2 Capitulo 1. Introduccién

1.1. Objetivos del trabajo

Como acabamos de mencionar, el presente trabajo tiene como objetivo estudiar
y caracterizar el entorno solar y las diferentes poblaciones estelares que lo compo-
nen, especialmente su cinemaética, composiciéon quimica y edad. Para ello nos hemos
centrado en los tipos espectrales FGK, muy comunes en el entorno solar, tanto de
la secuencia principal como subenanas. Hemos prestado especial atencion a que la
muestra sea suficientemente representativa, incluyendo estrellas de todas las pobla-
ciones. La muestra resultante estd formada por estrellas cuya distancia no sobrepasa
los 400 pc, lo cual implica que se dispondra de datos individuales precisos. Traba-
jar con esta muestra permitirda que los resultados obtenidos se extiendan a estrellas
tanto del disco como del halo de la Galaxia, pudiendo estudiar asi sus similitudes y

diferencias, y las relaciones entre cinemaética, edad y composicion quimica.

El primer objetivo abordado ha sido la clasificacién de las estrellas de la muestra
en diferentes grupos de acuerdo a su cinematica y metalicidad, utilizando métodos
estadisticos basados en la maxima verosimilitud. Posteriormente, estos grupos han
sido identificados con las diferentes componentes galacticas presentes en el entor-
no solar: el disco delgado, el disco grueso y el halo. Obviamente el disco delgado
es la componente mas representada en la muestra, siendo posible la busqueda de

subcomponentes dentro de él.

Una vez obtenida esta clasificacion, el siguiente objetivo es estudiar mas a fon-
do cada una de las componentes. En particular se ha determinado la edad de cada
una de ellas mediante el ajuste de isécronas a los diagramas HR tedricos. Para ello
hemos desarrollado métodos para el calculo de la temperatura y la luminosidad de
cada estrella individual, cantidades que permiten su ubicacion en dicho diagrama. El
calculo de la temperatura esta basado en la fotometria infrarroja y permite también
la determinacion de la correccion bolométrica de la estrella. Por su parte, la aplica-
cion de un método estadistico basado en la estimacién de la maxima verosimilitud,
que iremos detallando a lo largo del trabajo, proporcionara la magnitud absoluta de
la estrella corregida de sesgos observacionales (ver 1.1.1). Esta magnitud, junto con

la correccion bolométrica, permitira calcular la luminosidad.



1.2. Poblaciones estelares: una visioén histérica 3

1.1.1. Errores y sesgos observacionales: ajustes por maxima

verosimilitud

Como en todo trabajo basado en datos observacionales, nos hemos enfrenta-
do a dos aspectos que, de no ser tenidos en cuenta con el rigor necesario, pueden
condicionar la validez de los resultados finales. Estos dos aspectos son los errores

observacionales y los sesgos introducidos en la construccién de la muestra.

Ambos aspectos han sido tratados a través de métodos estadisticos basados en
la maxima verosimilitud. Para ello, debemos primero modelizar la poblacion base de
la cual ha sido extraida nuestra muestra, teniendo en cuenta no solo la distribucion
de los parametros intrinsecos que la caracterizan (distribucién espacial, cinemaética,
metalicidad, distribucién de color, ...), sino también los errores de los observables
que formen parte, directa o indirectamente, del modelo y del proceso de seleccién

(el cual deberd ser a su vez modelizado) que ha dado lugar a la muestra.

Un ajuste por maxima verosimilitud del modelo planteado nos dara, por una
parte, los parametros intrinsicos caracteristicos de la poblacion, y por otra una
estimacion de los parametros de cada estrella individualmente, corregida de sesgos
observacionales en la medida que nuestro modelo sea capaz de reproducir el proceso

de seleccion.

En nuestro caso este procedimiento se ha utilizado para obtener una estimacion
no sesgada de la distancia individual de cada estrella, la cual ha sido utilizada en la

determinacién de la luminosidad.

