
rl'vi!'ta Jnf',i{'ana dI: fbita 2i !lO. 3 (1981) :H.il.391

ROTACION DE LAS GALAXIAS

A. Serrano

con~rf'SO
in\"f''''i£:lf'i,',n

361

Instituto de Astronomía
Universidad Nacional Autónoma de México

REStr-IE.'';

Se presentan algunas líneas actuales de investigación en tor-
no al problema de la rotación de las diferentes estructuras que configu-
ran el Universo. Se muestra como la relación entre momento angular y
masa en el Universo puede entenderse como producto de la formación en
equilibrio mecánico de los cuerpos celestes. Respecto a la rotación de
las galaxias se mencionan, a guisa de ejemplo: la posible relación entre
la tasa de formación de estrellas y la densidad de momento angular, el
origen y la persistencia de la estructura espiral y, en galaxias elípti-
cas, el origen no rotacional' de su achatamiento.

ABSTRACf

This paper reviews sorne aspects related to the rotation of
the different structures that make up the Universe. Emphasis i5 given
to those aspects of active current research. It is shown how we can
understand the universal relatien between angülar momentum and rnass as
a consequence of the formation in rnechanical equilibrium of astronomical
bodies. In relat:i.onto the rotation in galaxies, 1 discuss in particu-
lar: the possible relation between the stellar birthrate and the angu-
lar momentum density, the origin and permanence of the spiral structure,
~ld the question of the non-rotational origin of the flatness in ellip-
tical galaxies.



l. Il\TRnrxlCCH)N

La rotación de los cucIlIoS celestes es lID fC'nélTlC'IlO univcrsal-

rrcnte e).tenoiJo. Recordemos que su maní [estación JTlfis cercana. la rota-
ción de los satélites alrededor de los planetas y de éstos alrededor
del Sol, permea las bases mismas de la ciencia model~a (de Pitágoras a
Heraclides, de Copérnico 3 Galileo) y permitió a ~e"ton establecer la
ley de la gravitación. El Universo que hoy conocemos es TInlCho más com-
plejo y rico que el de Copénlico )' ~cwton; saberoos que hay multitud de
estrellas similares al So]. que éstas se agrupan en cúmulos estelares y

en galaxias. que las galaxias se agrupan en c(IJílulos y éstos en hipercG-
mulos. Y todos estos objetos, desde los asteroides hasta los hipCfCÚ-
mulos de galaxias, rotan. Como mostraremos en ~II la rotación de 105

cuerpos astronómicos obedece lma relación. descubierta apcn~s hace 18
años. que nos penmite investigar las condiciones en las cuales se for-
maron los diferentes objetos.

Atmque el análisis de la rotaci6n de las diferentes instancias
que componen el Universo presenta aspectos innumerables y fascinantes,
~ limitaré e~ este artículo a presentar algunos de los aspectos que sc
investigan cn la actualidad en 10 q~ a galaxias se refiere .. En ~III
presento, a los lectores no familiarizados con el tema. las caracterís-
ticas generales de las galaxi3s y de sus dos especies principales: las
galaxias cspirales y las elípticas. En ~IV trataré de dos problemas en
relación a las galaxias espirales: a) la curva de rotación de cstas
galaxias y su importancia en lo que respecta a la relación entre la ta.
sa de formación estelar y la densidad de momento angular, y b) el origen
y persistencia de la estructura espiral. Finalmente en 9V presentaré
la historia del desctIDrimiento de la rotación en galaxias elípticas y el
origen no rotacional de su achatamiento.

JI. RarACIO~ ES EL lJ:'<1\'ERSO

Una gran variedad de objetos ;lstronómicos, desde los asteroi-
des hasta los hipercúmulos de galaxias. rnu('stranIma correlación C'ntre
su momento angular y su masa. Esta relación, \'5.1idapara objetos en un
inten"alo de lTk1.sasde más de 20 órdenes de ffi1gnitud, fue descubierta por



Be (1) 1" - ( - .rascle en ,b.) \'case, Sln ('m~aT!;:o, su "Jescubrimiento" en
l\-e.550n(2) l.

Desde entonces \"arios autores han estudiado la relacIón entre

moIT,ento ~gular y masa en diferentes tipos de objetos (p.ej.: ~lartmann
. , '.,) F' h(4) 'r k .. . (5) (6) '-)) Larsan ; 15 ; a ase y t\lnoshlta ' ; Osernoy ; Krait \ ; Da;.-
\\"cn-Sai el ~:8); ~\'esson(9); Carrasco, Roth y Serrano(IO,11)l. El re-

su1 t~do ha s ido :.:iempre encant rar que el momen!o angul a r total, J, va-

rIa como una potencia de la ~15a:

J cr: )\f-+' (I¡

.::ono: ('litre 1/~ y 1.

Casi tooos estos intentos se refieren a una clase específica
de objetos, por ejemplo; asteroides o estrellas o galaxias. Entre es-
tos int<:rnos d('stacCl el trabajo de Ozerno/n) que encuentra, para ga-
laxias csp:irales, que. el momento angular C'specífico, j = J/}.I , sigue lma
le)' J a ~l2/3, )' L. explica en ténninos de equilibrio mecánico.

