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1. Introducciéon

La Via Lactea es la fuente de informacion astronémica con mayor resoluciéon sobre el com-
portamiento interno de una galaxia, por lo que el estudio detallado de la quimica y fisica de
su contenido nos daré valiosa informacion, no solo sobre el origen y evoluciéon de si misma,
sino que también enriquecera nuestro conocimiento sobre las galaxias en general. Sobre su
estructura, se han logrado distinguir cuatro componentes Galacticas (Sparke & Gallagher,
2007)), bien caracterizadas por la cinemética y composicién quimica de su contenido, estas
son: un bulbo o barra de estrellas ubicado en el centro, un disco delgado de gas y estrellas,
un disco grueso de estrellas y un halo estelar. Estas componentes se unen para formar el
cuerpo de la Via Lactea, la cual es clasificada como una Galaxia espiral barrada. Esto por
la geometria del bulbo y por la formaciéon de brazos espirales en el disco delgado. Ya cono-
cidas estas componentes de la Galaxia, es necesario proponer escenarios de formacion que
expliquen el origen de cada una, y de esta forma descifrar la historia de la Via Léctea.

Existen miltiples trabajos enfocados en investigar el origen y evoluciéon de las componentes
de la Via Léctea, estos se basan en estudios de su evoluciéon dinamica o de la evolucion
de sus poblaciones estelares. En el caso de las poblaciones estelares citamos como ejemplo
los resultados de (Haywood et al., [2015)), donde se presenta un estudio que sugiere algunas
restricciones para el escenario de formacién del disco grueso, esto basados en un analisis
de la evolucion quimica de estrellas de la vecindad solar. Por la parte dindmica, y también
de poblaciones estelares, podemos encontrar el modelo de Besanzén Robin et al.| (2003)), el
cual simula el contenido estelar de las componentes de la Via Lactea, teniendo en cuenta la
consistencia dinamica y la evoluciéon de sus estrellas, obteniendo asi un catalogo de estrellas
que se puede comparar con las observaciones.

Con la disponibilidad actual de datos fotométricos de las estrellas (Tycho, 2-Mass, SDSS o
proximamente Gaia), es importante contar con herramientas que nos permitan explotar esta
informacion y asi expandir nuestros conocimientos de como funciona nuestra Galaxia y como
es su naturaleza, llevandonos a descartar o reafirmar hipotesis y conceptos. Los modelos de
la Galaxia pertenecen a este tipo de herramientas, los cuales permiten la caracterizacion de
las propiedades fisicas de las poblaciones estelares (tales como masa, edad, temperatura,
composiciéon quimica, etc) o reproducir la cinematica de las estrellas, o ambas.

Dado el panorama, este proyecto de doctorado se planteé con el objetivo de realizar un
estudio de las poblaciones estelares del disco delgado, disco grueso y halo de la Via Lactea
a partir de su fotometria y, si es necesario, su astrometria, poniendo especial interés en la
historia de su contenido estelar. Si conocemos la formacion estelar en funcion de la edad y
metalicidad, o historia de formacion estelar (HFE), de las componentes Galacticas mencio-
nadas, obtendremos informacién sobre su pasado. Los modelos de sintesis de poblaciones
estelares son un medio a través del cual podemos encontrar informacién sobre los eventos
que dieron procedencia a las poblaciones que vemos hoy. Por ejemplo, si las estrellas de una
poblacion observada tienen aproximadamente la misma edad y metalicidad, esta puede ser
modelada como una poblacion estelar simple (PES), es decir, ajustada por una isdcrona,



por lo que su historia de formacién estelar es dada por las caracteristicas de la is6crona.
Dado el caso en que la poblacion observada no pueda modelarse como una PES, vamos a
suponer que su HFE puede ser aproximada como una serie de brotes instantaneos, o en otras
palabras, como una combinacién de poblaciones estelares simples con diferente aportacion
en numero de estrellas, teniendo en cuenta que al final la suma de todos estos aportes debe
ser igual al numero de estrellas observado.

Una herramienta que permite usar las simulaciones de poblaciones para realizar el analisis
descrito en el parrafo anterior es el método presentado en (Small et al.; [2013)), el cual nos
ayuda a ajustar un conjunto de is6cronas a las observaciones fotométricas, obteniendo asi
la historia de formacion estelar de una poblaciéon dada. En la sub-seccion se presenta
un resumen de los conceptos y formulas usadas en (Small et al., 2013]).

