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RESUMEN

Se presentan algunas lineas actuales de investigacidn en tor-
no al problema de la rotacidn de las diferentes estructuras gue configu-
ran el Universo. Se muestra como la relacidn entre momento angular y
masa en el Universo puede entenderse como producto de la formacidn en
equilibrio mecinico de los cuerpos celestes. Respecto a la rotacidn de
las galaxias se mencionan, a guisa de ejemplo: la posible relacidn entre
1a tasa de formacidn de estrellas y la densidad de momento angular, el
origen y la persistencia de la estructura espiral y, en galaxias elipti-
cas, el origen no rotacional de su achatamiento.

ABSTRACT

This paper reviews some aspects related to the rotation of
the different structures that make up the Universe. Emphasis is given
to those aspects of active current research. It is shown how we can
understand the Universal relation between angular momentum and mass as
a conseguence of the formation in mechanical equilibrium of astronomical
bodies. In relation to the rotation in galaxies, I 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,
and the guestion of the non-rotational origin of the flatness in ellip-
tical galaxies.
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[. INTRODUCCION

La rotacién de los cuerpos celestes es un fendmeno universal-
mente extendido. Recordemos que su manifestacidn mds cercana, la rota-
cién de los satélites alrededor de los planetas y de éstos alrededor
del Sol, permea las bases mismas de la ciencia moderna (de Pitdgoras a
Heraclides, de Copérnico a Galileo) y permitid a Newton establecer la
ley de la gravitacién. E1 Universo que hoy conocemos es mucho mas com-
plejo y rico que el de Copérnico y Newton; sabemos que hay multitud de
estrellas similares al Sol, que éstas se agrupan en c(mulos estelares y
en galaxias, que las galaxias se agrupan en clmulos y &stos en hiperct-
mulos. Y todos estos objetos, desde los asteroides hasta los hiperci-
mulos de galaxias, rotan. Como mostraremos en §II la rotacidn de los
cuerpos astrondmicos obedece una relacibn, descubierta apenas hace 18
afios, que nos permite investigar las condiciones en las cuales se for-
maron los diferentes objetos.

Aunque el andlisis de la rotacidn de las diferentes instancias
que componen el Universo presenta aspectos innumerables y fascinantes,
me limitaré en este articulo a presentar algunos de los aspectos que se
investigan en la actualidad en lo que a galaxias se refiere. En §III
presento, a los lectores no familiarizados con el tema, las caracteris-
ticas generales de las galaxias y de sus dos especies principales: las
galaxias espirales y las elipticas. En §1V-trataré de dos problemas en
relacidn a las galaxias espirales: a) la curva de rotacidn de estas
galaxias y su importancia en lo que respecta a la relaci6n entre la ta-
sa de formacidn estelar y la densidad de momento angular, y b) el origen
y persistencia de la estructura espiral. Finalmente en §V presentaré
la historia del descubrimiento de la rotacidn en galaxias elipticas y el

origen no rotacional de su achatamiento.

ITI. ROTACION EN EL UNIVERSO

Una gran variedad de objetos astrondmicos, desde los asteroi-
des hasta los hiperctimulos de galaxias, muestran una correlacifén entre
su momento angular y su masa. Esta relacidn, vilida para objetos en un

intervalo de masas de mids de 20 drdenes de magnitud, fue descubierta por
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Brosche(]]
(2)

en 1963 (véase, sin emhargo, su ''descubrimiento' en
Wesson ).

Desde entonces varios autores han estudiado la relacidn entre
momento angular y masa en diferentes tipos de objetos (p.ej.: Hartmann

y Larson’j]; Fjsh(4); Takase y Kinoshita(SJ; Osernov(b); Kraftiﬂ]; Dai-

. : (8 , )
Wen-Sai et al. ); hesson(gj; Carrasco, Roth y Serrano(‘0’11)1. El re-
sultado ha sido siempre encontrar que el momento angular total, J, va-
ria como una potencia de la masa:
+
Joe M (1)

con a entre 1/2 vy 1.

Casi todos estos intentos se refieren a una clase especifica
de objetos, por ejemplo: asteroides o estrellas o galaxias. Entre es-

; p 6

tos intentos destaca el trabajo de Ozernoy( ) que encuentra, para ga-
laxias espirales, que el momento angular especifico, j=J/M, sigue una
2/3
1

ley J=N , ¥ la explica en términos de equilibrio mecénico.

Carrasco, Roth y Serrano(10’11) han revisado, a la luz de mis

(n

y mejores observaciones, el diagrama original de Brosche' ', y demostra-

do que
j“BJM M2/ 3 , (2)

donde © es la densidad media del sistema. FEn la Fig.1 se muestra cémo
1a relacién (2) es valida tanto para cada tipo de objetos con densidad
parecida, como, gracias al escalamiento o "/6, para todos en conjunto.
Como en el modelo de Ozernoy, la relacién (2) puede derivarse del si
ple equilibrio mecanico implicito en el Teorema Virial:

-

= - [ 5}
2k in Eqrav ; !
Actualmente se cree que los objetos chicos se frormaron a par-
tir de los objetos grandes. Hay, pues, siempre un exceso de momento
angular en la "'nube’ de la cual se forma un objeto dado. La relacién

(2) parece indicar, segin Carrasco, Roth y Serrano, que la 1dentidad
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del nuevo sistema fisico se establece en el momento en que el protosis-
tema es capaz de deshacerse de su momento angular. Esta idea se con-
trapone a la de que la '"nube" originalmente no rota y que su momento
angular se adquiere a través de interacciones de marea (por ejemplo,
para las galaxias espirales en Peeble5(12), Gott y Thuan(13}), Sin
embargo, un anadlisis de Sharp e_t_a_l_.(m) en 1979 de las orientaciones
de las galaxias espirales binarias muestra que la hipdtesis de las in-
teracciones de marea como fuente de momento angular es incorrecta, por

lo menos para las galaxias espirales.