Carrasco, Roth y Serrano(10,11) han revisado. a la luz de más

y rrejorcs observaciones, el diagrama original de Bro5che( 1), y demostra-

do que

j • 0_1/6 ~12/l ( 2)

donde p es la densidad media del sistema. En la Fig. 1 S~ muestra cómo

la relación (2) es \'álida tanto para ¡:ada tipo de objetos con densidad
parecida, (oroo, gracias al escalamiento '0-'/6, para todos en conjunto.
Como en el modelo de Ozemoy, la relación (2) puede Jerivarse del ~i;1I

pIe equi 1ibrio mecánico implici to en el Teorema \'i rial:

2E .
Cín

- Egrav
13¡

"ctualmente se cree qu€' 105 ob.ietos chicos se fr'rT'laron a par-

tir de los ob.ietos grandes. Ha~', pues, siempre lD1 e)ileSO de rromento
angular en la "nube" de ]a cual SC' fonna lD1 ob.iE'to dado. La relaC1ón
(~) parecE' indicar, segi'm Carrasco, Roth )' Serrano. que la Identidad
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del nuevo sistema físico se establece en el momento en que el protosis-
tema es capa: de deshacerse de su momento angulJT. Esta idcí1 se con-

trapone a la de que la "nube" originalmente no rota y que su rromcnto
angular se adquiere a través de interacciones de marca (por ejemplo,
para las galaxias espirales en Peebles(121• Gott y Th~1n(13)). Sin
embargo, un análisis de Sha~) ('t al~14) en 1979 de las orientaciones
de las galaxias espirales binarias muestra que la hipótesis de las in-
teracciones de marea como fuente de momento angular es incorrecta, por
lo menos para las galaxias espirales.

,,[
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0>0
~
E
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8

• >O 28 J6 •• 101 11 "
Fig.l Momento angular específico, j, corregido por efectos de densidad,

Q= jpl/6, contra masa, para diversos objetos astronómicos, desde
asteroides hasta hipercÚIDulos de galaxias. La línea que pasa por
los puntos es un ajuste lineal por cuadrados mínimos y tiene pen-
diente 8 = 0.71. Se muestra también una línea de pendiente unita-
ria.



Un aspecto sorprenJcntc oC' la Fig.l es que hay sistemas (>n
donJe la rotación claramente no domina y que sin embargo siguen LUla

1 . '12/3 [ .,. hey .1 ex J .:sto InulCa qu~ ubo 1m cambio de lUla fracción constélnte

del lrorrenta angular para toda la familia. Se (ree que el frenado mag-
nético puede explicar este fenómeno, pero los detalles de esta interac-
ción aún están bajo estudio.

Dcsgrac iadamen te. como mues! Tan Carrasco. Roth y Serrano. no
siempre hay objetl\'idad al .juzgar la relación j contra ~1. \\'esson

l2
,9)

por ejemplo, en ahierta violación a los datos observados y en el afán
de dcscuhri r nuevas leyes cósmicas, insiste en que .i o:}.l. Es claro de
la Fig.l que tal nueva ley de ]a naturaleza no es ni necesaria, ni ver-

dadera.
Quisiera hacer notar que nuestro conocimiento de los procesos

de fonna.ción de los objetos rrostrados en la Fig.l es atm IntIYpobre. En
particuléiT, la formación de estrellas y de galaxias es un área cKtl\'a
de investigación donde la rotación juega un papel importante y donde
Jebemos esperar resultados ftmdamentales en los próximos años.

IIJ. GAlAXJAS

El proceso de nuestra compren~ión de esa bIDIJa difusa de luz
que llama.roos\'ía Láctea es un proceso fascinante (quien se interese
pueJe leer p.ej. el libro de \(ithney(15)); de hecho, provocó el destro-

namiento definitivo del hombre, esto es del sistema solar, corro centro
del Universo. Para acabar 10 que Copérnico hahía empezado. dos .:oncep-
tos tenían que desarrollarse. Primero, que la \'ía Láctea es un univer-
so-isla, semejante a otros universos-isla, como la nebulosa de Andróme-
da o aquellas nubes que redescrubrió r-lagallancs, que se encuentran fue-
ra de nuestro sistema. Pero también había que entender las escalas
fantásticas envueltas en esta discusión: yue el Sol se encuentra a
31O'7Km (= 10 Kpc) del centro de la Vía Láctea, Y que las otras gala-

xias ~e encuentran a distancias típicas 100 veces mayores.
Ya Kant (16) argumentaba en 1755, con una profunda intuición

física, que la forma. achatada dC' la V'Ía Láctea se debía a la rotación,
que el Sol no estaba en el centro del sistema y que nebulosas como
.l.ndrómed.1debían estay fonnadas de estrellas ~. ser, por tanto, si:r.ila-
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res a nuestra Galaxia. ~o fue, sin errbargo, sino hasta el prime'y ter-
cio de este siglo cuando estas lntuIC]OnCS dieron paso a ,ugurrcntos
convincentes y cuantitativos. Shapley(l7) (1918) mostró que el sub,is-

tema galáctico de los cúmulos globulares. que por cierto es esférico y

no aplan~do como el resto de la Galaxia, se encontraba alma gr¿m dis-
tancia del Sol (=10 Kpc) en la dirección de Sagitario. lIubble(18,19)

(1926, 1929) mostró que las galaxias externas se encontraban a distan~
cías mucho 1Tk15 grandes que las dimensiones de la Vía Láctea, eS decir
fuera de nuestro sistema, y que se alejaban dc nosotros 3 "cloeidades
tanto ITl..15 grandes cuanto más lejos estuvieran.

HlIbble dividió a las nebulosas c;..trag;}láxticasen 4 clases:
irregulares (1), elípticas (E), espirales (S) y espirales barradas lSB);
y las arregló en tres secuencias que se intcrsectan (ver Fig.2).

Espiroles Normoles

S8e-

.~\
. !@./-~~--- .

.~ Sb Se

/

So
Elipf~os

.-e-_-@
Ea E3 E7 ~ S80

, S8ba ~

Espirales Borrlldas

Fig.2 Clasificación morfológica de las galaxias de acuerdo a Hnbble.
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Las galaxias elípticas (Fig.3l son muy similares entre sí
excepto por su elipticidad

1 - b/a (4)

donde a y b son los senueJes mayor Y menor respectivamente. Se denotan
por una letra E seguida por un solo dígito igual a 10 £. Así las EO
son galaxias redondas y las galaxias elípticas más aplanadas, con
£ = 0.7. son E 7 .