Esta caracterizacion de las componentes Galacticas no solo nos proporcionara informacion
sobre su cronologia, sino que ademas permitira realizar una sintesis de éstas y producir
diagramas color magnitud sintéticos como los de Robin et al.| (2003) pero basados en un
estudio mas detallado de las observaciones fotométricas. Esto sera material esencial en
la construccion de un modelo de Galaxia que nos proveera de simulaciones del contenido
estelar en alguna region de interés, asi que tener a disposicion estos datos sintéticos ofrecen
opciones de trabajo. Por ejemplo, se puede abordar el estudio de la deteccion de galaxias
enanas satélite de la Via Lactea. Esta area de estudio tiene el potencial de dar informacion
sobre diferentes etapas de formacion de la Galaxia, lo que la hace un tema de interés
actual. Asi que se plated extender el proyecto y realizar un estudio adicional sobre deteccion
fotométrica de galaxias enanas. Un ejemplo de este tipo de trabajo se realizo en /Antoja et al.
(2015), donde usan informacion astrométrica para realizar y cuantificar la deteccion. Dado
que su atenciéon se centro en la dindmica de las galaxias satélite, la sintesis de poblaciones
fue fijada en una poblaciéon estelar simple con una edad igual a 12 Gano y metalicidad
Z = 0.0001. Este puede ser un punto que se puede mejorar en este proyecto de doctorado,
realizar un anélisis de deteccién con poblaciones estelares mas complejas.

Las siguientes sub-secciones de esta introduccion (Seccion [1)) se dedicaran a resumir algunos
conceptos de poblaciones estelares y a describir el método de |Small et al.| (2013)). En la sec-
cion [2| dos se presentan los resultados obtenidos hasta ahora y su correspondiente discusion.
Las conclusiones en la seccion (3| se presentan junto con una propuesta de trabajo a futuro.

1.1. Sintesis de poblaciones estelares

Usando trazas evolutivas actualizadas, Charlot & Bruzual | (2016) han realizado simulacio-
nes de poblaciones estelares resueltas. Para ello, dada una edad y metalicidad inicial, se
realiza un muestreo de la funcion inicial de masa (IMF por sus siglas en inglés) de manera
estocastica hasta acumular la masa total requerida. Esta técnica de Montecarlo resulta ser
més adecuada en el tratamiento para sistemas estelares de baja masa, ya que al calcular el
color integrado de, por ejemplo, una poblaciéon estelar simple, no implicaria suponer que se



Table 1. Trazas evolutivas de Charlot & Bruzual | (2016]).

X Y 7 )7 |27

0.5840 0.3560  0.060 3.529  0.55
0.6390 0.3210 0.040 2.353  0.37
0.6680 0.3020 0.030 1.764  0.25
0.6960 0.2840 0.020 1.176  0.07
0.7040 0.2790  0.017 1.000  0.00
0.7130 0.2730  0.014 0.824 -0.08
0.7230 0.2670  0.010 0.588 -0.23
0.7290 0.2630 0.008 0.471 -0.33
0.7350 0.2590  0.006 0.353 -0.45
0.7400 0.2560  0.004 0.235 -0.63
0.7460 0.2520 0.002 0.118 -0.93
0.7490 0.2500  0.001 0.059 -1.23
0.7505 0.2490 0.0005 0.029 -1.53
0.7508 0.2490 0.0002 0.012 -1.93
0.7509 0.2490 0.0001 0.006 -2.23
0.7700 0.2300 0.0000 0.000  -o0

References. —|Chen et al.| (2015)), [Marigo
et al.| (2013))

tiene un numero infinito de estrellas para integrar la IMF Bruzual A. (2010)). Ademas, en
una simulacién de tipo Montecarlo, se pueden observar las fluctuaciones estadisticas de los
muestreos de la IMF que en poblaciones simples de baja masa producirian una dispersion
en los colores integrados, como los de un cumulo globular por ejemplo Bruzual A. (2010).
Una vez la masa de cada estrella esta definida, su evoluciéon es guiada por la interpolacion
en trazas evolutivas teoricas a la edad deseada. Este proceso permite construir un diagrama
HR, que es transformado a un diagrama color-magnitud con el uso de librerias de espectros
estelares, las cuales contienen espectros tedricos y observados. En las Tablas 77 y [2| se pre-
sentan las trabajos de los cuales se obtienen las trazas evolutivas y el conjunto de espectros
estelares del modelo, respectivamente.

