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Editorial

Un corto editorial para, quizas, el Boletin con unos con-
tenidos més extensos de los que hasta ahora han apare-
cido. Los editores nos hemos de felicitar por el hecho de
que todas las personas a las que nos hemos aproximado
para que contribuyan a este nimero hayan aceptado sin
reparos. Gracias a todos.

Lo primero que obviamente os habr4 sorprendido al
recibir el Boletin es su nueva imagen. Como anuncia-
mos durante la Asamblea Ordinaria en Toledo, la rama
espafiola de Cambridge University Press va a colaborar
con nosotros a partir de este numero en el diseno de las
paginas en color convirtiéndose ademds en la primera
entidad privada patrocinadora del Boletin. CUP se ha
comprometido a financiar la mitad de los gastos gene-
rados por el Boletin, una de las partidas mas onerosas
en los presupuestos anuales de la SEA. Vaya desde aqui
nuestro agradecimiento, ya que la iniciativa partié de
su lado. Y digamos adids al disefio espartano que hasta
ahora ha caracterizado la cubierta de nuestra revista.

Sin duda el hito mds importante para la SEA du-
rante el afio 2002 fue la celebracién de la V Reunién
Cientifica en Toledo coincidiendo con el décimo aniver-
sario de la Sociedad. Eduard Salvador hace una breve
resefia de la misma en la columna que acompaiia a este
texto. Baste decir que sirvié para comprobar la muy
buena salud de la SEA y para poner sobre la mesa las
muchas cosas que aun se han de hacer para mejorar el
estatus de la Astronomia espafola. El informe prepa-
rado por Xavier Barcons y su equipo, disponible en la
pagina web de la SEA, y la interesante carta que pu-
blica Alberto Ferndndez Soto son dos documentos para
estudiar a fondo y sacar conclusiones e ideas.

No o0s entretenemos més, esperamos que disfruteis
con los contenidos de este Boletin, y como siempre, os
animamos a que contacteis con los editores para publi-
car alguna contribucién si asf lo deseais. Recordad que
esta revista, al igual que las listas de correo, la pagina
web, las Asambleas y las Reuniones cientificas, es de
todos los socios.

Que tengais un buen ano 2003 en lo personal y lo
profesional.

Los editores

La V Reunion Cientifica de la
SEA

Transcurridos unos meses desde la celebracion de la V
Reunién Cientifica de la SEA celebrada en Toledo, ha
llegado el momento de rememorar lo que alli sucedid.
Esa reunién tuvo, sin duda, algo muy especial. Puede
que fuera el marco incomparable en el que se desarrolld,
y no me refiero inicamente al impresionante antiguo
convento de San Pedro Mairtir, sino a toda la ciudad
de Toledo. Puede que fuera el acto entrafiable que su-
puso la celebracién del décimo aniversario de la SEA,
prolongado de forma espontdnea hasta altas horas de
la madrugada. O tal vez fueran los numerosos actos
especiales programados a lo largo de aquellas jornadas,
como el seguimiento, por primera vez, de los proyectos
del PNAyA, la reunién paralela sobre ALMA, la tarde
dedicada a discutir, entre todos, el estado de nuestra
especialidad aprovechando la presentacién del informe
encargado por la SEA sobre la investigacién en astro-
nomia en Espafia. Seguramente influyé también el cada
vez mds alto nivel cientifico de las contribuciones pre-
sentadas. Los que, por edad, tenemos ya una dilata-
da memoria histdrica sobre este tipo de eventos, sabe-
mos muy bien que lo que acabo de decir no es ningin
tépico, sino que responde a la realidad. También in-
fluyd, evidentemente, la muy numerosa asistencia, no
s6lo de miembros de la sociedad —a los que agradezco
desde aqui su colaboracién— sino incluso de no- miem-
bros “irredomables”, lo cual nos permitié reencontrar
a mucha gente que hacia afios que no veiamos. De he-
cho, se rozé casi el lleno tedrico absoluto por lo que
serd dificil superar esa asistencia en futuras reuniones,
a menos, claro estd, que las autoridades nos sorprendan
algin dia con un incremento sustancial de plazas.

Pero si tuviera que resaltar algin aspecto concreto
de la reunién de Toledo escogeria, no uno, sino dos. Por
un lado estd la simpatia y comportamiento ejemplar de
nuestros invitados extranjeros, los queridos profesores
Shaver, Norman y Trimble, que, tal vez contagiados por
el buen ambiente que reiné en todo momento, dieron to-
do lo que tenian, y més, para contribuir al éxito de la
reunién. Su actitud tan positiva a pesar de la dificultad
de la lengua no pasé desapercibida a nadie. Tanto es asi
que, una vez finalizado el evento, generd, como recor-
daréis, una de las més largas discusiones a través de la
lista de la SEA que recuerdo en torno a la necesidad o no
de utilizar el inglés en las futuras reuniones de la SEA.
Fue nuestra forma de corresponder a su encantadora
compaifa durante los dfas precedentes. La segunda co-
sa que resaltaria es el inefable trabajo realizado por el
Comité Organizador Local, con Benjamin Montesinos a
la cabeza, arropado por la incansable Margie Guitart.
Todo el mundo valoré con un diez el gran equipo que
supieron formar esta gente del LAEFF junto con los
otros chicos y chicas de la Complutense y Auténoma.
Digo “chicos y chicas”porque son las palabras que més
se avienen a la actitud alegre y entusiasta, de absoluta
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entrega a la causa y de inmerecida modestia que carac-
terizd la gran labor realizada por todos ellos. Tan bien
trabajaron que dio la sensacién de que eso de organi-
zar congresos es muy facil y divertido y, sin embargo,
no faltaron lagrimas y sudores. Vaya pues, desde aqui,
una vez mas, mi mas sincero agradecimiento a ese fe-
nomenal equipo.

Todo cuanto acabo de comentar contribuyé, como
decia, a que la reunién de Toledo fuera un éxito ro-
tundo, lo cual no sélo constituye el mejor broche a
la celebracién del décimo aniversario de la SEA que
podriamos haber imaginado, sino que augura un esplen-
doroso futuro para nuestra sociedad.

eduard@am.ub.es

Eduard Salvador Solé

Carta a los editores

En un articulo recientemente enviado a una revista de
politica cientifica he realizado un analisis de la proce-
dencia y destino de mas de 4000 jévenes investigadores
europeos que han solicitado un contrato Marie Curie
en cuatro convocatorias anteriores (1999-2001). En es-
ta breve nota presento algunos resultados, particular-
mente el descorazonador dato de que nuestro pais sigue
enviando al exterior muchos mas investigadores de los
que recibe. Dadas las condiciones del programa (un in-
vestigador no puede solicitar trabajo en su propio pais)
ésta no es una medida de la capacidad del sistema es-
pafiol de reabsorber a los investigadores espafoles ya
formados, sino de la habilidad de los centros espanoles
para atraer jévenes y brillantes investigadores de otros
paises. En esta nota presento también un anélisis de
los resultados concretos de la Astronomia espafiola, que
son, por desgracia, indistinguibles de los resultados ge-
nerales.

Recientemente he realizado un estudio de la proce-
dencia y destino de los jévenes investigadores europeos
que han solicitado un contrato Marie Curie (financiado
por la Comisién Europea para realizar investigacién en
cualquier drea) entre los afios 1999 y 2001 (Ferndndez-
Soto 2002, Science and Public Policy, enviado). Entre
los resultados maés interesantes quiero destacar dos, uno
referido a las probabilidades de éxito de los ciudadanos
de diferentes paises europeos (medidas en base a los
cocientes de éxito observados), y otro referente a las
tasas de entrada/salida de jévenes investigadores en los
diferentes paises de la Unién Europea. No presentaré
aqui el estudio completo, que por supuesto enviaré a
cualquier lector interesado que me lo solicite.

Los datos disponibles son los ofrecidos por la Co-
misién Europea durante las cuatro convocatorias 1999-
2001 del programa Marie Curie. En cada una de las
convocatorias se ofrecen los resultados del ndmero de
solicitudes recibidas y aceptadas, divididas por pais de
origen del candidato, y por pais de destino donde se
piensa desarrollar la investigacién. Hasta el afio 2001
los candidatos debian ser nacionales de la Unién Euro-
pea o de un estado asociado. Los datos que presento
a continuacion reflejan los resultados de los paises de
la Unién (excepto Luxemburgo) porque son los dnicos
cuyas cifras de participacién son suficientemente altas
como para ofrecer resultados significativos.

La tasa de éxito

Aunque en principio podria esperarse que la tasa de
éxito (definida como nimero de solicitudes aceptadas
dividida por el ndmero de solicitudes presentadas) de
los investigadores de diferentes paises fuera aproxima-
damente la misma, no es el caso observado. Lo mismo
puede decirse de las tasas de éxito de los paises recep-
tores.
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Figura 1: (Izquierda) Tasa de éxito para cada pafs tomado como origen y como destino. Las elipses marcan el error
poissoniano lo en cada pardmetro, y el circulo negro marca el valor medio global. La linea diagonal corresponde a la media
tedrica (entrada=salida). Las etiquetas son Bélgica=B, Dinamarca=DK, Alemania=D, Grecia=EL, Espafia=E, Francia=F,
Irlanda=IRL, Italia=I, Holanda=NL, Austria=A, Portugal=P, Finlandia=FIN, Suecia=S, y Reino Unido=UK. (Derecha)
Igual a (a), pero con las tasas de éxito normalizadas como distancias a la posicién media (nimero de sigmas). Los circulos
punteados marcan los intervalos 1, 2,30 alrededor de la media global.

En la Figura 1 muestro los resultados de la tasa de
éxito de cada pais, tomado como “fuente” de candidatos
(eje X) y como “destino” (eje Y). En el diagrama de la
izquierda muestro los resultados como fraccién de éxito
por pafs, con los semiejes de las elipses que indican los
errores poissonianos en cada eje. A fin de poder ver si
alguno de los valores es significativamente diferente de
otro, presento en el diagrama de la derecha los valores
normalizados, como distancias (en unidades de sigma)
al valor promedio.

Este sencillo andlisis indica ya algunos resultados
interesantes. Los valores medidos son muy significati-
vamente diferentes de los esperados en una distribucion
normal. En tal caso, con solo 28 cifras, se esperaria
aproximadamente que un punto se desviara de la me-
dia mas de 20, y ninguno debiera estar méas lejos de
2.50. Cinco y tres son las cantidades respectivamente
observadas, con uno de los valores tan extremo como
3.30 por debajo de la media.

.Y qué indican estas cantidades “no normales”?
Bien, para empezar, que hay un claro sesgo en las po-
sibilidades de éxito, que favorece ciertos paises frente a
otros. Este sesgo puede deberse a factores “intrinsecos”
(como la calidad del sistema educativo, o la categoria
de los centros de investigacién) o “extrinsecos” (como
la percepcién de los evaluadores, o el dominio del inglés
por parte de los candidatos). Este sesgo hace que la po-
sibilidad de éxito de un candidato holandés sea tan alta
como el 64%, mientras que la de un candidato griego es

sélo del 36%. Un instituto portugués tiene solo un 19%
de probabilidades de que su solicitud tenga éxito, mien-
tras que uno inglés puede llegar hasta el 48%. Los valo-
res que Espaiia obtiene para estos indices son dispares:
un joven investigador espaflol representa perfectamen-
te la media europea en sus posibilidades de tener éxito
(43%), pero un centro espatiol tiene una probabilidad
de sélo el 32% de que su solicitud sea aceptada. Cuando
los errores poissonianos se tienen en cuenta, la tasa de
éxito de los centros espafioles es precisamente el valor
3.30 por debajo de la media nombrado anteriormente,
el més extremo de todo el anilisis.

La correlacion entrada-salida

Es posible estudiar la posible relacién entre las tasas
de entrada y de salida de investigadores en cada pais.
Cuando el nimero de investigadores salientes y el de
investigadores entrantes en cada pais por convocatoria
se normaliza a la poblacién, y se representan uno frente
al otro, se tiene un resultado muy interesante (Figura
2). Existe una serie de paises (especialmente Portugal
pero también Finlandia, Alemania, Italia, y Austria)
cuya tasa de participacion en el programa es muy baja
(menos de un contratado por convocatoria por millén
de habitantes, tanto en salida como en entrada). Estos
cinco pafses no entran en el andlisis de correlacién que
presento en la Figura 2.

Los otros nueve pafses completan una secuencia casi
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Figura 2: Ndimero de contratados “salientes” frente a “en-
trantes” por millén de habitantes. Las elipses corresponden
de nuevo a los errores 1o en cada pardmetro, mientras que
la linea punteada es el ajuste a los nueve paises indicados
en el texto.

lineal, con una fortisima anticorrelacién que indica que
aquéllos paises que son mads atractivos para los inves-
tigadores de otras nacionalidades, lo son también para
sus propios jovenes. En otras palabras, nadie quiere
salir de los paises a los que la gente quiere ir, y nadie
quiere ir o los paises de donde la gente sale en abun-
dancia.

Este resultado puede parecer légico en cierta me-
dida, pero esconde una légica perversa: el programa
Marie Curie, ideado para favorecer la movilidad dentro
de la Unién Europea, fracasa aparentemente en su ob-
jetivo principal, y provoca una fuga de cerebros extre-
ma hacia pafses como Holanda o el Reino Unido, desde
pafses como Espafia o Grecia, sin crear en ningin caso
flujos compensatorios en direccién contraria. Los va-
lores son tan extremos como el caso del Reino Unido
(a donde se dirigen seis jévenes investigadores europeos
por cada uno que sale) o Grecia (donde el cociente es
exactamente inverso). El caso de Espana es, de nuevo,
extremo: 4,1 jovenes postdocs espanoles viajan a otros
paises europeos por cada europeo que decide visitar Es-
pana.

La Astronomia en Espana

Durante la pasada reunién de la SEA presenté breve-
mente estos resultados como un dato preocupante. En
la, misma reunién acabdbamos de oir con gran orgullo
que la Astronomia espanola habia alcanzado la séptima
posicién del mundo en lo referente a tasa de publicacio-
nes, pero mis resultados (de poder aplicarse a la As-

CONVOC. GENERAL ASTRON.
MARIE CURIE Salen Entran Salen Entran
3/2000 71 13 5 0
9/2000 57 16 2 3
3/2001 52 11 5 0
9/2001 52 11 2 1
3/2002 50 14 4 1
TOTAL 282 65 18 5

Tabla 1: Nuimero de investigadores Marie Curie espatioles
que van a otros paises, o venidos a Espaiia desde otros paises
europeos, separados por convocatorias. Los resultados para
astrénomos se dan en las columnas de la derecha.

tronomia en particular) indicarian que este éxito no ha
percolado entre nuestros colegas europeos, que no ven
Espana como un destino interesante para su investiga-
cién.

Algunas personas pusieron en duda que estos re-
sultados pudieran realmente particularizarse a la As-
tronomia, donde la situacién, decian, era ciertamente
mucho mejor.

Inmediatamente después de la reunién de la SEA
viajé a Canarias para hacer unas observaciones. Por
desgracia, el tiempo (meteorolégico) me permitié tener
bastante tiempo (cronolégico) para hacer otras cosas,
y decidi recoger los datos de los afios 2000-2002 (cinco
convocatorias) de la Comisién Europea para el progra-
ma Marie Curie. Ahi se encuentran tabulados, para
cada una de las propuestas aprobadas la nacionalidad
y destino del solicitante y el titulo del proyecto. Es
relativamente facil recoger los datos de las solicitudes
“espafiolas” (en uno u otro sentido) y, entre ellas, se-
leccionar aquéllas de temadtica astronémica utilizando
el titulo de la propuestal.

Los resultados de este andlisis se presentan en la
Tabla 1. Es importante destacar que he eliminado en
todos los casos los contratos Marie Curie de tipo “R”,
que representan en realidad becas de retorno al pais de
origen.

El cociente (investigadores salientes/investigadores
entrantes) para el caso general, promediado para las
cinco convocatorias estudiadas, es 4.3 + 0.8, mientras
que para el caso particular de los astrénomos es 3.6 +
2.5. Es evidente que las cifras no son significativamente
diferentes, aunque el pequeno nimero de astrénomos
implicados hace que la incertidumbre sea grande.

Existe atin otro detalle importante que ademads ex-
plica parte de la discusién que tuvo lugar en la reu-
nién de la SEA. Una de las personas que mantuvo que
la situacién en Astronomia debia de ser mejor fue el
Profesor Rafael Rodrigo, Director del IAA. He podido
observar que su percepcién, aunque quizds equivocada,
tiene una causa muy clara: de los cinco dnicos inves-
tigadores europeos que decidieron solicitar un contrato

He sido deliberadamente generoso al tratar como “as-

tronémicas” propuestas que quizds podrian més bien ser clasi-
ficadas dentro de la fisica de altas energias.
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en Espaia y lo lograron, tres lo hicieron para trabajar
en el TAA (los dos restantes lo solicitaron en el Centro
de Datos de ISO en Madrid, y en el IFIC de Valencia).
En mi opinién esto demuestra que si un centro espaol
se esfuerza, puede perfectamente atraer a cientificos de
otros paises europeos.

El ejemplo del TAA en este aspecto, junto con esa
fuerza de la Astronomia espafiola de la que todos es-
tamos tan orgullosos, deberia hacer que las cifras aqui
presentadas mejoren sensiblemente en préximas convo-
catorias.

Alberto Ferndndez-Soto fsoto@merate.mi.astro.it

Informe sobre la investigacion en

Astronomia en Espana

A mediados del afio 2001, la Junta Directiva de la SEA
solicité la confeccién de un informe que reflejara la si-
tuacién de la investigacion en esta disciplina en los cen-
tros espaiioles de I+D. La realizacién de este informe
ha contado con financiacién del Programa Nacional de
Astronomia y Astrofisica y de la propia SEA. En la
Reunién Cientifica de Toledo se presentaron resultados
preliminares del mismo, y su versién final (presentada a
los medios de comunicacién en la sede de la SEA el 11
de Noviembre de 2002) se encuentra disponible desde
la pégina web de la misma (http://sea.am.ub.es).

Ante todo, hay que aclarar que este informe se refie-
re al estado global de la investigacidn, siendo el centro
la unidad minima. Por el propio disefio del mismo,
que fijamos al principio, este informe no proporciona
informacién acerca de investigadores o incluso de los
propios centros de forma individual. Estos otros aspec-
tos han sido tratados en otros estudios complementados
por el presente, como por ejemplo el referente al per-
fil socioldgico de los astrénomos espafioles (Iglesias de
Ussel et al, 1997, Ap&SS, 257, 237) el de la produccién
cientifica del personal en formacién (Sudrez Fernandez,
Lourenso Prieto y Begueria Portugués, 2002, Boletin
de la SEA, 7, 4), el estudio socioldgico de los doctores
espafoles en Astronomia (Battaner Lopez et al, 2001,
Boletin de la SEA, 6, ix), o los resultados sobre el im-
pacto de la Astronomia espafiola en la década de los
1990 (Sénchez & Benn, 2001, Highlights of Spanish As-
trophysics, 357).

Los datos para el informe fueron obtenidos princi-
palmente de tres fuentes: mediante una encuesta que
dirigimos a 451 investigadores (y que contestaron 181,
un 40%), mediante datos que solicitamos a directores de
centros (y que nos suministraron en 33 casos, cubriendo
mads del 95% de los investigadores) y finalmente median-
te los datos bibliométricos de las publicaciones en los
anos 1999, 2000 y 2001 a los que se refiere el presente in-
forme. A esto hay que anadir los datos correspondientes
a la financiacién de proyectos en el Programa Nacional
de Astronomia y Astrofisica (2000, 2001 y 2002), asi co-
mo en el Programa Nacional de Investigacién Espacial
(1999), todos ellos suministrados por R. Rodrigo.

El informe desglosa una serie de resultados y con-
clusiones con un cierto detalle, entre los que destacan
los siguientes:

e Hay 460 investigadores en Astronomia en la ac-
tualidad, lo que implica unos 12 por millén de
habitantes. En 1998 este nimero era 16 en Fran-
cia, 17 en Alemania y casi 25 en el Reino Unido.
Sélo la mitad de los investigadores estan en planti-
lla y aproximadamente la mitad trabajan en cen-
tros Universitarios (la otra mitad en Organismos
Piblicos de Investigacion).
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e En términos porcentuales, tanto los temas de in-
vestigacién como las herramientas utilizadas pre-
sentan diferencias con otros paises con los que se
ha podido comparar. Entre esas diferencias estd
la menor dedicacién al estudio del Sistema So-
lar, al trabajo de Laboratorio, a las observacio-
nes en el Ultravioleta y rayos X y a la Astrofisica
Numérica. Estas son dreas con las que las dife-
rencias son a menudo muy pronunciadas.

e La investigacién es en general de buena calidad.
Se publica, aproximadamente, un articulo por in-
vestigador y por ano, en revistas que tienen un
indice de impacto relativamente alto (si se compa-
ra, por ejemplo, con revistas de Fisica). Frente al
ndmero esperado de citas, los articulos publicados
por los investigadores de centros espanoles obtie-
nen alguna més en promedio (un 2.5%), dato que
no siempre ha sido cierto atendiendo a los estudios
publicados por ISI. Aunque todos los pardmetros
indicativos de la cantidad o calidad de la produc-
cién cientifica fluctiian entre centros, no se obser-
van diferencias significativas en las medias referi-
das a centros grandes o pequefios, Universitarios
u OPIs.

e Hay centros espaiioles (11) involucrados en todas
las misiones del programa cientifico de la ESA (en
Astronomia y Sistema Solar). Lamentablemen-
te, esa generalizacion no se extiende al desarro-
llo de instrumentos para observatorios terrestres,
mucho mas limitada a centros tipicamente gran-
des.

e Los astrénomos obtienen regularmente tiempo de
observacién en instalaciones en las que Espana no
tiene reservada una cuota: un centenar de pro-
puestas en observatorios terrestres por afio, unas
15 en observatorios espaciales y unas pocas en
centros de supercomputacion.

e La formacién de investigadores se concreta en la
actualidad en 15 nuevos doctores por afio, aun-
que la existencia de 100 becarios predoctorales en
la actualidad hace suponer que este nimero as-
cenderd a 25 en un futuro préximo. El esfuerzo
total realizado por los centros Universitarios en
programas de doctorado suma més de seis progra-
mas completos, pero repartidos en 16 programas.
Esto hace este sistema muy ineficiente y no da la
posibilidad de una formacién integral en Astro-
nomia a muchos doctorandos.