1.2. Poblaciones estelares: una vision historica

Los trabajos de, entre otros, Lindblad y Oort a comienzos del siglo XX pusieron
de manifiesto que la Galaxia estd compuesta de diferentes subsistemas. A partir
de estudios cinematicos y de observaciones de galaxias externas, se estableci6 la
existencia de una componente esférica con una rotaciéon practicamente nula y de
una componente aplanada con una mayor velocidad de rotacién entorno al centro
de la Galaxia. Aunque en aquel momento no se atribuyeron, mas alla de la propia

cinematica, propiedades astrofisicas diferentes a las estrellas de cada una de estas
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subestructuras, estos trabajos introdujeron el concepto de poblacion estelar.

Décadas mas tarde, gracias al telescopio de 100 pulgadas de Mount Wilson y
aprovechando los apagones originados por la Segunda Guerra Mundial, Baade (1944)
consiguié resolver estrellas individuales tanto de las regiones internas de algunas ga-
laxias espirales, donde domina la componente esferoidal, como de galaxias elipticas.
Baade notdé que en ambos casos las estrellas mas brillantes eran gigantes rojas,
totalmente diferentes de las estrellas supergigantes azules que dominan los brazos
espirales de los discos. Baade concluyé que existian dos poblaciones estelares: una
poblacion I, propia de los discos de galaxias espirales, ricos en gas y polvo, y formada
principalmente por estrellas azules; y una poblacion II, formada por estrellas rojas,
caracteristica de entornos con poco gas y polvo como son las galaxias elipticas o la

componente esferoidal de las galaxias espirales.

Los diagramas HR de ctiimulos abiertos (formados por estrellas de poblaciéon 1) y
de cimulos globulares (formados por estrellas de poblacién II), pronto pusieron de
manifiesto que ambas poblaciones estaban constituidas por estrellas muy distintas.
El progreso en el entendimiento de la fisica y la evolucién estelar y como ésta se
traduce en la posicion de las estrellas en el diagrama HR, permitié establecer que
la edad era uno de los elementos claves en la distincién entre estrellas de ambas

poblaciones, siendo las mas jovenes las de la poblacion I.

Paralelamente, el uso de técnicas espectroscopicas reveld que las estrellas de
poblacién II eran deficientes en metales comparadas con las de poblacién 1. Estas
ultimas poseen abundancias similares a las del Sol y presentan algunos elementos
quimicos que sélo se producen en las explosiones de supernovas. Las estrellas de
poblacién I se formaron pues a partir de material expulsado por supernovas de una
poblacién estelar previa. Como el medio interestelar se va enriqueciendo con los
metales expulsados por las supernovas, era légico pensar que, en general, cuanto
mas tiempo pase, mas metdalicas seran las estrellas que se formen a partir de dicho
medio. O lo que es lo mismo, cuanto menos metalica sea una estrella, mas vieja

seria.

Todo lo anterior permitio establecer un primer escenario altamente simplificado
no sélo de la estructura de la Galaxia, sino también de su evolucién: a partir de ma-
teria formada basicamente por hidrogeno y helio, se habrian formado las estrellas
de poblacion II, en una estructura esférica de la que hoy en dia quedaria el halo.

Estas estrellas habrian evolucionado, llegando a explotar muchas de ellas como su-
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pernovas y enriqueciendo el medio interestelar con los metales sintetizados durante
la explosion. A partir de este medio enriquecido se empezaron a formar las estrellas

de poblacién I, mas ricas por tanto en metales.

La diferente cinematica de las poblaciones I y II debe explicarse a través de los

procesos dindmicos que dieron lugar a la formacion del halo y el disco.

1.3. Vision actual de la Galaxia

Es dificil intentar esbozar en pocas lineas cual es la concepcion actual de nuestra
galaxia, tanto desde el punto de vista de su estructura como de su formacién y
evolucion. La teoria de formacion de las galaxias, si bien ha experimentado grandes
avances en las iltimas décadas, dista atin de estar completa, y la discusion de muchos
de sus aspectos, motivo de controversia en la actualidad, quedan fuera del ambito

de este trabajo.