Con este trabajo se puede sintetizar cualquier poblacion estelar que necesitemos, ya que se
pueden realizar simulaciones para distintos valores de edad, metalicidad y masa total de la
poblacion, o diferentes tasas de formacion estelar (SFR por sus siglas en inglés) e incluso
realizar cambios en la IMF. Una de las ventajas de esta técnica es que puede distinguir
y marcar las diferentes fases evolutivas estelares, desde estrellas de secuencia principal
hasta enanas blancas, incluidas algunas sub-fases, como por ejemplo pulsos térmicos en las



Tabla 2: Libreria de espectros estelares y su respectiva cobertura en longitud de onda

AA) Tustly! Martins et al.> UV-Blue*> Rauch? Miles® Stelib® Basel 3.17
5.6 - 911 v v v v
911 - 3540.5 v v v v
3540.5 - 7351 v
7351 - 8750 v
8750 - 36000um v

'Lanz & Hubeny| (2003), Lanz & Hubeny| (2007);  ?Martins et al| (2005); 3Rodriguez-
Merino et al.| (2005);  *Rauch! (2003); ®Séanchez-Blazquez et al.| (2006)), Falcon-Barroso
et al| (2011), [Prugniel et al.| (2011);  %Le Borgne et al.| (2003); 7|Westera et al.| (2002).

estrellas de la rama asintotica de las gigantes (AGB por sus siglas en inglés).

1.2. Historia de formacion estelar

Nuestro objetivo es obtener la distribuciéon de la formacion estelar en edad y metalicidad
correspondiente a cada componente Galactica y la herramienta que nos va a permitir realizar
este anélisis ha sido el método presentado enSmall et al.| (2013), con el cual se puede calcular
la historia de formacion estelar de galaxias resueltas. El principio en el que se basa este
calculo es que la historia de formacion estelar de cualquier poblacién de estrellas puede ser
expresada como una combinaciéon lineal de un conjunto de isécronas, donde los coeficientes
de esta combinacion corresponde a la fraccion del numero total de estrellas que aporta cada
isocrona. A continuacion se expone la formulaciéon matematica del método.

Sean A; y Bj, donde 7 = 1,2,...,n, dos conjuntos de n magnitudes observadas en dos
bandas fotométricas diferentes. Ademas, sean A;y; v Biy, @ = 1,2,...,m, dos conjuntos
de m magnitudes tedricas en las mismas dos bandas fotométricas. El indice inferior M
indica que cada valor de magnitud de cada estrella en la is6crona tiene un valor de masa
estelar correspondiente. Luego la distancia entre la j-ésima magnitud observada y la i-ésima
magnitud tedrica es valorada a través de la funcion

1

2mo 4

(A — Ain)”

E (Ay) 207

, (1)

exp

donde o4 = \/ 0% phot T T so- Ahora se define a p;; como la probabilidad de que el dato j



pertenezca a la isdcrona i, este es dado por

pi= g [ B BBl A, B) MM )

donde C'(A, B) es una funcion que se incluye debido a la incompletitud de las observaciones
fotométricas, f(M) es la funcion inicial de masa y C; = | ]\Aj " c(A, B) f(M)dM. El siguiente
paso es introducir la combinacion lineal

m

pi =) apy, (3)

(2

siendo a; los coeficientes de la combinacion lineal que cumplen con la condiciéon de que
m . .

Y. a; =1y que a; > 0. Ambas restricciones nos aseguran que la suma de todos los aportes

de estrellas de cada is6crona dara igual al numero de estrellas ajustadas. Planteado todo

lo anterior, el proposito es encontrar los coeficientes que maximicen la siguiente funcién de

likelihood

In(L) = Z In(p;). (4)

Para maximizar el likelihood y obtener los correspondientes a; se usa el algoritmo genético
de Michalewicz & Janikow | (1991)), el cual tiene la propiedad de realizar la optimizacion
respetando las restricciones impuestas sobre los coeficientes. Dado que estos no tienen uni-
dades, ya que indican una fracciéon de estrellas, lo que obtenemos inicialmente es el aporte
de cada is6crona en funcion de la edad y metalicidad. Por lo que se debe multiplicar los
coeficientes por un escalar que transformaré las fracciones en formacion estelar.