Es muy destacable que las necesidades mas senti-
das por los propios investigadores, recogidas en la en-
cuesta, proporcionan ya las claves para comprender las
carencias mas notorias. La primera necesidad es la de
dotacién de personal, particularmente en plantilla. La
segunda es la continuidad, claridad y eficacia en las
subvenciones. No es de extrafiar que en el periodo en el

que se ha realizado esta encuesta, con retrasos sin pre-
cedentes en el envio de cartas de concesién de proyectos
y, como no, pago de las correspondientes subvenciones,
sea este uno de los temas més preocupantes. La terce-
ra de las necesidades apuntada por los investigadores,
la entrada de Espana en ESO, es considerada también
en las conclusiones del informe como una clave para
mejorar muchas de las carencias expuestas. Un mayor
contacto —cuantitativo y cualitativo— cientifico-técnico
con nuestros colegas europeos servirfa para facilitar la
bisqueda de soluciones a muchos problemas, mas alla
del mero acceso al cielo sur con instrumentacion terres-
tre. La pertenencia a ESO deberia espolear la genera-
lizacién y racionalizacién de aquellas actividades en las
que el sistema espanol presenta un déficit remarcable
en todos los dmbitos. En opinién del equipo que ha
elaborado el informe, el Programa Nacional de Astro-
nomia y Astrofisica, junto con el del Espacio, deben ser
la herramienta clave para llevar la Astronomia espanola
al nivel que le corresponde en términos cuantitativos y
en las diferentes dreas, manteniendo (y mejorando) la
calidad de la investigacion.

X. Barcons barcons@ifca.unican.es
R. Dominguez Tenreiro rosa.dominguez@Quam.es
P.L. Pallé plp@ll.iac.es
J.M. Paredes josep@am.ub.es

M. Lépez Puertas
I. Pérez Fournon

puertas@iaa.es
ipf@ll.iac.es




| Boletin SEA, Niim. 9 (2003)

El telescopio MAGIC para

Astronomia gamma

MAGIC es un telescopio Cherenkov de nueva gene-
racién destinado a detectar rayos v césmicos a bajas
energias en el rango 10-30 GeV, llenando el hueco exis-
tente entre los telescopios de rayos v en satélites y en
tierra. En esta contribucién resumimos sus innovacio-
nes técnicas, objetivos fisicos y el estatus actual del
telescopio MAGIC.

Introduccion

En la dltima década, la Astronomia gamma a muy alta
energia ha experimentado un rapido desarrollo gracias a
la puesta en funcionamiento de los telescopios de forma-
cién de imagenes de luz Cherenkov atmosférica. Esta es
producida en el desarrollo de las cascadas de particulas
secundarias inducidas por la radiacién césmica al entrar
en la atmosfera terrestre. Actualmente esta técnica per-
mite explorar el universo no térmico relativista. Se han
detectado ya méas de una docena de fuentes a energias
por encima de 300 GeV, lo que confirma la creencia de
que se puede hacer Astronomia gamma con telescopios
terrestres. Pero todavia, debido a limitaciones técnicas,
la regién de energia del espectro electromagnético entre
30 GeV (el limite superior de deteccién de los satélites
actuales) y 300 GeV (el limite inferior de los telescopios
Cherenkov en funcionamiento) ha permanecido inacce-
sible a la investigacion.

El telescopio MAGIC (Major Atmospheric Gamma-
Ray Imaging Cherenkov Telescope) (Barrio et al., 1998),
actualmente en la dltima fase de construccién en el Ro-
que de los Muchachos de la isla de La Palma (Tenerife),
es un telescopio de nueva generacién con un umbral de
energia de 30 GeV (10 GeV en la segunda fase). El obje-
tivo principal de MAGIC es cubrir la zona inexplorada
de los 30 a los 300 GeV, solapando con las medidas he-
chas por satélites, como las del detector EGRET, a bor-
do del satélite CGRO, o las del futuro satélite GLAST.
El disefo de este telescopio supone un reto tecnoldgico,
en cuanto que se lleva al limite la tecnologia existente de
los telescopios Cherenkov convencionales, en términos
de tamario del telescopio, espejos, estabilidad y eficien-
cia de la cdmara. Se pretende bajar el umbral de de-
teccién en energia en un orden de magnitud.

El telescopio

Con el fin de lograr un bajo umbral de energia y una al-
ta sensibilidad, MAGIC incorpora importantes avances
técnicos en los aspectos claves de su diseno.

El reflector

La principal caracteristica del telescopio MAGIC es su
reflector de 17 metros de didmetro, el cual permite reco-

Figura 1: El telescopio MAGIC antes de instalar los
espejos (Agosto 2002).

ger tres veces mas luz que un telescopio Cherenkov con-
vencional de 10 m. La forma del reflector es parabdlica,
y por lo tanto isocrona, para mejorar la reduccién del
fondo de radiacién césmica. El reflector es segmentado,
estando compuesto por cerca de mil espejos individuales
de 50x50 cm?. Los espejos est4n fabricados enteramen-
te en aluminio (para reducir el peso total), pulidos con
punta de diamante y recubiertos con cuarzo, lograndose
una reflectividad del ~ 85% en el rango de longitudes
de onda de 300-650 nm. Asi mismo, los espejos estd
provistos de calentamiento interno para evitar la for-
macién de depdsitos de hielo.

El soporte del reflector estd formado por una es-
tructura de tres capas de tubos de fibra de carbono, re-
sultando en una montura superligera (< 10 toneladas)
a la par que muy rigida. Ademds, aunque la montu-
ra es muy estable (deformacién respecto a la posicién
nominal < 3 mm), los espejos incorporan un sistema
de éptica activa para eliminar las posibles deformacio-
nes residuales de la montura de 17 m (Wacker et al.,
1997). El bajo peso de la montura estd especialmen-
te pensado para permitir un reposicionamiento rapido
del telescopio para la busqueda de explosiones de ra-
yos gamma, lograndose tiempos de reposicionamiento
de tipicamente 30 s.

La cdmara

En la primera fase (fase I), la cdmara estd equipada
con 577 fotomultiplicadores bialcalinos con una eficien-
cia cudntica (QE) del ~ 20% en el rango de longitudes
de onda de 300-500 nm (Ostankov et al., 2000). La
cdmara se compone se dos secciones (ver figura ). Una
seccion central de alta resolucién, equipada con foto-
multiplicadores de 0.1° de didmetro, y una seccién ex-
terna con fotomultiplicadores de 0.2°, resultando en un
campo total de visién de 4°.
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Figura 2: Vista frontal de la cdmara de MAGIC.

Estan previstas futuras mejoras de la cdmara me-
diante la utilizacién de nuevos tipos de fotodetectores,
aun en fase de desarrollo. Asi, en la fase IT de MAGIC se
emplearan fotodetectores hibridos de eficiencia cuantica
del ~ 45%, y con una respuesta espectral extendida al
rojo (330-650 nm), lo que es particularmente ttil para
observaciones a alto dngulo cenital. Finalmente, en la
fase III, se utilizardn fotodetectores de avalancha con
(QE) ~ 80% en el rango espectral de 330-680 nm.

Sistema de adquisicion de datos

La luz Cherenkov de las cascadas atmosféricas se pro-
duce en impulsos muy cortos, de tipicamente 1 6 2 ns
de duracién. Esta caracteristica se puede utilizar para
reducir el fondo después de hacer un anélisis temporal
detallado de la salida de la cdmara. Para conseguir es-
to, MAGIC introduce varias mejoras innovadoras. En
primer lugar, las sefiales analdgicas son transmitidas
desde la camara haste la estacién de control mediante
el uso de fibras épticas (Mirzoyan et al., 1999). Aparte
de apenas distorsionar la sefial, el uso de fibras épticas
consigue reducir el peso de los cables y disminuir el rui-
do asociado con el transporte de la senal. Una vez en
la estacién de control, las sefiales se digitalizan median-
te el uso de Flash-ADCs de 300 MHz (Cortina et al.,
1999) y de 1 GHz en la fase II. Finalmente los datos
son registrados por el sistema de adquisicién de datos
a un ritmo méximo de 1 kHz.

Sensibilidad de MAGIC

Detalladas simulaciones de Monte Carlo muestran que,
con todas las innovaciones técnicas vistas anteriormen-
te, MAGIC tendra un umbral en energfa de aproxima-
damente 30 GeV (10 GeV en la fase II), el mds bajo
conseguido hasta la fecha por ningin telescopio Che-
renkov. El drea de coleccién efectiva crece rdpidamente
con la energia, alcanzéndose un valor constante de 10°

F(E > E) [em™s™

(Sensitivities for 50 hours observation time) 4/

1 10 10 10° 10* 10°
£, [GeV]

Figura 3: Sensibilidad de MAGIC en comparacién con
otros telescopios de rayos gamma.

m? a partir de los 100 GeV. La sensibilidad para la de-
teccién de rayos gamma, en la fase I varia desde ~ 10710
em™2 571 a 10 GeV hasta 8 x 1072 cm™2 s a 1 TeV
(valores determinados por el fondo de rayos césmicos).
En la figura 3, se muestra la sensibilidad de MAGIC
comparada con la de algunos de los telescopios actuales
y futuros de rayos gamma.

Objetivos cientificos de MAGIC

En lo que sigue se describen brevemente las principa-
les cuestiones de Astrofisica, Cosmologia y Fisica de
particulas que serdn estudiadas con MAGIC, enfatizan-
do la importancia de lograr un umbral de energia lo més
bajo posible.

e Nicleos de Galazias Activos (AGNs) con un des-
plazamiento al rojo de hasta z = 3. El Universo visible
en radiacién gamma de alta energia estd limitado por la
absorcién debida al fondo infrarrojo intergalactio. Los
telescopios Cherenkov actuales pueden observar objetos
a distancias hasta un desplazamiento hacia el rojo de
z = 0.1, mientras que MAGIC, debido a su bajo umbral
de deteccién en energia, podra observar la mayoria de
AGNs hasta un z =~ 3. Esto permitird determinar si la
radiacién gamma procedente de los AGNs es absorbida
sélo durante su trayecto o bien si hay absorcién interna
en la fuente. Un gran nimero de detecciones permitird
ademads medir y poner limites al fondo de infrarrojo.

e Restos de Supernovas (SNRs). Se cree que los res-
tos de supernova de tipo shell, o de ’capa expansiva’,
son los lugares en los que se originan los rayos césmicos,
y de ser asi, deberfan producir grandes cantidades de
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radiaciéon gamma como resultado de su aceleracién en
la onda de choque de la supernova. Se han detectado
ya algunos restos de supernova a energias mayores que
300 GeV, compatibles con la hipdtesis de aceleracién de
electrones. Sin embargo, todavia no se han encontrado
evidencias que apunten hacia aceleracién de hadrones.
La observacién de rayos gamma, producidos en la inte-
raccién de hadrones acelerados en la onda de choque
de una supernova, con una nube molecular, seria una
prueba esencial de la presencia de hadrones en los restos
de supernovas.

e Pilsares. Hasta la fecha, no se ha observado ra-
diacién gamma procedente de pulsares con ningin te-
lescopio Cherenkov, ya que sélo sus nebulosas parecen
ser visibles por encima de 300 GeV. Esto sugiere que la
emisién gamma en los pilsares termina a energias infe-
riores a unos cientos de GeV. MAGIC, gracias a su bajo
umbral de deteccion, serd capaz de estudiar con detalle
la forma del espectro de los pulsares en la regién de ma-
yor interés, es decir, por encima de los 10 GeV, donde la
emision gamma desaparece abruptamente. Esto permi-
tir4 aclarar los mecanismos de produccion de radiacién
gamma en las estrellas de neutrones.

e Ezxplosiones de rayos gamma (GRBs) en la nue-
va ventana de energia. MAGIC, con su inmensa &rea
efectiva y rdpido reposicionamiento, estd idealmente di-
sehado para buscar las contrapartidas en rayos gamma
de muy alta energia de los GRBs.

e Busqueda de candidatos a materia oscura no ba-
riénica, como por ejemplo los neutralinos, que con una
masa tedrica de unos 50 GeV, deberfan dar lugar a la
observacién de una linea de aniquilacién (xx — ¥7)
procedente del centro de la galaxia.

Finalmente, es por si solo de gran importancia el
solapar la observaciones hechas con telescopios Cheren-
kov con las hechas por satélites, para poder realizar
por primera vez calibraciones cruzadas de estos tipos
de detectores.

Fstado actual

La estructura principal del telescopio MAGIC esté
construida y ensamblada en La Palma desde finales del
afio 2001 (figura 1). Hay instalados ya méas de 100 m?
de espejos (alrededor del 40% de la superficie reflecto-
ra total) y estd previsto instalar el resto de los espejos
a principios del afio 2003. La cdmara ya ha sido ter-
minada e instalada recientemente en el telescopio. A
finales de afio, la electrénica de trigger y los primeros
canales de toma de datos (alrededor de 1/5 del total)
estardn instalados. La primera luz del telescopio estd
prevista para principios del 2003, y se espera que el
telescopio esté completamente construido antes del ve-
rano del 2003. A partir de ese momento se empezard
con el programa cientifico, que como se ha visto ante-
riormente, cubre temas tan amplios como la busqueda
y estudio de nucleos de galaxias activos, restos de su-
pernova, explosiones de rayos gamma, pulsares etc.

La colaboracion MAGIC

La colaboracion MAGIC estd formada por méas de 15
grupos de investigacién de paises europeos y no euro-
peos. En el primer grupo se encuentran las siguien-
tes instituciones: Espana (Barcelona UAB, Barcelona
IFAE, Madrid UCM), Italia (Padova INFN, Siena), Ale-
mania (Munich MPI, Siegen, Wuerzburg, Tuorla), Po-
lonia (Lodz). En el segundo grupo estan: Armenia (Ye-
revan, Observatorio de Crimea), Rusia (Moscu), USA
(UC-Davis) y Sudéfrica (Potchefstroom).

Para més informacion sobre el proyecto MAGIC ver:
http://hegral.mppmu.mpg.de/MAGICWeb/
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El Gran Telescopio Canarias:

instrumentacion cientifica

El GTC contara desde su puesta en operacién con dos
instrumentos cientificos de primera generacion, OSIRIS
y CANARICAM. Ademds, contard con ELMER, un
instrumento concebido para minimizar los riesgos de
estar sin instrumentos de “Dia Uno” . Todos estos ins-
trumentos estan en un avanzado estado de fabricacion.
El afio 2003 sera el afio de su integracion y pruebas en
laboratorio. Alrededor de estos instrumentos se estd
desarrollando una intensa actividad cientifica de pre-
paracién de programas de observacién. El propdsito es
que el impacto cientifico del GTC sea importante desde
el comienzo.

Un cuarto instrumento, EMIR, estd en proceso de
diseno, esperando esté completado y en el telescopio
para finales de 2006. EMIR es el primer instrumento
de segunda generacién. Se estdn cubriendo las prime-
ras etapas para la seleccién de un espectrégrafo de re-
solucién intermedia—alta, asi como de un instrumento
infrarrojo de alta resolucién espacial que explotard el
haz corregido por el sistema de dptica adaptativa.

Con este complemento de instrumentos el GTC es-
pera poner a disposicién de la comunidad un abanico
puntero de capacidades observacionales.

El espejo secundario que en la pasada edicién de
este boletin estaba en entredicho, parece haber entrado
en vias de solucién. En efecto, el substrato de berilio
ya con su forma serrada y sustancialmente aligerado de
peso se entregard al pulidor antes de que estas lineas
vean la luz.

En la pasada edicién de este boletin pospusimos un
repaso al estado de los instrumentos cientificos del GTC
para esta edicién. Y como lo prometido es deuda, este
informe versard fundamentalmente sobre dichos instru-
mentos, y estard basado en los informes que los inves-
tigadores principales de cada uno de los instrumentos
presentaron al Comité Cientifico Asesor (CCA, también
conocido como SAC por sus siglas en inglés). Por cier-
to, que el CCA ha renovado a parte de sus miembros,
habiendo abandonado el comité Luis Colina Robledo y
Casiana Muifioz Tufién por término de su mandato, Jose
Cernicharo también acaba ahora su mandato. Los nue-
vos miembros son John Beckman (IAC), Javier Gorgas
(UCM) y Mariano Moles (TAA).

OSIRIS

Como su nombre trata de describir, OSIRIS (Opti-
cal System for Imaging and low Resolution Integrated
Spectroscopy) es un instrumento para realizar tanto
imagen como espectroscopia de baja resolucién. Ba-
sado en el uso de detectores CCD de ultima generacion
combinados con filtros sintonizables, y un amplio cam-
po de visién para espectroscopia multiobjeto, OSIRIS

Time

b T A

Reference
Target

Comparison

Figura 1: Ejemplo de fotometria rdpida con OSIRIS.
Las exposiciones sucesivas pueden hacerse en una tinica
banda, o en dos o0 mas bandas, pudiendo estas ser linea,
o continuo. La exposicién se realiza en la parte infe-
rior del detector, seleccionando mediante una maéscara
una franja de éste. La carga se mueve hacia arriba pe-
riédicamente. La imagen final (figura) mostraria todas
las exposiciones realizadas, cada exposicién sucedien-
do a la anterior en el tiempo con intervalos de hasta 1
milisegundo.

serd uno de los instrumentos mas versatiles y poten-
tes de su clase. Un aspecto importante de OSIRIS, es
el uso de las propiedades de transferencia de carga del
detector Marconi (2Kx 4K) que permiten desplazar la
carga sin necesidad de leer el detector. Ello permite por
ejemplo realizar im4genes en una linea y su continuo al-
ternativamente en zonas contiguas del detector, leyendo
éste solo cuando se ha acumulado suficiente sefial. Bas-
ta entonces una substraccién y se tiene una imagen en
la linea con el continuo quitado. Esta técnica permite
también substraer el cielo de imégenes profundas con
mayor precision de lo que se hace normalmente. Por
iltimo, esta técnica se emplea también para fotometria,
y espectrofotometria rapidas, situando por ejemplo una
maéscara o rendija en un extremo del detector, integran-
do un tiempo, moviendo la carga unos cuantos pixeles,
integrando de nuevo, etc, de modo que la resolucién
temporal alcanzable es el tiempo que tarda la carga en
desplazarse un nimero dado de pixeles (del orden de
1ms).

Tras de OSIRIS hay un grupo de cientificos e inge-
nieros liderados por Jordi Cepa (IAC), que estdn ha-
ciendo un gran esfuerzo por llevar a buen término este
proyecto. OSIRIS es un proyecto internacional con par-
ticipacién fundamentalmente de Espafia y México.

La Tabla 1 resume las principales caracteristicas de
OSIRIS. Nétese su gran campo de visién, la versatilidad
que aportan los filtros sintonizables, la posibilidad de
realizar espectroscopia multi-objeto con méscaras, y la
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Campo de visién (CV) 8.0°x8.0° Imagen

8.0°x5.2’ Espectroscopia de baja resolucién
Escala de placa 0.125” /pixel
Rango espectral 365-1000 nm Imagen y espectroscopia
Calidad de imagen 0.257-0.30” Disefio apocromaético
(FWHM, 76% EE) Todas las lentes esféricas
Detector 2x (2K x4K) 15um MIT-LL CCID-20 Intensificado en el azul
Filtros convencionales Johnson y “corta érdenes” 14 posiciones
Filtros ajustables Azul 365-650 nm (a confirmar)
de banda estrecha Rojo 600-1000 nm (a confirmar)
Desplazamiento de carga 1/3 del campo de visién central Posibilidad de otras opciones
Fotometria rapida Rendija larga 3” Posibilidad de otras opciones
Resoluciones 500, 1200, 2500 R=2500 con un CV mas pequeno
Rendijas largas Diferentes anchuras fijas 0.4, 0.6 (nominal), 0.8, 1.0

1.2, 1.5, 2.0, 3.0, 5.0 arcsec

Cargador de méscaras 14 méscaras Nimero minimo
Espectroscopia 24-38 objetos EM convencional
multiobjeto (EM) 160 objetos EM de campo poblado

Tabla 1: Principales caracteristicas de OSIRIS

Figura 2: Esquema 3D de OSIRIS con su flanco de anclaje al rotador Nasmyth. El espejo que se ve en la parte
superior es elcolimador. Puede verse asimismo el alojamiento de las ruedas de filtros y el cambiador de méscaras.

capacidad de hacer espectrofotometria rapida. OSIRS alcanzar en las mismas condiciones, magnitudes limite
espera conseguir magnitud 26.4 y 25.9 en las bandas g y entre 20.5 y 22 dependiendo de la longitud de onda y
r de Sloan respectivamente (6=5 en 1000 s con seeing resolucion.

de 1 segundo de arco). En espectroscopia se espera El disefio éptico de OSIRIS se ha hecho en México
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Figura 3: Disposicién de los elementos épticos de CanariCam. A la izquierda el piso superior en el que pueden verse
las ruedas que portadoras de los filtros, mascaras de rendija, mdscaras de pupila, etc. A la derecha el piso inferior
contiene la torreta de redes, el prisma Wollanston para polarimetria, y el detector.

con importante colaboracién del TAC. El disefio éptico
ha estado dominado por la necesidad de acomodar fil-
tros sintonizables comerciales, lo que se ha traducido en
un tamafo pequeno de pupila, complicando bastante el
diseno, que sin embargo ha sido solucionado muy satis-
factoriamente en términos de calidad de imagen por el
grupo de la UNAM en México. El disefio mecédnico se ha
realizado en el TAC, asf como el disefio de la electrénica
y del software de control. Estd pendiente la contrata-
cién del software de reduccién de datos, en el que hasta
ahora ha colaborado fuertemente Miguel Sanchez Por-
tal, de la Universidad Pontificia de Salamanca. Es este
un tema de gran importancia en el caso de OSIRIS por
la complejidad que supone la calibracién de los filtros
sintonizables.

En la actualidad, OSIRIS estd en fase de procu-
raduria de los diferentes componentes y subsistemas.
Gran parte de la dptica ya ha sido fabricada. Los fil-
tros sintonizables se estdn fabricando. La mecdnica ha
sido contratada en su casi totalidad, por lo que se es-
pera que la integraciéon y montaje de OSIRIS se lleve a
cabo sin problemas a lo largo de 2003. OSIRIS cuenta
con financiacién tanto de GRANTECAN S.A. como del
Plan Nacional de Astronomia y Astrofisica.

CanariCam

El segundo de los instrumentos de primera luz del GTC
es una camara/espectrégrafo que operard en el infrarro-
jo medio entre 8 y 25 micras. CanariCam podr4 asimis-
mo hacer polarimetria en las ventanas atmosféricas N

(10pm) y Q (20pm) y coronografia en la ventana N. Es-
tas capacidades confieren a CanariCam aspectos tinicos
dentro de su clase.

CanariCam estd liderado por Charlie Telesco (Uni-
versidad de Florida) y se estd construyendo en su tota-
lidad en dicha Universidad bajo contrato con GRAN-
TECAN S.A. CanariCam estd basado en otros instru-
mentos previamente construidos por C. Telesco, en par-
ticular Trecs (Gemini). Sin embargo CanariCam ofrece
capacidades no existentes en Trecs, tales como la pola-
rimetria y la coronografia.