Las galaxias espirales (Fig.4) combinan un disco, donde apa-
rece un patrón espiral, con un bulbo central parecido a una galaxia
elíptica. Las secuencias S y SB se subdividen en a,b,c de acuerdo al
tamaño relativo del bulbo central y al grado de enrollamiento, de gro-
sor y de coherencia de los brazos espirales (ver Fig.2).

Así pues, desde hace SO años sabemos que las galaxias son la
unidad fundamental en la estructura del Universo, sabernos que son gi-
gantescos conglomerados de estrellas y, en ocasiones,de gas y polvo.

La luz que recibimos de diferentes tipos de galaxias difiere
tanto en la distribución general de la energía (colores) como en las
características detalladas del espectro. Un análisis de estos aspectos
nos pernrite distinguir el tipo de estrellas predominantes en cada ga-
laxia así corno investigar los tiempos en que estas estrellas se forma-
ron.

l~s estudios de evoluci6n estelar nos indican que las estre-
llas tienen tul tiempo de vida finito y que varía fuertemente con la ma-
sa inicial de la estrella. Las estrellas de gran masa (100 veces la
del Sol, digamos) tienen tiempos de vida del orden de algunos millones
de años, son calientes y por tanto azules. Las estrellas como el Sol
viven cerca de 1010 años y estrellas aún más chicas viven más. Estas
estrellas pequeñas son frías y por tanto rojas.

La luz emitida por las galaxias espirales, está dominada por
estrellas azules y masivas. Dado que la edad de las galaxias es del
orden de 10'0 años, tenemos que concluir que el proceso de formación
de estrellas ha tenido lugar en estas galaxias durante mucho tien~o y
continúa hoy en día. En cambio, en las galaxias elípticas la lu: errn-
tida prO\'iene esencialmente de estrellas viejas ,frías y rojas: rarcce
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Fig.3 Galaxias elípticas: a) M87, una galaxia EO.
b) NGC 205, compañera de Andrómeda.
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Fig.4 Galaxias espirales: al MS1, mostrando un vigoroso patrón espiral.
b) NGC 4565, una espiral Sb de canto.



que toda fonnación estelar paró hace 10'0 años. Estas conclusiones se
ven reforzadas por el hecho de que en las galaxias espi rales obsen'¡unos
gas y polvo, materia prima para form.1,restrellas, mientras que en l:¡s
galaxias elípticas no los vcrros. Esto es evidente en las Figs. 3 y .L

Una diferencia más entre galaxias espirales r elípticas es
~ue en las primeras domina un movimiento ordenado de rotación en torno
al (entro, mientras que en las segundas dominan los movimi~ntos al ~zar.
Esto se refleja en la rrUsmamorfología: las galaxias espirales son
sistemas planos mientras qtre las elípticas son aproximadamente esféri-

cas.
Cornoya mencionamos anteriormente, en las galaxias cspirales

se puede obsenrar. además del disco, una componente esferoidal, muy r[¡-
eil de distinguir en las partes centrales, que es el bulbo de la Ga-
laxia. Estos bulbos tienen todas las características de W1agab:xi:¡
elíptica atmque en escala rTlc.1.S pequeña: tienen dispersiones altas de
velocidad e incluso tienen la rrUsmadistribución radial de la luz.
la distribución esferoidal se continúa en las partes exteriores en for-
ma de un halo de estrel las frías y viejas. Los cúmulos globulares,
enjambres esferoidales de. típicamente, un millón de estrellas, tamhlGn
se distribuyen esféricamcnte alrededor del centro.

F~ otras palabras, en las galaxias espirales coexisten Jos
subsistemas: uno viejo y esferoidal (llamado Población 1I) y lD10 jo\"cn
y en fonna de disco (Población 1). Además de las diferencias TTlcnciona-
das hay diferencias importantes de composición química entre las Pobla-
ciones 1 y 11 ya que estas últimas nR~stran muy bajas abundanei~l5 de
los elementos pesados (aquellos con masa atómica mayor o igual al Car-

bono).

IV. ROrACICN EN GALAXIAS ESPIRALES

Comopuede verse en la Tabla 1, la energía dOrrUnante en url.1

galaxia espiral corro la nuestra es la roulCión, La única otra fOlle!;'}
de energía que tiene importancia en la din[unica global de estas ga-
laxias es, naturalmente, la gravitación,
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TABLA I

DENSIDAD DE DIVERSAS FORI'lASDE ENERGIA EN LA
-'VECINDAD SOLA~ (eV cm )

Radiación estelar 1

Movimiento turbulento 1

Radiaci6n de fondo 1

Rayos cósmicos 1

Campo magnético 1

RotaciGn 5000

En nuestra galaxiG no fue sino hasta ]a d0cada de los 20
cuanJo se estableció el carácter de esta rotación: en lUla serie de ar-
tículos entre 1925 r 1928, LindbJad(20) (e.g.,1927) y Oort(2l)

(e.g.) 1928) mostraron, en base a lUl análisis de las velocidades estela-
res en nuestra \"ccindad, que la galaxia rotaba diferencialmente. :\0

era f5cil llegar a e~ta conclusión por la dificultad que representa el
tener varios subsistC~1S, cada lmo con diferentes características de
rotación, coexistiendo en nuestro entorno.

En cuanto a las galaxias externas la situación fue más confu-
sa. Lord Rosse en 1848 descubre que M51 muestra una estructura espiral,
sin duda reminiscente de rotación; Slipher(22) (1914) vió en la inclina-
ción de las líneas espectrales de ~1104 lUla señal más de rotación;
Pease(23) (1916) encontró incluso que la velocidad radial en ~131 (Andró-
meda) al~cnta linealmente con la distancia al centro, i.e.,que parece
rotar como LBl cuerpo rígido. Sin embargo, todas estas señales de rota-
ción se dierC'n ("nun momento histórico en que la concepción de las nebu-
lc~as cspiréllc5 como galaxias externas todavía no tomaba Conna definiti-
\',1. R(>corderoos que hasta 1925- 1930 es cuando s(' establece que las
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las gala.xias son s.istemas estelares simjl~Jrcs a la \'Ía Láctea {ver sIll}.