Entre los ultimos trabajos aparecidos al respecto, cabe destacar el articulo de
revisién de Freeman y Bland-Hawthorn (2002) en el cual se ofrece una visiéon com-
pleta de la estructura y formacién de la Galaxia, y los trabajos centrados en alguna
de las componentes galdcticas en particular, como los de Fuhrmann (2004) (disco
y halo), Norris (1999) (disco grueso) y Wyse et al. (1997) (bulbo). Tomando como
punto de partida estos trabajos, damos en esta seccién un breve apunte de la visién

que hoy en dia tenemos de la Galaxia.

1.3.1. Estructura

Desde el punto de vista de su estructura, actualmente se considera la Galaxia
formada por 4 componentes: disco, halo, bulbo y corona de materia oscura (figu-
ra 1.1). A su vez, el disco se divide en dos subesctructuras: el disco delgado y el
disco grueso. Cada una de estas componentes y subcomponentes tienen un origen
y evolucién distintos, y presentan rasgos observacionales (distribucién espacial, ci-
nematica, edad, metalicidad, ...) diferenciados. A estas componentes estelares habria

que anadir una componente no estelar formada de gas y polvo.

Describimos a continuacién las caracteristicas generales de estas 4 componentes.
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Figura 1.1: Esquema de la estructura de la Galaxia. No dibujada a escala: el radio del
disco se estima en unos 15 kpc, mientras que la corona de materia oscura se podria
extender al menos hasta los 100 kpc (Freeman y Bland-Hawthorn 2002)

Aunque el bulbo y la corona de materia oscura no seran tratados en el presente

trabajo, incluimos su descripcién por completitud.

= El bulbo es posiblemente la componente galactica peor conocida. Su existencia
fue indicada por Baade (1951). Hasta hace poco més de una década, los dia-
gramas color-color y la presencia en él de estrellas RR-Lyrae parecian indicar
que el bulbo era una componente vieja (Lee 1992), con estrellas incluso més
viejas que las del halo. Sin embargo, trabajos mas recientes han mostrado que
parte de las RR-Lyrae observadas en el bulbo, precisamente las mas pobres
en metales, podrian ser en realidad estrellas del halo (Alard 1996). Medidas
de metalicidad de estrellas RR-Lyrae asociadas con seguridad al bulbo y de
gigantes rojas (McWilliam y Rich 1994) dan valores promedio alrededor de
-0.3 dex, mas parecido a las estrellas mas viejas del disco que a las estrellas

del halo, con lo cual es de esperar que la edad del bulbo sea inferior a la que



1.3. Vision actual de la Galaxia 7

se crefa en un principio. En cualquier caso, la dificultad de las observaciones
a través de la gran cantidad de polvo presente en la linea de visién, hace ain

complicado dar una buena estimacion de la edad del bulbo.

» En el disco galdctico se encuentra el 90% de la materia visible de la Ga-
laxia. Su perfil de densidad perpendicular al plano galactico se puede ajustar
satisfactoriamente mediante una ley exponencial, con una altura patréon ca-
racteristica en el entorno solar de unos 300 pc, si bien depende del grupo de
estrellas considerado. Las estrellas que lo forman son relativamente jévenes y
ricas en metales, debido al progresivo enriquecimiento del medio interestelar
por el material expulsado por supernovas. La formacién estelar continia en
los brazos espirales del disco, ricos en gas y polvo. El disco presenta una curva
de rotacién que depende de la distancia al centro de la Galaxia, y que para el

radio galactocéntrico del Sol es ligeramente superior a los 200 km/s.

Muchas galaxias, incluida la nuestra, presentan un segundo disco mas difuso,
con una altura patrén del orden del kpc. Este disco grueso (en contraposicion
al disco delgado descrito en el parrafo anterior), fue descubierto por Gilmore
y Reid (1983). Comparado con el disco delgado, el disco grueso parece ser
mas pobre en metales, mas viejo en promedio, y con un brillo superficial del
orden del 10 % del de aquel. Actualmente se cree que su formacién se debié al
calentamiento del disco delgado, por uno o varios fenémenos de acreciéon o
mezcla en las primeras etapas del disco delgado (Quinn y Goodman 1986;
Velazquez y White 1999). Estudios recientes (Gilmore et al. 2002) sugieren
que la acrecién de una galaxia con aproximadamente un cuarto de la masa del

disco delgado inicial podria haber causado la formacién del disco grueso.