El disefio de CanariCam ofrece una escala de placa
de 0.08” /pixel, lo que nos coloca en el limite de di-
fraccién a partir de 8 pym, y un campo de visién de
25.6” x19.2”. Se espera poder observar objetos puntua-
les de 30 uJy en 1 hr con sefial/ruido 1 en la banda de
10pm. En 20 pm el nimero equivalente serfa 340 plJy.
Si se comparan estos nimeros con los flujos limites ob-
servados por ISO se ve la gran sensibilidad de Canari-
Cam para objetos puntuales.

CanariCam permitird llevar a cabo observaciones es-
pectroscopicas con baja e intermedia resolucién en las
bandas de 10 y 20 pm. Se podré realizar espectroscopia
en la banda de 10 um de objetos puntuales de 0.9 mJy
(baja resolucién) o 3.1 mJy (alta resolucién) en 1 hora
con sefial ruido 1. En 20 pym estos nimeros serfan 7.4
mJy y 20.5 mJy respectivamente. Nétese que estos va-
lores son bastante mas bajos que los limites alcanzados
por los satélites IR lanzados hasta ahora.

CanariCam serd ademds el Unico corondgrafo exis-
tente en un telescopio de gran tamano y capaz de tra-
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Figura 4: Vista en 3D de ELMER. Los componentes mas importantes estan sefialados.

bajar en la banda de 10 ym. Desde el inicio de Cana-
riaCam ha habido discusiones acerca de la viabilidad
de un corondgrafo en el infrarrojo medio debido a la
enorme contribucién del fondo térmico a la sefial, asi
como por la complicada forma del patrén de difraccién
en un telescopio segmentado. Después de numerosas
simulaciones se ha llegado a la conclusién de que la co-
ronografia en el IR medio puede ser muy 1til para, entre
otros proyectos, la deteccién de posibles planetas de ba-
ja masa en torno a estrellas de secuencia principal. Los
modelos indican que puede alcanzarse un factor de su-
presién de al menos 10. Esto significa que, por ejemplo,
para una estrella tipo solar a 10 pc, el limite de detec-
cién de un objeto situado a 10 Unidades Astrondémicas
(1”) seria de 15 uJy, comparado con un limite de 150
1y si no se usara coronografia.

Por ultimo, CanariCam podra realizar polarimetria
en 10 y 20 pm. Se espera un limite de deteccién (3o
en 1 hora) para objetos de alta polarizacién (~1.5%)
de 15mJy, o de 150 mJy en el caso de objetos de baja
polarizacién (~0.1%).

CanariCam pasé su revisién critica de disefio en
Marzo de 2002, y ahora estd en avanzado estado de

construccién. Su fecha de entrega estd prevista para
finales el 2003, y no se esperan problemas dada la expe-
riencia del grupo de la Universidad de Florida. Charlie
Telesco esta haciendo un gran esfuerzo por aglutinar en
torno a CanariCam un grupo cientifico con elevada par-
ticipacién espafiola. CanariCam serd un instrumento
ideal para el estudio de zonas de formacion estelar tan-
to galacticas como extragaldcticas, para aportar nuevas
claves en el andlisis de la conexién entre actividad nu-
clear y formacién estelar, o para el estudio de galaxias
lejanas, sin dejar de lado la observacién de objetos de
baja masa, tales como enanas marrones, objetos pro-
toestelares, o planetas extrasolares.

ELMER

ELMER es un instrumento pensado para hacer imagen
y espectroscopia de baja resolucién en el rango visible
a un costo reducido en términos tanto monetarios como
de riesgo. ELMER, como OSIRIS, es un instrumento
que trabajara en el rango visible, pero cuyo campo de
visién es bastante menor que el de Osiris. Esto se tra-
duce en una Optica mas simple, que a su vez conlleva
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una mecdnica més simple, lo que a su vez se traduce
en un relativamente bajo coste. Un aspecto fundamen-
tal de ELMER es que se concibié como un instrumento
casi sin riesgo, si es eso posible. .. ELMER fue decidido
en efecto en una época en la que, algo ingenuamente,
crefamos que el telescopio irfa bien y los instrumentos
tarde. En cualquier caso, ELMER se situard en uno de
los focos Cassegrain doblados, con lo que estard siem-
pre listo para obtener una imagen del campo observado,
lo cual puede ser muy dutil para muchos programas, y
no ocupard ninguno de los focos principales del GTC,
destinados inicialmente para OSIRIS y CanariCam.

ELMER, a pesar de su sencillez, ofrece un completo
abanico de modos de observacién, tales como imagen
en banda ancha y estrecha, espectroscopia de rendija
larga, fotometria y espectrofotometria rapidas y espec-
troscopia multi-objeto. Esto combinado con su alta ca-
lidad de imagen y alta transmisién éptica, podrian ha-
cer de ELMER uno de los instrumentos més populares
del GTC. Por ejemplo, se espera alcanzar magnitudes
27.5 y 26.0 en las bandas g’ e i’ de Sloan respectiva-
mente (50 en 1 hora de integracién con un seeing de 1
segundo de arco.)

ELMER se ha disenado para operar entre 365 y 1000
nm, con una escala de 0.195” /pixel y un campo de vi-
sién de 3’x 3’ ($4.2’). ELMER utilizara el conjunto de
filtros anchos de Sloan (SDSS ¢', v, i’ y Z') asi como
un conjunto de filtros estrechos en las lineas principa-
les. Incluye asimismo un conjunto de prismas, prismas
escalonados y VPHs que producen una dispersién en-
tre 80 y 2500. Un diagrama en tres dimensiones de
ELMER puede verse en la figura 4. Un aspecto impor-
tante de ELMER, como también en OSIRIS, es el uso
de las propiedades de transferencia de carga del detec-
tor Marconi (2K x4K) que permiten desplazar la carga
sin necesidad de leer el detector.

ELMER estd en este momento en avanzado esta-
do de fabricacién, después de haber pasado su revisién
critica de disefio. Nétese que el disenio de ELMER se
ha realizado enteramente en la oficina de proyecto, bajo
la direccién de Marisa Garcia Vargas, que ha contado
con el entusiasta grupo de instrumentacién del GTC.

La mayorfa de los componentes pticos estd ya fa-
bricada o termindndose de fabricar. Faltan los elemen-
tos dispersores que han sido los Ultimos en diseniarse en
detalle y cuya fabricacién acaba de comenzarse. Igual-
mente la mecénica estd en proceso de fabricacién y no
se esperan dificultades.

Mucho se esta trabajando también en los paquetes
de programas que permitirdn por una parte insertar
plenamente ELMER en el sistema global de control del
GTC, asi como en los programas de reduccién de datos
cientificos, en los que el grupo de la Universidad Com-
plutense de Madrid esté realizando un trabajo excepcio-
nal. El astrénomo tipicamente recibird no solo los datos
brutos incluyendo los ficheros de calibracién, sino tam-
bién los datos reducidos, al menos hasta un cierto pun-
to (reduccién bésica) que serd validado cientificamente
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Figura 5: En la figura superior se muestran los substra-
tos de las lentes de ELMER. En la inferior un conjunto
de filtros de Sloan ya recibidos y listos para su instala-
cién en ELMER.

por el personal del observatorio. Esta reduccién bésica
(nivel de cero, bias, corriente de oscuridad, uniformidad
de campo, mas localizacién de rayos césmicos y produc-
cién de una méscara de rayos césmicos) serd realizada
en cadena (pipeline) con supervisién de los astrénomos
de soporte. El cédigo de reduccién de datos serd el
mismo, excepto los elementos dependientes del instru-
mento, que los de la caja de Adquisicién y Guiado y la
camara de verificacién.

ELMER debe estar listo en la segunda mitad de
2003 y todo parece indicar que ese serd el caso.

EMIR

EMIR es el primer instrumento de segunda generacién
del GTC, y primer instrumento que trabajard en el
infrarrojo cercano. EMIR es un espectrégrafo multi-
objeto con capacidad de imagen. Paco Garzdn es el
investigador principal de EMIR y lidera un equipo al-
tamente motivado de cientificos e ingenieros de varias
instituciones de Espana, Francia y los EEUU. EMIR
tiene previsto pasar su revisién de diseno preliminar en
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Figura 6: Vista en 3 dimensiones de EMIR. Puede notarse el disefio compacto.

Marzo de 2003. Solo después de una revisién exitosa
se daré el visto bueno para proseguir con el diseno y
fabricacién de EMIR.

Las caracteristicas principales de EMIR son su gran
campo de visién, necesario para realizar espectroscopia
multi-objeto, su rango espectral hasta la banda K, y su
relativamente alta dispersién. EMIR es un instrumento
fuertemente condicionado en su disefio por su progra-
ma cientifico fundamental, el programa COSMOS, que
trata de determinar la tasa de formacién estelar en el
universo hasta z ~ 2.5.

Clave por tanto en EMIR es realizar espectroscopia
en la banda K, realizar espectroscopia con al menos
resolucién 4500, y conseguir un disefio éptico de gran
campo para realizar espectroscopia multi-rendija de un
numero suficiente de fuentes. Estos requisitos han lle-

vado al limite el disefio éptico. En efecto 6 x 6 arcmin?
son complicados de conseguir dada la escala en el plano
focal del GTC. Al mismo tiempo la gran ventana de
entrada en un instrumento criogénico es todo un reto
de disefio. Y es que el instrumento ha de ser enfriado
criogénicamente para la observacién en la banda K. La
resolucién espectral estd asimismo pendiente de la fa-
bricacién de prismas escalonados en selenuro de zinc.
Este material de alto indice de refraccién permitiria al-
canzar la resolucién necesaria para resolver las lineas de
OH atmosférico, con lo que se consigue una mejora en
sensibilidad de al menos una magnitud. Por dltimo, la
necesidad de cambiar las méscaras para la observacién
multi-rendija, en un instrumento criogénico en el que
las propias méascaras han de estar frias, supone un reto
adicional. EMIR es por tanto un instrumento comple-
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jo, pero Unico, un instrumento que abrira el camino de
la espectroscopia multi-objeto infrarroja.

EMIR estd ahora concluyendo su diseno preliminar
a todos los niveles. Existe una solucién de disenio 6ptico
que produce una muy buena calidad de imagen en to-
do el campo de visiéon. La espectroscopia estd basada
en prismas escalonados. El uso de redes hubiera re-
sultado en un instrumento excesivamente voluminoso,
con lo que su enfriamiento hubiera sido problemético.
Sin embargo alcanzar la resolucién espectral necesaria
basandose en prismas escalonados es un reto tecnolégico
caro. Se han realizado pruebas con éxito en materiales
como el selenuro de zinc.

El otro reto importante de EMIR es resolver el pro-
blema de los cambios de méscaras en un instrumento
criogénico. Se estan estudiando dos soluciones, una de
ellas basada en un rueda de mascaras en un criostato
adicional, y la otra basada en un robot que moveria las
rendijas por el campo automaticamente. La primera
solucion sélo admitirfa unas tres mascaras por noche y
supondria una pesada carga de mantenimiento. La se-
gunda es mas cara y complicada tecnolégicamente pe-
ro podria usarse para configurar cualquier nimero de
mascaras durante la noche. Un prototipo de este ro-
bot estd siendo fabricado por CESEM en Suiza para la
ESA, por lo que dicha tecnologia podria ser aplicable
directamente a EMIR.

EMIR espera llegar al telescopio para finales de
2006. Llegar méas tarde de esta fecha pondria en pe-
ligro la consecucién de los objetivos cientificos que la
colaboracion COSMOS se ha planteado.

Nuevos instrumentos

Como se anuncié en Granada, el préximo instrumento
de segunda generacion serd un espectrégrafo éptico de
resolucion intermedia-alta. El Comité Cientifico Asesor
estd preparando una encuesta que se distribuird a la co-
munidad para entender las necesidades de ésta y poder
asi especificar mejor el instrumento de cara a realizar un
anuncio de oportunidad para su diseno y fabricacién.

Un caso similar es el del instrumento de alta resolu-
cién espacial, que forma parte del programa de Optica
Adaptativa del GTC. Dicho programa estd en marcha,
habiéndose completado la fase de disefio conceptual.
En la actualidad se trabaja en la fase de disefio pre-
liminar que estard finalizada para el verano de 2003.
El instrumento de alta resolucién espacial explotard el
haz corregido proporcionado por el sistema de dptica
adaptativa produciendo imégenes limitadas por difrac-
cién y espectroscopia en las bandas J, H y K. En los
préximos meses se espera lanzar asimismo el anuncio
de oportunidad para este instrumento.

Edificio y cupula: dltimas noticias

El edificio y cipula han sido finalizados, si bien con
algunas disfunciones en el caso de la cipula. La obra
civil estd siendo aceptada habiendo quedado algunas
partidas por terminar, partidas que se ha preferido no
acabar ya que podrian estropearse en lo que queda de
etapas de construccién pesada (telescopio). Estas par-
tidas se completardn posteriormente. En cuanto a la
cupula, los trabajos de montaje han concluido, sin em-
bargo, existen algunos problemas con los mecanismos
de la compuerta de observacién y de las ventanas de
ventilacién. Estos problemas se irdn solucionando pau-
latinamente a lo largo del afio 2003, pero de tal modo
que no interrumpan los trabajos de montaje de la es-
tructura mecanica del telescopio que estan comenzando
en estos momentos.

Congreso “Ciencia con el GTC”

El préximo congreso sobre “Ciencia con el GTC” tendrd
lugar en México, muy posiblemente a finales de verano
o principios de otono, para no coincidir con la reunién
de la TAU en Sidney, ni con otros congresos que los
organizadores mexicanos tienen en la primera mitad del
afio.

Pedro Alvarez Martin
J. Miguel Rodriguez Espinosa

pam@ll.iac.es
espinosa@ll.iac.es
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Abstract

I present in this paper a short history of the star for-
mation rate in the universe. I include a brief descrip-
tion of the most widely used star formation tracers, and
concentrate particularly in the ultraviolet estimators to
present some recent results about star formation at very
high redshift. Most of our present knowledge of the star
formation process is still open to debate, and this is spe-
cially true when we talk about the first generations of
stars. I try to emphasize the large uncertainties that
still plague the analysis, and the relatively surprising
fact that different measurements performed with diffe-
rent methods applied to widely different observations
seem to agree within reasonable limits. I finish with
some predictions of future developments in this field.

Resumen

En este articulo presento una breve historia de la forma-
cién estelar en el Universo. Se incluye una descripcion
de los trazadores de formacién estelar més utilizados,
en particular los basados en el continuo ultravioleta uti-
lizados recientemente para estudiar la formacién estelar
a alto redshift. La mayor parte de nuestro conocimiento
actual sobre formacién estelar es ain materia de deba-
te, especialmente en lo referente a las primeras gene-
raciones de estrellas. Es por ello importante describir
explicitamente las incertidumbres presentes en nuestras
medidas y analizar el hecho de que los resultados de
medidas diferentes, efectuadas con métodos diferentes,
sobre datos de muy variado origen, coincidan (dentro de
limites razonables). Termino este articulo con algunas
consideraciones sobre futuros instrumentos y avances
en este campo.

Introduction

When the editors of the Boletin de la Sociedad Espariola
de Astronomia offered me the possibility to write this
article, I was so flattered that I only managed to say
yes. Only afterwards the idea dawned on me that I was
not really prepared to write a “review article on the
star formation history of the universe”, as had been
requested. For a start, I have arrived to the arena of
cosmic star formation studies through a complicated
path, that has not taken me through many of the most
important aspects of this complicated field. I would

hence prefer to consider this article not as a Review,
but rather as an Introduction to the study of cosmic
star formation. As such, I will not dwell in the details,
but give frequent references to works by other authors,
where the interested reader is supposed to look for help,
formalisms, details, and even more references.

The reference to “the early years” of cosmic star for-
mation in the title of this article is twofold: it refers to
the fact that I will concentrate most of my effort on the
star formation rate happening at high redshift, but also
to the youth of this field. Tinsley & Danly (1980) were
the first authors to try and estimate the star formation
density in the local universe, based on the zeroth-order
relationship between star formation rate and (B — V)
colours described by Larson & Tinsley (1978). Remar-
kably, the value they obtained (a local star formation
density of ~ 0.05h>Mgyr~'Mpc™®) is in good agree-
ment with more recent measurements described below.

Ounly a few years earlier, Silk (1977a) had publis-
hed one of the first theoretical studies about how the
first generation of stars could have been born. In this
seminal paper, Silk investigated the relationship bet-
ween the properties of the initial ionised gas clouds,
the binding energy and the mass of the final, observed
spheroidal galaxies; together with the cooling effects in
the primordial gas. He considered his work to be “an
indicator toward a more rigorous theory”. Two more
papers followed (Silk 1977b,c), devoted to the detailed
analysis of the role played by dust opacity in the cloud
fragmentation process, and to the initial stellar mass
function.

The first efforts to directly measure the star forma-
tion history of the universe over large timescales arrived
only in the mid 1990s. As is described in more detail
in Section 4, different groups published estimates of the
star formation rate based in emission-line surveys of the
local universe (Gallego et al. 1995) and large spectros-
copic surveys at z < 1 (Lilly et al. 1996). It was Madau
et al. (1996) who combined those data with colour data
from the Hubble Deep Field to publish the first com-
plete picture of the star formation history from z =~ 4
to the present. This picture (now usually referred to as
the “Madau diagram”) has evolved significantly over
the last few years, generally in the direction of a mo-
re active star formation intensity in the distant past.
It will certainly change further when new high-quality
observations, covering the important far-infrared to mi-
llimeter range, will become available.

A large effort has been devoted over the years to de-
velop and improve on observational methods to estima-
te the star formation rate. Many of them are described
in Section 3, including estimates derived from observa-
tions that cover most of the electromagnetic spectrum:
from radio and thermal infrared, to the ultraviolet con-
tinuum and X-rays, passing through the visible and
near-infrared range. The most widely referenced paper
on star formation tracers in other galaxies is the one
of Kennicutt (1998). It is definitively the early years
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of this subject that we are living, and that is why it is
important to give a quick view of the forecoming ins-
truments and developments, as is done at the end of
this work.

I finish this short introduction with still more words
of caution: the discussion below corresponds mostly to
my own view of the subject, which is strongly biased
towards the optical-near ultraviolet view of the univer-
se. I will also treat star formation like “something that
happens”, without even touching the physics of mole-
cular clouds or gravitational collapse. I am certain that
many of my colleagues who work in the same field with
other tools will deem my point of view extremely par-
tial.

From the Big Bang to the present: A
quick fly-through

One of the few “fixed points” in the story of cosmic star
formation happens at the very beginning of the life of
the universe. The hot Big Bang model (Alpher et al.
1948) predicts an initial state of very high temperature
and density, which no nucleons can survive. After ap-
proximately one second, the temperature cools down to
a level where nuclear particles can exist in equilibrium
with the background radiation, allowing the creation of
bonds between pairs of nucleons and the production of
atomic nuclei. After three minutes the atomic nuclei
“freeze”, when the temperature becomes low enough
to stop the nuclear reactions. It is only after appro-
ximately three hundred thousand years then, that the
temperature and density get low enough for matter to
decouple from the surrounding radiation and for the
first neutral atoms to form. At this same epoch the
universe became transparent to radiation (the soup of
nuclei and electrons became a gas composed of neutral
atoms), and approximately at the same time matter
became the major component of the universal density.
The theory of Big Bang nucleosynthesis (BBN, Bur-
bidge et al. 1957), one of the biggest successes of the
standard cosmological model, correctly predicts the ob-
served abundances of all light elements based on this
simple scenario.

What does this model tell us about the beginnings
of the star formation processes? Well, something ex-
tremely simple for a start: only after the formation of
the first atoms will the universe be able to form the
first stars, because the only available source of energy
able to “light® star (i.e., gravity) was not the major
player in the evolution of the universe until it became
matter- dominated. This allows us to set at least some
boundary to the history of star formation: the star for-
mation rate must be zero at a sufficiently high redshift.
In other words, it makes sense to speak about the first
generation of stars, and to try and find them. Anot-
her important thing to be learned from this scenario is
that the first generation of stars formed from a reposi-
tory of pristine primordial material, 1.e., hydrogen and

helium. The sheer absence of metals in these first stars
undoubtedly made them very different from the ones
we know today. One of the few widely accepted diffe-
rences is that this lack of metals must have disrupted
the (today’s) usual cooling properties in the progenitor
clouds, giving birth to far more massive stars, probably
reaching several hundred solar masses.

If we still try to move on firm grounds, there is not
much we can add to the story until we reach redshift
z & 6. We have direct observations that evidence the
existence of galaxies out to z = 6.56 (Hu et al. 2002)
and quasars out to z = 6.28 (Fan et al. 2001). It is
thus clear that the star-formation processes somehow
started working before that time.

Not only have we seen those objects at z = 6,
but the analysis of their spectra reveals the absence of
the so-called Gunn-Peterson effect (Gunn & Peterson
1965). This is the imprint that a neutral intergalactic
medium (IGM) would produce on the rest-frame ultra-
violet spectrum of any source. The hydrogen Lyman-a
cross-section is so large that even a very small fraction
of neutral hydrogen in the IGM would produce a clear
trough, so the absence of this effect in quasar spectra
out to z = 5.5 has been used to estimate that the IGM
neutral fraction at high redshift is very small.

What is the energy source that acts on the initially
neutral IGM (leftover by the cooling down of the uni-
verse as described above) to ionise it almost comple-
tely? Two are the possibilities that have been suggested
(Bajtlik et al. 1988):

i) Stellar radiation, produced by a first generation
of very massive stars (the so-called Population IIT) that
could be born either in large gaseous overdensities, pre-
cursors to present-day galaxies, or distributed in an ap-
proximately homogeneous way over the whole of the
IGM. Abel et al. (2002) present a beautiful simulation
of how these first stars could have formed®.

ii) Quasar radiation, of non-thermal origin, produ-
ced in accretion disks around massive black holes al-
ready present at high redshift.

The analysis of the background ultraviolet radia-
tion at redshifts z &~ 2 — 4 based on the Proximity Ef-
fect on quasar spectra seems to indicate that observed
QSOs are not energetic or numerous enough to produce
the observed flux, which would favour the stellar sce-
nario (Bajtlik et al. 1988, Kulkarni & Fall 1993, Scott
et al. 2000). However, several caveats have been pre-
sented that make the measurement of the ultraviolet
background uncertain by a factor that could be as lar-
ge as a tenfold uncertainty (Loeb & FEisenstein 1995,
Pascarelle et al. 2001). Moreover, all available measu-
rements of the degree of ultraviolet opacity of low- and
moderate-redshift galaxies (z < 1) show that most, if
not all, ionising photons are absorbed internally in the
galaxies before they can reach the IGM (Leitherer et al.
1995, Hurwitz et al. 1997, Deharveng et al. 2001, Fer-
guson 2001, but see also the work of Zurita et al. 2002).

