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Abstract

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

Resumen

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

Introduccion

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

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

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

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

El estudio de la poblaciones estelares de la Via
Lactea y galaxias cercanas es una forma clésica pero
vigente de abordar el problema y durante muchos
anos ha sido la unica base sobre la que descansa-
ban los modelos de formacién de la Galaxia. Esta
ultima aproximacién metodolégica conforma el esquele-
to basico de este articulo, aunque seré oportunista con
la utilizacién de teorias y resultados derivados de otras
formas de abordar esta cuestion, como las citadas ante-
riormente. Es del todo imposible que haga referencia a
las multiples aportaciones que han contribuido de man-
era relevante al estado actual del conocimiento sobre el
origen de la Galaxia, las limitadas paginas y mis propias
limitaciones me lo impiden. Incluso el estado actual del
problema debe ser entendido como mi visién objetiva
del mismo, cualquier otra interpretacién seria errénea.



He estructurado el resto del articulo en tres grandes
apartados: el primero da una breve descripcién de los
principales subsistemas que forman la Galaxia y apun-
ta brevemente las claves observacionales que deberfan
ser integradas en un modelo de formacién; el segundo
discute y selecciona los datos actuales més relevantes
acerca de las piezas fundamentales del rompecabezas
y, por dltimo, en el tercer apartado, se expone el esce-
nario que parece explicar de una forma mé&s amplia y
coherente las observaciones seleccionadas.

Propiedades globales de los
subsistemas galdcticos

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

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

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

una velocidad de rotacién menor (Vioy = 190 km s71),
una metalicidad promedio inferior ([Fe/H] = —0.6) y
una edad comprendida entre 12 y 15 Gafios. La masa
determinada para el disco grueso es de un 5% de la
masa total del disco. Sin embargo no debemos olvidar
que nuestro conocimiento de esta estructura proviene de
una region galdctica préxima al Sol y que debemos ser
cautos cuando extrapolamos estos resultados a toda la
Galaxia. La tnica evidencia de que el disco grueso po-
dria extenderse hasta otras regiones galacticas proviene
del estudio de los cimulos globulares de alta metalici-
dad, [Fe/H] > —1, (Armandroff 1989) que parecen for-
mar un sistema aplanado, mantenido por rotacién, en
la regién interna de la Galaxia.

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

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

La fuente mds importante (y utilizada) de infor-
macién acerca del origen de la Via Lactea es precisa-
mente la componente menos densa del sistema: el ha-
lo galactico. Su masa no sobrepasa el 0.2 % de la
masa total de la Galaxia pero se extiende hasta aprox-
imadamante 100 kpc del centro. Podemos distinguir
dos grupos de objetos en el halo: la componente este-
lar y el sistema de cimulos globulares. Ambos grupos
comparten algunas propiedades pero difieren en otras.
La estructura en densidad parece seguir una ley de po-
tencia para ambos grupos, con un exponente o = —3.5,
pero la distribucién en metalicidad sigue patrones difer-



entes y tiene limites inferiores distintos: [Fe/H] > —2.5
para los cimulos y [Fe/H] > —4 para las estrellas ais-
ladas (Freeman 1996). El histograma de metalicidad de
los cimulos globulares muestra dos picos bien diferen-
ciados centrados alrededor de —0.5 y —1.5. Una sep-
aracion en dos poblaciones gausianas permite compro-
bar que ambos grupos tienen propiedades espaciales y
cineméticas diferentes. Los cimulos de alta metalici-
dad muestran una distribucién achatada, una veloci-
dad media de rotacién de 153 4+ 29 km s~! y una dis-
persién de velocidades a lo largo de la linea de visién
de 0 = 71 £ 11 km s~! tipica de una sistema man-
tenido por rotacién. Como ya comentamos anterior-
mente, estos objetos son asociados al disco grueso (Ma-
jewski 1995). Por el contrario, la poblacién de baja
metalicidad muestra una distribucién mas esférica, una
velocidad de rotacién media nula y una alta dispersién
de velocidades (o = 150 km s~ 1), a la vez que contiene
a los objetos mas viejos de la Galaxia con una edad
centrada alrededor de los 15 Gafios y una dispersion
de 3 Gaifios (sin entrar en discusiones mds detalladas
tomo como edad de la Galaxia el valor de 15 Ganos).
Atendiendo a la estructura de la rama horizontal de los
cimulos pobres en metales, Zinn (1993) propuso la ex-
istencia de dos subgrupos que se han venido en llamar
joven y viejo. Los denominados viejos estan concen-
trados en las regiones internas al radio galactocéntrico
solar, parecen mostrar indicios de un gradiente en met-
alicidad y tienen una velocidad de rotacién prégrada de
~50 km s~'. Por el contrario, los cimulos jévenes no
parecen tener una estructura espacial bien definida y
presentan una velocidad neta retrégrada de ~—46 £ 8
km s~!. La denominacién de jévenes y viejos estd basa-
da en la hipétesis de que el segundo pardmetro que
controla la morfologia de la rama horizontal es la edad
(el primero es la metalicidad) (Lee 1992), sin embar-
go esta interpretacién es contestada por otros autores
(Buonanno et al. 1997) que consideran que la edad no
es el unico segundo pardmetro y que el entorno ambien-
tal del cimulo podria también modificar la apariencia
de la rama horizontal.

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

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

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

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

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

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

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

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

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

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

Antes de entrar a responder algunas de estas cues-
tiones me gustaria esbozar los escenarios extremos
donde nos movemos. Estos van desde un colapso
monolitico de una nube protogaldctica a la acrecién de



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

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

Algunas respuestas

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

que intentan responder a la cuestion bésica del origen
de la Via Léactea.

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

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

La principal objecién tedrica a este escenario ha si-
do planteada recientemente por Wyse (1998) analizan-



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

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

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

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

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

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

Morrison et al. (1990) abundan en este hecho, en-
contrando que alrededor del 80 % de una muestra de
gigantes rojas con metalicidades entre —1.6 < [Fe/H] <
—1 tienen velocidades de rotacién compatibles con las



del disco grueso. El estudio mas completo (2000 estrel-
las) debido a Beers & Sommer—Larsen (1995) requiere
una mencioén especial. Estos autores encuentran la exis-
tencia de estrellas con alta velocidad de rotacién hasta
valores de [Fe/H] = —2.5.

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

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

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

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

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

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

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

El paradigma actual

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

Un halo interno, pobre en metales, mostrando in-
dicios de un gradiente de metalicidad tanto cinematico
como espacial (Norris 1996), junto con un elipsoide de
velocidades anisotrépicamente radial (Sommer—Larsen
et al. 1997), parece haberse formado durante un colap-
so disipativo, probablemente corto en términos de es-
cala de tiempo dindmica. No son descartables algunos
procesos de acrecién después del colapso que hayan de-
jado algun material en el halo interno. El halo externo
parece, por el contrario, mostrar caracteristicas tipicas



de un proceso de formacién originado por acrecién y
encuentro de subsistemas més pequenos. La ausencia
de un gradiente de metalicidad y sus propiedades cin-
emdticas asi lo sugieren. Por otro lado este modelo
jerdrquico (al menos parcial) es perfectamente compat-
ible con los modelos de formacién de galaxias derivados
del escenario MIF (ver Blumenthal et al. 1984 para una
discusién mas amplia) y viene reforzado por algunos re-
sultados observacionales que muestran como un grupo
de galaxias con alto corrimiento al rojo parecen estar
en proceso de acrecién formando un sistema de orden
superior (Pascarelle et al. 1996).

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

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

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

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

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