28]
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Fig.1 Momento angular especifico, j, corregido por efectos de densidad,
Q= jD]/G. contra masa, para diversos objetos astrondmicos, desde
asteroides hasta hiperclimulos de galaxias. La linea que pasa por
los puntos es un ajuste lineal por cuadrados minimos y tiene pen-
diente B=0.71. Se muestra también una l7inea de pendiente unita-
ria.



Un aspecto sorprendente de la Fig.l es que hay sistemas en
donde la rotacién claramente no domina y que sin embargo siguen una
ley j mkﬁ/3. Esto indica que hubo un cambio de una fraccién constante
del womento angular para toda la familia. Se cree que el frenado mag-
nético puede explicar este fendmeno, pero los detalles de esta interac-
cidén afmn estén bajo estudio.

Desgraciadamente, como muestran Carrasco, Roth y Serrano, no
siempre hay objetividad al juzgar la relacién j contra M. Wessontz’gl
por ejemplo, en abierta violacién a los datos observados y en el afén
de descubrir nuevas leyes cbsmicas, insiste en que j « M. Es claro de
la Fig.1 que tal nueva ley de la naturaleza no es ni necesaria, ni ver-
dadera.

Quisiera hacer notar que nuestro conocimiento de los procesos
de formacién de los objetos mostrados en la Fig.1 es atm muy pobre. En
particular, la formacion de estrellas v de galaxias es un area activa
de investigacién donde la rotacidn juega un papel importante y donde

debemos esperar resultados fundamentales en los proximos anos.

111. GALAXTAS

El proceso de nuestra comprensién de esa banda difusa de luz
que llamamos Via Lactea es un proceso fascinante (quien se interese
puede leer p.ej. el 1libro de Withney(15)); de hecho, provocd el destro-
namiento definitivo del hombre, esto es del sistema solar, como centro
del Universo. Para acabar lo que Copérnico habia empezado, dos concep-
tos tenian que desarrollarse. Primero, que la Via Lactea es un univer-
so-isla, semejante a otros wniversos-isla, como la nebulosa de Androme-
da o aguellas nubes que redescrubrid Magallanes, que se encuentran fue-
ra de nuestro sistema. Pero también habia que entender las escalas
fantisticas envueltas en esta discusidn: yue el Sol se encuentra a
3107 Km ( =10 Kpc) del centro de la Via Lactea, vy que las otras gala-
xias se encuentran a distancias tipicas 100 veces mayores.

Ya Kant(16] argumentaba en 1755, con una profunda intuicidn
fisica, que la forma achatada de la Via Lactea se debia a la rotacidnm,
que el Sol no estaba en el centro del sistema y que nebulosas como

Andrémeda debian estar formadas de estrellas v ser, por tanto, sirila-



Tres a nuestra Galaxia. No fue, sin embargo, sino hasta el primer ter-
cio de este siglo cuando estas intuiciones dieron paso a argumentos
convincentes y cuantitativos. Shapley(17) (1918) mostrd que el subsis-
tema galdctico de los cliulos globulares, que por cierto es esférico y
no aplanado como el resto de la Galaxia, se encontraba a una gran dis-
tancia del Sol (=10 Kpc) en la direccién de Sagitario. Hubble!'®:1%)
(1926, 1929) mostrd que las galaxias externas se encontraban a distan-
cias mucho mas grandes que las dimensiones de la Via lLictea, es decir
fuera de nuestro sistema, y que se alejaban de nosotros a velocidades
tanto mids grandes cuanto mis lejos estuvieran.

Hubble dividid a las nebulosas extragaldxticas en 4 clases:
irregulares (1), elipticas (E), espirales (S) y espirales barradas (SB);

y las arregld en tres secuencias que se intersectan (ver Fig.2).

Espirales Normales

Elipticas
O @ =5
E0  E3 E7

Espirales Barradas

Fig.2 Clasificacidn morfoldgica de las galaxias de acuerdo a Hubble.
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Las galaxias elipticas (Fig.3) son muy similares entre si
excepto por su elipticidad

g = 1'=ble |, (4)

donde a y b son los semiejes mayor y menor respectivamente. Se denotan
por wna letra E seguida por un solo digito igual a 10e. Asi las EO
son galaxias redondas y las galaxias elipticas mas aplanadas, con
e=0.7, son E7.

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

Asi pues, desde hace 50 afios sabemos que las galaxias son la
wnidad fundamental en la estructura del Universo, sabemos 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 distribucidén general de la energia (colores) como en las
caracteristicas detalladas del espectro. Un andlisis de estos aspectos
nos permite distinguir el tipo de estrellas predominantes en cada ga-
laxia asi como investigar los tiempos en que estas estrellas se forma-
TOn.

Los estudios de evolucidén estelar nos indican que las estre-
1]1as tienen un tiempo de vida finito y que varia 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 afios, son calientes y por tanto azules. Las estrellas como el Sol
viven cerca de 10'C afios y estrellas afm mis chicas viven mis. Estas
estrellas pequefias son frias y por tanto rojas.