1See also http://www.tomabel.com.
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The situation could be different at high redshift, but
although the available observations are not yet conclu-
sive, there is evidence to maintain that the z ~ 3 gala-
xies are also essentially opaque to outgoing ultraviolet
radiation (Giallongo et al. 2002, Ferndndez-Soto et al.
2002; but see also Steidel et al. 2001).

Recent observations of the highest-redshift quasars
known (out to z = 6.28, Fan et al. 2001) have provo-
ked some claims (Becker et al. 2001, Djorgovski et al.
2001) that the long-sought Gunn-Peterson effect may
have been detected in their spectra. One of them
shows, in fact, a complete lack of flux at the wa-
velengths corresponding to redshift z ~ 6.20 — 6.28.
Whereas some authors have used this to make extre-
me claims (such as reionisation happening exactly at
z = 6.28 £ 0.01(systematic) + 0.02(random), Gnedin
2001), other authors have pointed out that the reioni-
sation of the universe should not be thought of as a
single instant in time, but as a very complex process
happening at slightly different epochs in different parts
of the universe, obviously depending on the ionisation
history—and thus on the matter density, the large sca-
le structure, the star formation history, ... —of each
region (Barkana 2002). In this scenario, we may be ob-
serving at z ~ 6.28 one bubble of neutral hydrogen still
remaining in that particular region of the universe.

And what has been going on since z = 6 to the pre-
sent day? Let us move on to the next Sections, where
I will first describe some of the observable estimators
of the star formation rate in distant galaxies, centering
specially on the ultraviolet flux associated to young,
massive stars. I will then present some measurements
of the cosmic story of star formation, ending with the
one presented by our group (Lanzetta et al. 2002), and
a brief description of our method. I will try along the
way to clearly mark which are the main caveats to take
into account, how could they be avoided (if at all possi-
ble), and the future observations and instruments that
will shed light on this problem.

Observable estimators of the Star
Formation Rate

As I mentioned in the introduction, this paper will cen-
ter on results obtained via optical-near ultraviolet ob-
servations of galaxies. It is important, however, to point
out that there are many different estimators that allow
for the measurement, be it more or less precise, of the
star formation rate. I will give a brief description of the
most widely used ones in this section, together with so-
me of the advantages and problems associated to each
of them.

A first rough tracer of the star formation rate in
galaxies is given by the use of the integrated colours,
basically (U — B) or (B — V) (Larson & Tinsley 1978).
The base for this claim is the observed fact that stellar
populations that include younger, more massive stars,

log(f,) (Arbitrary Units)

N R S S |
3 35 4

log(A\) (Angstroms)

Figura 1: Average spectra by Coleman et al.(1980) corres-
ponding to (bottom to top) the following Hubble types: Ell,
Sbc, Scd, and Irr.

emit a considerable amount of their energy in the blue-
UV part of the spectrum, whereas the older populations
emit almost exclusively in the red, at wavelengths well
over the Balmer discontinuity (A 2 4000A). In Figu-
re 1 I show the average observed spectra compiled by
Coleman et al. (1980) of four different Hubble types
(Elliptical, Sbc, Scd, and Irregular). They show that
this Hubble sequence does also in fact correspond to a
sequence of increasing recent star formation.

Before describing some more accurate star forma-
tion tracers, I must point out that which is certainly
the most important, and probably the most underex-
plored aspect of this field. We know that galaxies con-
tain dust. We also know that the net effect of dust in
a galaxy spectrum is to make it redder, with the blue
light being most strongly absorbed, and the reemission
of the energy happening in the thermal infrared. Howe-
ver, many properties of the dust are simply unknown:
its abundance, detailed behaviour, origin, and nature,
all need to be studied in detail before a clear picture of
the cosmic history of star formation can be drawn.

Taking this into account, I move on to describe so-
me of the main star formation estimators, how do they
work, and how can they be compared to each other. A
far more complete revision, from which I have drawn
most of the following information, is presented by Ken-
nicutt (1998, K98 herafter). Other authors present de-
tailed comparisons between different star formation tra-
cers, like Charlot et al. (2002), Sullivan et al. (2001),
and Hopkins et al. (2001). In particular, Charlot et
al. (2002) present a new method which combines se-
veral emission-line estimators together with a realistic
galactic star formation model, in order to obtain a more
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accurate result.

Radio estimators

It is possible to obtain an indirect estimate of the star
formation in a distant galaxy via observations of the
1.4GHz radio band. At this frequency we can obser-
ve synchrotron radiation generated by relativistic elec-
trons associated to the death of massive stars (M> 7—8
M) ending their lives as type II supernovae (Condon
1992). Whereas the great advantage of such an esti-
mator is that is completely unaffected by dust, some
difficult —and still uncertain—modelling is necessary
both for the emitting process and for the evolutionary
behaviour of massive stars. The work by Sullivan et al.
(2001) represents an advance in the calibration of this
estimator.

Far-infrared estimators

In principle, if one assumes an optically thick, dusty
environment, it would be possible to obtain a measu-
rement of the instantaneous star formation rate in a
starburst galaxy by measuring its luminosity integrated
over the mid-infrared to submillimeter wavelength ran-
ge (Rowan-Robinson et al. 1997). This assumes that
the energy produced in the ultraviolet by the young
stars is absorbed by the dust and reemitted in that
range. K98 models the bolometric luminosity of a star-
burst to obtain

SFRrr(Meyr™) = 4.5 x 107" Lpg(erg s7). (1)

The situation in reality will of course be more com-
plex, with lower dust opacity, the distribution of dust,
and/or the presence of older stellar populations poten-
tially altering the formula above.

Emission-line estimators

By applying population synthesis models plus the as-
sumption of case B recombination, it is possible to rela-
te the star formation rate to the flux of the Ha emission
line, generated by massive, early-type stars. Of course
some other implicit assumptions are made (regarding,
for example, the initial mass function (IMF) and the
stellar metallicities). K98 presents the following equa-
tion:

SFRuo(Meyr 1) = 7.9 x 10 2 Ly,(erg s 1).  (2)

The effect of dust on the calibration of the formu-
la above can be taken into account to first order by
applying a mean observed attenuation of the order of
Anq = 0.8 — 1.1 magnitudes (Kennicutt 1983). A mo-
re detailed, and physically more meaningful correction,
can be obtained by measuring the ratio Ha/HfS and
comparing it to the value expected from pure case B
recombination.

Other emission lines can be used to infer the star
formation rate. The most widely used is [O11]. It has
been empirically calibrated using He as calibrator (with
the problems that it implies) and found to behave suffi-
ciently well to work as a valid tracer (Kennicutt 1992).
Once again, K98 gives:

SFR[OH] (Meyl‘_l) = (14i04) X 10_41L[OII] (erg S_l).
3)

Ultraviolet estimators

Specially in the case of high-redshift galaxies, when the
emission lines listed above are redshifted into the in-
frared part of the spectrum and are, hence, difficult or
impossible to measure, the easiest and most widely used
solution is to use the ultraviolet continuum as a tracer
of the star formation rate. This is based on the fact
that this UV continuum is produced by very young,
massive stars; so it becomes possible to measure the
instantaneous star formation rate via the observation
of the UV flux they produce. Once again some mo-
delling of the star formation process is necessary (via
population synthesis models and a chosen IMF). In this
way Madau et al. (1998) obtain:

SFR,__ -(Mgyr ') =1.25x10728L

—177,—1
15004 (erg s Hz™")

1500A
(4)
and

1y _ —28 . gy, —1
SFstooﬁ(Mer ) =1.27x10 LzsooA(ergS Hz(5)).

It must be remarked that the use of the above two
formulas implies that the spectrum of the source is f,-
flat between 1500 and 2800 A (or at least that it has
the same flux at both points), given that the conversion
factor is the same to within ~1%. Only the very bluest
starbursting galaxies are as blue as this.

It is clear that these UV estimators are most sensi-
tive to the presence of dust in the environment of the
emitting galaxies. The extinction at 1500 A or at 2800
A can represent a factor as high as 5-10, although these
values are extremely difficult to quantify. In the case
of the strong starburst galaxies studied by Calzetti et
al. (1994), values of E(B — V) as high as 0.75 have
been reported. Apart from the problem posed by the
abundance of dust by itself, its distribution over the
emitting source (for example as a single screen or as a
patchy distribution) can change very strongly the effect
on the emitted spectrum (Calzetti et al. 1994).

X-rays as star formation tracers

Diffuse X-ray emission in normal galaxies, if driven
mostly by the evolution of the X-ray binary popula-
tion, can also act as a tracer of the star formation his-
tory. Ghosh & White (2001) have presented a very in-
teresting analysis, together with some preliminary data
(later completed by Nandra et al. 2002), which show
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the feasibility of this approach. This work is still very
recent and the predicted X-ray emission is very small—
only the deepest Chandra observations (the 1Ms field,
Brandt et al. 2001) allowed for this kind of test, and this
only after all of the galaxies were stacked (but for the
few ones detected individually, most of them because
of an AGN component).

Indirect tracers

Of course, it is possible to study the history of star
formation in an indirect way, not looking at the light
produced by the stars at different wavlengths (as seen
in the previous cases), but at the products and effects
of the star formation process. Efforts in this direction
have measured the decrement of the universal gas con-
tent measured in Damped Lyman-a systems (Lanzetta
et al. 1995) or the variation of the metal abundances
in QSO absorbers (Pettini et al. 2002). Unfortunately
these measurements show very large cosmic scatter, and
do not yet allow for a detailed description of the cosmic
history of star formation

The UV perspective and the
high-redshift universe

The history of the study of the cosmic star formation
rate experienced a “rebirth®ter Piero Madau published
his analysis of the Hubble Deep Field high redshift data
(Madau et al. 1996), combined with previously publis-
hed data from lower redshift studies. The now famous
“Madau Diagram” (Figure 2) appeared for the first ti-
me in that paper, and although its shape changed over
subsequent articles (see for example Madau et al. 1998),
its basic features have remained in the minds of many
cosmologists:

e A low local star formation rate, based on the Ha
studies of Gallego et al. (1995); together with a
subsequent monotonic rise towards z ~ 1, ba-
sed on the studies of Lilly et al. (1996) that used
BV IK photometry of ~ 600 galaxies with reds-
hifts measured in the CFRS survey.

e A peak in the star formation rate at redshift
z ~ 2, followed by a continuous decrease towards
higher redshift. The presence of this peak was no-
ticed based on the HDF analysis by Madau him-
self, who studied the evolution at z > 2, and af-
terwards confirmed by the studies of Connolly et
al. (1997) over the same field, centering his analy-
sis in the redshift range z = 1 —2. All these latter
measurements have been done using the UV con-
tinuum as tracer (notice though that Madau et
al. (1998) calculated the star formation density
using the 1500A continuum, whereas Connolly et
al. (1997) used the 2800A continuum instead).
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Figura 2: The cosmic star formation density as presented
by Madau et al. (1996). The triangle at low redshift is
from Gallego et al. 1995, the circles at z < 1 come from
Lilly et al. (1996), and the filled squares at high redshift
represent the HDF points as measured by Madau. The cross
is an estimate made by Steidel et al. (1996) based on their
Lyman-break sample.

The partial evolution of those features can be seen
when Figure 2 is compared to Figure 3 (taken from Con-
nolly et al. 1997), where the two high-redshift bins are
not presented as lower limits, but as real data points.
The original presentation of those points as lower limits
was due to the fact that each of them represented a sam-
ple of colour-selected objects found within each redshift
bin, and that the colour criteria used to select the ga-
laxies were chosen to be very strict—completeness was
sacrificed for the sake of the purity of the sample. In
fact, to be really careful, we must treat all of the high-
redshift points as lower limits, because (as was descri-
bed above) the UV measurements are always affected
by the presence of dust in the emitting galaxies.

The “peak” in the star formation rate of the uni-
verse gave place to many articles in which it was linked
to different observables in the universe. Some of the-
se included the evolution of the metal content and the
gas fraction in Lyman-a absorbers (Pettini et al. 1997),
and the apparent match with the evolution of the QSO
luminosity function (Boyle & Terlevich, 1998).

In parallel, other measurements arrived and com-
pleted the “Madau diagram” with data from various
origins:

e Near-infrared (15u) observations of one of the
Canada-France Redshift Survey fields performed
by ISO revealed a population of infrared-bright,
optically faint sources. They were mostly iden-
tified with relatively high-redshift, strongly star-
forming galaxies. This allowed the authors to in-
fer that estimates of the total star formation in-
tensity based on optical-UV data alone could be
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Figura 3: The cosmic star formation density as presented
by Connolly et al. (1997). The filled points are the HDF
measurements by Connolly and his group, the other points
are the same as in Figure 2.

too low by a factor as large as three (Flores et al.
1999).

o SCUBA located the strongest millimeter emitters
—that should correspond to heavily dust-obscured
star-forming regions, and hence be added to the
star formation rate observed in the UV. Unfortu-
nately even the deepest SCUBA fields allow for
the detection of just a few objects, so the associa-
ted errors are still too large (Smail et al. 1999).
Even with the small amount of data available,
though, the SCUBA far infrared measurements
point towards a much higher star formation den-
sity at high redshift than the one measured by
Madau et al. (1998) in the UV.

e Emission-line surveys like the one by Glazebrook
et al. (1999) helped defining the low-redshift end
of the diagram more accurately. Once again the
authors compared the star formation rates infe-
rred from their Ha emission-line measurements
with available estimates based on the UV conti-
nuum, finding up to a factor three disagreement
between them (with the UV estimate being sys-
tematically lower).

e A detailed analysis of the z ~ 4 galaxy popu-
lation by Steidel and collaborators (Steidel et al.
1999) permitted an independent calculation of the
high-redshift end, still using the UV continuum as
estimator, but based on a sample which was spec-
troscopically selected. The result indicated that
there was no evidence for the presence of a peak
in the star formation history.

h(z): A new magnitude measured in
the HDF

I will present in this Section the calculation of the cos-
mic star formation history that I carried out in colla-
boration with Ken Lanzetta, Hsiao-Wen Chen, Noriaki
Yahata, and Sam Pascarelle. We have shown that the
selection effects imposed on the images by cosmologi-
cal dimming are extremely important when looking at
high-resolution images of very high redshift galaxies.
We developed a new method to overcome the limits set
by this selection effect, that is based on the study of
the pixel-by-pixel star formation density.

The Stony Brook HDF Catalogues

The observational basis for this calculation is the set of
HDF catalogues created by our group: HDF (Ferndndez-
Soto et al. 1999), HDFS-Nicmos (Yahata et al. 2000),
and HDFS-WFPC2 (Lanzetta et al. in preparation?).
These catalogues comprise a total of almost 5000 gala-
xies with precise photometry in at least seven bands
(covering from 3000 A to 25000 A), and photome-
tric redshifts reaching as high as z &~ 10. The qua-
lity of the photometric redshifts has been checked out
to the maximum capabilities of the available spectro-
graphs (R ~ 25, z = 5.60). The observed dispersion
of the photometric redshifts is Az/(1 + 2z) ~ 0.065
at all redshifts observed, and the ”catastrophic error
rate” (objects with photometric redshifts which are in
error over the three sigma limit) is < 1.4%. Ferndndez-
Soto et al. (2001, 2002) present a detailed compari-
son of spectroscopic and photometric redshifts, and a
full analysis of the errors associated to the photometric
redshift technique.

Method

We have tried to avoid some of the problems associa-
ted with the selection effects already described by mea-
suring on our HDF catalogues a new magnitude: the
surface density of unobscured® star formation, that we
will call z and measure in units of Meyr~'kpc 2. This
quantity bears to the total star formation the same re-
lationship that the surface brightness bears to the lu-
minosity of a galaxy. It may be the case that some
galaxies have a large total star formation rate,but it is
distributed over a large area, so that the apparent star
formation density is small; or that galaxies with the sa-
me total star formation rate but different profiles, show
very different apparent values of the star formation (due
to the presence of observational detection thresholds).

2Catalogue published on the net at
http://www.ess.sunysb.edu/astro/hdfs/home.html

3Tt is very important to note that, in what follows, T will always
implicitly talk about wunobscured star formation, by which we
want to remark that we are only measuring the UV continuum
that is able to escape absorption by dust, not trying at all to
correct for this effect.
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Figura 4: The flux diagram shows the main steps per-
formed, in a pixel-per-pixel basis, in order to obtain the
star formation density intensity distribution, h(x), from the
HDF images. Necessary assumptions are shown as gray
ovals.

Having in mind that our previous thought that cos-
mological dimming may be playing an important ro-
le in our observations of the high-redshift galaxies,
it becomes crucial to be able to think in terms of
“areal” properties, and to avoid the measurement of to-
tal values. Why? Well, we do not know a priori what
is the profile of the star forming regions inside the ga-
laxies, so it could well be the case that most of the star
formation is happening in regions of very low star for-
mation density (which could be very extense). In such a
case, the cosmological dimming would render our ima-
ges completely blind to most of the star formation. On
the other hand, most of the star formation could be
happening in the very densest and most UV-luminous
cores of the galaxies, in which case the effect of cos-
mological dimming would be negligible. How can we
decide between these two extremes?

We choose to create the histogram h(z), i.e., an
estimate of how the values of z are distributed in the
universe at different redshifts. The distribution h(z)
fulfills the condition

/ zh(z)dx = SFR. (6)
z=0

The complete process to measure h(z) is outlined in
Figure 4, and described in detail below:

i) For each galaxy observed in any of the HDFs, we
have measured the photometry in at least seven bands,
ranging from (observed frame) 3000 to 25000 A. We
have used this photometry to estimate a photometric
redshift and best fit spectral energy distribution (see
Ferndndez-Soto et al. 1999, Yahata et al. 2000). Using
both and assuming a set of cosmological parameters, we
can estimate the continuum luminosity of each object
at 1500 and 2800 A (measured in units of erg s~ Hz™1).

ii) We have also produced a “deconvolved”version
of the profile of each galaxy using the information in all

bands. Using this profile plus the luminosity calculated
in (i), we can estimate the UV surface luminosity of
each pixel in each galaxy (erg s—! Hz ! pixel 1).

iii) Using the surface luminosity per pixel plus the
object redshift and the cosmological model, we quantify
for each pizel of the image the intrinsic UV luminosity
per unit area (erg s~! Hz~! kpc=2).

iv) Using an adequate IMF (as described in Section
3.4) and ignoring the possible presence of dust, we con-
vert the UV luminosity to star formation rate per unit
area (M3 yr~! kpc™2).

After this process we obtain a list of values of z (star
formation rate per unit area) that includes a value for
each single pixel identified in the images as belonging
to any galaxy. It is now simple to “count?ll those pi-
xels (approximately two million pixels are used in the
analysis) by adding the area covered by each one in
separate redshift bins and normalising by the volume
in each bin, thus producing the histogram h(x), which
flaunts the quite unsettling units of kpc? Mpc—2 (Mg
yr~! kpc=2)~!. In Figure 5 I present a piece of the
HDF (approximately 20x20”size) as seen through the
F814W filter (left panel). The second panel marks the
objects that are identified as such by SExtractor (Bertin
& Arnouts 1996), whereas the third panel is greyscale-
coded to show the redshift of each object—with bright
corresponding to low redshift, dark corresponding to
high redshift. Finally, the rightmost panel shows the
result of the analysis above: each pixel in this image is
coded according to its intrinsic star formation density,
with the darkest pixels corresponding to the highest in-
trinsic star formation density.

One fact is obvious when looking at this image: low
redshift objects, like the large early type galaxy below
and to the left of the center of the image, are detected
out to very low intrinsic surface luminosities, and hen-
ce, out to very low intrinsic star formation densities.
On the other hand, for objects at high redshift (like the
irregular-shaped galaxy closer to the upper right cor-
ner), we detect only the most luminous pixels, which
means only the regions of highest star formation den-
sity can be observed.

Results

Is it possible to quantify this effect? We do so by analy-
sing the shape of the distribution h(z). In Figure 6 the
histogram h(z) is plotted for different redshift bins. As
expected, at any given redshift, the zones with strong
star formation density cover smaller areas than those of
weak star formation density. Another expected result
is that the minimum value of z that is observable is a
strong function of the redshift, which is a direct conse-
quence of the cosmological dimming effect—an appro-
ximately constant detection threshold measured as flux
per pixel, becomes a detection threshold in terms of in-
trinsic luminosity per unit area that increases with the
redshift.
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Figura 6: h(z), the star formation rate intensity distribution, measured in different redshift bins.
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We take the redshift bin z = 0.5 — 1.0 as reference.
The shape of the distribution suggests that the sim-
plest model to fit the distribution is a double power
law, having four free parameters: the normalisation,
the position of the knee, and both power-law indices.
We fit h(x,z = 0.5 — 1.0) with such a model, obtaining
the best-fit parameters:

o = 1441523 (7)
as = 3.0515-2 (8)
log(zbreax) = —1.96 £ 0.13 9)

The important information in these figures is that
the high-z end is steep enough to guarantee the con-
vergence of the integral, whereas the low-z end is flat
enough to do the same. So, not only are we certain that
it makes sense to calculate the total star formation ra-
te in this way, but we see that the main contribution
to the total star formation rate comes from those areas
with values of x close to Tpreak-

This is a major result: we have direct observational
proof that the UV-brightest, most densely starbursting
regions in the galaxies are not responsible for most of
the star formation activity. Moreover, if we reproduce
this best-fit model over all the redshift bins (as is done
in Figure 6) we can see that the minimum detectable va-
lue of z grows with z, in such a way that Tmin = Threak
for z 2 2. Assuming that the shape of h(z) and the
position of the break do not change abruptly with reds-
hift, this means that at redshifts z & 2, the Hubble
Deep Fields (the deepest UV-optical-near infrared ob-
servations to date) do not detect the main component
of the star formation rate.

Of course, once this selection effect has been unam-
biguously detected it is clear that the apparent “peak”
seen in the Madau plot at z &~ 2 can be explained as a
result of cosmological dimming. Is it possible, nevert-
heless, to extract some information from our analysis
about the integral star formation rate and its evolution
with redshift?

Extrapolation of the model

If we assume that the general shape of the model ap-
plies at all redshifts, three different simple evolutionary
patterns come to mind (see Figure 7). The position
of the break may change while keeping the low-z end
fixed, the normalisation may change (a vertical slide),
or the position of the break may change while keeping
a constant normalisation (a horizontal slide). We have
tried all these variants to fit the apparent evolution of
h(z) with redshift, and found that all three models give
an equally good fit to the data. The reason is that for
most values of z, the distribution h(x) is accessible only
at the high-z end, so the position of the knee is uncer-
tain and only the end of the power-law can be adjusted.
Figure 8 shows the result of the fitting process for all
three different evolutionary models.
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Figura 7: Possible evolutionary models adopted for h(z),
as described in the text. This Figure shows that using the
high-z end alone it is not possible to define which one of the
three models is to be preferred.

