sugieren la exis-
tencia de varios mecanismos de calentamiento actuan-
do simultdneamente en el disco. Para finalizar, hemos
estudiado el diagrama de dispersién vertical de veloci-
dades frente a intensidad de emisién en Ha, encontran-
do que dicha distribucién sigue, en promedio, una ley
del tipo o o I'/3, y, adem4s, presenta una envolvente
superior del tipo I o< ¢®. Hemos propuesto un esce-
nario para explicar esta distribucién en el que el aporte
de energia al medio interestelar tiene lugar por medio
de fenémenos estelares violentos, como explosiones de
supernova, o vientos estelares fuertes. Esta energia va
convirtiéndose en energia turbulenta del gas hasta lle-
gar a una situacién estacionaria con una turbulencia de
tipo Kolmogorov.

En la segunda parte de la tesis se propone un estu-
dio del fenémeno de alabeos en galaxias espirales. Para,
ello se hace una revisién de los modelos tedricos exis-
tentes hasta la fecha, asi como de los resultados obser-
vacionales sobre este fenémeno, poniendo de manifiesto
el grado de acuerdo/desacuerdo de las predicciones con

los datos experimentales. Se desarrolla un modelo basa-
do en la hipétesis propuesta por Battaner (1991) de
que estos alabeos podrian estar generados por el campo
magnético intergaldctico. Este modelo reproduce con
bastante fidelidad la forma real de los alabeos en galax-
ias espirales, a pesar de tener solamente dos pardmetros
libres: el angulo que forma el campo magnético inter-
galdctico con el plano del disco («) y la razén entre la
densidad de energia magnética y la gravitatoria (k). De
este modo, a partir de datos observacionales de galaxi-
as alabeadas, podemos obtener informacién tanto de la
direccién del campo magnético intergalactico, como de
su amplitud.

Por dltimo, hemos desarrollado un programa, lla-
mado WIG (Warped Inclined Galaxies), que se describe
en detalle en la tesis, y que es capaz de calcular la cur-
va de alabeo de una galaxia de perfil a partir de una
imagen de la misma. El programa calcula, ademads,
varios parametros, introducidos en esta tesis, que son
capaces de medir el grado de alabeo de una galaxia, asi
como de dar cuenta de algunos aspectos concretos de
la morfologfa del alabeo. Se demuestra la utilidad del
programa y de los pardmetros propuestos a través de
varios ejemplos con observaciones de galaxias reales en
varias longitudes de onda (6ptico, H 1 y continuo en
milimétricas).
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La poblacién estelar de las galaxias enanas del Grupo
Local NGC 185 y Phoenix es investigada a partir de
fotometria en las bandas B,V, I y el uso de diagramas
color—magnitud sintéticos. El principal resultado de es-
ta tesis es que ambas galaxias presentan periodos lar-
gos de actividad de formacién estelar y gradientes en
sus poblaciones estelares, que proporcionan nuevos in-
dicios acerca de la formacién y evolucién de las galaxias
enanas en general.

La primera parte de la tesis estd dedicada al es-
tudio de la poblacién estelar de NGC 185, una galaxia
eliptica enana satélite de Andrémeda. Nuestro anélisis
indica que la mayoria de las estrellas de NGC 185 se for-
maron en la etapa mas temprana de su evoluciéon. La
formacién estelar continué posteriormente a mas bajo
nivel hasta el pasado reciente, siendo la edad de las
trazas mdas jovenes de formacién estelar de unos 100
millones de afios. Por lo tanto, NGC 185 estd formada
por una mezcla de estrellas viejas, de edad intermedia
y jovenes y no se ajusta al concepto cldsico de sistema
de poblacién II pura atribuido a estas galaxias.