La luz emitida por las galaxias espirales, estéd dominada por
estrellas azules y masivas. Dado que la edad de las galaxias es del
orden de 10'° afios, tenemos que concluir que el proceso de formacidn
de estrellas ha tenido lugar en estas galaxias durante mucho tiempo y
continGa hoy en dia. En cambio, en las galaxias elipticas la luz emi-

tida proviene esencialmente de estrellas viejas,frias y rojas: parece



Fig.3 Galaxias elipticas: a) M87, una galaxia EO.
b) NGC 205, compahera de Androdmeda.
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Fig.4 Galaxias espirales: a) M51, mostrando un vigoroso patrdn
b) NGC 4565, una espiral Sb de canto.




que toda formacién estelar pard hace 1070 afios. Estas conclusiones se
ven reforzadas por el hecho de que en las galaxias espirales observamos
gas y polvo, materia prima para formar estrellas, mientras que cn las
galaxias elipticas no los vemos. FEsto es evidente en las Figs. 3 y 4.

Una diferencia mis entre galaxias espirales y elipticas cs
que en las primeras domina un movimiento ordenado de rotacidn en torno
al centro, mientras que en las segundas dominan los movimientos al azar.
Esto se refleja en la misma morfologia: 1las galaxias espirales son
sistemas planos mientras que las elipticas son aproximadamente esféri-
cas.

Como ya mencionamos anteriormente, en las galaxias espirales
se puede observar, ademis del disco, una componente esferoidal, muy fa-
cil de distinguir en las partes centrales, que es el bulbo de la Ga-
laxia. Estos bulbos tienen todas las caracteristicas de una galaxia
eliptica aunque en escala mis pequefia: tienen dispersiones altas de
velocidad e incluso tienen la misma distribucidn radial de la luz.

l.a distribucién esferoidal se continfia en las partes exteriores en for-
ma de un halo de estrellas frias y viejas. Los clmulos globulares,
enjambres esferoidales de, tipicamente, un millén de estrellas, tanbiln
se distribuyen esféricamente alrededor del centro.

En otras palabras, en las galaxias espirales coexisten dos
subsistemas: uno viejo y esferoidal (1lamado Poblacién II) y wno joven
y en forma de disco (Poblacidn I). Ademds de las diferencias menciona-
das hay diferencias importantes de composicidén quimica entre las Pobla-
ciones I y II ya que estas Gltimas muestran muy bajas abundancias de
los elementos pesados (aquellos con masa atémica mayor o igual al Car-

bono) .
IV. ROTACION EN GALAXTAS ESPIRALES
Como puede verse en la Tabla I, la energia dominante en una
galaxia espiral como la nuestra es la rotacién. La (mica otra forma

de energia que tiene importancia en la dindmica global de estas ga-

laxias es, naturalmente, la gravitacién.



TABLA I

DENSIDAD DE DIVERSAS FORMAS DE ENERGIA EN LA

-3
VECINDAD SOLAR (eV cm )

Radiacifn estelar 1
Movimiento turbulento 1
Radiacidén de fondo 1
Rayos cbsmicos 1
Campo magnético 1
Rotacién 5000

En nuestra galaxia no fue sino hasta la década de los 20
cuando se establecid el cardcter de esta rotacién: en una serie de ar-
ticulos entre 1925 y 1928, Lindblad®?) (e.g.,1927) y Oort 2"
(e.g.,1928) mostraron, en base a un anidlisis de las velocidades estela-
res en nuestra vecindad, que la galaxia rotaba diferencialmente. No
era fiacil llegar a esta conclusidén por la dificultad que representa el
tener varios subsistemas, cada uno con diferentes caracteristicas de
rotacidn, coexistiendo en nuestro entorno.

En cuanto a las galaxias externas la situacidén fue mds confu-
sa. Lord Rosse en 1848 descubre que M51 muestra una estructura espiral,
sin duda reminiscente de rotacidn; Slipher(ZZ] (1914) vid en la inclina-
cion de las lineas espectrales de M104 una sefial mids de rotacién;

(23) (1916) encontrd incluso que la velocidad radial en M31 (Andrd-

Pease
meda) aumenta linealmente con la distancia al centro, i.e.,que parece

rotar como un cuerpo rigido. Sin embargo, todas estas sefiales de rota-
cion se diercn en un momento histdrico en que la concepcién de las nebu-
losas espiralcs como galaxias externas todavia no tomaba forma definiti-

va. Recordemos que hasta 1925-1930 es cuando se establece que las
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las galaxias son sistemas estelares similares a la Via Lictea (ver 8IIT).
Es entonces cuando las sefiales de rotacién pueden reinterpretarse en su
forma actual.

La rotacién en galaxias espirales es un campo activo de
investigacidn contempordnea. Para ilustrar esta investigacién, y sin
pretender ser exhaustivo, presentaré aqui dos facetas de estos trabajos.
Trataré primero la curva de rotacitn de las galaxias y las implicaciones
que tiene en el espacio de las velocidades, asi como las inferencias que
pueden sacarse de la curva de rotacién acerca de la tasa de formacidn de
estrellas. Como segundo punto trataré el problema de la persistencia de
la estructura espiral, de su interpretaci®n como wna onda de densidad y
de la necesidad de un mecanismo permanente de excitacidn de la onda.

a) Curvas de rotacidn

Por medio de la espectroscopia dptica, principalmente en
lineas de emisién, y de observaciones en la 1inea de 21 cm en radio, po-
demos conocer la velocidad de rotacién, Vrot, como fiuncién de la distan-
cia galactocéntrica, r, tanto en nuestra galaxia como en galaxias exter-
nas. En la Fig. 5 se muestran algunas de estas curvas de rotacidn.