All three models give comparable results when the
integrated star formation density is calculated as a func-
tion of redshift. Once again, this is caused by the few
high-x points driving the fit, and the fact that the value
of h(z) at those points increases approximately mono-
tonically with redshift. This is seen in Figure 9 (left),
where the integral of the models is plotted as a func-
tion of redshift. If we limit our analysis by integrating
only the star formation density in the observable pi-
xels at each redshift (i.e. we perform the integral (6)
from Zpi,(,) to infinity, instead of integrating over the
full range of z), then we reproduce a “Madau-like” dia-
gram, with a peak at redshift z &~ 2, whose presence
is induced by the selection effects discussed in the pre-
vious section (Figure 9, right).

Our result can be looked at in two complementary,
but equivalent, ways:

i) We can only measure the evolution of the star
formation rate in a fair manner if we look at the values
of the star formation density that we can detect at all
redshifts out to 2z =~ 6 and beyond. Doing so, it is
obvious that the strongest star-forming regions at high
redshift are forming stars at a much higher rate than
any of their low-redshift counterparts.

ii) If we assume that the observed shape of the star
formation density distribution at low redshift holds at
all redshifts, and allow it to evolve in several simple
ways, the total star formation rate increases monotoni-
cally with redshift out to the highest observed redshifts
z 2 6.

The gas content in Damped Lyman-alpha sys-
tems

We have tried to find another way into the issue by
using the present knowledge about the distribution of
neutral hydrogen in the universe, as probed by Damped
Lyman-a (DLA) systems. Kennicutt (1998b) published



26

Boletin SEA, Nim. 9 (2003) |

zZ =

0-05

|
—

|
@

|
0]

I
N
TTTTTTTITTITT T

|
@

log h(x) (h,,, kpc® M3! yr kpc? Mpc~2)

|
@

-1 0 1

A I

|
-1 0 1 2

log x (M, yr-! kpc~2)
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data do not select any of the three evolutionary schemes.

a relationship linking the star formation rate intensity
z and neutral hydrogen column density N:

N

1.4
1.2 x 1020 cm2) Mo yr™" kpe™.
(10)

Kennicutt 1998 multiplied observed energy fluxes
by a factor 2.8 to correct for effects of obscuration by
intervening dust. Here we divide the energy fluxes of
Kennicutt 1998 by this factor 2.8 to uncorrect for effects
of obscuration by intervening dust, i.e. to establish a re-
lation between unobscured star formation rate intensity
z and gas column density N. We consider neutral hy-
drogen column density to represent gas column density

z=89x107° (

because the molecular content of high column density
QSO absorption systems is measured to be low.

Given this relationship between neutral gas column
density and star formation rate intensity, that has been
intensively checked in local galaxies, then we can calcu-
late the relationship between h(z) and f(N) (the neu-
tral hydrogen column density distribution as observed
in DLA spectroscopy) as

h(z) dz dl = f(N) dN dX, (11)

where dl is a comoving length element and dX is an ab-
sorption distance element. We applied equations (10)
and (11) to the observed measurements of f (V) at reds-
hifts z & 1.6 through 5 (Lanzetta et al. 1991; Storrie-
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Figura 9: (Left) The integral star formation density as defined in equation (6), obtained integrating the three different models.
The “Madau plot”, as given in Madau et al. (1998) is also shown for comparison. (Right) The integral star formation density
when the models are only integrated from the pixel detection threshold at each redshift. Once again, the “Madau plot” is

shown for comparison.

Lombardi et al. 1996) in terms of h(x). The result
of this conversion was presented in Figure 8 as the fi-
lled points with error bars at the low-z end of each
panel (plotted only at those redshifts where the DLA
results apply). The agreement of both measurements
is surprisingly accurate, and the power-law index de-
rived from the original 8 = 1.48 £ 0.30 measured in
the f(INV) distribution (Storrie-Lombardi et al. 1996) is
apra = 1.34 £ 0.22, in perfect agreement with the ob-
served 1.441022 that we measure at z = 0.5 — 1.0. It
must be taken into account, though, that the origin of
these two measurements is very different and a perfect
agreement should not be expected. We take this as a
quantitative indication of the correctness of our analy-
sis, and as a hint favouring the possibility that the low-z
end of h(x) does not vary strongly from the observed
values at z = 1 to higher redshifts.

Known problems, possible
improvements, future observations

I have tried to emphasise over this article the fact that
many pieces of our present knowledge about early star
formation in the universe are still uncertain. In this
Section I will list which are, to my view, the areas in
which we need to improve, either via observations or
the interpretation of them. I will also enumerate some
forthcoming instruments and techniques that will solve
some of the problems.

The problems

1. Dust. I have already stressed that understan-
ding the effect of dust is vital for our effort to

understand star formation. Firstly, we do not yet
fully understand the process of star formation it-
self, but it is obvious that the abundances of dust,
molecular gas, and metals, play an important ro-
le in it. Most present analyses assume some sim-
ple model to relate the three abundances between
themselves, and their environmental effects over
the stellar populations that are formed are only
poorly understood.

The effect of the dust over the spectra of the stars
once they are formed, even if better known, is not
yet perfectly constrained. Present observations
of high-redshift galaxies do not have the spectral
coverage to allow for a quantification of the dust
content, neither the spatial resolution needed to
probe the structure of the dust around the star-
forming regions. Not well studied either is the
possible evolution of the dust content and its re-
lation to the ionizing radiation itself.

. The Initial Mass Function. The IMF plays a
major role in all the calculations here presented,
because it is used to indirectly calibrate all the
star-formation tracers. Unfortunately its shape
is still uncertain, particularly in two grey areas:
massive stars, which are precisely those which
emit most of the UV radiation that is traced (di-
rectly or via dust reemission); and the possible
variation of the IMF with metallicity (a problem
which directly affects the Population III, created
in principle from pristine post-BBN material).

. Stellar population synthesis models. Alt-
hough the advance in this field has been spec-
tacular over the last few years (see Bruzual 2002
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and references therein), there are still some pro-
blems which remain open. Some are theoretical or
numerical (like the treatment of stellar atmosphe-
res), and some are observational (like the coverage
of the stellar libraries used for the production of
the synthetic spectra).

4. Statistical treatment of the data. Most of
the estimates of the star formation density at high
redshift are based on observations of a few diffe-
rent, tiny fields, with different instruments (the
Hubble Deep Fields North and South, the Chan-
dra Deep Field, and a handful of deep SCUBA
pointings). The lack of areal coverage should re-
sult in large field-to-field variations, and correc-
tions for large-scale structure and small number
statistics should be taken into account. Selection
effects, like the one induced by cosmological dim-
ming and described in detail in Section 5, should
be carefully included in the analysis. Without
these corrections the error bars associated to the
different measurements may be grossly underesti-
mated.

5. Scatter between tracers. The different tra-
cers presented in Section 3 all trace different, and
sometimes complementary, aspects of the energy
emitted by the star-formation process. It is thus
not surprising that the scatter amongst them may
be considerable. Whereas it may be possible to
improve on the accuracy of some or all of them via
an improvement of the calibration or of the obser-
vations, a more intelligent approach is the integra-
tion of different estimators in an all-encompassing
model.

6. Agreement between tracers. This is a diffe-
rent kind of problem. As I just mentioned, the
scatter between different tracers is natural, and
is to be expected given the uncertainties of the
different methods, and the lack of complete obser-
vations. However, to me (and let me insist this is
a very personal point), the extremely good agree-
ment reached by most groups for their estimates
of the star formation rates at high redshift, is qui-
te a disturbing result. In some cases that I will
prudently not reference, the plots of the “Madau
Diagram” with points and associated errors co-
ming from many different sources and methods,
defy the simplest x? analysis (even without ta-
king into account the possibility that the error
bars may be strongly underestimated).

Possible improvements and future observations

Even though the scenario described in the previous sub-
section may at first seem disheartening, this is actually
an era of rapid growth in our knowledge of the early uni-
verse. Even more importantly, the number and quality
of the available tools to study the early star formation

process is also growing by the day. This section lists
some of those recent and future advances.

1. New instruments, new windows. Over the

next few years there are at least three instrumen-
tal projects that will completely revolutionise our
image of the high-redshift universe, and in par-
ticular, will allow for the first time for the attain-
ment of high resolution, high sensitivity (what we
may call “HST-like”) images in other, up to now
unreachable, regions of the spectral range.

In strictly increasing frequency order, we may
begin with ALMA (the Atacama Large Millime-
ter Array*). ALMA is perfectly suited to study
the high-redshift universe, thanks to the negati-
ve K-correction that the emitted continuum in
the 50 — 200u experiences over the redshift ran-
ge z &= 5 — 20, where it will be detected at the
appropriate observable ALMA windows (104 to
350mm). Precisely between those values of the
rest-frame continuum emission lies the position
of the peak dust emission. Another one of AL-
MA'’s key science drivers is the study of local star
formation and molecular clouds, for which it is
indeed an absolutely unique instrument. ALMA
will be operational around 2008.

Closer in the future we find SIRTF (the Space
Infrared Telescopic Facility®). It will fly in 2003,
and will cover the wavelength range 3-180 pu, per-
fectly bridging the gap that will exist between
ground-based large optical-near-IR telescopes and
ALMA. Most of the galaxy spectra features fa-
miliar to astronomers in nearby galaxies will be
redshifted to the SIRTF windows at the redshifts
when the first stars formed. The imaging and
spectroscopic capabilities of SIRTF will be instru-
mental in the study of galaxies at z 2 2. SIRTF
will as well be the telescope of choice to study the
thermal (far) infrared spectra of local galaxies.

At the highest frequencies between these three
projects lies JWST (the James Webb Space Te-
lescope, formerly known as the Next Generation
Space Telescope®). JWST will be a “larger, ni-
cer, and improved” version of HST that will fly
around 2010. It will be mostly devoted to near-IR
imaging and spectroscopy, its design being opti-
mised for wavelengths 1-5 p. It will allow for the
detailed study of the rest-frame UV-visible spec-
trum of high redshift galaxies, for example in or-
der to trace their star formation histories via the
UV continuum or emission line intensities.

All these facilities will of course complement the
capabilities of the already existent or program-
med large ground-based telescopes, like VLT,
Keck, or, in the near future, the Spanish GTC.

4See http://www.eso.org/projects/alma/
5See http://sirtf.caltech.edu
6See http://www.jwst.nasa.gov
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The role of recently announced projects to build
extremely large telescopes on the ground (like
CELT or OWL), with primary mirror diameters
up to 100m, will be to improve the sensitivity of
present-day telescopes, but they may not repre-
sent “breakthrough” facilities, opening new fron-
tiers to astronomy like the three above-mentioned
facilities will.

2. New models, new ideas. Many of the re-
sults presented here depend on the detailed mo-
delling of the physical process under study. It
is obviously to be expected that improvements
in our understanding of such processes, together
with the continuous advances in computation, will
allow for more detailed models and more sophis-
ticated analyses.

Even larger steps forward can be expected to co-
me from new, unexpected directions. One such
example could be the (theoretically predicted) re-
lationship between the star formation history of
the universe as a whole and the redshift distribu-
tion of the observed Gamma Ray Bursts (GRBs).
Almost nothing is known by now about these co-
llosal phenomena, but many models suggest so-
me kind of hypernova explosion as the respon-
sible process. If this is the case, a relationship
should be expected between the star formation
history of the universe, the evolution of the stars
that could act as progenitors of such hypernova
explosions, and the observed GRB redshift distri-
bution (Blain & Natarayan 2000). Other models
which compete as an explanation of the nature of
GRBs (like the case of binary neutron star mer-
gers) would in any case produce a redshift dis-
tribution that could be linked via similar argu-
ments to the cosmic star formation history (see,
for example, Totani 1997). The arrival of ob-
servatories like INTEGRAL and Swift (the latter
being most important in the near future), toget-
her with the creation of a tightly interlaced net-
work of small, robotic, dedicated telescopes will
allow for the detection and rapid analysis of large
numbers of GRBs and GRB afterglows, produ-
cing numbers that will be statistically significant
and able to produce good models of the cosmic
star formation history.”

3. Cosmology in the local universe. Some of the
main gray areas that repeatedly have appeared
over this discussion are actually completely unre-
lated to the high-redshift universe. Some of the
know-how that will be needed in order to analyse
the large amount of data that the new facilities

7A perfect example of such small telescopes is REM (Zerbi et
al. 2001), an Italian-Irish-French project aimed to build a 60-cm,
fully robotic telescope with infrared imaging and visible spectros-
copic capabilities. It will be installed in Chile in 2003 to follow
up GRB detections obtained by Swift, triggering VLT as soon as
any potentially interesting counterpart is observed.

will produce, can only be obtained with very de-
tailed observations of our local environment, even
within our own Galaxy: detailed measurements
of the IMF, more complete stellar libraries, the
analysis of the properties and behaviour of dust
in starburst galaxies, and many other issues that
have been listed as “known troublemakers” be-
long in this category.

4. New kinds of data. The HDF pioneered a new,
different type of presentation of scientific data to
the community. All of the data were released for
all astronomers to use with no proprietary rights
whatsoever. This idea sparked an amazing wealth
of scientific ideas, together with a feeling of colla-
boration that induced many other observatories
apart from HST to immediately release their ob-
servations of the HDF in the same manner. All
sorts of data, catalogues, techniques, information,
and general knowledge about the field, circulated
and produced a flux of results that has not stop-
ped yet after seven years from the original relea-
se. Basically the same thing happened with the
HDF-S project, and now this has almost beco-
me a model for new, large projects that involve
large collaborations. Some of the major efforts
for the immediate future (like the GOODS pro-
gram®) include this kind of sinergy between dif-
ferent groups, wavelengths, and observatories, as
the default and almost necessary behaviour. The
future creation of “virtual observatories” will add
to this, with the facility to create combined obser-
vations from large, multiple, publicly accessible
archives.

Conclusions

Astronomers have only had a glimpse at the very high
redshift universe. Only a handful of galaxies have been
observed at redshifts z > 5. Very few instruments
(HST, VLT, Keck) have been able to detect these ob-
jects to date, and all of them together cover only a tiny
narrow strip in the optical range of the energy spec-
trum. We have at most a partial knowledge of proces-
ses like the gravitational collapse of the first clouds, the
stellar evolution of zero-metallicity stars, or the origin,
composition, and distribution of dust in those systems.

Even with all these problems, we have dared to be-
gin the study of cosmic star formation. Cosmology
being understood as “the study of the universe as a
whole”, few subjects can be seen as “cosmological” as
the effort to understand how the first stars formed,
when, where, and what has been the evolution of the
stellar content of the universe since that time.

Clear proof of the interest in this field is that it ap-
pears listed as one of the scientific drivers for many of
the near-future large experiments and facilities, as was

8See http://www.stsci.edu/ftp/science/goods/
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described for the cases of ALMA, SIRTF, or JWST.
The refinements in the cosmological model that will
certainly arrive from other missions/surveys like SDSS,
2dF, the VIRMOS survey, PLANCK, or MAP, will
combine with the former to create over the next 5-10
years the perfect conditions for the analysis of the cos-
mic star formation history.

Spanish astronomers have done contributions to this
field in the past, and have a great chance to keep doing
so in the future. With Spain being a partner in AL-
MA and (via the ESA) in JWST, it will be possible
to access some of the key “tools of the trade”. The
arrival of GTC will be extremely timely, and in fact,
there exists a large project (OTELO) involving many
Spanish groups to produce a large-scale, emission-line,
star-formation survey using some of the unique instru-
mental possibilities GTC will offer.

However, as described above, advances in this and
many other fields in future astronomy will be lead
by large projects, involving the collaboration of many
small groups working in different aspects of large pu-
blic datasets. Continuing the fostering of international
exchanges, the creation and maintenance of collabora-
tions with groups in other countries, and the acquisition
of observational and technical experience via the parti-
cipation in large projects (like, as the clearest example
for Spain, the case of ESO), will represent the one and
only way to play an important role in the future of star
formation.
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Abstract

In this contribution we present a review of current mo-
dels used in the field of formation and evolution of cir-
cumstellar discs. These discs are of great scientific in-
terest since one expects there to find the precursors of
planets. The basic physical principle dominating the
evolution of these systems is the transport of angular
momentum in the disc leading to accretion. Among the
mechanisms proposed to transport angular momentum
we will remark the gravitational instabilities, specially
important in the first phases of stellar formation and
the turbulent viscosity, active probably over the whole
evolution of the system. The turbulence may be caused
by magnetorotational instabilities or by nonlinear shear
instabilities in the fluid.

Solid material evolution in the disc is also a key
question in the study of these objects. Solid particles
migrate effectively towards the disc interior by interac-
tion and drag by the circumstellar gas. In this migra-
tion particles can group together in objects of increasing
size until they decouple from the gas drag effects. Cha-
racteristic migration and growing times of solids in the
nebula are of the same order of magnitude as the pro-
cess leading to disc formation, so that a considerable
growth of the dust grains can occur relatively early in
the history of the nebula.

Resumen

En este trabajo presentamos una revision de los mo-
delos actuales utilizados en el campo de la formacion
y evolucién de discos circunestelares. Estos discos son
de gran interés cientifico, dado que es en ellos donde
se produce la formaciéon planetaria. El principio bésico
que domina la dindmica de estos sistemas es el trans-
porte de momento angular en el disco, dando lugar al
acrecimiento. Entre los mecanismos propuestos para
transportar el momento angular destacaremos la inesta-
bilidad gravitatoria, importante en las primeras etapas
de formacion estelar y la viscosidad turbulenta, activa
probablemente durante toda la evolucién del sistema.
La turbulencia puede ser causada por inestabilidades
magnetorotacionales o por inestabilidades no lineales
producidas por la cizalla del fluido.

La evolucion del material sélido en el disco constitu-
ye un aspecto fundamental del estudio de estos objetos.

Las particulas sélidas migran hacia el interior del disco
por interaccién y frenado con el gas circunestelar. En
su migracién pueden agruparse en particulas de tamano
creciente hasta desacoplarse del frenado aerodindmico
del gas. Los tiempos de migracién y crecimiento del
material sélido en la nebulosa son del mismo orden de
magnitud que la propia formacién del disco en la fase
de colapso gravitatorio, por lo que una parte sustancial
del crecimiento de los sélidos puede producirse en fases
tempranas de la historia de la nebulosa.

Introduccion

Las estrellas jévenes suelen estar rodeadas de discos de
material gaseoso y polvo formados a partir del colapso
gravitatorio que da nacimiento a la estrella. Tales dis-
cos han sido directamente observados por el telescopio
espacial Hubble como siluetas oscuras, en ocasiones de
varios cientos de unidades astronomicas, rodeando es-
trellas jévenes en la nebulosa de Orién (MCaughrean
y O’Dell, 1996). Dadas las débiles temperaturas a las
que la mayor parte del material en el disco se encuen-
tra, estos discos pueden ser estudiados y caracterizados
mediante observaciones en milimétricas. En efecto, con
instalaciones interferométricas actuales como el Plateau
de Bure es posible obtener mapas de distribucién de
masa y de temperatura en discos cercanos (véase Du-
trey et al 1998, Guilloteau et al. 1998).

En afios recientes se ha comenzado también a tener
datos estadisticos sobre el nimero de discos presentes
en regiones de formacién estelar de diferentes edades,
cubriendo un amplio rango espectral (Haisch et al La-
da; 2001a, 2001b). Aunque la sensibilidad actual de las
observaciones sigue siendo muy limitada, especialmente
en los discos mas evolucionados y frios, este tipo de es-
tudios permiten abordar de manera general los procesos
de formacién, evolucién y disipacién en discos protopla-
netarios.

En la mayoria de los casos, los discos propiamente
dichos no son observables directamente. Su existen-
cia se manifiesta por medio de emisiones anémalas en
el espectro de estrellas jévenes denominadas T Tauri.
Dichas T Tauri son estrellas anteriores a la secuencia
principal con masas correspondientes a tipos espectra-
les G, K y M. Su distribucién espectral de energia (SED,
Spectral Energy Distribution) posee interesantes carac-
teristicas, como un importante exceso de emisién en el
ultravioleta (UV) y en el infrarrojo (IR), fuerte varia-
bilidad y evidencia de material expulsado en forma de
chorro (Bertout, 1989). El exceso en el IR es en general
el principal marcador de acrecimiento y puede utilizarse
para estimar directamente la tasa de acrecimiento de la
estrella (Calvet et al., 2000). Las caracteristicas obser-
vacionales generales de estos discos aparecen resumidas
en la Tabla 1.

En un articulo clasico, Lynden-Bell y Pringle (1974)

identificaron la fuente del exceso IR como disipacién de
energia gravitatoria en un disco debida al acrecimiento.
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Tabla 1: Caracteristicas observadas de discos protopla-
netarios

Edades: 109107 afios  (f, Primarios)
107 —108 afios  (f, Secundarios)

Tamaiios: 50 ~ 1000 UA

3 (100AU) 1-3gem™? (Gas)

Misco® ~ 0.03 — 0.1 Mg

Excesos emision: IR, UV, X
Tasas de acrecimiento:
Fase FU Ori:
Fase T Tauri:

M =104 Mg 105 afios
M =108 Mg 108 — 107 afios

Notas: () Primarios: Discos formados principalmente por gas
con débil concentracién de polvo, i.e. alrededor de estrellas
T Tauri. (f) Secundarios: Discos con apenas gas, formados
principalmente por polvo, i.e. Vega, 8 Pic.

Desde entonces se han realizado importantes esfuerzos
y avances en la comprensién y modelizacién de estos ob-
jetos. En este articulo revisamos algunos de los modelos
formulados en el estudio de los discos protoplanetarios.
Planteamos también la evolucién del material sélido en
estos discos con énfasis particular en los modelos reali-
zados sobre la nebulosa solar y la formacién de nuestro
Sistema, Solar.

Colapso de nubes moleculares y
formacion de discos

Los discos circunestelares se forman en las etapas inicia-
les de formacién estelar, cuando una nube molecular de
gas y polvo colapsa en una o més protoestrellas. Duran-
te mucho tiempo se considerd el modelo de Shu (1977)
como el modelo estdndar de colapso gravitatorio. Es-
te modelo considera una nube isoterma con una regién
central masiva que inicia el colapso del material a su al-
rededor, procediendo éste del interior hacia el exterior.
El colapso se produce a la velocidad de caida libre y
se expande hacia el exterior siguiendo una onda que se
propaga a la velocidad del sonido. La duracién del co-
lapso gravitatorio es ~ 10° — 10® afios, muy superior a
los tiempos de equilibrio radiativo, justificando la apro-
ximacién de esferas isotermas. La caracteristica mas
notable de este modelo es que el ritmo de caida de ma-
terial sobre el objeto central es constante durante todo
el proceso, caracteristica esta que es aproximadamente
cierta de acuerdo con las observaciones més recientes,
pero que no se verifica en las etapas inicial y final del
colapso (Bontemps et al, 1993). Una revisién moderna
de los modelos clisicos de colapso gravitatorio puede
encontrarse en Foster y Chevalier (1993).