2. Resultados y discusion

2.1. Historia de Formacion estelar de la Vecindad Solar

Tomamos una muestra de datos fotométricos del catalogo del satélite Hipparcos. Esta con-
siste de las magnitudes absolutas My e M; de estrellas con distancias menores a 100 pc
y con magnitudes absolutas menores que My = 7. Para estas dos restricciones tendremos
principalmente estrellas del disco delgado, por lo que el conjunto de isdécronas que se ajus-
taran a las observaciones estaran entre 100 millones y 10000 millones de anos de edad y



metalicidades entre Z = 0.01 y Z = 0.040, acorde con el modelo de Galaxia de Robin et al.
(2003)).

Dado que solo tenemos una muestra completa para un radio de 80 pc y una magnitud
absoluta My = 3.5 (Cignoni et al., 2006), es necesario incluir una funcion C(My, M) =
C(My)C(Mj) en la integral [2| para tener en cuenta este problema de completitud, en este
caso se usara la formula matematica expuesta en Small et al.| (2013)). Si A es una magnitud
absoluta, la funciéon de completitud es dada por

1
T I+exp(A— A,)/AA (5)

C(A)

donde A. es la magnitud hasta donde la muestra se considera completa y AA establece
que tan rapido decae la funcion C(A) cuando las magnitudes estan cerca de A.. Estos dos
parametros cumplen que 1 < A, <6y 0.1 < AA <0.5. Tomaremos A. =5y AA=0.5
para ambas bandas V e I, en la figura [1| se muestra la grafica correspondiente.

Ac=5 — MAA=0.5

1.0 4

0.8

0.6

C(A)

0.4 1

0.2 1

0.0 1

4 - 0 2 a 6 8 10
Figura 1: Funciéon de completitud.

Una vez establecida la muestra, se realizan los calculos de la secciéon para cuatro con-
juntos de isocronas, tres de estos constan de una sola metalicitdad (Z = 0.017, Z = 0.020,
Z = 0.040) y 66 edades, el cuarto posee la combinacion de 5 metalicidades (Z = 0.014,
0.017, 0.020, 0.030, 0.040) y 66 edades. En los cuatro casos las edades van desde 100 millones
de anos hasta 10 mil millones de anos.

Las figuras , y | muestran los graficos correspondientes a los tres ajustes (Z = 0.017,

Z =0.020 y Z = 0.040) realizados a la muestra de Hipparcos. Se puede observar en todos
los casos un maximo local en 3 Gano y un maximo absoluto en 10 Gano. El segundo maximo

6



es el episodio de formacion estelar més viejo, esto es razonable si se tiene en cuenta que
cuando el disco era mas joven era mas activo, pero la diferencia con episodios posteriores
es grande y poco realista.

Las tres historias nos indican que después de 3 Gano la formaciéon estelar ha ido decreciendo
hasta los 100 Gano. También tienen en comin un salto de formacién estelar en 100 millones
de anos, este es muy pronunciado en el ajuste de isécronas con metalicidad Z = 0.040, pero
es dificil criticar este valor si no sabemos la magnitud del error. Pero el hecho que aparezca
en los tres graficos nos sugiere un aumento de formacion estelar reciente.
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Figura 2: Fraccion estelar obtenida a partir del conjunto de isdécronas con metalicidad
Z = 0.017 para la muestra de estrellas de Hipparcos.
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Figura 3: Fraccion estelar obtenida a partir del conjunto de is6écronas con metalicidad
Z = 0.020 para la muestra de estrellas de Hipparcos.;’7
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Figura 4: Fraccion estelar obtenida a partir del conjunto de is6écronas con metalicidad
Z = 0.040 para la muestra de estrellas de Hipparcos.