Es entonces L'U.1Illlo las señales de rot;lci6n pucden reinterrretarse en su
forma actual.

La rotación en galaxias C'spiralcs es tUl campo acti\'o J('

investigación contemporánea. Para ilt~tTar esta investigación, y sin
pretender ser exhaustivo, presentaré 3l{uí Jos facetas de estos trabajos.
Tr3ta:;é prir:-ero la cun'a de rotación de las galaxias y las impl icaciones
que tiene en el espacio de las \o'claridades, así (Oina las inferencias que
pueden sacarse de la L-urva de rotación acerca de la tasa de fonna,ción de
estrellas. Como scgt~do punto trataré el probLema de la persistencia de
la estructura espiral, de su interpretación como lma onda de densidad y

de la necesidad de 1m ffi('canisro permanente de excitación de la on\la.
a) Curvas de rotaclón

Por medio de la espcctroscopía óptica, prin(ip~ln~nte en
líneas de emisión, y de observaciones en la línea de 21 cm en r~Jio, po-
deros conocer la velocidad de rotación, Vrot, coro flU1ción de la distan-
cia galactocéntrica. 1', tanto en nuestra galaxia como en galaxias exter-
nas. En la Fig. 5 se muestran algtmas de estas curvas de rotación.

En general siempre hay lm3 parte central que rota COlOO

lUl cuerpo rígido en donde Vrot aumenta linealmente con r hasta] legar a
lDl m..íxiroo, típicamente entre 200 y 300 km-l. A radios más grandes. le
sigue una región con Vrot ~ constante, i.e., en rotación diferencia].

Uno se espera que si l' es suficientemente grande y casi
toda la masa del sistelTl.3 se encuentra ya al interior de 1', la curva de
rotación debe ser Kcpleriana, Vrot ~ 1'-1/2. Sin embargo. lo que se en-

cuentra es que Vrot decae mucho más lcntarr.cnte con r o incluso se mantie-
ne constante (e.g.,Roberts y Rots(24), Knnnm y Salpeter(2S), Bosma(26)1.
Aparantemente, no hay una sola galaxia en donde se haya observado. a r
grande, una curva Kepleriana de rotación (van der Kruit y Allen(27)).
Esto nos indica o bien que los ITK)vimientosobservados no corresponden a
órbitas circulares, o bien que hay todavía una cantidad de masa ;¡precia-
b1e fuera de las regiones observadas.

La rotación diferencial oc las galaxias fuera oe la región
central contrasta fucrterrcnte con la rotación rígida que muestra un gas
ideal (Bolt:mann(28)). La ra:ón de esta diferencia se enCllentrn cn la
cstIUCtura "microscópica" en el espacio de \'elccidades: en Lm sistema
estelar las colisiones son prácticar.lente nulas)' esto se ITDnifiesta en la
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distribución de velo<.:id.1des estelares, que no es fo1axwelli:ma, sino más
bien elipsoidal (Scb~arzschjld(29)).

300

200

100

O
O 10 R (kpc) 20

Fig.5 Velocidad de rotación como función de la distancia galactocéntri-
ca en Kpc (lKpc=31016 Km),para algunas galaxias espirales.

Para ilustrar este plmto, consideremos lIDa galaxia bidimensio-
nal y lU) sistema de coordenadas polares (r,S) con origen en el centro de
la galaxia. La ftmción de distribución elipsoidal más simple es

hKf = p- exp(-h'U'-k'(\"-V )')n rot • (5)
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donde (U,V) = rT,rB 1 son las velocidades en las direcciones radial
y tangencial respeLtivaJTente. y p es la densidad. Hemos supuesto en
(5) que la velocidad radial promedio es (ero, que el elipsoide de velo.
ciclarles tiene ejes principales en las direcciones radial y tangencial,
}' que el sistema es independiente del tiempo y axialrrente simétrico, de
tal fonna que \'l('t, P, h , k son fLmciones de r. Como las aceleraciones

Ü. i' están dadas por

\'2
Ü = r

y

lJV
r

(6)

donde ~ es $'1 potencial gravitacional, la ecuación de Bol tZm<U1Il, IlflDt=O,

se reduce a

o ( 7)

Si usamos (S) y (7) )' di\'idinos entre -f, obtenemos tm polinomio cúbico
en U }' \' con coeficientes que dependen sólo de r, cada uno de los cuales
debe anularse. Del coeficiente de U\'2 se obtiene

2 (k' h2)
r

mientras que del coeficiente de VV,

(8 )

d(k2Vrot)
dr

k2Vrot
r

(9)

ElIminando dk2/dr de (8) v (91. se tiene que

___ ~(r Vrot)

2 Vrot dr
( 10)

Por otro lado, de la definición (5) puede verse que las dis-
persiones de \'elocidad, o; y al ' en las direcciones radial y tan-
gencial, son lOv£'rsarrcnte proporcionales a h2 y k2 respcctivélJ1"ente. De
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este modo, se puede reescribir (10) como

(11 )

donde A Y B, conocidas como las constantes de Doyt, están definidas por

A rdil
2: dr

y

B
1 d(r2¡¡)
2r a-r--

siendo
¡¡ Vrot

r

r 12)

( 13)

(14 )

Nótese que B es proporcional al gra-
B< O si n disminuye con r ffi.1.S lenta-
es la vorticidad en tUl sistema que rota

la velocidad angular de rotación.
diente de mon~ntoangular, y que

-2r.cnte que r ; A, por otro lado.
con velocidad angular ¡¡(r).

La Ec. (11) fue obtenida por vez prinera por Lindblad(20) (1927)
al analizar pequeñas perturbaciones de órbitas circulares, en cuyo caso
es válida para cualquier flmción de distribución. Oort(21) (1928) deri-
vó la El'. (11) J en forma similar a la presentada aquí, a partir de la
ftIDCión de distribución elipsoidal más general en tres dimensiones.