En todo caso, las nubes moleculares rotan lentamen-
te y el colapso no se produce de manera simétrica. Las
regiones algo alejadas poseen una cantidad de momento
angular no despreciable siguiendo érbitas elipticas es-
tables sin caer sobre el objeto central. Si el momento
angular inicial es suficientemente elevado no se forma
una unica estrella sino un sistema multiple. En el caso
de formacién de una tunica estrella se puede comprobar

que a medida que el gas procedente de una direccién se
encuentra en el plano central con el material proceden-
te de la direccién opuesta, ambos son frenados en su
movimiento formando un disco central perpendicular a
la rotacién. Cassen y Moosman (1981) y Terebey et al.
(1984) mostraron que el colapso permanece altamente
esférico en las regiones exteriores de la nube molecular,
mientras que en las regiones interiores, caracterizadas
por radios inferiores a un cierto radio centrifugo, R,, el
material colapsa en el plano central formando un disco.
Inicialmente R, es pequefio y va creciendo a medida que
el colapso avanza, produciendo un disco que se forma
progresivamente hacia el exterior.

Las observaciones de nubes moleculares muestran
que éstas se encuentran aproximadamente en estados
de rotacién rigida. Tienen masas en torno a 1-2 Mg,
tamanos cercanos a 0.1 pc, frecuencias de rotacién
we ~ 2 x 107 57! (Goodman et al., 1993) y tem-
peraturas que varian desde los 10-20 K en la regién de
formacién de Tauro (van Dishoeck et al., 1993) a 100
K en las regiones iluminadas por estrellas supermasi-
vas cercanas, como en la regién de Orién. Los modelos
éstandar de colapso muestran que, en estas condiciones,
la cantidad de masa que puede caer directamente sobre
la estrella central es del orden de 0.05 Mg (Adams y
Shu, 1986; Adams y Laughlin, 2000), por lo que la ma-
yor parte del material que forma la estrella tiene su
origen en el disco de gas y polvo.

FEvolucion dinamica del disco

La evolucién de un disco protoplanetario va a venir de-
terminada por los mecanismos capaces de transportar el
momento angular hacia el exterior permitiendo el acre-
cimiento de material. Bodenheimer (1995) presenta en
detalle la problemadtica del transporte del momento an-
gular en discos protoplanetrios y en nubes moleculares
en colapso. Hay tres tipos de efectos principales a estu-
diar: Inestabilidad gravitatoria, interaccién magnética
con la rotacién de la estrella y viscosidad turbulenta.

Inestabilidad gravitatoria

En las etapas iniciales de formacién del disco éste pue-
de llegar a ser masivo comparado con la protoestrella.
En tal caso las interacciones gravitatorias en el disco
son importantes y permiten transportar eficazmente el
momento angular dando lugar a una inestabilidad glo-
bal que desarrolla ondas y brazos espirales de evolucién
rapida (del orden del periodo orbital) y en los que se
transporta el momento angular. El criterio que per-
mite establecer cuando un disco es inestable frente a
su propia gravedad se conoce como criterio de Toomre
(Toomre, 1964; Goldreich y Lynden-Bell, 1965) y con-
siste en examinar la competicién entre el efecto estabi-
lizador de la fuerza de Coriolis en un disco Kepleriano
y el efecto desestabilizador de la interaccién gravitato-
ria del propio disco. El pardmetro de Toomre se define
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como: Viscosidad turbulenta
Q= & (12)
TGy’ Un disco viscoso es capaz a nivel local de distribuir su

donde k es la frecuencia epiciclica, ¢; la velocidad
isotérmica del gas, y ¥ la densidad superficial de gas
en el disco. En los casos en los que ) < 1 el disco es
inestable y se forman brazos espirales con acrecimien-
to global. @ > 1 denota casos en los que la fuerza de
Coriolis domina y estabiliza el disco frente a las interac-
ciones gravitatorias internas. En general, los discos son
irradiados por su estrella central, lo cual expande verti-
calmente el gas disminuyendo los efectos gravitatorios
y estabilizando el disco. Adams y Laughlin (2000) pre-
sentan una revisién interesante de la evolucién inicial de
discos protoplanetarios gobernados por la inestabilidad
gravitatoria.

Distribucion directa por campo magnético

Las estrellas T Tauri rotan a velocidades superiores a
las de estrellas més evolucionadas pero ain muy lentas
comparadas con el momento angular residual que los
modelos de colapso predicen. Para obtener un acuer-
do entre las observaciones y los modelos es necesario
que la estrella central sea capaz de expulsar parte de su
momento angular a partir del viento solar o de la in-
teraccién magnética con el disco (Bodenheimer, 1995).
En efecto, las lineas del campo magnético estelar que
atraviesan el disco en la region interna ionizada actdan
forzando al gas ionizado a corrotar con la estrella. Es-
tos iones corrotantes son frenados a su vez por choques
frecuentes con material neutro rotando mas despacio y
el efecto neto permite que parte del material caiga sobre
la estrella, otra sea distribuida hacia el exterior y que
la rotacién estelar sea frenada por la interaccion con el
disco.

En particular, la interaccién magnética es especial-
mente fuerte en torno al punto de corrotacién y actia
truncando el disco. Parte del material ionizado es ca-
nalizado por las lineas de campo magnético hacia la
fotosfera estelar donde su concentracién y aceleracién
elevan la temperatura del plasma explicando el exceso
UV de las estrellas T Tauri. Otra parte del material
puede ser expulsado en flujos bipolares que, no partien-
do de la regién mas interna del disco, pueden llevar
consigo una fracciéon del momento angular total del sis-
tema (Blandford y Payne, 1982; véase Konigl y Pudritz,
2000, para una revision actual). En general, el material
expulsado es un 10 % (Calvet et al., 1997) del material
canalizado hacia la fotosfera. La regién ionizada donde
el acoplamiento con el campo magnético puede ser im-
portante es relativamente pequeiia cubriendo un radio
de aproximadamente 0.1 UA, por lo que este mecanis-
mo no puede explicar la evolucién completa del disco.
Los mecanismos que gobiernan la dindmica del disco en
la regién interna se muestran esquematicamente en la
Figura 1.

momento angular hacial el exterior permitiendo el acre-
cimiento del material. Sin embargo, los valores de vis-
cosidad molecular del gas son excesivamente bajos para
permitir que esta difusién viscosa constituya un meca-
nismo eficaz. Durante mucho tiempo se ha sugerido
que un disco turbulento, contaria con una viscosidad
efectiva mucho mayor capaz de explicar la evolucién
de los discos protoplanetarios (Lynden-Bell y Pringle
1974, Pringle, 1981). El problema reside en que un
disco Kepleriano posee una fuerte cizalla del gas pe-
ro no presenta la clase de inestabilidad dindmica capaz
de producir turbulencia espontdneamente. El disco ve-
rifica el criterio de estabilidad de Rayleigh que indica
que en situaciones en las que el momento angular crece
hacia el exterior (disco kepleriano) la cizalla no puede
producir turbulencia debido al papel estabilizador de la
fuerza centrifuga.

Ahora bien, muchos otros mecanismos capaces de
producir turbulencia en el disco han sido propuestos
y estudiados. La lista es relativamente larga (Cassen,
1994) y no vamos a comentar todos aqui. Bastard de-
cir sin embargo que la mayor parte de los mecanismos
propuestos han demostrado ser ineficaces o bien fuer-
temente criticados. Histéricamente el mecanismo mas
explorado, especialmente de moda en los anos 80, fue
la inestabilidad convectiva en el disco (Lin y Papaloi-
zou, 1980; Ruden y Lin, 1986). El argumento béasico
en este tipo de modelos es el siguiente: Las regiones in-
ternas e intermedias del disco son Opticamente espesas.
El acrecimiento calienta el disco mediante la liberacién
de energia gravitatoria, lo cual permite establecer co-
rrientes convectivas en el disco que permiten generar la
turbulencia, que a su vez alimenta el acrecimiento. Es-
tos modelos presentan dificultades para explicar el gran
tamaiio de los discos, muy superior al tamano de las re-
giones Opticamente espesas donde la conveccién puede
desarrollarse, asi como importantes problemas tedricos
(Balbus et al. 1996). Su uso ha decaido considerable-
mente si bien no ha sido completamente abandonado
(Klahr et al, 1999). Entre los mecanismos més viables
y aceptados actualmente se cuenta un tipo de inesta-
bilidad magnetorotacional y una inestabilidad no lineal
del fluido causada por la cizalla (ambos mecanismos
constituyen escuelas opuestas actualmente y no existe
un consenso unanime en esta cuestién fundamental).

MRI: Inestabilidad magnetorrotacional

Balbus y Hawley (1991) mostraron como un disco
rotante se vuelve inestable en presencia de un cam-
po magnético arbitrario de intensidad débil. Este tipo
de inestabilidad se conoce en la literatura por el nom-
bre de Magneto-Rotational Instability (MRI). El campo
magnético es capaz de tomar energia del flujo kepleria-
no y redistribuirla en forma de turbulencia. Para ello
se necesita una cantidad efectiva de iones en el disco
relativamente pequefia. De hecho, un grado de ioniza-
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Eyeccion a través de las lineas de campo

Campo magnético disco

Campo magnético
estelar

Figura 1: Esquema del disco interno. El disco estd truncado a partir del radio de corotacion, el material ionizado fluye
hacia la estrella siguiendo las lineas de campo magnético, siendo comprimido y emitiendo rayos X, la caida del material
sobre la corona solar produce elevadas temperaturas y una fuerte emisién en el UV. A su vez la interaccién con el
campo magnético del disco permite expulsar parte del material parcialmente ionizado. Finalmente el acrecimiento en
el disco calienta el material por encima de las temperaturas a las que estd irradiado por la estrella y produce parte

del exceso IR.

cién demasiado elevado inhibe el desarrollo de este tipo
de conveccién y una concentracién de iones de 1073
basta para desencadenar la MRI (Blaes y Balbus, 1994,
describen en detalle el establecimiento de la MRI y los
rangos de ionizacién necesarios). La regién interior del
disco, iluminada directamente por la estrella posee un
rango de ionizacién demasiado elevado. La regién entre
0.1y 1 UA cuenta con un rango de ionizacién adecuado
para el desarrollo y mantenimiento de la MRI. Tam-
bién las regiones externas, Opticamente delgadas, que
pueden ionizarse por rayos césmicos o el flujo UV de la
estrella central. Sin embargo, la regién central del dis-
co (1-10 UA) no dispondria de un grado suficiente de
ionizacién para desencadenar la MRI. Algunos autores
sugieren como posible fuente de ionizacién la desinte-
gracién radiactiva del 26Al y 49K (Stone et al. 2000)
pero este tema resulta altamente controvertido. Se ha
sugerido por lo tanto, que la MRI funciona tinicamente
en la regién mas cercana a la estrella y en las capas
superficiales de las regiones intermedias. En este tipo
de modelo el acrecimiento se produce basicamente en la
fotosfera del disco intermedio, constituyendo las capas
centrales una zona neutra magneticamente muerta en
la que el material podria acumularse progresivamente
(Figura 2). En caso de existir esta zona neutra de acu-
mulacién se pueden desencadenar inestabilidades gra-
vitatorias de manera irregular, produciendo un tipo de
acrecimiento similar al que se observa en objetos tipo
FU Orionis (Gammie, 1996). Un articulo describien-
do claramente la MRI y presentando una revisién de la

Zona ionizada
por rayos cosmic

Zona Zona ionizada
con exceso | térmicamente

09
de iones /g /g ’g

— g -" |||||||||| Zona magnéticamente
— JY% U muerta  Acumulacion material
Chorros de\ Formacion planetaria? ’g

' SR

10 UA

0.1 UA 1UA

Figura 2: Esquema simplificado de los mecanismos de
formacién de una zona magnética muerta, acrecimiento
en la superficie del disco y concentracién de material en
la zona central.

literatura en este campo es Balbus y Hawley (2000).

Inestabilidad dindmica por cizalla

Zel’dovich (1981) investigé la turbulencia producida
en discos por medio de la cizalla kepleriana del gas y
Dubrulle (1993) defendi6 este mecanismo como el més
relevante capaz de producir la turbulencia y evolucién
de un disco protoplanetario. La turbulencia por cizalla
surge a partir de inestabilidades no lineales, no violan-
do por tanto el criterio de estabilidad de Rayleigh, que
niega en el contexto de discos protoplanetarios la mayor
parte de inestabilidades de fluidos capaces de desenca-
denar turbulencia. Los efectos de la turbulencia por
cizalla fueron caracterizados posteriormente en experi-
mentos de laboratorio por Richard y Zahn (1999) y su
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aplicacién a discos protoplanetarios fue examinada por
Hure et al. (2001).

Parametrizaciones de la turbulencia

En cualquiera de los casos, el estudio de la turbu-
lencia constituye un reto para la modelizacién de los
discos y su incorporaciéon en modelos globales evoluti-
vos del disco solo ha sido realizada de manera altamente
parametrizada.

La prescripcién clasica para la viscosidad turbulenta
en discos de acrecimiento fue originalmente propuesta
por Shakura y Sunyaev (1973) y ha sido desde entonces
utilizada extensivamente en modelos de discos turbu-
lentos sin importar demasiado el origen de la turbulen-
cia.

Vo = acsH. (13)

El parametro a controla la cantidad de turbulen-
cia en un medio en el que la escala vertical de alturas,
H, y la velocidad isoterma del sonido, ¢z, constituyen
limites superiores a la longitud y la velocidad de las
corrientes turbulentas. En cuanto al valor concreto de
a varfa dependiendo del tipo de proceso invocado para
la turbulencia pero en general se consideran como va-
lores estdndar a@ = 1072 — 107!, Si la inestabilidad de
tipo magnetorrotacional es verdaderamente la causa de
la, turbulencia es cuestién de tiempo el que se encuen-
tre una formulacién mas satisfactoria, con una conexién
més profunda con la fisica del sistema. Por el contra-
rio en la inestabilidad no lineal causada por la cizalla
del fluido ha sido posible realizar experimentos de la-
boratorio en fluidos rotantes que permiten definir una
parametrizacién alternativa de la turbulencia (Richard

y Zahn 1999).

o0
vs = fgp R’ (14)

Donde el valor del pardmetro 8 define la intensi-
dad de la turbulencia habiendo sido determinado expe-
rimentalmente como 3 ~ 2 x 1075.

Sin entrar en més detalles sobre la validez de ambas
aproximaciones podemos decir que ambas parametriza-
ciones tienen en realidad un comportamiento muy pare-
cido, pudiendo aproximarse su variacién espacial como:
vy ~ r3/* y vg ~ /2. Es interesante constatar que
las diferencias entre los valores de viscosidad calcula-
dos mediante ambas técnicas para este valor de 8 y los
valores estdndar de « en la parte intermedia del disco
(R < 100 AU) son de un orden de magnitud por lo que
ambos modelos poseen finalmente caracteristicas simi-
lares dentro de las barras de error de las observaciones.
Ambos modelos son marcadamente diferentes a partir
de radios mayores y ofrecen perfiles diferentes para el
“borde”del disco en discos extensos (Hueso y Guillot,
2002b). Las observaciones actuales no permiten trazar
en detalle las caracteristicas de la parte exterior del dis-
co, pero la mayor sensibilidad de observatorios futuros
(ALMA especialmente) permitird discriminar observa-
cionalmente entre ambas posibilidades.

Evolucién viscosa

La evolucién viscosa del disco viene determinada por
una ecuacién de difusién que se obtiene directamente a,
partir de la conservacién de masa y momento angular.
Sin importar cudl sea la fuente de la turbulencia la es-
trella acrece progresivamente material del disco, el cual
transporta el momento angular hacia regiones més dis-
tantes hasta que todo el material ha sido absorbido por
la estrella y el momento angular difundido a regiones
muy distantes.

Para plantear la ecuaciéon de la difusién viscosa, es
conveniente integrar verticalmente las propiedades del
disco y utilizar como variable la densidad superficial de
material en el disco, ¥. En tal caso,

‘98_? = %% (ﬁ% [u&/?]) + S(r, t). (15)

donde el primer término representa la evolucién viscosa
del disco y el segundo, S(r,t), es un término de fuente
que puede incluir el material que cae sobre el disco y la
pérdida de gas por fotoevaporacién. De hecho, es po-
sible realizar modelos que incluyen estos tres aspectos
simultdneamente (Hueso y Guillot, 2002b). En lineas
generales un modelo de este tipo da lugar a un disco
de un tamano aproximado por R., inicialmente calien-
te que se va difundiendo y enfriando a medida que el
material es acrecido por la estrella. Podemos ver un
ejemplo de la evolucién completa de un disco de este
tipo en la Figura 3.

La evolucién de la temperatura en el disco es de
fundamental importancia para entender los procesos
quimicos que determinan los materiales disponibles pa-
ra la formacién de material sélido. Los modelos di-
fusivos explican en lineas generales algunas de las ca-
racteristicas de la composicién quimica de los cuerpos
del sistema solar, como la densidad decreciente de los
planetas hacia el exterior del Sistema Solar o el frac-
cionamiento isotépico del D/H en los cometas y en los
planetas gigantes (Drouart et al. 1999, Robert et al.
2000). Los modelos més recientes de transporte radia-
tivo en discos permiten estudiar la distribucién de tem-
peratura en las partes externas del disco pero queda
aun mucho trabajo por hacer para las regiones inter-
nas (D’Alessio et al. 1999). Las opacidad en el disco
depende también fuertemente de las propiedades de los
granos, que se encuentran todavia pobremente determi-
nadas (D’Alessio et al. 2001) pero que constituyen un
aspecto fundamental a la hora de interpretar las futu-
ras imagenes en el IR de instrumentos como Midi (Mid
Infrared Interferometer) en el VLTI

Disipacion final del disco

Las observaciones de regiones de formacién estelar su-
gieren que la mayor parte de los discos se disipan en es-
calas de tiempo de 5 x 10° afios, con cierta dependencia
del tipo espectral perdiendo sus discos més rapidamente
las estrellas mds activas (Haisch et al. 2001b).
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Figura 3: Evolucién de la densidad de material en un
disco protoplanetario. El panel superior muestra la evo-
lucién de la masa estelar y de la masa contenida en el
disco. El panel inferior muestra la evolucién de densi-
dad superficial de material en el disco en las etapas de
formacién (1), expansién (2-3) y disipacién final.

Varios mecanismos han sido propuestos para dis-
persar el disco. Estos incluyen el acrecimiento visco-
so hacia el interior de la estrella, interacciones con la
magnetosfera estelar, dispersién por el viento estelar,
encuentros con estrellas cercanas de la misma regién de
formacién, fotoevaporacién del disco por la emisién UV
de la estrella principal o por estrellas cercanas masivas,
y, en el caso de discos albergando planetas, pérdida del
material gaseoso en la formacién de gigantes gaseosos.
Hollenbach (2000) presenta una revisién extensa de es-
tas ideas.

De manera significativa, las observaciones de exceso
IR de estos sistemas muestran también que, la tran-
sicién entre los sistemas con disco y aquellos que han
perdido al menos el disco interno es un proceso rapido
(~ 10° afios). La dependencia con el tipo espectral ha
llevado a favorecer modelos de tipo viento estelar y fo-
toepavoracién del disco (Clarke et al. 2001).

Algunos sistemas evolucionados (10-100 x 10° afios),
el ejemplo mas conocidos de los cuales es § Pic, contie-
nen gran cantidad de polvo y gas de “segunda genera-
cién”. Se asume que estos sistemas contienen material
planetario, planetesimales cuyas colisiones producen los
granos més pequefios y cuya evaporacion proporciona
una fuente de gas que alimenta el ténue disco. Lagran-
ge et al. (2000) realizan una presentacién de las carac-
teristicas observacionales de estos sistemas.

Formacion de planetesimales

El material sélido en discos protoplanetarios proviene
inicialmente de granos refractarios ya presentes en el
estadio de nube molecular. A medida que el disco cir-
cunestelar se enfria es posible condensar en mayor me-
dida los elementos gaseosos en forma de hielos alrededor
de dichos granos. Aproximadamente un 1% del mate-
rial inicial en el disco puede condensar en sélidos. Las
diferencias radiales de temperatura permiten la coexis-
tencia de una regién interior caliente, donde el material
s6lido es primordialmente de caracter refractario, y una
regién externa rica en hielos y con mayor densidad de
material sélido.

Aunque inicialmente los granos sélidos tienen ta-
mafios en torno al pm los modelos de radiacién con
los que se ajusta la funcién espectral de energia de
los discos se ajustan mejor con modelos que incluyen
particulas con tamafios en torno al mm, siendo este
tipo de particulas las més grandes que pueden ser de-
tectadas espectroscépicamente (D’Alessio et al., 2001).

A continuacién presentaré algunos de los modelos
estudiados para la formacién de planetesimales y los
problemas abiertos més importantes.

Condritas

Las condritas son granos meteroriticos de unos 2 mm
formados por silicatos, Fe y Ni, cuya estructura mineral
implica una formacioén rapida a partir de un estado fun-
dido. Se encuentran en un tipo especifico de meteoritos
como inclusiones en una matriz de material més vola-
til. Shu et al. (1996) propusieron que las condritas se
formaron en la parte més interior de la nebulosa proto-
solar y fueron distribuidos posteriormente a lo largo de
la nebulosa. En su modelo, parte del material del disco
a pocos radios estelares es elevado de partes en sombras
del disco a partes directamente iluminadas por el Sol,
calentado y fundido. El viento Solar puede arrastar el
material fundido a regiones exteriores donde se puede
condensar rapidamente, en cuestiéon de unas horas for-
mando las condritas. La acumulacién posterior de con-
dritas por mecanismos de coagulacién y condensacién
de volatiles a su alrededor daria lugar a la formacién
de los meteoritos condriticos. La formacién de las con-
dritas, aqui simplificada, dista de ser comprendida por
completo y hay otros modelos alternativos propuestos
aunque quizds menos satisfactorios que el modelo de
Shu. Jones et al. (2000) presentan un buen articulo
de revision sobre las caracteristicas observacionales de
las condritas, sus modelos de formacién y los diferentes
tests que se pueden aplicar a los modelos.

La mayor parte del material sélido del disco evo-

luciona probablemente de una manera mucho menos
violenta, como detallaremos a continuacion.
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Sedimentacién y migracién del material sélido

Un disco protoplanetario tiene un espesor vertical finito
definido por el equilibrio entre el gradiente vertical de
presion y la componente vertical de la gravedad estelar.
La presién del gas también decrece hacia el exterior
del disco, de manera que el gradiente radial de presién
permite que el gas rote a velocidades sub-keplerianas,
soportando parcialmente el gas frente a la gravedad.