En general siempre hay una parte central que rota como
un cuerpo rigido en donde Vyot aumenta linealmente con r hasta llegar a
un miximo, tipicamente entre 200 y 300 km™'. A radios mis grandes, le
sigue una regidn con Vrot = constante, i.e., en rotacién diferencial.

Uno se espera que si r es suficientemente grande y casi
toda la masa del sistema se encuentra ya al interior de r, la curva de
rotacién debe ser Kepleriana, Vrot = r /2, Sin embargo, lo que se en-
cuentra es que Vrot decae mucho mds lentamente con r o incluso se mantie-
ne constante (e.g., Roberts y Rots(24), Krumm y Salpeter(zs), Bosma(26)1.
Aparantemente, no hay una sola galaxia en donde se haya observado, a r
grande, una curva Kepleriana de rotacién (van der Kruit y Allen(27)).
Esto nos indica o bien que los movimientos observados no corresponden a
orbitas circulares, o bien que hay todavia una cantidad de masa aprecia-

ble fuera de las regiones observadas.
La rotacidn diferencial de las galaxias fuera de la regidn

central contrasta fuertemente con la rotacién rigida que muestra un gas
ideal (BOItZFBnn(ZS)). La razdn de esta diferencia se encuentra en la
estructura '"'microscopica' en el espacio de velccidades: en un sistema

estelar las colisiones son practicamente nulas y esto se manifiesta en la
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distribucidn de velocidades estelares, que no es Maxwelliana, sino mis
bien elipsoidal {Schwarzschjldfzg)).

"’rof(km S-T] T T T T T : T T T
300 ;
L + 2

+
N +
200  #lwt . l k
b

100 [ J

0 | I 1 I I ] Pl I |
0 10 R (kpc) 20

Fig.5 Velocidad de rotacidn como funcidn de la distancia galactocéntri-
ca en Kpc (‘II(I:\c:=3‘l()16 Km),para algunas galaxias espirales.

Para ilustrar este punto, consideremos una galaxia bidimensio-
nal y un sistema de coordenadas polares (r,8) con origen en el centro de
la galaxia. La funcidn de distribucién elipsoidal mis simple es
343 4 (5)

f=p 2? exp {- h2U2? - kz(V-Vrot
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donde (U,V) = (},ré} son las velocidades en las direcciones radial

y tangencial respectivamente, y p es la densidad. Hemos supuesto en
(5) que la velocidad radial promedio es cero, que el elipsoide de velo-
cidades tiene ejes principales en las direcciones radial y tangencial,
y que el sistema es independiente del tiempo y axialmente simétrico, de

tal forma que Vret, p, h v k son funciones de r. Como las aceleraciones
0, V estan dadas por

y (6)

0. -u

donde ¢ es gl potencial gravitacional, la ecuacidén de Boltzmann, Df/Dt=0,
se reduce a

of L V

Use*r

of of 3d af _
vE-udk)-2% -0, (7)
Si usamos (5) y (7) y dividimos entre -f, obtenemos un polinomio ciibico
en Uy V con coeficientes que dependen sélo de r, cada wno de los cuales
debe anularse. Del coeficiente de UV? se obtiene

2 2 4 2
e M) (8)

mientras que del coeficiente de UV,

d(k?Vrot) _ k2Vrot . 9
dr h T (9)

Eliminando dk?/dr de (8) v (9), se tiene que

EE - ___l__ d_[r Vrot) (]0)

k2 2 Vrot dr

Por otro lado, de la definicién (5) puede verse que las dis-
persiones de velocidad, of ¥ c§ , en las direcciones radial y tan-

gencial, son inversamente proporcionales a h? v k? respectivamente. De
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este modo, se puede reescribir (10) como

B = ; (11)

.. rde

B 2 dr (12)
y

1 d(r3qQ) .

B~ LY, (13)
siendo

= Vrot

R= 22 (14)

la velocidad angular de rotacién. N&tese que B es proporcional al gra-
diente de momento angular, y que B<0 si Q disminuye con r mis lenta-
mente que r'z; A, por otro lado, es la vorticidad en un sistema que rota
con velocidad angular Q(r).

La Ec. (11) fue obtenida por vez primera por Lindblad{zo)(1927)
al analizar pequefias perturbaciones de 6rbitas circulares, en cuyo caso
es védlida para cualquier funcidn de distribucién. Oort(21) (1928) deri-
vd la Ec.(11), en forma similar a la presentada aqui, a partir de la
funcién de distribucitn elipsoidal mis general en tres dimensiones.

Fn la Ec.(11) puede verse claramente que si la galaxia rota ri-
gidamente a cierta r, A(r) =0, las dispersiones de velocidad en las di-
recciones radial y tangencial, ser@n iguales en esa r. Como en general
A>0, la dispersidn radial serd la mayor, como de hecho se observa en
nuestra vecindad.

Fn la Fig.5 se distinguen, sobrepuestas a las caracteristicas
descritas anteriormente, variaciones ondulatorias en la curva de rota-
¢ién. Durante mucho tiempo se consideraron estas '"jorobas'" como erro-
res observacionales, no obstante la insistencia de Pishmjsh(so) (1965)
en que eran variaciones reales. Hoy en dia podemos asegurar que la
amplitud de las ondas es mucho mayor que el error observacional.