La formacidn estelar més reciente esta concentrada
en los 150 x 90 pc? centrales de NGC 185. Las estrellas
azules descubiertas por Baade (1951) son cuidadosa-
mente investigadas, llegando a la conclusién de que la
mayoria son cimulos de estrellas jovenes similares a los
de nuestra Galaxia. La alta concentracién de estrellas
de todas las edades en esta regién sugiere que las es-
trellas mas jévenes se originan a partir de la materia
expulsada por las estrellas muertas y que este proceso
sOlo es eficiente en el centro de la galaxia. El ritmo
observado al que las estrellas evolucionadas devuelven
el gas al medio interestelar es suficiente para alimentar
la formacién estelar reciente observada en esta regién.
Este resultado es consistente con un escenario en que
el gas encontrado en el centro de NGC 185 es de origen
interno, lo que es apoyado también por las propiedades
cinematicas del gas y las estrellas.

En la segunda parte de la tesis estudiamos la
poblacién estelar de Phoenix, una galaxia de tipo in-
termedio entre irregular enana y eliptica enana en el
Grupo Local. Nuestro anélisis de su estructura basado
en una placa fotografica digitalizada sugiere la existen-
cia de dos componentes: una interna, que contiene la
mayoria de las estrellas jévenes de la galaxia, y otra
externa, que estd predominantemente poblada por es-
trellas viejas.

La distribucién espacial de la poblacién joven lo-
calizada en la componente central de Phoenix es clara-
mente asimétrica, sugiriendo la existencia de una propa-
gacidn de la formacidn estelar a través de la regién cen-
tral. La nube de H 1 descubierta a ~ 6" al suroeste de

la imagen Optica de la galaxia podria estar involucrada
en este proceso y podria representar la evidencia de que
Phoenix expulsé todo el gas en su dltimo episodio de
formacién estelar hace 100 millones de afios.

Por otra parte, encontramos la presencia de una
significativa poblacién estelar de edad intermedia en la
regién central de Phoenix, que podria ser menos abun-
dante, o incluso estar ausente, en las regiones més ex-
ternas. Esta variacidn es consistente con el incremento
observado en el nimero de estrellas de la rama horizon-
tal hacia las regiones més externas de la galaxia. Este
resultado, junto con el de nuestro estudio morfoldgico,
sugiere la existencia de una poblacién vieja y pobre en
metales con una distribucién esferoidal rodeando a la
componente central mas joven de Phoenix.

Por ultimo, la tasa de formacién estelar de Phoenix
es comparable a la de las galaxias irregulares enanas,
indicando que Phoenix podria ser una irregular enana
que actualmente se encuentra en un etapa tranquila de
su actividad de formacién estelar.
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Gas 1onizado y formacion estelar en
galazias Wolf-Rayet
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Lectura: 21 de septiembre de 1999

En esta memoria de tesis llevamos a cabo la exposi-
cién de los resultados més interesantes obtenidos du-
rante los dltimos cuatro anos de investigacién sobre los
procesos de formacién estelar y la cinemadtica del gas
ionizado en un grupo de galaxias Wolf-Rayet. Nuestro
estudio se ha basado en la obtencién de imagenes en
la linea de emisién de Ha y en el continuo adyacente,
asf como en los filtros de banda ancha U, By V de 14
galaxias Wolf-Rayet. También hemos obtenido espec-
troscopia de resolucién intermedia y alta en el rango
Optico para zonas particulares de las galaxias que pre-
sentan una morfologia més interesante en las imigenes
Opticas. Asimismo hemos obtenido imégenes en el con-
tinuo de radio (a 4.8 y a 8.64 GHz) de la galaxia He 2—
10. Por otra parte, hemos llevado a cabo también un
andlisis de los datos en rayos X de He 2-10 presentes
en el archivo de ROSAT.

La formacién estelar reciente en las galaxias de la
muestra se distribuye en forma de diferentes brotes sep-
arados espacialmente y, en algunos casos, no estricta-
mente coetdneos. En este sentido, el caso més claro e
interesante es el de la galaxia Mrk 1094 y su gradiente
de edad radial en la barra central de brotes de forma-
cién estelar.