El resultado para el cuarto conjunto de is6cronas es el expuesto en la figura [5l Se pueden
distinguir varios méximos de fracciéon estelar. En las metalicidades Z = 0.020 y 0.030 se
pueden notar dos episodios de formacién estelar, uno entre 1 y 2 Gano, y otro entre 2.5 y



4 Gano. En el caso Z = 0.040 la distribucion en edad se puede dividir en tres partes, un
pico para las edades mas viejas y dos brotes extendidos para los intervalos (0.1,2.5) Gafio
y (3,8) Gano. De manera similar, las edades con metalicidad Z = 0.014 presentan una

distribucion con tres maximos, pero en este caso los intervalos son (0.1,2), (3,4) v (7, 10)
Gano.
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Figura 5: Fraccion estelar para el conjunto de is6cronas con metalicidad Z = 0.014, 0.017,
0.020, 0.030, 0.040, para la muestra de estrellas de Hipparcos.

A excepcion de Z = 0.017, cada metalicidad presenta una distribucién de edades con una
caracteristica similar, dos actividades de formacion estelar que se encuentran principalmente

en los intervalos (1,2) y (2.5,4) Gano. Esto se puede observar también en la fraccion estelar
marginalizada de la HFE



0.08

0.07 +

0.05 4

0.04 4

0.03 4

0.02 4

wlbi WAL

0.00 T T T T y T T
8 7 6 5 4

10 9 3 2 1 0.1
Age(Gyr)

Stellar Fraction

Figura 6: Fraccion estelar Marginalizada respecto a la edad.

En la figura |z| se muestra una grafica tomada de [Rowell (2013), los autores muestran su
resultado y lo contrastan con el expuesto en Cignoni et al| (2006). En (2013)[f
encontraron (linea negra continua) dos episodios en los intervalos (0.5,5) Gano y (6, 11)
Gartio. De igual forma en |Cignoni et al.| (]2006DE| muestran (linea negra de trazos) una HFE
con dos maximos de formacion estelar, contenidos en los intervalos (2,6) Gano y (10, 12)
Gano. En ambos casos se puede observar una HFE bimodal con un pico de formacién
estelar joven, es aproximadamente un salto que empez6 hace 0.5 Gano. El resultado de esta
tesis para la HFE de la muestra de Hipparcos (ﬁgura@ tiene una distribucion un poco mas
complicada, pero se puede notar que tiene similitudes con los resultados de la figura[7], como
por ejemplo en los intervalos (0.1,1.5) Gano y (2,6) Gano. También presenta un episodio
de formacion estelar alrededor de 10 Ganos como en la HFE de |Cignoni et al| (2006).

Si calculamos la suma acumulativa marginalizada de la figura [6] tendriamos un indicador
de en qué épocas se produjo determinada cantidad de estrellas. La figura |8 nos muestra
la gréfica correspondiente a este calculo y de esta manera podemos observar que la mayor
parte de las estrellas, de la muestra con la que estamos trabajando, se produjeron entre
1 y 5 Gano. En este intervalo se han producido més de la mitad de las estrellas, un 65 %
aproximadamente.

1Con trazas evolutivas de [Bertelli et al. (2008, [2009), para estrellas con masas de 0.15 a 20M en
secuencia principal.

?Dispusieron de un conjunto de trazas evolutivas con metalicidades entre Z=0.001 y Z=0.03 y masas
en los intervalos 0.1 < m < 0.5Mg (Baraffe et al 1997, [1998) y 0.5 < m < 7Mg. (Cariulo et al., [2004;
(Castellani et al., 2003, 1999).
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Figura 7: Historia de formacién estelar calculada en |Cignoni et al. (2006)), linea negra de
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de formacion estelar en unidades de estrellas por ano.
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Figura 8: Fraccion estelar acumulada de la figura |§| respecto a la metalicidad.

Los anteriores resultados deben ser complementados con un respectivo calculo de errores.
Esto se puede realizar con una cadena de Markov que trazara las regiones de confianza y
permitira definir un error o incertidumbre en cada valor de fraccion estelar de los ajustes.
Para este objetivo se dispone del software de uso abierto emcee (Foreman-Mackey et al.
2013), un codigo en lenguaje python que realiza cadenas de Markov - Montecarlo.
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2.2. Modelo de Galaxia

Como se mencion6 en la introduccion, si se dispone de una historia de formaciéon estelar
se puede realizar una sintesis de poblaciones estelares, con lo cual tendriamos un diagrama
color magnitud que se podria utilizar para generar una simulacién del fondo estelar Galac-
tico. En la tesis de maestria Alzate | (2015)) se puede encontrar la descripciéon de un modelo
de Galaxia para disponer de un catalogo fotométrico simulado. En esta sub-seccién solo
presentaremos la sintesis que se obtiene a partir del resultado presentado en la figura [5]
Esto se ilustra en la siguiente figura [J]

201
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0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0 1.2 1.4 1.6 18 2.0 22 2.4
W

Figura 9: Simulacién de la muestra de Hipparcos estudiada en este trabajo. No se incluye
extincién ni errores.