= El halo contiene las estrellas méas viejas y pobres en metales de la Galaxia.
Esta compuesto por estrellas de campo y por un sistema de cimulos globulares.
Su masa es aproximadamente el 1% del total de la masa estelar de la Galaxia.
Cinematicamente se caracteriza por poseer un momento angular practicamente
nulo, siendo casi exclusivamente su dispersion de velocidades la responsable
de evitar el colapso gravitatorio.

Actualmente se cree que el halo se formé, al menos parcialmente, por la acre-
cion de pequenas galaxias satélite pobres en metales, que habian tenido evolu-
ciones quimicas independientes antes de ser acretadas por la Galaxia (Freeman
1987; Helmi 2002; Searle y Zinn 1978).

Hay que mencionar que todas las estrellas observadas del halo, incluso las més
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pobres en metales, poseen trazas de elementos pesados, lo cual parece indicar
la existencia de una generacién de estrellas anterior a la poblacién I1, bautizada

como poblacion III.

= La corona de materia oscura ha sido detectada tunicamente por su campo
gravitatorio. Contiene al menos el 90 % del total de la masa de la Galaxia y
se extiende hasta 100 kpc (Kochanek 1996). Aunque motivo de controversia,

se cree que es esferoidal.

1.3.2. Modelos de formacion de la Galaxia

El primer trabajo que intenté dar una visién completa de la formacién de la
Galaxia fue el de Eggen et al. (1962), completado posteriormente por Sandage (1969)
(modelo ELS de aqui en adelante). A raiz de nuevas evidencias observacionales,
Searle y Zinn (1978) (modelo SZ) proponen un modelo alternativo. Aunque las
teorias de formacion y evolucién galacticas actuales toman ingredientes de ambos

modelos, es conveniente describir primero cada uno de ellos por separado.

1.3.2.1. El modelo ELS

El modelo ELS esta basado en la existencia de una relacién entre la metalicidad
de una estrella y su cinematica, especialmente con la componente de la velocidad
perpendicular al plano galactico W, su dispersion y la velocidad de rotacién entorno
al centro galactico (a menor metalicidad, W y oy crecen y la velocidad de rotacién
decrece). Ademés, estrellas de baja metalicidad presentan 6rbitas de excentricidad

elevada, y viceversa.

Para poder explicar estas correlaciones en términos de evolucion galactica, Eggen
et al. recurren a un modelo en el que la Galaxia se formé a partir de una gran
nube primigenia pobre en metales, mas o menos esférica y en rotacion. Esta nube,
originariamente en caida libre, aumenta su velocidad de rotacién a medida que se
contrae, y da lugar a las primeras estrellas y cimulos globulares, ambos pobres en
metales. Las explosiones de supernova van enriqueciendo el medio durante el colapso,
de manera que cuando éste finaliza dando lugar a un disco aplanado y soportado

por rotacién, las estrellas que se forman en dicho disco son ricas en metales. La
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excentricidad de las érbitas de las estrellas del halo y los cimulos globulares son

una consecuencia del estado de caida libre de la nube primigenia.

La duracién del colapso segin el modelo ELS deberfa ser muy corta, entre 108 y
10° afios. Este modelo implica una relacién mondtona entre metalicidad y cineméti-
ca. Ademas deberia existir un gradiente de metalicidad con la altura sobre el plano
galactico, ya que mientras que las estrellas menos métalicas se pudieron formar a

cualquier altura, las més jovenes y mas metalicas, se debieron formar cerca del plano.

1.3.2.2. El modelo SZ

El modelos SZ tuvo su origen en el descubrimiento de que la distribucién de
metalicidades del halo es escasamente dependiente del radio galactico. Este hecho
observacional sugirié a Searle (1977) un nuevo escenario, en el cual el halo se formé a
partir de diversos fragmentos con una masa tipica de ~ 10® M, cada uno de ellos
con una evolucién quimica propia, lo cual explicaria la dispersiéon de metalicidades

observadas en el halo y su falta de correlacién con el radio galactocéntrico.