En ] a El'. (11) puede verse claramente que si la galaxia rota rí-
gidamcnte a cierta r, A(r) = O, las dispersiones de velocidad en las di-
recciones radial y tangencial J serán iguales en esa r. Comoen general
A> O, la dispersión radial será la mayor, COTOO de hecho se observa en
nuestra n,:,c:ind.1d.

En ]a Fig.5 se distinguen, sobrepuestas a las características
descritas anteriorJrcnte, variaciones ondulatorias en ]a cun'a de rota-
ción. Durante mucho tiempo se consideraron estas !1jorobast! como erro-
res observacionalcs, no obstante la insistencia de Pishmish(30) (1965)

en que eran \'ari3Ciones reales. lio)' en dla podemos asegurar que la
amplitud de las ondas es mucho maJor que el error observacional.

\'arias expl icaciones se han propuesto para las "jorobas" de
las cun'as de rotación. Pishmish(31) (1975) afi:nna que se deben a efec-
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tos de rrezcla de diferentes poblaciones, mientras que Yuan(32} (19(¡9)
ase&ura que representan ITX)yimientosno circulares asociado~ (] 1<.1 e~trLJ"':-
tura espiral. Sin embargo, Humphreys(33) (1976) encuentra que la teoría
de ondas de densidad de la estructura ['srira1, que Yuan usa, impliG!
des\'iaciones de la Yelocidad ci rcular )llenares, por Ln1 factor de dos, que
las obsen'adas en el brazo espiral de Perseo en nuestra galaxia,

Carrasco, Serrano y Roth(34) (1980, de aquí en adelante CSR),

desde una perspectiva diferente, señalan que a partir de la curva de ro-
tación \'rot (1') se puede encontrar, por diferenciación ntnnérica, la cuy-

ya de yon icidad A(r) I yéase 1a Cc, ( 1211; regiones en donde \'rot aunenta
linealrente con r se traducirán en ceros de :\(1'), De esta fOnTIa. la re-
gión creciente de las "jorobas" en la curya de rotación corresponde <J

lugares donde la vorticidad baja brQ~camcnte.
Analizando así las cun'as de rotación de nuestra galax1;¡ y de

algunas galaxias cercanas, CSRhan mostrado que los minirnos de A(r) co-
rresponden a máximos tanto en la curva de tasa de formación estelar co-
IOCl en la de densidad de gas interestelar como flmción de distancia ga.
léictocéntrica, Esto es, ah) donde existe rotación diferencial, SE' for-
man pocas estrellas, mientras que donde el gas rota rígidamente, b for-
maci6n estelar aumenta. ~ótese que para una nube de un tamaño dado, t,
el IOOfílCntoangular de espín de la nube es justamente t2A. De esta forma,
parece que sólo nubes con poco momento angular pueden colapsarse y for-
mar estrellas. ~~s específicamPnte, CSRmuestran que, para explicar
las curvas obsen'adas, la tasa de formación de estrellas debe variar
como A(r)-l.

Esta relación permite entender las diferencias sustanciales
entre el grupo de las galaxias elípticasy el de las espirales tanto en lo
que se refiere a la tasa de formación estelar inicial, mucho mayor en
las elípticas, coJ'oc)en lo concerniente al momento angular, mucho mayor
en las espirales,

Finalmente, CSRseñalan que las estrellas jóvenes, por haber
nacido en una región con A:: O, deben tener, de acuerdo a la Ec. (11) ,
cr- igual a De' y esto es justamente 10 que se obsen'a (\-er p.ej .• ~Ii-
halas(35)), :\ueyas obsen'acione5 son necesarias para confinnar la rela-
ción entre tasa de fonnación dE-estrellas y momento angular. Esta rela
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ción remitirá constnlir, por otro lado, modc1os de fonación ~. evolu-
ción de galaxias que puedan confrontarse con las observaciones.
b) Estructura espiral.

~1;]5 del bOt el" las galaxias brillantes muestran lma ('o::tnlctu-

ra csri ral como su caracterlst iea roorfológica más notable (de \'aucou-
lC'ufs(V))). Como hemos visto en ~Irl. el tipo de cstnlCtura espiral

(i.C'.,gr;IJo de cnrollamiC'nto, dc grosor y de coherencia) está fuertemen-

te relacionado con otras propiC'~ldes de la galaxia como son la prowincn-
da de' ...•u región nuclear}' el contenido de gas y de estrellas jóvenes.

En lID principio se pensó en brazos materiales que contenían
siempre a las mismas estrellas y nubes de gas. Sin embargo, casi todas
13s galaxias rotan difcrcncialmente fllera de la región central y ('<;to
implica que después de unas cuantas tcvoluci')ncs ("'-108 años cada una)
el patrón espiral se enrollaría. Este dilema puede resolversC' si se
considera a los brazos espirales como ondas de densidad que son mante-
niJas por auto9,ravitaci6n.

RC'rtil Lindblad dC's3rrolló el concepto de ondas de densidad
"lrededor de 1940 (véase Lindblad(37)). 5in embargo, su énfasis era ci-
nemática, i.c.,un conjlmto de órbitas individuales, y no pudo tratar
cuantitativ<Hr~nte los efectos gravitacionales colectivos en gran escala .
.'lucho de su trabajo precedió a la física de plasmas, cuyas técnicas dic-
ron nuevos ímpetus a las teorías de onda de densidad, que revivieron con
los trahajos de Lin y sus colaboradores a partir de 1964 (e.g.,Lin y
Shu(38)).