Las particulas sélidas en el disco no experimen-
tan directamente este soporte por parte de la presién
y, como consecuencia, es facil demostrar que no pue-
den permanecer en reposo con respecto al gas. Efec-
tivamente, los sélidos sedimentan verticalmente, como
las particulas parcialmente en suspensién de una nu-
be terrestre precipitan. El mismo efecto se produce
radialmente, por lo que los sdlidos son frenados ae-
rodindmicamente migrando hacia el interior del disco
(Weidenschilling, 1977). La sedimentacién vertical se
produce a mayor velocidad para las particulas de ma-
yor tamafio. Por el contrario, la migracién radial se
produce de manera muy diferente para particulas de
tamarnos diferentes. Las particulas pequenas, r < 1
mm, tienen un drea muy pequena comparada con su
masa y son arrastradas eficazmente por el gas, se man-
tienen en suspension sin migrar significativamente hacia
el interior del disco. Cuando las particulas son algo ma-
yores, el gas no es capaz de arrastrarlas por completo
y éstas experimentan un frenado aerodindmico con el
gas que rota mas despacio, oponiéndose como un vien-
to en sentido contrario a su movimiento. Este efecto es
especialmente importante para particulas de tamanos
entre 1 cm — 1 m. Los sélidos de mayor tamaio pre-
sentan una seccién eficaz inferior por unidad de masa,
disponiendo de mayor inercia, por lo que no sienten el
efecto del viento. A partir de tamafios en torno a 1 km
los sélidos disponen de bastante inercia como para po-
der despreciar completamente el frenado aerodindmico.
Las interacciones posteriores estdn gobernadas por in-
teracciones gravitatorias en periodos de tiempo mucho
més largos (10® afios). Las velocidades caracteristicas
y los tiempos de migracién radial para particulas de
diferentes tamafos se pueden encontrar en la Tabla 2.

Inestabilidad gravitatoria

La solucién tradicional a la formacién de planetesima-
les es la inestabilidad gravitatoria (Safronov, 1969; Gol-
dreich y Ward, 1973). Si las particulas sedimentan en
una capa sufientemente fina, y la velocidad de disper-
sién entre ellas es lo bastante baja, pequenas pertur-
baciones de densidad colapsarian autométicamente ba-
jos su propia gravedad formando planetesimales de un
tamafio en torno a 1 km. Sin embargo, la sedimenta-
cién vertical de material es completamente ineficaz para
granos de tamano inferior a 1 c¢m, e incluso en el caso
de producirse sedimentacion, la turbulencia en el disco
central producida por la interaccién entre particulas y
gas extenderia verticalmente las particulas y produciria

Radio  tayigaua) Avaua)  tmigsua)y Avsua)

(cm) (afios) (cm/s) (afios (cm/s)
10~4 2-108 0.001 1.0 - 108 0.01
0.01 2.108 0.1 1.0 - 108 1
1 1-10% 20 1.2-104 100
10 300 800 1.2-103 1000
100 25 10000 200 5000
102 600 400 1.2-103 100
104 1-10% 20 4.0-10° 3
105 2.10°% 1 1.2-108 1

Tabla 2: Tiempos y velocidades de migracién para
particulas de diferente tamaifio situadas a 1 y 5 UA,
de acuerdo con Weidenschilling (1977). Estos calculos
asumen una nebulosa estatica no turbulenta con con-
diciones de densidad y temperatura razonables. Los
tiempos de migracién se definen como el tiempo que
tarda una particula en recorrer la mitad de distancia
que la separa del Sol.

una dispersién de velocidades lo bastante importante
como para inhibir la inestabilidad gravitatoria (Cuz-
zi et al 1993). La inestabilidad gravitatoria requiere
sélidos de tamafios en torno a 100 m para ser eficaz
(Weidenschilling, 2000).

Coagulacion y crecimiento de los sdlidos

El hecho de que los sélidos de diferente tamafio sedi-
menten y migren radialmente a ritmos distintos abre la
posibilidad a un crecimiento importante por colisiones
y coagulacién entre particulas de diferente tamano. El
mecanismo de cohesién entre particulas y su efectivi-
dad es desconocido. Un problema fundamental es que
las particulas de migracién més rapida pueden colisio-
nar entre si a velocidades de decenas de m/s con energfa
suficiente como para disgregarse en vez de coagular en
cuerpos mayores. Este problema es tanto mayor cuanto
mayor sea el grado de turbulencia en el disco y sola-
mente en una nebulosa no turbulenta (y por lo tanto
estatica) pueden los sélidos crecer hasta el tamaifio de
planetesimales evitando este problema. Weidenschilling
(2000) resume varias simulaciones de formacién de pla-
netesimales por coagulacién en una nebulosa estética.
La formacién de planetesimales a partir de polvo mi-
crométrico en estas simulaciones es muy rapida, unos
miles de veces el periodo orbital a cualquier distancia
heliocéntrica: 2000 afios a 1 AU, 2-10* a 5 AU y 3-10°
afios a 30 AU. Sin embargo, en las condiciones supues-
tas en estos calculos, la nebulosa es demasiado densa
para permanecer estitica durante periodos de tiempo
tan largos y se ignoran también la mayor parte de pro-
blemas de fragmentacién de sélidos impactando a alta
velocidad.

Otros calculos han sido realizados en discos evolu-
tivos, i.e., discos turbulentos en los que las condiciones
de la nebulosa cambian en escalas de tiempo compa-
rables a las de la evolucién de los sélidos, aunque con
mucho menor detalle en cuanto a la distribucién de ta-



Boletin SEA, Ntm. 9 (2003)

39

Caida de material
Colapso grav'ltatorio

S
Turbulencia /
P /

P B

Evaporacion

Vapor
Linea de hielo
Planetesimales?
( hielo)

Sedimentacion

Solidos

Figura 4: Esquema de los principales procesos aconteciendo en un disco protoplanetario ejemplificando la caida de
material sobre el disco, su difusién turbulenta, los flujos bipolares y la evaporacién por irradiacién UV en las partes
intermedias del disco. Asi mismo la parte derecha de la figura muestra algunos de los procesos fundamentales en la

formacién y evolucién de material sélido.

manos de las particulas. El problema fundamental en
estos casos es la rapida migracién de las particulas de
tamafio intermedio no dejando en ocasiones el tiempo
suficiente para el crecimiento a tamanos superiores. Es-
te problema puede evitarse para planetesimales de hielo
en discos extensos en los que el material se condensa le-
jos de la regién de evaporacion y en los que los sélidos
pueden crecer hasta tamanos de varios metros mientras
migran hacia las regiones interiores. Si los sélidos al-
canzan un tamafo critico antes de alcanzar la regién
de evaporacién, su movimiento se ve frenado, y son ca-
paces de absorber los materiales sélidos mas pequenos
que migran més rapidamente desde el exterior (Stepins-
ki y Valageas, 1997). El proceso es muy critico, pu-
diendo desaparecer todos los sélidos o ser conservados
casi totaltamente en forma de planetesimales. En es-
tos calculos es importante destacar la presencia de una
linea de hielo formada en la frontera de evaporacién de
los hielos en la que el material sélido se concentra, efi-
cazmente y forma planetesimales en escalas de tiempo
de 10° afios (Hueso y Guillot, 2002a). La existencia de
dicha regién abundante en hielos fue sugerida inicial-
mente por Stevenson y Lunine (1988) para explicar la
temprana formacién de Jupiter en el sistema solar.

Algunos otros mecanismos planteados para evitar la
rapida migracién de los sélidos consisten en la interac-
cién de los sélidos con la turbulencia, capaz aparen-
temente de retener parcialmente las particulas sélidas
(Supulver, 1997), y en la presencia de vértices estables
de gran escala. Estos tultimos son capaces de concen-
trar eficazmente las particulas de migracién maés rapida
(tamaifios del orden del cm al m), en el interior de los
vértices pudiendo eventualmente concentrar suficiente

material para desencadenar la inestabilidad gravitato-
ria (Barge y Sommeria, 1995; Tanga et al., 1996). La
presencia de vértices anticiclénicos en discos circunes-
telares es posible dadas las condiciones de cizalla keple-
riana del disco. Sin embargo, la formacién y estabilidad
temporal de dichos vértices permanecen todavia pobre-
mente estudiados.

La Figura 4 muestra un esquema del disco proto-
planetario con los principales procesos aconteciendo in-
cluyendo la evolucién de los sélidos. En cualquiera de
los escenarios planteados es importante destacar que las
particulas crecen y evolucionan de manera significativa
en periodos de tiempo del orden de la propia forma-
cién del disco (10° afios). Resulta importante por lo
tanto examinar la formacién del disco y la evolucién
simultanea del gas y polvo en el disco en su etapa de
formacién, algo que hasta el momento no ha sido reali-
zado.

Finalmente, una importante sefial de formacién pla-
netaria directamente observable puede ser la presencia
de huecos en la distribucién de gas del disco formados
por la interaccién del gas con un planeta gigante en
formacién (Bryden et al. 1999). Un sistema con estas
caracteristicas es TW Hya, con un hueco en su disco
cicunestelar en torno a 4 AU (Calvet et al. 2002).

Consideraciones finales

El interés cientifico de los discos protoplanetarios ex-
perimenta en estos momentos un importante renacer
cientifico. Actualmente vivimos una época en la que
comenzamos a ver directamente estos objetos y a medir
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sus propiedades. Tedricamente parece también posible
abordar las cuestiones fundamentales sobre los princi-
pales procesos fisicos involucrados en su formacién y
evolucidn, tales como el origen de la turbulencia y su
modelizacién. Aunque un ndmero importante de cues-
tiones importantes permanecen sin respuesta, se puede
confiar en que muchas de ellas serdn resueltas en los
préximos anos, constituyendo este campo uno de los
temas de investigacién fundamentales de observatorios
e instrumentos de gran envergadura (VLTI, GTC, AL-
MA, Herschel, SIRTF, etc). Asi mismo, el progreso en
la capacidad de célculo y en la comprensién de la teoria
permite comenzar a comparar en detalle diferentes mo-
delos con las observaciones.

En el campo especifico de la formacién planeteria los
principales avances vendran determinados por la com-
paracién entre teoria, modelos numéricos, y las obser-
vaciones parcialmente indirectas, como la presencia de
huecos en discos de gas, discos secundarios de polvo en
ausencia de gas, como [ Pic, y especialmente a través
de la creciente caracterizacién de sistemas planetarios
extrasolares.
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En el contexto del estudio de las poblaciones estelares
de galaxias mediante indices espectroscépicos, el infra-
rrojo cercano (nIR) era un intervalo espectral poco ex-
plotado. Las limitaciones e incertidumbres de los traba-
jos previos resultaban decisivas a la hora de interpretar
el comportamiento de las galaxias elipticas (Es) en di-
cha regién del espectro. Por ello, en este trabajo se
ha realizado la calibracién empirica de nuevos indices
espectroscépicos en el nIR, su prediccién mediante un
codigo actualizado de sintesis evolutiva de poblacio-
nes estelares, y el andlisis de una muestra de elipticas
en el nIR en base a los resultados anteriores (http:
//www.ucm.es/info/Astrof/ellipt/CATRIPLET.html).

Se ha desarrollado una nueva biblioteca estelar en
el nIR (A\8348 — 9020 A; FWHM = 1.50 A) compuesta
por 706 espectros estelares con un amplio cubrimiento
de pardmetros atmosféricos (2750K < Tox < 38400K;
0.00 < logg < 5.12; —3.45 < [Fe/H] < 40.60), 1o que la
convierte en la biblioteca estelar méds completa hasta la
fecha en este intervalo. Se han definido nuevos indices
de intensidad de lineas con pseudo-continuos realistas
para todos los tipos espectrales: CaT y CaT* para el
triplete de Call en A\ 8498, 8542 y 8662 A, PaT para
tres lineas de la serie de Paschen de H, Mgl para la
linea de Mg1 en 8807 A, y sTiO para la pendiente del
continuo local gobernada por bandas de TiO. El indice
CaT* corrige el triplete de Ca11 de la contaminacién por
la serie de Paschen en los tipos espectrales tempranos.

El amplio cubrimiento de pardmetros atmosféricos
y el nimero de estrellas disponibles han permitido se-
parar correctamente los efectos de la temperatura, gra-
vedad y metalicidad para todos los indices mediante el
calculo de funciones empiricas de ajuste. Tanto éstas
como la nueva biblioteca estelar se han implementado
en un cédigo reciente de sintesis evolutiva de poblacio-
nes estelares simples (SSPs) prediciendo que, para SSPs
mas viejas que 3 Gaiios, i) la edad es un pardmetro se-
cundario, ii) los indices CaT y CaT* de SSPs metélicas
dependen bésicamente de la IMF (disminuyen al au-
mentar la pendiente de la IMF, p), y iii) el indice sTiO
es un excelente indicador de metalicidad. La inclusién
de estrellas de tipo M en la biblioteca estelar ha per-
mitido predecir comportamientos inéditos como la sa-
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Figura 1: Diagrama metalicidad—IMF de los indices
CaT* y sTiO para 17.8 Gafios. Las lineas continuas y
discontinuas indican, respectivamente, IMF constante
(r = 0.30 — 3.30 en grosor creciente) y [Fe/H] cons-
tante (—0.68 — +0.20). Las Es se representan segin su
dispersion de velocidades como se muestra en el cédigo
interior.

turacién —e incluso el descenso— con la meta- licidad de
los indices de Ca1l de SSPs metélicas.

Finalmente, se ha abordado el anilisis espectrosco-
pico de una muestra de 35 Es en el nIR para las que se
han medido los indices de sus partes centrales (2" x 4").
CaT y CaT* presentan una clara e inédita correlacién
negativa con la dispersién de velocidades (o), siendo
positiva para los indices sTiO y Mg1. La compara-
cién con las predicciones de los modelos revela, ademas
de un comportamiento sobreabundante del indice Mgl
en las Es méas masivas, la imposibilidad de explicar si-
multidneamente los indices CaT* y sTiO mediante varia-
ciones de edad y metalicidad a IMF constante. Dicha
inconsistencia se discute en términos de subabundan-
cias importantes de Ca, diferencias sistemdticas entre
las escalas de metalicidad de las galaxias y de los mo-
delos, o una variacién sistematica de la IMF de las Es
(véase la Figura 1). En este dltimo caso se obtiene una
relacién inédita p — [Fe/H] — log o de modo que las Es
m4&s masivas son, a su vez, mas metalicas y exhiben una
IMF mé&s pendiente (mayor proporcién de estrellas de
baja masa). Puesto que argumentos tedricos sugieren
que la IMF de medios metalicos debe estar sesgada ha-
cia estrellas de baja masa, la relacién anterior podria
ser indicativa de una formacién estelar extendida en el
tiempo (no instantdnea) y/o de escenarios de forma-
cién y evolucién jerarquicos en los que las interacciones
y el acrecimiento de galaxias més pequefias ricas en gas
habria sido un fenémeno frecuente para las Es méds ma-
sivas. La formacion estelar desencadenada a partir de
un gas previamente enriquecido explicaria tanto el au-
mento de la metalicidad como la produccién de estrellas
menos masivas.
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La fotometria de UCM1612+1308 muestra un obje-
to de aspecto casi puntual, con un nicleo centrado que
abarca practicamente toda la galaxia. Su reducido ta-
mano, baja luminosidad y color muy azul junto con sus
caracteristicas espectroscépicas nos permite clasificarla
como galaxia compacta azul (BCG).

La fotometria de UCM1455+2651 revela la exis-
tencia de dos brotes de formacién estelar alineados,
los Nodos B y A, recorriendo la galaxia en la direc-
cién SE-NO. El estudio de las caracteristicas espectro-
fotométricas de UCM1455+2651 nos permite clasificar-
la también como BCG.

Los tres brotes de formacién estelar estudiados,
UCM1612+1308 y los Nodos A y B de UCM1455+2651,
presentan una baja metalicidad (Z/Zg = 1/7, 1/10 y
1/4, respectivamente). La comparacién de la abundan-
cia de oxigeno obtenida con el método estdndar (cal-
culando previamente la temperatura electrénica de la
nube de gas), y con modelos de fotoionizacién (utili-
zando las lineas de oxigeno mds intensas), revela, en el
primer caso, la fuerte dependencia de los resultados con
la linea de [OIII] A\4363, fuente de incertidumbres debi-
do, principalmente, a que sélo es observable en regiones
de alta ionizacién, donde la T, es ligeramente superior
a la temperatura media. Este incremento en el valor de
T, se traduce en una subestimacién media de 0.2 dex
en la abundancia de oxigeno derivada con el método
estandar respecto a la obtenida con el segundo método.

Utilizando modelos de sintesis evolutiva se puede
concluir que en ambos sistemas, los brotes de forma-
cién estelar observados se formaron mediante un brote
de formacién estelar instantdneo hace, aproximadamen-
te, 4.3 £ 0.5Myr para la galaxia UCM1612+1308, y
de 9.1 £ 1.5Myr para el Nodo A de UCM1455+2651 y
5.5+ 0.9Myr en el Nodo B.

UCM1612+1308 posee una gran cantidad de gas io-
nizado, superior a la masa de estrellas formadas en el
brote, la mayoria de las cuales se encuentran todavia en
fase de secuencia principal. El gas se encuentra confi-
nado en una regién relativamente grande y la tempera-
tura efectiva del cimulo estelar es baja, por lo que su
grado de ionizacién no es tan elevado como cabria espe-
rar. Aunque por su metalicidad es muy poco probable
que sea una galaxia genuinamente joven, si podemos
suponer que estamos observando uno de sus primeros
brotes de formacién estelar intensa.

En UCM1455+2651 hay dos brotes de formacién es-
telar con propiedades muy diferentes. Aunque el ta-
mafno de ambos brotes es el mismo, la masa total de
estrellas generadas en el Nodo A es inferior a la del No-
do B, por lo que el grado de ionizacién de éste dltimo
es superior. El déficit observado en el Nodo A de ma-
sa de gas ionizado junto con el hecho de que estd més
evolucionado y es menos metdlico que el Nodo B hace
suponer que ha habido una transferencia de material
gaseoso que podria incluso haber sido el desencadenan-
te de la formacién del Nodo B.

Para estudiar las propiedades infrarrojas de las dos
galaxias se ha desarrollado un modelo de regién de for-
macién estelar que resuelve de forma exacta la ecuacién
del transporte radiativo en una nube de polvo con si-
metria esférica, iluminada por un conjunto centrado de
estrellas situado en una cavidad esférica. En los cdlculos
se ha tenido en cuenta el efecto de dispersién de los gra-
nos de polvo, asf como los de absorcién y emisién de los
mismos. Los colores IRAS se pueden interpretar como
variaciones en el tamafio de la nube de polvo (rq /rs, co-
ciente entre los radios interior y exterior de la nube) y la
profundidad Optica total hasta la fuente luminosa cen-
tral (7yv, profundidad éptica en el ultra-violeta). Este
modelo es aplicable a cualquier muestra de galaxias con
formacién estelar.

En UCM1612+1308 se estima una, profundidad 6ptica
de 7yv = 1, basada en la extincién observada. Por
otra parte, el tamafno de nube que mejor se ajusta a
las observaciones en 100 y 60 um estaria en torno a
r1/ra = 4 x 107%, lo cual implica una masa de pol-
vo del orden de Mg = 55 x 10*Mg. Asi mismo, en
UCM1455+2651, con 1y = 5, el tamafio de nube que
mejor se ajusta a las observaciones en 100 y 60 um es-
tarfa en torno a r; /ro = 1075, lo cual implica una masa
de polvo del orden de Mg = 140 x 10* M.
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La turbulencia atmosférica limita la resolucién en las
imégenes del universo obtenidas desde la superficie de
la tierra, de tal modo que el poder resolutivo de un
telescopio de 10 metros es idéntico al de un telescopio
de unos pocos centimetros. Asi es imprescindible de-
sarrollar estrategias e instrumentos que soslayen estas
limitaciones corrigiendo en tiempo real las perturbacio-
nes atmosféricas en las imigenes astronémicas. En esta
tesis nos hemos centrado en el estudio de la generacién
de estrellas artificiales por laser, ya sean en capas bajas
(de scattering Rayleigh) o en la alta atmdsfera (scat-
tering resonantes del sodio neutro), que son esenciales
para corregir los efectos indeseables de la turbulencia
en las observaciones. En concreto, hemos comenzado
un programa para caracterizar la capa de sodio me-
sosférica sobre Canarias y la propagacién de laseres en
la atmdésfera, aspectos relevantes para establecer las es-
pecificaciones de diseno para los futuros instrumentos
con Estrellas Artificiales por Laser (LGS) que se ins-
talen en los observatorios de Teide y del Roque de los
Muchachos.

La estrella de referencia en sodio se crea en una ca-
pa de este elemento situada a 90 km sobre la superficie
y con una anchura de 10 km. Se ha revisado el cono-
cimiento actual de los procesos mesosféricos interrela-
cionados con la misma: ondas de gravedad, capas es-
poréadicas de sodio, aporte meteoritico de metales. He-
mos estudiado la abundancia del sodio durante el dia a
partir de medidas espectroscépicas solares, obteniendo
las primeras medidas de abundancia de sodio diurno en
el Observatorio de Teide (ver Figura 1). Hemos veri-
ficado la importancia de la contaminacién de lineas de
agua en las cercanfas de la linea del sodio. La presen-
cia de vapor de agua puede afectar a la generacién de
la estrella de referencia al influir en la intensidad de la
turbulencia y la absorcién.

Presentamos el desarrollo y optimizacién de todo
el equipamiento necesario para la generacidn de estre-
llas por laser con el experimento TAC80-OGS. En este
campo, hemos establecido los procedimientos para la
medida de scattering Rayleigh en las longitudes de on-
da del potasio y del sodio. Para ello, hemos utilizado
dos ldseres bombeados por otro de Argén: (1) Titanio-
Zafiro (sintonizable en la linea de potasio), y (2) de
colorante (sintonizable en la linea de sodio). El laser de
colorante permite excitar la capa de sodio y obtener in-
formacién acerca de la abundancia columnal y del per-
fil en altura. Otro de los aspectos fundamentales para
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Figura 1: Variacién de la abundancia de sodio so-
bre el Observatorio del Teide a partir de datos espec-
troscépicos solares medidos el 14 de septiembre de 1999
con el Vacuum Tower Telescope (VIT).
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Figura 2: Propagacién de un haz laser en el vacio y en
las condiciones habituales en los observatorios de Ca-
narias, encontrando un radio real de la estrella de re-
ferencia de 0.21 ¢m cuando lanzamos con un telescopio
de 1 metro de didmetro.

optimizar la eficiencia es el control de la focalizacién
del haz, es decir, concentrar la energia en la regién ma
pequena posible en la mesosfera. Para familiarizarnos
con el problema hemos calculado a partir de medidas
del perfil de turbulencia sobre el Observatorio del Ro-
que de los Muchachos el tamano angular de la estrella
de referencia y su magnitud (ver Figura 2) .También se
ha llevado a cabo un estudio de la propagacién real del
l4ser utilizando el experimento TAC80-OGS, donde fo-
calizamos el haz laser a distintas alturas en la atmdsfera
para posteriormente observar varios de los efectos de la
turbulencia atmosférica en la propagacién hacia la me-
sosfera del ldser: emborronamiento térmico, turbulen-
cia y aberraciones épticas.
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La presente tesis ha basado su estudio en la busqueda
de galaxias con formacién estelar en el universo local
mediante la técnica de prisma-objetivo y el posterior
andlisis de sus propiedades estadisticas.