Por otra parte, muchas de las galaxias que en un
principio habian sido catalogadas como objetos aislados
presentan companeros de bajo brillo superficial. Uno
de nuestros resultados méas interesantes es el hecho de
que los procesos de formacion estelar en galaxias Wolf—
Rayet de relativamente baja luminosidad pueden tener
su origen en la interaccién con compaieros de muy baja
masa y con brillos superficiales muy bajos, o con nubes
compaineras de H 1.

La morfologia en Ha de la mayoria de los objetos
de la muestra indica la presencia en los mismos de es-
tructuras en forma de burbuja y de filamentos de bajo
brillo superficial. Este tipo de estructuras se puede aso-
ciar a la accién conjunta de vientos estelares de estrellas
masivas y explosiones de supernova, como por ejemp-
lo en el caso del flujo bipolar complejo en la direccién
noroeste—sureste de la galaxia He 2-10. En este sentido,
un estudio en detalle de los perfiles de emisién de las
lineas épticas de algunos objetos de la muestra indica la
presencia de claras asimetrias en dichos perfiles. Estos
rasgos estan relacionados probablemente con procesos
de expansion explosiva de superburbujas en un medio
grumoso. Por otra parte, estimaciones de la velocidad
de escape de estos objetos indican que parte del materi-
al involucrado en estos procesos de expansion explosiva
de superburbujas podria tener suficiente energia como
para escapar de las galaxias.

FEvolucion de protoestrellas de
neutrones y colapso gravitacional de
configuraciones metaestables

José A. Pons Botella jose.a.pons@uv.es

Director/es: Juan Antonio Miralles Torres

Centro: Departament d’Astronomia i Astrofisica —
Universitat de Valencia

Lectura: 7 de mayo de 1999

En esta tesis se ha estudiado la evolucién térmica y
la composiciéon de una estrella de neutrones durante
las primeras decenas de segundos tras su formacién,
periodo conocido como fase de Kelvin-Helmholtz.

Una estrella de neutrones se forma en la fase in-
mediatamente posterior a una explosién de supernova,
cuando el residuo ligado se desacopla de la envoltura
en expansién. Los neutrinos radiados por esta pro-
toestrella de neutrones son de vital importancia en la
energética de la supernova y, posiblemente, esenciales
para la reactivacién de la onda de choque. Ademds, di-
chos neutrinos son cruciales para la nucleosintesis en su-
pernovas, especialmente para los procesos r que pueden
producirse en el material expulsado. Un estudio cuida-
doso de las energias y escalas de tiempo de la emisién
de neutrinos de todos los sabores es necesario para la
interpretacién de los datos que serian recogidos en los
detectores terrestres en caso de que se produjera una
supernova, en nuestra galaxia, o a menos de unos cen-
tenares de kiloparsecs. En principio, las observaciones
de los neutrinos no sélo podrian dar informacién sobre
la masa de la estrella de neutrones, sino también ayudar
a discriminar entre los diferentes modelos de ecuaciones
de estado de la materia a densidades supranucleares y
la composicién interna.

En los calculos realizados en la tesis se han utiliza-
do las opacidades de neutrinos mas actuales, calculadas
consistentemente con la ecuacién de estado utilizada.
Se han derivado rigurosamente las expresiones de los
coeficientes de difusién apropiados para el transporte
de neutrinos en relatividad general en la aproximacién
de difusién en equilibrio. Dichos coeficientes de difusién
se han calculado usando una ecuacién de estado a tem-
peratura finita desarrollada en el marco de una teoria
relativista de campo medio , que ademds permita la
presencia de hiperones o condensados de kaones. Se
han presentado resultados de simulaciones numéricas
de la deleptonizacién y enfriamiento de protoestrellas
de neutrones, asi como luminosidades y energias medias
de los neutrinos emitidos. Hemos discutido la influen-
cia del modelo estelar inicial, la masa total, la ecuacién
de estado, y la presencia de particulas extranas sobre la
evolucién y la senial recibida en los detectores terrestres.