Bajo un potencial gravitacional, 4l, axialmente simétrico e in-
dependiente del tiempo, el momento angular j y la energía

1 . 2
- 1_ + Hr.)2 r.2 J

J
(15 )

son constantes uel movimiento para órbitas circulares rj = constante, de-
terminadas por la condición de balance centrífugo

( 16)

Para una cierta j, la energía E tiene además su valor mínimo justamente
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Lindblad demostró, siguiendo el tratamientoqueMaxv,ell había
desarrollado para los anillos de Saturno, que para órbitas cercanas a
una órbita circular,

r rj a cos (d)
y

e e nj
nj a «t),- t --- seno < r,

J
donde

a' 2(E-E:i )1<'

nj j Ir j ,
y K es la frecuencia epicíclica dada por

(17 )

(18)

( 19)

3,'.' ".""'- + _0 _, (r,)
r.1.¡ ar2 )
J

- 4B(A-B). (20)

Las Ecs. (17) nos muestran que la órbita perturbada será un
epiciclo, es decir, una elipse en el sistema que rota en una órbita cir-
cular con velocidad angular nj (ver Fig.6).

<Ir)

"

Fig.6 Orbita circular perturbada. El movimiento es un epiciclo, i.e.,
una ellpse, recorrida con frecuencia ~, en un slstema que se mue-
ve con velocidad angular n (rj)'
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Lindblnd se ¿ió cuenta de que 13 cantidad

~ - K/2 ( 21)

es aproximlJmnente constante en una reglon grande de la galaxia (Fig.7).
Si usamos role::constante en (17) poderoos demostrar que en lID marco de re-
ferencia con origen en el centro de la galaxia y rotando con velocidad
angular De. las órbitas perturbadas son aproximadamente elipses. Combi-
nando apropiadamente estas órbitas podemos construir cualquier configu-
ración bisimétrica (ver Fig.8), i.e.,una onda de densidad que rota rígi-
u.lmcnt.c con velocidad angular neo Estas ondas son cincITk1ticas en la me-
dida en que no incoJTloran los efectos de autogravitación que el aumento
local de densidad implica.

Para lograr ondas dinámicas hay que resolver simultáneamente
la ecuación de Bo1tzrrmm y la ('calción de Poisson. Partaroos de un esta-
do estaclonario y axialmenl:e simétrico, descrito por lUla función de dis-
tribución fo y LUla hami1toni<ma He. La evolución del sistema está dada
por la ecuación de Bo1tzmann

Ufo

Ot
dfo +

dt
o (22)

donde [ J es el paréntesis de Poisson. Si perturbamos la función de
distribución a fo+ f, y la hamiltoniana a ffa+V, y usamos (22), la ecua-
ción de Boltzmann 1inealizada para el sistema perturbado será

- +
dt

+ [f ,V]
o o (23)

mientras que ].1 ecuación de Poisson indica que

4TI G f f 1 d ~ , (24)

donde dlJ es 1m elemento de vo1wnen en el espacio de velocidades. El pro-
hlema es entonces determinar bajo qué condiciones existe una onda

V exp~ [ X (r) + wt - me J , (25)
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Fig.7 Velocidad angular n y ni ~/2 donde K es la frecuencia epicíclica.
Nótese gue en una región extendida de la galaxia, n- ~/2 es aproxi-
madamente con5tante.

, ' , ! ! ,

Fig.8 Onca espiral cinemática, formada con órbitas elípticas tangentes
(adaptado de Cruz-GonzáJez(39)).
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que rota rígid.'UTIC'ntc con la frecuencia

w
m (26)

dunde m es el n(mero de brazos espirales, y que es solución simultánea
de (23) y (24).

El patrón espiral está descrito por los mínimos de Vacada
T, i.c.,por

1 n= -X (r) + R t - -m e 2 (27)

y por Oc -+ 11; está por tanto determinado por X. M~s aún, X detcnnina el
nÚlícro de onda

K=2x dr

y por tanto la longitud de onda radial

2n/Re (K).

(28)

(29)

Si A>O la onda rota en el sentido en que se desarrolla la espiral ("diri-
ge"), mientras que si A < O rota en el sentido de enTollamiento ("sigue"),
que es justmlcntc lo que se observa.

Para resolver las ecuaciones (23) y (24) Lin y sus colaborado-
res (Lin y Shu(38), Lin(40), Shu(41)) utilizan el método lI'KB para encon-
trar ondas neutras. Im(w) = O, para espirales muy cerradas (A«r). En
esta aproximación se obtiene como solución lll1a relaci6n entre A y la fre-
cuencia local relativa de la onda

v = m(R- Re)/ K. (30)

En la fig. 9 se JTRlestra esta relación de dispersión, A(v), pa-
1'.1 nuestra gala.xia. Lin et al~42) obtienen a partir de esta relación,
la estructura espir[ll de la Vía Láctea. Para encontrar la ampl itud de

13 onda, se tienen que resolver (23) )" (24) en el siguiente orden en
'/r (Shu(43)).

Kalnajs(44,4S,46) en fonna independiente, trata el rroblC'IT'~:.
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de onJas de densidad p,1ra casos más generales. Como l<lS órhi tas son do-
hlcmente pcrj'ídicas, utilizo variables de acción, con lo cual la galaxia
rueue JC'scri.~irse como lUl3 colección infinita de osciladorcs 3nTÓnicos.
~élln<ljs demuestra que para encontrar la solución de las ecuaciones ~:3J

y (~~1 sólo hay que resol\'er lUla ecuación In!E'&nil de la forma:

131 )

donue R es un orereldor integral inhomogénco y lineal, \'(w) es la trans-
fonnada Je Fourier de V, )' P(w.l Jepende de las condiciones iniciales
(de equilibrio). La solución de la ecuación (31) da tUl conjlffito discre-
to de modos en crecimiento con Im(w) < O. Si se aisla el modo de creci-
miento más rápido, se obtiene una espiral mucho más ahierta que las de
Lin. E;¡ este tratamiento la amplitud de la onda se encuentr~! simultá-

neamente al resolver la pcuación intcgral.
A pesar de que no se eA~]icaba el origen de las ondas, sino

solamente ~U~ su persistencia era posible, el clima era de optimismo a
fInes de los 60. Toornre(47) (1969) sin embargo, demostró que las ondas
de densidad de Lin tienen una velocidad de grupo diferente de cero. La
densidad de acción de la onda se transporta radialmente hacia adentro
a =10 Km-l. Así la onda de densidad desapar~ce después de 109 años
¡que es solamente ~ 1/20 de la edad de la galaxia~ Se necesita pues un

mecanismo permanente de excitación de las ondas.