Al realizar un ajuste confiable de los datos tendremos una buena poblacién de entrada
para el modelo de Galaxia. Estar en capacidad de hacer esta simulacién es relevante para
estudios posteriores en este proyecto, como por ejemplo, comparar con otros modelos o
discutir sobre la deteccion de galaxias satélites de la Via Lactea.

2.3. Deteccion de Galaxias Satélite de la Via Lactea

El método de |Small et al| (2013) también puede ser aplicado para un estudio sobre la
deteccion de galaxias enanas. Por un lado, consideramos que una galaxia enana puede ser
aproximada como una poblacién estelar simple, estos seran nuestros datos a estudiar. Por
otro lado, podemos usar las ecuaciones de la seccion ligeramente modificadas para que
solo se compare una is6crona con los datos, y no un conjunto o combinacién lineal de
isécronas.
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En la ecuacion [2] el indice ¢ indica que el calculo se realizara para varias isdcronas, pero
ahora usaremos el indice iy para indicar que el calculo se hara para una sola is6crona. Por
lo que la ecuacién [3] ya no es necesaria y en este caso se usara la siguiente ecuacion para p;

pi=p =g [ B EB)e(A B DI, )

i J M,

de esta forma se puede hacer una exploracién de qué is6cronas aproximan mejor a la ga-
laxia enana simulada, encontrando la is6crona que maximiza la funcién de likelihood de la
ecuacion [4l

Disponemos de un conjunto de isdcronas que pueden ser identificadas de manera tinica con
su edad y su metalicidad, por lo que cada par de estos tiene un tnico valor de 7¢. Entonces
la exploracion de isdécronas se hara con una cadena de Markov - Monte Carlo en el espacio
de parametros (Edad , Metalicidad) y ésta trazara la region que tiene mayor probabilidad
de contener las estrellas de la galaxia enana bajo estudio. A continuacién se reporta un
primer resultado de esta propuesta de trabajo.

Se efectud una simulacién de una poblacion estelar simple de metalicidad Z = 0.017 y edad
igual a 5 Gano, de la cual tomamos solo estrellas con magnitud absoluta My < 5 (ver figura
. Luego se calcul6 una cadena de Markov - Monte Carlo (Foreman-Mackey et al., 2013)
usando estos datos simulados y las ecuaciones [3y [dl Puesto que las edades y metalicidades
de las is6cronas estan en diferentes ordenes de magnitud, hemos asociado ntimeros enteros
a cada valor de edad y metalicidad, esto es Z = (0.0001,0.0002, ...,0.040) = (1, 2,3, ..., 14)
y Age= (0.001 Gano,...,15 Gano) = (2,3,4,...,220), por lo que la cadena de Markov se
realizara en este nuevo espacio de pares enteros. Esto se hace con el objetivo de que sea mas
sencillo calcular la cadena de Marcov y observar mas facilmente los resultados. Entonces el
proceso de calculo del likelihood se resume en los siguientes pasos:

= Se obtiene un par de ntimeros aleatorios, por ejemplo (175.7,2.3). Luego este es re-
dondeado a (176, 2).

= Lo siguiente es buscar los valores de edad y metalicidad correspondientes a este par:
(2,176) = (3.75 Gano, 0.0002).