Entre las conclusiones, destacamos que, siempre
que las opacidades se calculen consistentemente con la
ecuacion de estado, las diferencias en las luminosidades
predichas para tiempos menores que unos 10 segundos
son bastante independientes del modelo. Para tiem-
pos mayores que 10 segundos, y hasta que la estrella se
vuelve transparente a los neutrinos, las luminosidades
decaen exponencialmente con un tiempo caracteristico
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que es sensible a las propiedades de la materia a altas
densidades. En cuanto a las energfas medias de los neu-
trinos emitidos, se ha encontrado que éstas aumentan
durante los primeros cinco segundos de evolucién, para
luego decrecer linealmente con el tiempo.

El mismo resultado se obtiene para modelos con
hiperones, excepto cuando la masa es mayor que la
masa méaxima correspondiente a una estrella fria y
deleptonizada. En este caso, se ha encontrado la exis-
tencia de estrellas metaestables, que se vuelven inesta-
bles frente a colapso gravitacional durante la fase de
deleptonizacién. Las estrellas metaestables con masas
muy préoximas a la masa maxima de una estrella fria
y deleptonizada tienen tiempos de evolucién relativa-
mente mayores que los modelos sin hiperones.

Non-LTE Inversion of Spectral Lines
and Stokes Profiles

Héctor Socas Navarro navarro@hao.ucar.edu

Director/es: Javier Trujillo Bueno y Basilio Ruiz
Cobo

Centro: Instituto de Astrofisica de Canarias — Univer-
sidad de la Laguna

Lectura: 1 de octubre de 1999

En esta tesis presentamos, por primera vez en el campo
de la espectroscopia solar y estelar, un método para la
inversion de los perfiles de Stokes de lineas espectrales
(con la polarizacién inducida por el efecto Zeeman) para
las que la aproximacién de Equilibrio Termodindmico
Local (ETL) no es adecuada. Este método combina
técnicas de ajuste por minimos cuadrados basadas en el
método de Levenberg—Marquard y en el método SVD
(véase Ruiz Cobo y del Toro Iniesta 1992; ApJ, 398,
375) con métodos iterativos muy eficientes para la solu-
cién de problemas de transporte radiativo con mode-
los atémicos realistas (véase Socas Navarro y Trujillo
Bueno, 1997; ApJ, 490, 383). Esta nueva herramien-
ta de diagnéstico es aplicada a observaciones espectro-
polarimétricas que realizamos con vistas al estudio de
la dindmica y el magnetismo de la cromosfera sobre
la umbra de las manchas solares. Nuestro cédigo de
inversién obtiene la estratificacién de la temperatura,
densidad, velocidad macroscépica, microturbulencia y
vector campo magnético que de un mejor ajuste a los
perfiles observados.

Este codigo requiere el calculo de las funciones re-
spuesta (FRs), que miden la reaccién de los perfiles
emergentes a pequenas perturbaciones en las condi-
ciones atmosféricas. El célculo de FRs sin suponer
ETL es, sin embargo, un problema mucho mas com-
plejo debido a la naturaleza no-local y no-lineal del
problema del transporte radiativo en un plasma optica-
mente grueso. Para facilitar un célculo eficiente de tales
FRs introducimos la aproximacién de coeficientes de
alejamiento fijos en las FRs. Esta aproximacién reduce
enormemente el coste computacional necesario para en-
contrar el modelo que da lugar al mejor ajuste, logrando
asi que nuestro método de inversién (sin suponer ETL)
sea en verdad aplicable, y con muchas posibilidades de
futuro, en el campo de la espectroscopia solar y estelar.