Los procesos que se han propuesto para ello son~ perturbacio-
nes de maTea por galaxias vecinas (Toomre(47,48), Toomre y Toomre(49)),

lUla harra central (e.g., Feldman y Lin(SO)), inestabil idad gravitacional
10cal ILin151,52) J. transferencia de roomento angular (Lynden-&ll y
Kalnais(53), f.'alnais(54)), ine~tabilidad de dos corrientes, análoga a la
de 10~ rlasmas Cl'1~roChnick v Sucko)551; ~larochnick(5Ó) et al. ,Kato

I5
°))

"dd 'd ,'¡ ," 1'-1 ,i>B)-\ 159)\' ~K+l\"l el f>ruptlVR el nlle eo gn:nctlco-",,)artslDnlan .' 11)

OortlÓQ'!, van der Kruit1ó1) j,

P~ra mayores detalles puede consult8r~e el artículo de revi-
~;ón d(' Wielenl(2). Aquí quisiera esbozar solamente el drgumento de
L'T1den-BeII y Kalna.is. ~1 lffi2 galaxia espiral obedece lma especie de
"~a. Le~ de la 1ernxhnámica" , tenderá l~r ~u evolución a aumentar su
l~!"ergía en lTlO\'imlentos rdeatorios. Si Id ,'nergía '(Ital ('<.: constante.
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(>sto ruC'de sucC'deT .sólo a tTtlvés de disminuir 1.1 energía rotacional; 10
que ¡] su ve::. se logra sí hay transporte de momt'nto angular hacia afuera
dc la g::I!a.xia. L)l1den.Rell y Kalnajs proponen que la inter:1cción de las
estrellas con la onda espiral en las resonancias pueden producir este
('[ecto de transporte de momento angular. Fncuentran además, que esto
sucede sólo si la onda espiral rota en el sentido de enTollamiento, que
es justamente lo que se observa.

o
o 0.5 Ivl 1.0

Fig.9 Relación de dispersión A(V) para ondas de densidad ~n la aproxi-
mación espiral muy cerrada (Lín y Shu). A. es una unidad local
dada por ,,* = 4Tr2GO/¡(2 donde cr es la densidad superficial y j( la
frecuencia epicíclica; V está"dada por la ecuación (30).
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\'. RafAClOt' 10.\ GALAXIAS ELIPTICAS

Justo después de tratar la ley de la gravitación, ~C'h.ton(b3)

discute en el libro JI 1 de los Principia cómo debemos esperar que la ro-
tación de la Tierra tenga como efecto hacerla ligeramente oblata. ~ehlon
argumenta que si perforamos dos canales de la superficie al centro de la
Tierra, uno en el polo y otro en el ecuador, con longitudes ~ Y ~ res-
pectivamente, y 105 llenamos de agua; entonces la homogeneidad Y una
condición de equilibrio implican que las dos columnas pesan 10 mismo,
esto es

1-ag (l-e)2 ec
1
"2 b g polo

( 32)

donde ~ es la razón de las aceleraciones centrífuga y gravitacional en
la superficie. Pero es fácil demostrar, y Newton lo había hecho, que
para un cuerpo ligeramente oblato,

(33)

donde ( es la elipticidad (ver Ec.4). Así pues de las Ecs. (32) Y (33)

(
5
"4 '

(34)

Como ~ewton sabía ~. pudo entonces estimar la elipticidad de la Tierra.
Como es bien sabido es hasta 1738 cuando Mapertuis y Clairaut detenninJ-
ron a partir de medidas geodésicas que, en efecto, la Tierra estaba
achatada por los polos.

Con el mismo truco de los canales, Mc Laurin(64) demostró en
1762 que para líquidos rotantes en equilibrio de forma esferoidal

, 1/'(l-e) 2(3-2e')arcsen(e),
e-

donde e es la excentricidad
e = I 1 - (eje chico/eje grande) J 1/'

(l-e')
6 ----o' (35)

(36)
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En 183.\ Jacobi (65) delOOstró que si e> 0.81 hay otra familia

de elipsoides, esta vez triaxialcs, que pueden rotar en equilibrio. Pa-
ra una cierta e, el el ipsoidc de .Jacobi rota más lento que el correspon-
diente de ~lc Laurin. Esto se muestra en la Fig.lO .

.4

.3

.2

.1

o
O .2 .4 .6

Me Laurin

.8 e 1.0
Fig.10 Velocidad angular de rotación n, en unidades de TIGp, como fun-

ción de la elipticidad e, para los elipsoides de McLaurin y de
Jacobi.

El problema de la figuras Tatantes en equilibrio es relevante
para estudiar la rotación de bs g.:Jlaxias

razonamiento inverso al de ~c~ton podemos
cas, es que necesariamente están rotando.

elípticas ya que aplicando lm

concluir que si no son esféri-
Naturalmente las condiciones

51 ::: canst y p = const. impl ici tas en el estudio de los el ipsoidcs de
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,\le Laurin }' de Jacobi, no SE' ct..rrr.plen en los sistemas estelares. Sin
~mhargo se h:m hecho E'studios más detallados, con resultados similares,
que relajan las condiciones de homogeneidad (p.ej. Aikawa(66), Hurley y
Roberts(67)) y de rotación rígida (Stoeckly(68), Bodenhei...,r y Ostri-
k (69)) E (l' .'er . stas I tuoos autores en partIcular, muestran que, a grandes
rasgos, el comporta:niento de secuencias politrópicas en rotación dife-
rencial es esenci31rr:ente el misro que en el caso 11 = const .• p const.,

d. . '.' d ( - ~., Ch d . (701escrIto con anterl0Tlu3 vease tauulcn an rasekhar y LcboVltz ).
~.:odelos de la estructura y de la formación de galaxias elípti-

cas se contnlyeron, pues, bajo la suposición de que la elipticidad es
causada por rotación (King(71), Prendergast y Torr<>r(7Z), \(ilson(73),
Gott(7~.7S), ulTson(76)). DesgraciacL"1JTlente, era difícil comparar estos

noJelos din~1ricamcnte, con las observaciones: la curva de rotación en
una galaxia elíptica debe obtenerse a partir de líneas de absorción, lo
que dificulta not3blemente la tarea.