= Finalmente se identifica la is6crona correspondiente a esta edad y metalicidad para
calcular el valor del likelihood con la ecuacion [3

De esta forma obtenemos la grafica [I1] que nos muestra la distribucién posterior de proba-
bilidad de los parametros (Edad , Metalicidad). La mayor parte de la cadena se encuentra
concentrada al rededor de los valores (Edad , Z)=(181,10.79)~(5 Gano , 0.017), esto se

puede ver en las lineas punteadas verticales que indican los cuartiles de la distribucion.
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Este resultado nos permiti6é recuperar el valor inicial de los parametros de edad y metali-
cidad de los datos simulados, por lo que las cadenas de Markov y el método de Small et
al.| (2013) nos dan las herramientas para realizar un estudio sobre la deteccion de galaxias
enanas. Incluso en caso de no recuperar la is6crona, la cadena de Markov resulta igual de
util por que reduciria el espacio de pardmetros, facilitando la aplicacién de algin programa
de optimizacion, como se hizo en el caso de los ajustes de las figuras 2] 3] [ y [Bl

.

0.6 0.8 10 1.2 14 16
V-1

Figura 10: Simulacién de una poblacién estelar simple de metalicidad Z = 0.017 y edad 5
Gano.
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Figura 11: Grafico de esquina de la cadena de Markov.

Conclusiones

» Se implement6 el método de [Small et al.| (2013)) y se utiliz6 para obtener algunos

resultados preliminares sobre la historia de formacion estelar de la Via Lactea. Para
ello, se uso el algoritmo genético (Michalewicz & Janikow | 1991). Los resultados
obtenidos no son completamente consistentes con la realidad, basta ver la distribucion
de metalicidad de la figura [5| por ejemplo. Por lo que corresponde refinar o corregir
los céalculos y complementar con un analisis de confiabilidad o errores para tener
resultados finales.

En comparacion con otros trabajos (Cignoni et al.; [2006; Rowell, 2013) nuestra HFE
presenta algunas similitudes importantes, pero también se pueden encontrar diferen-
cias que no son despreciables.

Se ha logrado implementar el c6digo emcee para un primer test de deteccion. Es-
te mismo coédigo se implementara en el futuro cercano para calcular intervalos de
confiabilidad de las HFE obtenidas.
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3.1. Trabajo para el futuro

En resumen, este trabajo se puede dividir en dos partes, una consiste en el estudio de las
poblaciones estelares de la Via Lactea y la otra consiste en realizar un anélisis sobre la
deteccion de galaxias satélites de la Galaxia. En principio se ha planteado que el desarrollo
de estos trabajos nos permitira la publicacion de dos articulos. Para cumplir este objetivo
los resultados que se tienen hasta ahora deben ser refinados y complementados con un buen
analisis del error contenido en el calculo de las historias de formaciéon estelar.

Una vez que obtengamos resultados aceptables y realistas sobre las HFE, acompanados con
sus respectivos errores, se podré proceder a la escritura del primer articulo. El contenido de
éste sera exponer la aplicacion del método de |Small et al. (2013) al andlisis de una muestra
de estrellas del catalogo Hipparcos y calcular una HFE para la vecindad solar, incluyendo la
distribucion de edad y metalicidad de la formacion estelar. También se incluird un modelo
de Galaxia para realizar simulaciones del fondo estelar Galactico, con estrellas del halo y
los discos. Esto representaria un modelo de poblaciones estelares de la Via Léctea bien
ajustado a las observaciones.

Finalizado el primer articulo, se tendra una herramienta que podremos utilizar para explo-
rar las posibilidades de deteccion de galaxias satélites con informacion fotométrica. Como
referencia tenemos la investigacion realizada en |Antoja et al. (2015)), solo que en su caso
usan datos astrométricos para analizar la deteccion de galaxias satélite de la Via Léctea.
Si disponemos de un buen modelo de Galaxia y simulaciones de una buena variedad de ga-
laxias enanas, tendremos material para cuantificar la detecciéon de una galaxia y dar algin
diagnostico sobre su deteccion. Esto nos daria material suficiente para la escritura de un
segundo articulo.

Consideramos que en el estado actual del proyecto de grado nos da material para iniciar
la escritura de la tesis doctoral, sin embargo también exige refinar y obtener resultados
formales para una publicacion. Planificamos que para el 4° semestre se obtendran resultados
concretos sobre el estudio de las poblaciones de la Via Lactea y comenzaré con la escritura
de las primeras partes del texto de la tesis y la estructuracion del primer articulo. Se espera
que para el quinto semestre se tenga una versiéon presentable del primer articulo y los
primeros avances sobre la deteccion de galaxias satélites.
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