Varias explicaciones se han propuesto para las ''jorobas' de
las curvas de reotacion. Pishmjsh(31) (1975) afirma que se deben a efec-



376

(32)

tos de mezcla de diferentes poblaciones, mientras que Yuan (1969)

asegura que representan movimientos no_c;rcularcs asociados a la estruc-
tura espiral. Sin embargo, HumphreyS(Js) (1976) encuentra que la teoria
de ondas de densidad de la estructura espiral, que Yuan usa, implica
desviaciones de la velocidad circular menores, por un factor de dos, que
las observadas en el brazo espiral de Perseo en nuestra galaxia.

Carrasco, Serrano y Roth(SA) (1980, de aqui en adelante CSR),
desde una perspectiva diferente, sefialan que a partir de la curva de ro-
tacién Vrot (r) se puede encontrar, por diferenciacién numérica, la cur-
va de vorticidad A(r) [ véase la Ec.(12)]; regiones en donde Vrot aumenta
linealmente con r se traducirdn en ceros de A(r). De esta forma, la re-
gién creciente de las "jorobas' en la curva de rotacidn corresponde a
lugares donde la vorticidad baja bruscamente.

Analizando asi las curvas de rotacidn de nuestra galaxia y de
algunas galaxias cercanas, CSR han mostrade que los minimos de A(r) co-
rresponden a miximos tanto en la curva de tasa de formacidn estelar co-
mo en la de densidad de gas interestelar como funcidén de distancia ga-
lactocéntrica. Esto es, ahi donde existe rotacidn diferencial, se for-
man pocas estrellas, mientras que donde el gas rota rigidamente, la for-
macidén estelar aumenta. NOtese que para una nube de un tamafo dado, £,
el momento angular de espin de la nube es justamente £2A. De esta forma,
parece que sdlo nubes con poco momento angular pueden colapsarse y for-
mar estrellas. Mas especificamente, CSR muestran que, para explicar
las curvas observadas, la tasa de formacidon de estrellas debe variar
como A(r)-1.

Esta relacidn permite entender las diferencias sustanciales
entre el grupo de las galaxias elipticasyelde lasespirales tantoen lo
que se refiere a la tasa de formacidn estelar inicial, mucho mayor en
las elipticas, como en lo concerniente al momento angular, muche mayor
en las espirales.

Finalmente, CSR sefialan que las estrellas jdvenes, por haber
nacido en una regidn con A=0, deben tener, de acuerdo a la Ec.(11},

o iguié]a Og» Y esto es justamente lo que se observa (ver p.ej.,Mi-

halas ). Nuevas observaciones son necesarias para confirmar la rela-

cidn entre tasa de formacidn de estrellas y momento angular. Esta rela
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ci6n permitird construir, por otro lado, modelos de formacidn v evolu-
cién de galaxias que puedan confrontarse con las observaciones.
b) Estructura espiral.

Mas del 60% de las galaxias brillantes muestran una estructu-
ra espiral como su caracteristica morfolégica mis notable (de Vaucou-

3 ; 5 . .
{'6)]. Como hemos visto en 8111, el tipo de estructura espiral

leurs
(i.e.,grado de enrollamiento, de grosor v de coherencia) estid fuertemen-
te relacionado con otras propiedades de la galaxia como son la prominen-
cia de su regidn nuclear y el contenido de gas y de estrellas jévenes.

En un principio se pensd en brazos materiales que contenian
siempre a las mismas estrellas y nubes de gas. Sin embargo, casi todas
las galaxias rotan diferencialmente fiera de la regién central y esto
implica que después de unas cuantas revolucinnes 0»103 afios cada una)
el patrén espiral se enrollaria. Este dilema puede resolverse si se
considera a los brazos espirales como ondas de densidad que son mante-
nidas por autogravitacién,

Bertil Lincblad desarrolld el concepto de ondas de densidad
alrededor de 1940 (véase Lindblad(37)]. Sin embargo, su énfasis era ci-
nemitico, i.e.,un conjunto de 6rbitas individuales, y no pudo tratar
cuantitativamente los efectos gravitacionales colectivos en gran escala.
Mucho de su trabajo precedid a la fisica de plasmas, cuyas técnicas die-
ron nuevos impetus a las teorias de onda de densidad, que revivieron con
los trabajos de Lin y sus colaboradores a partir de 1964 (e.g.,Lin y
shu(38)).

Bajo un potencial gravitacional, &, axialmente simétrico e in-

dependiente del tiempo, el momento angular j y la energia

i ow L1
hj = 2 rjz i @fl"]) ] (15}

son constantes del movimiento para 6rbitas circulares Tj = constante, de-
terminadas por la condicién de balance centrifugo

.2
i e By . {16)

)
.3
1"] r

[P}

Para una cierta j, la energia E tiene ademds su valor minimo justamente



en T=TT.'

Lindblad demostrd, siguiendo el tratamiento queMaxwell habia
desarrollado para los anillos de Saturno, que para Orbitas cercanas a

una 6rbita circular,

r-r; = acos (xt)
"
8-06 = Qi t-B 28 gen (ct) (17)
o) ] K rj 4
donde
a? = 2EE)? (18)
Q3 = j/ry? (19)

y x es la frecuencia epiciclica dada por

2 2
N .§J__+.U(r] = - 4B(A-B) . (20)
Tju 31“2 #

Las Ecs. (17) nos muestran que la 6rbita perturbada serd un
epiciclo, es decir, una elipse en el sistema que rota en una o6rbita cir-
cular con velocidad angular Qj (ver Fig.6).