Nuestro método de inversién ha sido probado ex-
tensivamente con observaciones simuladas donde per-
files sintéticos de lineas cromosféricas emergentes de
modelos de atmodsferas estelares, son presentados al
cédigo para su inversién. De esta forma estudiamos
la fiabilidad de las inversiones y las posibles limita-
ciones. Pero esta nueva herramienta de diagndstico
es aplicada también a observaciones reales. Para tal
fin, observamos series temporales de perfiles de Stokes
I y V emergentes de la umbra de una mancha solar.
Las lineas espectrales observadas simultaneamente son
las lineas cromosféricas del Ca II en 8498 y 8542 A, y
la linea fotosférica del Fe I en 8497 A. El anilisis de
estos datos espectro—polarimétricos revela un compor-
tamiento fascinante, hasta ahora desconocido, de los
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perfiles de polarizacién circular (Stokes V) en las lineas
cromosféricas. Estos adoptan periédicamente (aproxi-
madamente cada 3 minutos) una forma andémala, fuerte-
mente asimétrica, volviendo a continuacién a su esta-
do normal antisimétrico. Estos perfiles de Stokes-V
andémalos son interpretados en el marco de esta tesis
como la firma observacional polarimétrica del mismo
mecanismo fisico responsable de la apariciéon de los
enigmadticos destellos umbrales (en inglés umbral flash-
es), los cuales son detectables (pero sélo en algunas
manchas) como emisiones en el centro del perfil de in-
tensidad de lineas cromosféricas.

La aplicacién de nuestro cédigo de inversién a la se-
rie temporal descrita en el parrafo anterior nos permite
inferir, por primera vez, un modelo semi—empirico de las
oscilaciones de la cromosfera sobre las manchas solares,
incluyendo los instantes en los que aparecen los per-
files de Stokes-V anémalos mencionados anteriormente.
Este modelo semi—-empirico esta caracterizado por la
existencia de dos componentes no resueltas del plasma
atmosférico. Ambas componentes tienen una variacién
similar del vector campo magnético, pero tienen direc-
ciones opuestas del movimiento de su plasma consti-
tuyente y con velocidades relativas de ~ 10 km/s.

Basandonos en este modelo semi-empirico, que
es capaz de explicar nuestras observaciones espectro—
polarimétricas a lo largo de todo un ciclo de oscilacién,
proponemos dos escenarios fisicos como posibles respon-
sables de la oscilacion del plasma umbral cromosférico
(cuya naturaleza estd siendo debatida desde los afios
setenta).

El primer escenario plausible estd caracterizado
por la existencia de ondas que se propagan hacia la
cromosfera y la regién de transicién, y lo hacen en
el seno de un plasma magnetizado con velocidades
macroscépicas dirigidas hacia el interior estelar. Even-
tualmente, tales ondas dan lugar a la formacién de
choques con disipacién de energfa.

En el segundo escenario, compatible también con
nuestro modelo semi—empirico, eyecciones periddicas de
masa provenientes de la fotosfera, con velocidades de
hasta 10 km/s, aumentarian la opacidad cromosférica.
Este escenario fisico no necesita cambios dramaéticos
en la termodindmica cromosférica. El analisis del bal-
ance de masa en este segundo escenario de eyecciones
periédicas de masa revela que, aunque existen flujos ne-
tos de masa que estan dirigidos hacia el interior estelar
durante la fase tranquila de la oscilacién y hacia la su-
perficie en la fase activa, al integrar sobre todo el ciclo
de oscilacién se obtiene que la masa total se conserva
con muy buena aproximacién. Dado que esta condi-
cién no fue impuesta en ninglin momento como ligadura
en nuestro método de inversion, este resultado respal-
da considerablemente nuestro modelo semi-empirico de
las oscilaciones de la cromosfera sobre las manchas so-
lares, el cual supone un nuevo avance significativo en
el campo de la exploracion de los fenémenos dindmicos
y magnéticos en regiones magnetizadas del plasma, at-
mosférico solar.
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Evidentemente, el titulo de este volumen puede parecer pre-
tencioso. Vaya por delante que no es, ni pretende ser, una
recopilacién de lo mds importante de la Astrofisica en Es-
pafia. Ademds ;quién se atreveria a decidir (usando unos
imposibles criterios objetivos de calidad cientifica) qué es
lo mds importante? Las metas del libro son mucho mads
modestas. Simplemente en él se reflejan las contribuciones
presentadas en la IIT Reunién Cientifica de la Sociedad Es-
paifiola de Astronomia (celebrada en La Laguna del 21 al 24
de septiembre de 1998). Sin embargo, si se tiene en cuen-
ta que en él participan (como autores) alrededor del 35%
de los astrofisicos espafioles, que practicamente estdn rep-
resentados todos los centros de investigacién nacionales (y
una buena fraccién de nuestros colegas en el extranjero),
y que los temas que se incluyen cubren desde el Sistema
Solar hasta la cosmologia, no podemos negar que este tex-
to representa lo més cercano que se ha conseguido hasta la
fecha a una vision global del estado actual de la Astrofisica
espanola.