En 1975, sin el:-bargo,Bertola y Capaccioli (77) miden la curva
de rotación de un~ gal~xia elíptica, ~GC ~697, más allá del plmto de ve.
locidad máxiw3. Sorpresivamente, 13 velocidad rredida indicaba que la
rotación no es suficiente cor.úpara ca~~ar el achatamiento observado.
Esta inconsistencia dinámica qt~dó confirmada cuando en 1977 IJling-
worth(78) pl~licó CUf\'asde rotación de 13 galaxias elípticas más, mos-
tranJo, todas ellas, velocidalles dE' rotación muy pequefl3s. \'éase tamh.ién

(79) .
Schechter y Gunn (1~:¡i9).

A partir de entonces se ha desarrollado un gran esfuer:o teó-
rico para conce-bir ;r.ec:misrrosno rotacionales de ac:h3~amiento. BirH'.e\í

3C)
(1973), por E'jer.'P10, a:131iza los efectos geométricos y de müsotropía en
la distribución de vclocidades. rvrr~1Tldoel prirr:ermomento de la ecua-
ción de 8altz¡¡"ml,l"handrasekhar(81) (1964) pmeba que

( 31)

(Teorema \'1ria1 Tensorial). En (37),

T ..
1J

JQ{\"i> {\' .) úV
J

(38)
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l( . - J PX.~ dV ( 39)1) ~ Xj
y

Dij J P < (V. -(V,»)(V. -<V,»))dV ( 40)
1 1 ) )

representan tensores de energía cinética, gr3vitacional (bajo lID poten-
cial ~), e interna.

Por otro lado,

l..
1) JpX,X.dV

1 )
(41 )

es lma especie de tensor de inercia.
Para lUl marco de referencia en el cual la fonna del sistema

rota con velocidad angular w alrededor del eje z, es fácil probar que

donde

61

!~
2 dt2

w2 [ á~

> 0-

o
-61
O ~ ] ( 42)

Es conveniente dividir a D
ij

, el tensor de energía en movi-
mientos aleatorios, en

D. ,
1)

Po ..• O
1.) i j (43)

P = 1/3 (traza O) es la presión, y ñ.. representa la energía
1)

debida a anisotropía en la distribución de velocidades. Usando las
ecuaciones (37), (42) Y (43) para el caso de un elipsoide, Binney de-
muestra que la razón de la velocidad de rotación, Vrot, a la dispersión,
o. está dada por

donde

Vrot
o

! _1+3/203 3 '-'/2... - 1 - -2 Q,
3 1 - ex

Dij

1'11 +T22+T33

(44 )

(45)
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es la tmisotropí.:l en u;-tidades de energía rotacional, y -').es Wl factor que
depe;j:.J(' de l~ Ta:ón de los ej('~, pf'ro que ('5 independiente del perfil

radial de densidad. Una galaxia oblata tendrá Cl más grande y por tanto
\'rot Jn.15grande que tID<l galaxia prolata. Un sistema triaxial se com-
porta de forma intennedia. Esto se ilustra en la Fig. 11. Otra fonna
dE' reducir Vrot/a, a tma (. dada, es aumentar la anisotroría, i.e .• tomar
Q; • O.

1.2

0.8

Fig.l1 Razón de velocidad de rotación, \'rot, a la dispersión de veloci-
dades, a, como función de la elipticidad en galaxias elípticas.
Las cruces son puntooS observados y las líneas son modelos descri-
tos por la Ec. (44).(Adaptado de Capaccioli (82)).
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Es daTO de la Fig.l1 que lD1 ITXJdelo ordato isotnípir(" ('1 más
natur:~] intuiti\arnenh', no es compatih](' con las obsen;lcioncs. E~ ne.
cC'sélrio acC'ptar o hien que 13s gnlaxias elípticas n~ .;,onohlatas, '1 hjpn

YUC' la distribución de \'elociJades es marcadamente anisotrópil'a.

Fn cuanto a la primera posIbIlidad, galaxias triaxlalcs o ¡Jl-
cllL<;o prolatas, ":i...:hharzschild(83) ha demostrado que son configuraciones
C'stables por 1011 años. El estudio de las órbitas individuales indka

la presencia de una tercera integral de lTX:>vimiento, que debe añadi rse a
la energía)' al momento angular (para la ~a. integra], véase,e.g., Serra-
no{S4)). friaxialidad en las galaxias elípticas puede también explicar,
por otro lado, la rotación obsC'lyada de sucesi\'as isofotas (p.ej .•
j\illiams y Sch~arzschild(8S), Strom y Strom(86) así como la correlación

('ntre máXilOCl achatam.iento y má.ximarotación de isofotas (Benacchio y
Galleta (87) J.

En cuanto a la anisotropÍ3 en las velocidades, BinneyC(9) argu-
ye que ésta viene desde la fonmción de las galaxias, eliminando así la
posibi 1idad de 11113 configuración inicial de alto momento angular >. tma
fomación con disipación. Sin embargo, Sanders y van Albada(88) demues-
tran que la dispersión resonante de estrellas en lllla galaxia triaxial
tiene el efecto de producir una distribución anisotrópica de velocidades.
Esta pues, no refleja las condiciones iniciales.

Para terminar hay que mencionar que ni la triaxialidad ni la
anisotropía son aspectos bien entendidos o resueltos y que se investiga
activamente en la actualidad para lograr una mejor comprensión de estos
problemas.
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