Kk(r)

ﬂ [r,)

X
Centro Galactico

Fig.6 Orbita circular perturbada. El movimiento es un epiciclo, i.e.,
una elipse, recorrida con frecuencia k, en un sistema que se mue-
ve con velocidad angular §} (rj)_
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Lindblad se dié cuenta de que la cantidad

Q, =0 - g/2 (21)

es aproximadamente constante en una regidén grande de la galaxia (Fig.7):
Si usamos {io =constante en (17) podemos demostrar que en un marco de re-
ferencia con origen en el centro de la galaxia y rotando con velocidad
angular Qg, las Orbitas perturbadas son aproximadamente elipses. Combi-
nando apropiadamente estas 6rbitas podemes construir cualquier configu-
racitn bisimétrica (ver Fig.8),i.e.,una onda de densidad que rota rigi-
damente con velocidad angular Q. Estas ondas son cinemiticas en la me-
dida en que no incorporan los efectos de autogravitacién que el aumento
local de densidad implica.

Para lograr ondas dinimicas hay que resolver simulténcamente
la ecuacidén de Boltzmann y la ecuacidn de Poisson. Partamos de in esta-
do estacionario y axialmente simétrico, descrito por una funcién de dis-
tribucién f, y una hamiltoniana Hy. La evolucidn del sistema esti dada

por la ecuacidén de Boltzmann

Dfg . ¥fg

[f, Hol = 0 , (22)
Dt at

donde [ 1 es el paréntesis de Poisson. Si perturbamos 1a funcidn de
distribucién a f,+f, y la hamiltoniana a Hy+V, y usamos (22), la ecua-
cidn de Boltzmann linealizada para el sistema perturbado serd

SRR TR S RS C S I (23)

mientras que la ecuacitn de Poisson indica que

V2V = 417G J f, dy , (24)

donde du esunelemento de volumen en el espacio de velocidades. E1 pro-

blema es entonces determinar bajo qué condiciones existe una onda

V = expdlx(r) +wt-md ], (25)
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Fig.7 Velocidad angular 2 y {+«/2 donde k es la frecuencia epiciclica.
Nétese que en una regidn extendida de la galaxia, {1-k/2 es aproxi-

Fig.8 Onda espiral cinemdtica, formada con &rbitas elipticas tangentes

16
- R (kpe)

madamente constante.

(adaptado de Cruz-Gonzdlez (39)).
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que rota rigidamente con la frecuencia
w
- (26)

donde m es el nmero de brazos espirales, y que es solucién simultinea
de (23) y (24).
El patrdn espiral estd descrito por los minimos de V a cada

¥, 1l.e:,por

folr) = y(r) + 0t -1 @n

2 mX e 2
y por 6, +m; estd por tanto determinado por x. Mis afin, y determina el
nimero de onda

_ &
K = ar ’ (28)

y por tanto la longitud de onda radial
A = 2r/Re (k). (29)

Si A>0 1a onda rota en el sentidoen que se desarrolla la espiral ("diri-
ge''), mientras que si A <0 rota en el sentido de enrollamiento ("sigue'),
que es justamente lo que se observa.

Para resolver las ecuaciones (23) y (24) Lin y sus colaborado-
(38), Lin(ao), Shu(41)} utilizan el método WKB para encon-
trar ondas neutras, Im(w)=0, para espirales muy cerradas (A<<r). En

res (Lin y Shu

csta aproximacidn se obtiene como solucidn una relacién entre X y la fre-
cuencia local relativa de la onda

v = m(Q-2)/ k. (30)

En la Fig. 9 se muestra esta relacién de dispersién, »(v), pa-
ra nuestra galaxia. Lin g;rg;£42} obtienen a partir de esta relacién,
la estructura espiral de la Via Lictea. Para encontrar la amplitud de
la onda, se tienen que resolver (23) y (24) en el siguiente orden en
/e (shu3)y,

Kaznajs(44’45’46)

en forma independiente, trata el problema



de ondas de densidad para casos mis generales. Como las érbitas son do-
blemente periddicas, utiliza variables de accién, con lo cual la galaxia

puede descrihirse como una coleccidn infinita de osciladores arménicos.

Kalnajs demuestra que para encontrar la solucidn de las ecuaciones {23)
y (24) sdlo hay que resolver una ecuacién integral de la forma:
V(w) = RV(w) + Pla) , (31)

donde R es un operador integral inhomogéneo y lineal, V(w) es la trans-
formada de Fourier de V, y ﬁ(w] Jdepende de las condiciones iniciales
(de equilibrio). La solucién de la ecuacidn (31) da un conjunto discre-
to de modos en crecimiento con Im(w) <0. Si se aisla el modo de creci-
miento mis rapido, seobtiene una espiral mucho mds abierta que las de
Lin. En este tratamiento la amplitud de la onda se encuentra simulta-
neamente al resolver la ecuacidn integral.

A pesar de que no se explicaba el origen de las ondas, sino
solamente yue su persistencia era posible, el clima era de optimismo a
fines de los 60. Toomre(47) (1969) sin embargo, demostrd que las ondas
de densidad de Lin tienen una velocidad de grupo diferente de cero. La
densidad de accién de la onda se transporta radialmente hacia adentro
a =10 Km '. Asi la onda de densidad desaparece después de 10% afios
ique es solamente ¢ 1/20 de la edad de la galaxia! Se necesita pues un
mecanismo permanente de excitacidn de las ondas.