En definitiva, el volumen reune 92 articulos especial-
izados en una gran variedad de temas, reflejando los am-
plios intereses de nuestra comunidad astrofisica. Hay que
destacar los articulos de revisién dedicados a la evolucién
cosmolégica de la tasa de formacién estelar, la naturaleza
de los Gamma-Ray Bursts, la escala de distancia tras Hip-
parcos y la Astrofisica en el infrarrojo con ISO.

Esta publicacién da, por vez primera, una proyeccién
internacional a una Reunién Cientifica de la SEA. Desde
mi punto de vista, serfa muy deseable que las futuras Re-
uniones quedasen reflejadas en publicaciones con un forma-
to y difusién similares, dando ademds cabida a temas de
investigacién relevantes que no se incluyen en este volumen.
Publicaciones de este tipo pueden ayudar, sin lugar a du-
das, a consolidar una, muy necesitada, tradicién astrofisica
en este pais.

Javier Gorgas Garcia fjglastrax.fis.ucm.es
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Sin lugar a dudas, el calentamiento global del planeta Tier-
ra es uno de los temas cientificos que mayor impacto tiene
en nuestra sociedad. No es dificil entender el por qué; nos
va mucho en ello. Ante la innumerable cantidad de articulos
relacionados con el tema que el profano —y el profesional- en-
cuentra en los medios de comunicacidn, este libro nos ofrece
los datos més actuales y contrasta las posibles explicaciones
que se manejan. El libro no contentard al que, con ideas pre-
concebidas, quiere sefialar al culpable del calentamiento de
casi un grado que hemos sufrido durante el dltimo siglo. La
actividad humana, con el aumento continuado de la emisién
de gases invernadero, representa, sin duda, un papel pre-
ponderante y asi se expone en el libro. Pero existen otros
factores que determinan el clima terrestre y cuyo papel en el
proceso ain no se entiende de forma satisfactoria — efecto de
los aerosoles, cambios en la irrandiacia solar—. En cualquier
caso, el lector que se aproxime a este libro se encontard con
una exposicién objetiva de los datos en relacién con el cam-
bio climético que estamos observando, informacién grafica
detallada y una visién del problema alejada de los extrem-
ismos facilones que nos encontramos con frecuencia.

El clima de la Tierra y su relacién con nuestra prin-
cipal fuente de energia, el Sol, son estudiados desde los
origenes del Sistema Solar. Esta perspectiva histérica, co-
mo suele ocurrir, permite ver el problema de una forma
sosegada. Como no podia ser de otra manera —dada la
trayectoria profesional del autor—, los fenémenos solares, su
dindmica y magnetismo son estudiados en detalle. El papel
de nuestra estrella en las diferentes fases de la evolucién del
clima terrestre es comentado en profundidad. La compleji-
dad de todas estas relaciones se expone con claridad en los
diferentes capitulos. Pero, sin duda, el fenémeno m4s dificil
de entender es el papel de los enormes intereses econémicos,
sociales y politicos que hoy en dia pueden afectar la evolu-
cién futura de nuestro clima. Es en este punto donde el libro
llama nuestra atencién y expresa su mayor preocupacion.

Una iltima recomendacién. Estamos ante un libro de
divulgacién, pero el tema es tratado desde el mas estricto
rigor cientifico. Esto requiere por parte del lector un grado
de atencién mayor del que pueda estar acostumbrado en
lecturas similares. Pero, sin duda, este pequefio esfuerzo,
merecerd la pena.

Valentin Martinez Pillet vmp@ll.iac.es
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