En primer lugar se ha aplicado, por primera vez, un
método automatico de bisqueda de objetos con lineas
de emisién a un conjunto de placas fotograficas. Estas
forman parte de la exploracién UCM de galaxias con
formacién estelar. El resultado ha sido la obtencién de
113 candidatos a objetos con lineas de emisién, lo que
constituye la lista 3 de la exploracién UCM. El posterior
seguimiento espectroscépico de un 81% de la muestra
ha confirmado la emisién de un 79% de los candidatos,
mostrando propiedades similares a los de las listas 1 y
2, aunque con un mejor muestreo de galaxias débiles
y mayor porcentaje de galaxias tipo BCD debido a la
mayor sensibilidad de deteccién del método automaético.

Por otra parte se ha desarrollado un nuevo método
de reduccién y andlisis de iméigenes prisma-objetivo y
buisqueda de objetos con lineas de emisién especialmen-
te disenado para detectores de tipo CCD. Este paquete,
llamado OPERA, implementa algoritmos que han de-
mostrado su eficacia mediante simulaciones desarrolla-
das para este proyecto. También se calculan parametros
fisicos de los candidatos tales como magnitudes, ta-
maifos, anchuras equivalentes, flujos de la linea de emi-
si6n y desplazamientos al rojo. Ademés se hace un
seguimiento especial de los errores durante el anilisis,
de modo que se proporcionan errores a los pardmetros
fisicos.

Otra parte del trabajo importante de esta tesis ha
sido el disefio de la exploracién UCM-CIDA-YALE. Su
propésito es la obtencién de una muestra estadistica-
mente significativa de galaxias con formacién estelar en
el universo local para calcular su funcién de luminosi-
dad y distribucién espacial. Para tal fin se ha usado
el telescopio Schmidt del observatorio Llano del Hato
en Venezuela junto con un prisma objetivo y la cAmara
YIC, compuesta por un mosaico de 4x4 CCDs. Se ha
disefiado un filtro Ha especifico para esta exploracién
que permite obtener imigenes mas profundas.

En la tesis se exponen los resultados de la primera
fase del proyecto UCM-CIDA-YALE en la que se han
observado 317 grados cuadrados registrados en 4000
imagenes que se han analizado para obtener una mues-
tra de 187 candidatos. Para esta muestra se han me-
dido las propiedades estadisticas de distribucién de los

parametros y mediante el uso de simulaciones se ha de-
terminado la funcién de seleccién del sistema. Esta re-
presenta de una manera objetiva los diferentes efectos
de seleccién de la muestra. El uso de la funcién de
seleccién ha permitido obtener estimaciones no sesga-
das de los pardmetros estadisticos. Asi mismo, se ha
demostrado que la falta de galaxias de baja anchura
equivalente en comparacién con otras muestras se debe
al efecto negativo del seeing de las imagenes, que de
media estuvo en 3"5

Las caracteristicas peculiares de la muestra en cuan-
to a complicados efectos de seleccién y errores observa-
cionales grandes ha hecho necesario el desarrollo de un
nuevo método de cdlculo de distribuciones estadisticas,
y en particular de la funcién de luminosidad en Ha.
Este nuevo método se basa en los métodos de maxima
verosimilitud como STY o SWML, pero al contrario que
estos, incorpora cinco nuevas mejoras:

e Permite tener en cuenta los efectos de seleccién
de forma cuantitativa mediante la inclusién de la
funcién de seleccién en el célculo de funcién de
verosimilitud.

e Tiene en cuenta los errores observacionales en los
pardmetros que influyen en el célculo de la lumi-
nosidad de la linea.

e Permite calcular la normalizaciéon dentro del pro-
pio método de maxima verosimilitud.

e Combina submuestras en el cdlculo global de una
sola funcién de luminosidad. Cada una de las
submuestras puede tener sus propios efectos de
seleccién y provenir de exploraciones diferentes.

e Estd adaptado para calcular funciones de lumi-
nosidad de exploraciones prisma-objetivo asi co-
mo a otro tipo de exploraciones comunes como
imégenes profundas o exploraciones de desplaza-
mientos al rojo fotométricos.

e Proporciona errores en los pardmetros estimados.

Mediante dicho método y utilizando la funcién de
seleccién proporcionada por las simulaciones, se ha cal-
culado la funcién de luminosidad en Ha en el universo
local, obteniéndose los parametros

a=-121, L* =10%'W, & = 10739 Mpc~3
segin una parametrizacién de Schechter.

Esta funcién de luminosidad es similar a la obtenida
por la muestra UCM, aunque la densidad de objetos es
notablemente menor debido a la falta de galaxias con
anchuras equivalentes por debajo de 80A.
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El objetivo de este trabajo de Tesis Doctoral es deter-
minar los pardmetros fisicos (enrojecimiento intereste-
lar, distancia y edad) de 3 cimulos abiertos jévenes: h
Persei, x Persei y NGC 1893 y estudiar la poblacién
de estrellas que se puede encontrar en los mismos pa-
ra poder contrastar las teorfas de formacién estelar con
hechos observacionales. En particular, se ha identifica-
do la poblaciéon de estrellas masivas en cada uno de los
cumulos y se han analizado las épocas de formacién.

Se presenta fotometria uvbyS de 350 estrellas que
pertenecen al doble cimulo abierto h Persei y x Persei y
se calcula un enrojecimiento y una distancia para ambos
consistentes con la idea de que ambos cumulos se en-
cuentran a la misma distancia (Vo — My = 11.6+£0.2) y
tienen el mismo enrojecimiento. Este resultado, basado
en una fotometria que alcanza magnitudes més débiles
y que incluye un nimero mayor de estrellas, termina
con un largo debate confirmando que ambos cimulos se
originaron en la misma regién. Sin embargo, las edades
de los cimulos son diferentes. En h Persei se observan
dos ramas que se ajustan a las isocronas logt = 7.0 y
logt = 7.3, estando las estrellas mas masivas en la iso-
crona de edad méas joven. En x Persei la dispersion de
edades es despreciable, ajustandose todas las estrellas a
una isocrona en el intervalo de logt = 7.10—7.15. Estos
resultados favorecen la idea de que ambos cimulos se
encuentran en la misma regién de formacién estelar en
la que al menos 3 épocas distintas de formacdn estelar
han ocurrido. El intervalo de edades en que se observa
este hecho es aproximadamente de 107 afios, lo que in-
dica que el proceso de formacién estelar en esta region
del brazo de Perseo ha sido lento (Marco & Bernabeu
2001, A&A 372, 477).

Se presenta fotometria uvbyB de 114 estrellas en la
zona, del cimulo abierto NGC 1893. Se han identificado
50 estrellas miembros, de las cuales 40 son estrellas de
tipo espectral B. Se obtiene un valor de enrojecimiento
E(b—y) = 0.33+0.03. En este célculo no se han incluido
los valores més altos de enrojecimiento observados en
unas pocas estrellas que se encuentran en una zona, del
cumulo afectada de extincién local.

Se obtiene Vj — My = 13.9 £ 0.2, que representa
un valor superior al obtenido en anteriores trabajos.
Este pequefio cambio en la distancia sitda al cdmulo
a una distancia de 6.0 £ 0.5 kpc, lo que hace bastante
improbable su pertenencia a la asociacién Aur OB2.

es

T
log t = 7.00
Tog t = 7.15
Tog t = 7.30

Figura 1: Diagrama que representa My /cy para los
miembros de h y x Persei. La linea sélida repre-
senta la secuencia principal de edad cero de Perry et
al. (1987). Tres isocronas que corresponden a edades
logt = 7.0,7.15,7.30 estan sehaladas. Los puntos co-
rresponden a la media tomada cada intervalo de media
magnitud. Los cuadrados negros son valores de h Persei
y los cuadrados blancos de x Persei.

Se ha hecho un estudio espectroscépico de estrellas
que presentan alguna peculiaridad y se han encontrado
seis estrellas con lineas de emisién que han sido iden-
tificadas como estrellas pre-secuencia principal (PSP)
con tipos espectrales desde B0 hasta F tardio. Dos de
estas estrellas de tipo espectral B tienen caracteristicas
tipicas de estrellas Herbig Be y de la determinacién de
sus tipos espectrales se deduce que se encuentra entre
las mas masivas que se conocen. El espectro de la otra
estrella B es mds similar al de una estrella Be (Marco,
Bernabeu & Negueruela 2001, AJ 121, 2075).

La presencia de estrellas PSP masivas sugiere que
otros objetos de este tipo pueden estar presentes en el
cumulo, especialmente a magnitudes méas débiles que
las observadas aqui. Posteriormente, se realizé un estu-
dio espectroscépico de objetos que se encontraban fuera
de la secuencia principal del cimulo en los diagramas
fotométricos. Aunque ninguna otra estrella con lineas
de emisién aparecid, si que se detectaron objetos con
magnitudes y tipos espectrales candidatos a ser estre-
llas PSP con lineas de absorcién. La deteccién de estre-
llas Herbig Be, que tienen tiempos de contraccion a la
secuencia principal muy cortos, indican que la forma-
cion estelar en el cimulo tiene que estar todavia activa.
Como las estrellas de tipo espectral B intermedio ya
han alcanzado la secuencia principal, la presencia de
estrellas Herbig Be sugiere que el periodo de formacién
estelar ha continuado después. (Marco & Negueruela
2002, A&A 393, 195)

En este trabajo se ha seleccionado un nuevo con-
junto de estrellas estdndares en el sistema fotométrico
uvbyB para el estudio de cimulos moderadamente en-
rojecidos que ha funcionado correctamente. También
se ha demostrado que la combinacién de la fotometria
y la espectroscopia es una herramienta potente para el
estudio de las poblaciones de cliimulos abiertos.
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El objetivo primordial de este trabajo ha sido el estu-
dio de oscilaciones en estructuras coronales solares. En
particular se han analizado oscilaciones en protuberan-
cias, bucles y arcadas coronales desde dos puntos de
vista muy distintos, el observacional y el tedrico. Con
esta tesis se ha intentado contribuir al desarrollo de la
denominada sismologia coronal.

En primer lugar se ha realizado un andlisis espacial y
temporal de las oscilaciones en una protuberancia solar
a partir de series temporales de mapas bidimensionales
de velocidad Doppler. El andlisis ha mostrado clara-
mente la existencia de oscilaciones que se propagan en
dicha estructura. Ademds se ha detectado un fuerte
atenuamiento de la velocidad Doppler con el tiempo,
cuyos valores estdn entre dos y tres veces el periodo ca-
racteristico, situado alrededor de 75 min. Por primera
vez en el estudio de oscilaciones en protuberancias se
han podido construir mapas bidimensionales de la dis-
tribucién de las amplitudes de oscilacién, longitud de
onda y velocidad de fase de las oscilaciones (véase Fi-
gura 1). Estos mapas han permitido detectar y analizar
una regién en la cual las ondas se propagan de forma
anisotrdpica, sugiriendo un efecto de guiado produci-
do probablemente por el perfil de densidad y campo
magnético en esa zona.

En segundo lugar se ha estudiado la posible aplica-
cién de dos técnicas utilizadas en otros campos de la
fisica al estudio de ondas en la corona solar. La prime-
ra técnica utilizada es el Empirical Mode Decomposition
(EMD) que permite descomponer una serie temporal en
sus escalas de tiempo caracteristicas incluso aunque la
serie temporal no sea estacionaria. La segunda técnica
empleada es el Complexr Empirical Orthogonal Function
(CEOF) siendo una herramienta similar al anélisis de
componentes principales con la peculiaridad que per-
mite identificar y analizar ondas estacionarias o que se
propagan. La aplicacién de ambas técnicas al andlisis
de oscilaciones en intensidad de un bucle coronal ha
revelado la existencia de dos periodicidades distintas.
La primera se encuentra alrededor de 5 min. y corres-
ponde a la propagacion de ondas a lo largo del bucle
desde su pie. Esta oscilacién puede ser interpretada co-
mo una onda magnetoacustica lenta ya que en primer
lugar su velocidad de fase (alrededor de 100 km s~ 1) es
similar a la del sonido en la corona solar y en segun-
do lugar la polarizacién de las fluctuaciones, a lo largo
del campo magnético, se corresponde con las propieda-
des caracteristicas de los modos lentos. El otro periodo
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Figura 1: Velocidad de fase en una protuberancia so-
lar. El campo vectorial representa los vectores de onda
asociados a la propagacion de las oscilaciones.

dominante detectado es de 11 min. y estd localizado
en estructuras muy localizadas a lo largo del bucle co-
ronal sugiriendo de manera indirecta la existencia de
estructura fina.

Por otra parte, en base a los resultados obtenidos
en el estudio de la protuberancia, se ha investigado el
atenuamiento temporal de la velocidad Doppler desde
un punto de vista tedrico. Incluyendo en la ecuacién
de energia un término radiativo del tipo ley de en-
friamiento de Newton se han estudiado los efectos de
este mecanismo de disipacién radiativa en los modos
de oscilacién de los modelos de protuberancia solar de
Kippenhahn-Schliiter y Menzel. Entre otros resultados,
se ha encontrado que los modos lentos pueden mostrar
un fuerte atenuamiento con el tiempo debido al meca-
nismo de disipacién, mientras que por el contrario los
modos rdpidos no se ven practicamente afectados. Ca-
be destacar que los valores del tiempo de atenuamiento
obtenidos a partir del modelo tedrico para el modo lento
estan en buena concordancia con los valores determina-
dos observacionalmente.

Finalmente, en la tesis se han analizado también los
modos de oscilacién rédpidos en una arcada coronal no
potencial en la que se ha incluido el efecto de la gra-
vedad. Los resultados muestran que para el equilibrio
magnetohidrostatico considerado, la estructura espacial
de los modos rapidos calculados estd fuertemente con-
dicionada por el perfil de la velocidad de Alfvén con
la altura. En particular, si la velocidad de Alfvén au-
menta a medida que nos alejamos de la fotosfera, los
modos rapidos pueden estar confinados cerca de ésta,
hecho que los hace ser buenos candidatos a ser detec-
tados observacionalmente. Por otra parte, cuando la
velocidad de Alfvén decrece con la altura los modos no
estdn confinados y muestran una tendencia a escapar
hacia el exterior de la corona solar, haciendo mas dificil
su posible deteccién.
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Los microcudsares son estrellas binarias de rayos X con
emisién radio producida en chorros relativistas. Ape-
nas se conocen 15 de estos sistemas en nuestra galaxia,
y cada uno de ellos ha permitido profundizar en el es-
tudio de los fenémenos de acrecién/eyeccién que tienen
lugar alrededor de objetos compactos. Estos dos hechos
motivaron esta tesis doctoral, que tenia como finalidad
descubrir nuevos microcudsares.

En la primera parte de la tesis se explica como des-
cubrimos el microcudsar LS 5039, una binaria X masi-
va de tipo espectral 06.5V((f)), asi como la realizacién
posterior de un estudio en profundidad. La técnica uti-
lizada para descubrir este microcudsar, fue innovadora,
y consistié en la bisqueda, en catdlogos ya existentes,
de contrapartidas radio de estrellas binarias de rayos
X. Una vez descubierta la emisién radio de LS 5039
en el catdlogo NVSS, realizamos observaciones interfe-
rométricas con el VLA, que permitieron confirmar que
se trataba de una binaria de rayos X con emisién radio
no térmica. Posteriormente, realizamos observaciones
interferométricas de muy larga base con el VLBA, que
permitieron descubrir chorros relativistas en este siste-
ma (ver Fig. 1), hecho que propicié su inclusién en el
reducido grupo de microcudsares.

A continuacién realizamos un estudio multilongitud
de onda. En el dominio radio se confirmé la natura-
leza persistente de los chorros relativistas en este mi-
crocudsar gracias a observaciones con la EVN y con
MERLIN. En el éptico se realizaron observaciones con
el telescopio de 1.5 m del OAN y con el INT, de 2.5 m,
y se analizaron observaciones ya existentes, lo cual per-
mitié establecer una distancia al sistema binario de
2.9 + 0.3 kpc y confirmar algunos de los parametros
orbitales propuestos por otros autores, como el periodo
de ~ 4 dias. En el rango de los rayos X se estudié el
espectro gracias a observaciones propias con RXTE y
BeppoSAX y se comprobd que el sistema no presenta
eclipses de rayos X. Finalmente, en el dominio de los
rayos gamma de alta energia, se descubrié una posible
contrapartida de entre las fuentes no identificadas del
tercer catdlogo del detector EGRET. Con todos estos
datos hemos propuesto un escenario y un modelo pa-
ra explicar el comportamiento multilongitud de onda
de LS 5039, segin el cual la emisién en rayos gamma
tendria lugar como resultado de la dispersion Comp-
ton inversa de los fotones UV de la estrella compaiiera
por parte de los electrones relativistas del jet, que més
tarde darfan lugar a la emisién radio sincrotrén.

MilliARC SEC

0
MilliARC SEC

Figura 1: Imagen del microcudsar LS 5039, obtenida
con el VLBA a una frecuencia de 5 GHz, que muestra
un chorro bipolar que emerge de una fuente central. La
asimetria en la densidad de flujo de los chorros, y en
su distancia proyectada a la fuente central, implica una
velocidad superior a 0.15¢, confirmando su naturaleza
relativista.

Por otro lado, se obtuvo la velocidad espacial del
sistema binario, que es de ~ 150 km s~!, lo cual per-
mitié trazar su drbita galactica en el pasado y discutir
acerca de la explosién de supernova que dio lugar al
objeto compacto en este microcudsar.

En la segunda parte de la tesis se explica la técnica
que desarrollamos para descubrir nuevos microcuasares,
consistente en el cruce sistematico de catdlogos del cie-
lo a distintas longitudes de onda (en rayos X, radio y
6ptico). Concretamente se utilizé6 el ROSAT All Sky
Bright Source Catalog en rayos X, el NRAO VLA Sky
Survey en radio, el Digitized Sky Survey en éptico y las
bases de datos SIMBAD y NED. En particular, realiza-
mos una buisqueda de objetos entre —5 y +5 grados de
latitud galactica, y con una declinacién superior a —40
grados. Al final de este proceso se obtuvo un conjun-
to de 17 objetos, 4 de los cudles eran microcudsares ya
conocidos. De los 13 objetos restantes 8 fueron consi-
derados prioritarios, de entre los cuales realizamos ob-
servaciones de 6 de ellos. En concreto, obtuvimos po-
siciones precisas en radio con el VLA, que permitieron
descubrir contrapartidas épticas para todos ellos con el
telescopio de 2.2 m del CAHA, asi como espectros ra-
dio, que permitieron profundizar en el conocimiento de
las fuentes. Finalmente se realizaron observaciones de
estas fuentes utilizando interferometria de muy larga
base con la EVN y con MERLIN, lo cual permitié el
estudio de su morfologia a escalas de milésimas de se-
gundo de arco. Al final de todo este estudio se concluye
que dos de las fuentes son firmes candidatos a micro-
cudsares en nuestra galaxia, tres son candidatos menos
firmes y la fuente restante es un cudsar. En conclusién,
el fenémeno de los microcudsares podria ser més comun
de lo que hasta ahora se habia considerado.
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TORMENTAS
EN EL ESPACIO

Tormentas en el espacio ofrece una sintesis breve, pero com-
pleta y variada, sobre la fisica helioterrestre (Sun-Earth phy-
sics), la disciplina que en ocasiones recibe el nombre infor-
mal de “meteorologia espacial” y que se encarga del estudio
de las interacciones entre el viento solar, el campo magnético
interplanetario, el campo magnético terrestre y los cinturo-
nes de radiacién atrapados en este dltimo (la magnetosfera
terrestre).

Pudiera parecer que todo eso del viento solar y la mag-
netosfera terrestre es un tema especializado sin interés para
el piblico general. Pero no es asi: la conquista del espacio y
los avances en la tecnologia de la energia y las telecomunica-
ciones hacen que la fisica helioterrestre concierna cada vez
més a todo el mundo. Entre los asuntos cotidianos relacio-
nados con la fisica helioterrestre se encuentran las auroras
polares, la seguridad de los astronautas en sus hazanas espa-
ciales, la integridad de las lineas de distribucién de energia
eléctrica, la fiabilidad de los sistemas de posicionamiento
global por satélite, las telecomunicaciones via satélite (tele-
visién, teléfono, etc.)... Todos estos efectos de la interaccién
Sol-Tierra sobre la vida cotidiana muestran una incidencia
que depende de la actividad solar. Cuando se produce una
perturbacién solar intensa en el lugar adecuado de nuestra
estrella, los efectos sobre la magnetosfera terrestre pueden
llegar a ser tan potentes que se habla de tormentas geo-
magnéticas.

John W. Freeman explica los conceptos elementales de la
fisica helioterrestre, las tormentas geomagnéticas, el estudio
de estos fenémenos desde el espacio (con satélites) y desde
la Tierra (auroras polares), y debate las posibilidades de
predecir las tormentas geomagnéticas y paliar sus efectos.

El texto estd elaborado con un estilo dgil y un nivel
comprensible por el puiblico general. Los capitulos breves,
la referencia a casos practicos (reales o hipotéticos) y la ex-
plicacién de conceptos y procesos fisicos mediante analogfas,
hacen el libro facil de leer. Considero un gran acierto el ha-
ber incluido un apéndice matemético en el que ofrece una
visién més profunda de los conceptos cientificos fundamen-
tales, a un nivel semejante al del dltimo curso de bachille-
rato, o primeros cursos de universidad (los diagramas de
este apéndice se parecen mucho a los de los libros de fisica
general, y lo mismo puede decirse de las férmulas emplea-
das). Este apéndice ofrece un primer contacto con el analisis
cientifico para lectores a los que llegue a interesar el conteni-
do del texto (parte divulgativa del libro) y, ademds, puede
servir a estudiantes de ciencia en cursos elementales para
aplicar conceptos bésicos de electromagnetismo a ejemplos
diferentes y novedosos, més all4 de las espiras y los imanes
que pueblan los libros de texto habituales.
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