Los procesos que se han propuesto para ello son: perturbacio-

(47’48J, Toomre ¥ Toomre(dg)),

nes de marea por galaxias vecinas (Toomre
wna barra central (e.g.,Feldman y Lin{sol], inestabilidad gravitacional
local (Linl51’52)),transferencia de momento angular (Lynden-Bell y
Kalnajs(SS].Xalnajs{SA)), inestabilidad de dos corrientes, andloga a la
de los plasmas (Marochnick y Suckov(SS]; Marochnick[SO] et gl.,KatO(Sqw‘
v actividad eruptiva del nficleo galactico (Ambartsmnjan(gsl, Arp(sg},
Oortibo} [61J),

para mayores detalles puede consultarse el articulo de revi-

, van der Kruit

s;6n de Wielenlﬁz]. Aqui quisiera esbozar solamente el argumento de
Lvnden-Bell v Kalnajs. i una galaxia espiral obedece una especie de
“2a. lev de la Termodindmica', tendera er su evolucién a aumentar su

erergia en movimientos aleatorios. Si la ~nergia tntal es constante,
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esto puede suceder s6lo a través de disminuir la energia rotacional; lo
que a su vez se logra si hay transporte de momento angular hacia afuera
de la galaxia. Lynden-Bell y Kalnajs proponen que la interaccién de las
estrellas con la onda espiral en las resonancias pueden producir este
efecto de transporte de momento angular. Fncuentran ademds, que esto
sucede sdlo si la onda espiral rota en el sentido de enrollamiento, que

es justamente lo que se observa.

0.4

0.3

0.2

0.1

0

0 0.5 171 1.0

Fig.9 Relacién de dispersién A (V) para ondas de densidad en la aproxi-
macidn espiral muy cerrada (Lin y Shu). As es una unidad local
dada por As=4m°Go/k? donde 0 es la densidad superficial y Kk la
frecuencia epiciclica; v estid dada por la ecuacién (30).
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V. ROTACION EN GALAXIAS ELIPTICAS

Justo después de tratar la ley de la gravitacion, .\‘ewton[bSJ

discute en el libro I1I de ios Principia cémo debemos esperar que la ro-
tacién de 1a Tierra tenga como efecto hacerla ligeramente oblata. Newton
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 a y b res-
pectivamente, y los llenamos de agua; entonces la homogeneidad y una
condicién de equilibrio implican que las dos columas pesan lo mismo,
esto es

1 1
fagecﬂ—g) = Ebgpolo ) (32}

donde ¢ es la razbn de las aceleraciones centrifuga y gravitacional en

la superficie. Pero es fdcil demostrar, y Newton lo habia hecho, que

para un cuerpo ligeramente oblato,

g
—Bolo = 14+ (33)

gEC

donde ¢ es la elipticidad (ver Ec.4). Asi pues de las Ecs. (32) y (33)
_ 5
e = 3¢ . (34)

Como Newton sabia z, pudo entonces estimar la elipticidad de la Tierra.
Como es bien sabido es hasta 1738 cuando Mapertuis y (lairaut determina-
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(ﬁq) demostrd en

1762 que para liquidos rotantes en equilibrio de forma esferoidal

02 1 172 TR
=t = L—:—Ezl- 2(3- 2e2) arcsen(e) -6 Yi=en] (35)
47Gp e’ e?

donde e es la excentricidad

e = [1- (eje chico/eje grande) ]]/2 (36)



(3]
co
wn

En 1834 Jacobi(ﬁs) demostrd que si e > 0.81 hay otra familia
de elipsoides, esta vez triaxiales, que pueden rotar en equilibrio. Pa-
ra una cierta e, el elipsoide de Jacobi rota mids lento que el correspon-
diente de Mc Laurin. Esto se muestra en la Fig.10.

ﬂ i ] T 1 i
768
4L Mc Laurin n
% b
b 18 gl
0 L | 1 L
0 B 4 6 .8 e 1O

Fig.10 Velocidad angular de rotacibn §}, en unidades de TGp, como fun-
cidn de la elipticidad e, para los elipsoides de McLaurin y de
Jacobi.

El problema de la figuras rotantes en equilibrio es relevante
para estudiar la rotacidn de las galaxias elipticas ya que aplicando un
razonamiento inverso al de Newton podemos concluir que si no son esféri-
cas, es que necesariamente estdn rotando. Naturalmente las condiciones

= const y p = const, implicitas en el estudio de los elipsoides de



386

Mc Laurin y de Jaccbi, no se cumplen en los sistemas estelares. Sin
embargo se han hecho estudios mas detallados, con resultados similares,
que Telajan las condiciones de homogeneidad (p.ej. Aikawa(bé)

, Hurley y
Roberts(67)}

y de rotacitn rigida (Stoecklygée), Bodenheimer y Ostri-
ker(69)). Estos Gltimos autores en particular, muestran que, a grandes
rasgos, el comportamiento de secuencias politrSpicas en rotacién dife-
rencial es esencialmente el mismo que en el casc & = const., p const.,
descrito con anterioridad (vEase también Chandrasekhar y Lebovitz(70]).
Modelos de la estructura y de la formacién de galaxias elipti-
cas se contruyeron, pues, bajo la suposicién de que la elipticidad es

causada por rotacién (King(?1J (72) (73),

Gott(74’75)

modelos dindmicamente, con las observaciones: la curva de rotacién en

, Prendergast y Tomer , Wilson

s Larson(76)). Desgraciadamente, era dificil comparar estos

una galaxia eliptica debe obtenerse a partir de lineas de absorcifn, lo
que dificulta notablemente la tarea.