Por su parte el disco se formé a partir del colapso del material de estas es-
tructuras protogalacticas que no llegd a formar estrellas, siguiendo una evolucién
independiente al halo. Ambas estructuras, halo y disco, no alcanzaron el equilibrio

dindmico hasta épocas muy posteriores.

El colapso del halo en el modelo SZ dura del orden de los giga-anios. Este modelo

no implica la existencia de una relacién metalicidad - cinematica.

1.3.2.3. Modelo actual

El modelo actualmente aceptado es basicamente el propuesto por SZ pero con
algunos ingredientes del modelo ELS. Se acepta que las partes mas externas del
halo, donde no se observa gradiente de metalicidad, se formaron durante un periodo
largo de tiempo a partir de acrecion de varios subsistemas que habrian evolucionado
independientemente. Sin embargo, la parte mas interna del halo, la cual muestra
una relacién metalicidad-cinematica (Norris 1996), se podria haber formado en un
proceso de colapso disipativo del gas que no hubiese llegado a formar estrellas, tal

y como describe el modelo ELS. Este mismo colapso habria dado lugar al bulbo.
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La formacion del disco serfa independiente de la del halo (y del bulbo). El disco se
originé a partir de un colapso disipativo de material que se desprendié de las regiones
mas externas del halo por fuerzas de marea o friccién dindmica (Freeman y Bland-
Hawthorn 2002; Freeman 1996). La morfologia actual del disco delgado depende
de la cantidad de procesos de acrecién que se hayan dado durante su formacién o
posteriormente. A su vez, esta cantidad depende del nimero de pequenas galaxias
que podrian existir en el entorno de la Via Lactea susceptibles de ser acretadas.
Pocos eventos de acrecién darian lugar a un disco muy delgado, y al contrario. Otros
procesos como ondas espirales o interaccién con nubes moleculares, contribuirian
también a calentar el disco. Por su parte, el disco grueso se habria formado como
consecuencia de uno o varios eventos de acreciéon ocurridos cuando el disco delgado

se acababa de formar.

Los procesos de acrecién sobre el disco continuan en la actualidad, como se puso
en evidencia con el descubrimiento de la galaxia enana de Sagitario (Ibata et al.
1994) o el més reciente de la galaxia enana de Canis Major (Martin et al. 2004).
Estas galaxias, que estan siendo fragmentadas por las fuerzas de marea de la Galaxia,

han atravesado en varias ocasiones el plano galactico.

A la vista de los modelos de evolucién, cabe esperar pues un halo viejo y rico en
metales, un disco grueso relativamente viejo y no tan pobre en metales y un disco

delgado con un amplio rango de edades y metalicidades.

1.4. Esquema de la presente memoria

La memoria ha sido estructurada en siete capitulos, el primero de ellos la presen-
te introduccién. Tras ésta, el segundo capitulo describe la construccion y principales
propiedades de la muestra de trabajo utilizada. En el siguiente capitulo nos ocupa-
remos de los métodos de determinacion de la temperatura efectiva, necesaria para
construir los diagramas HR tedricos de la muestra. Como resultado derivado del
método propuesto para el calculo de la temperatura, obtendremos también la co-
rreccién bolométrica, asi como una calibraciéon de ambos parametros en funcion del
color (V — K) y la metalicidad. En el capitulo cuarto se presenta el método de
maxima verosimilitud que nos permitira, entre otras cosas, obtener una estimacion
no sesgada de las distancias individuales y, por tanto, de la luminosidad. En él

se describe ademés la modelizacion de la muestra requerida para la aplicacion de
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dicho método. En el quinto capitulo, mediante la aplicacion del método de maxi-
ma verosimilitud, llevaremos a cabo en primer lugar una separacién de las estrellas
de la muestra en diferentes componentes estelares. Seguidamente obtendremos los
parametros del modelo que caracterizan a cada una de ellas. Los valores de la distan-
cia corregidos de sesgos que se derivan a partir de estos parametros seran utilizados
en el capitulo sexto para construir los diagramas HR tedricos de cada componente
y estimar asi su edad. En este capitulo también se analizaran y discutiran los resul-
tados obtenidos referentes a la cinematica y la metalicidad. La memoria finaliza con

las conclusiones del trabajo y proyecciones futuras.
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