(77)

de rotacién de una galaxia eliptica, NGC 4697, mis alla del punto de ve-

En 1975, sin erbargo, Bertola y Capaccioli miden la curva
locidad méxima. Sorpresivamente, la velocidad medida indicaba que la
rotacién no es suficiente como para causar el achatamiento observado.
Esta inconsistencia dindmica quedd confirmada cuando en 1977 11ling-
worth{78) publicé curvas de rotacitn de 13 galaxias elipticas mas, mos-
trando, todas ellas, velocidades de rotacién muy pequefias. Véase también
Schechter - Guan! ) [1979)

A partir de entonces se ha desarrollado un gran esfuerzo teﬁ-
rico para concebir mecanismos no rotacionales de achatamiento. Binne%so)
(1978), por ejenplo, analiza los efectos geométricos y de anisotropia en
la distribucién de velocidades. Tumando el primer momento de la ecua-

cidén de Boltznmnn,Chandrasekhar(81) (1964) prueba que

=
1 E_lil =2T..  + W.. + D, . (37)
2 dt2 WO

(Teorema Virial Tensorial). En (37),

._,
]
t|—

Jp(\-’.> (Voy &V, (38)
1 J
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W
1]

s J o Xigggg av (39)

Dij Jp((&i-wi))(vj -(Vj)J)dV (40)
representan tensores de energia cinética, gravitacional (bajo un poten-
cial ¢), e interna.

Por otro lado,
Iij = JL)XindV (41)

es wna cspecie de tensor de inercia.
Para un marco de referencia en el cual la forma del sistema

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

1 d21’_. 61 0 0
- —4L =2 | 0 -81 0 , (42)
2 dt 0 0 0
donde
§I = 12 « I > 0

Es conveniente dividir a Dij’ el tensor de energia en movi-

mientos aleatorios, en
D,.,= Ps _+D _ . (43)
ij ij ij

P = 1/3 (traza D) es la presidn, y ﬁij representa la energia
debida a anisotropia en la distribucién de velocidades. Usando las
ecuaciones (37), (42) y (43) para el caso de un elipsoide, Binney de-
muestra que la razén de la velocidad de rotacién, Vrot, a la dispersidn,
o, estd dada por

Vrot _ 1 1+3/2Q3 3 -1/2

Vrot 3_1»% -1-30 ) (44)
donde N

Q. = - Dij (45)

i
Ty1+T554 T4z
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es laanisotropiaen unidades de enmergia rotacional, y o es un factor que
depende de la razén de los ejes, pero que es independiente del perfil
radial de densidad. Una galaxia oblata tendri o mis grande y por tanto
Vrot mds grande que una galaxia prolata. Un sistema triaxial se com-
porta de forma intermedia. Esto se ilustra en la Fig. 11. Otra forma

de reducir Vrot/o, a una ¢ dada, es aumentar la anisotropia, i.e., tomar

g, ¥ 0.

1

¥ T T L L T L
L2t OBLATO -
V rot
o
0.8L o
PROLATO
0.4 )
0BLATO
/ ANISOTR.
= /t -1
o,
i
0.0 i 1 1 1 1 1 1 1
EO E2 E4 E6

Tipo Galactico

Fig.11 Razdn de velocidad de rotacidn, Vrot, a la dispersidn de veloci-
dades, O, como funcidn de la elipticidad en galaxias elipticas.
Las crutes son puntos observados y las lineés son modelcos descri-
tos por la Ec. (44).(Adaptado de Capacciolifad )
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Es claro de la Fig.11 que un modele ohlato isotrépicc, el mis
natural intuitivamente, no es compatible con las observaciones. Es ne-
cesario aceptar o bien que las galaxias elipticas no son ohlatas, n bien
que la distribucién de velocidades es marcadamente anisotrépica.

Fn cuanto a la primera posibilidad, galaxias triaxiales o in-
cluso prolatas, SChh&rZSChj]dKSB) ha demostrade que son configuraciones
estables por 10'" afios. El estudio de las érbitas individuales indica
la presencia de una tercera integral de movimiento, que debe afiadirse a
la energia y al momento angular (para la 3a. integral, véase,e.g., Serra-
no{84)). Triaxialidad en las galaxias elipticas puede también explicar,
por otro lado, la rotacidn cbservada de sucesivas isofotas (p.ej.,

4(85)

Williams y Schwarzschil , Strom y Strom(se)) asi como la correlacién

entre miximo achatamiento y mixima rotacidn de isofotas (Benacchio y

(87),

Galleta

En cuanto a laanisotropiaen las velocidades, Binney(?gj argu-
ye que €sta viene desde la formacidn de las galaxias, eliminando asi la
posibilidad de una configuracién inicial de alto momento angular y una
formacidn con disipacién. Sin embargo, Sanders y van Albada(ss) demues-
tran que la dispersidn resonante de estrellas en una galaxia triaxial
tiene el efecto de producir una distribucién anisotrépica de velocidades.
Esta pues, no refleja las condiciones iniciales.

Para terminar hay que mencionar que ni la triaxialidad ni la
anisotropia son aspectos bien entendidos o resueltos y que se investiga

activamente en la actualidad para lograr una mejor comprensidn de estos

problemas.
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