
Bol 9: Masa de galaxias



  Determinación de masa de galaxias
Conocer la masa de las galaxias es importante para caracterizarlas pero también para 
múltiples aplicaciones: dinámica, cosmología, origen y evolución de las galaxias, etc. 

Veremos los siguientes métodos, que requieren conocer la distancia d a la galaxia: 

1- Teorema del Virial y dispersión de velocidades  galaxias elípticas (o esferoidales), donde 
dominan los movimientos dispersivos.

2- Curvas de rotación galaxias espirales (o de disco), donde dominan los movimientos 
orbitales organizados.

3- Galaxias con halos que emiten en rayos-X (con envolturas gaseosas a alta temperatura).

4- Galaxias binarias. No es posible reconstruir las órbitas debido a los períodos sumamente 
largos, pero se pueden realizar estudios estadísticos. Se aplica más para estimar la relación 
masa-luminosidad de galaxias que para obtener las masas en sí.  

5- Cúmulos de galaxias, se aplica una relación similar a la utilizada para cúmulos globulares 
(también basada en la dinámica). Veremos este método en la próxima bolilla de “Cúmulos 
de galaxias”.
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1- Teorema del Virial y dispersión de velocidades para galaxias elípticas
Suponemos galaxia E como un sistema esférico, en estado estacionario y autogravitante, 
podemos aplicar el teorema del virial: 
     2 T + Ω = 0          siendo T la energía cinética total y Ω la energía potencial.
- La T será la suma de las energías cinéticas individuales de las estrellas, de masas m1, m2, 
etc y velocidades v1, v2, etc.

donde  la masa total                       , y        es la velocidad media cuadrática del sistema. 

La energía cinética corresponde a los movimientos al azar de  las estrellas respecto al centro 
de la galaxia (y despreciamos cualquier proporción que pudiera provenir de rotación). 

Siendo                               , y               por tratarse de velocidades al azar  ⇒                y

                            donde σ es la dispersión de velocidades.

- La energía potencial                                                (1);  no es posible calcularla con datos 

observacionales por lo que vamos a optar (por ejemplo) por hacer un par de hipótesis e 
introducir modelos que representen a la galaxia, para obtener un valor aproximado de Ω. 

   



Consideremos modelos de galaxias E con dos hipótesis:
1) relación masa-luminosidad constante en toda la galaxia ( M/L = cte), lo que implica la 
proporcionalidad de la distribución de masa y la distribución de brillo. 
2) distribución de brillo proyectada en sistemas esferoidales sigue una ley de de Vaucouleurs. 

Estos modelos plantean para cada caso una distribución espacial de un conjunto de part.
tal que su proyección sobre el plano del cielo siga una ley de de Vaucouleurs (esto es, no es 
una distribución al azar). Cumpliendo tales condiciones se pueden plantear distintos modelos,  
en los que se varíen tanto las masas como las posiciones de las partículas. Dado que cada 
modelo “se construye” con partículas de masas y posiciones conocidas, es factible calcular 

la energía potencial Ω con la ecuación (1) así como la masa total                    , en forma 
rigurosa, para cada modelo (esto no se refiere al caso real). 

Dado que se busca una forma de calcular Ω para el caso real y a partir de datos observados, 

se plantea una relación entre Ω , la masa total M y el radio efectivo re , en base a un análisis 
dimensional de la ecuación (1): 

                              (2) ;     de donde se calcula el valor de K para cada modelo en base a los 

resultados de Ω , M y re  de los mismos modelos. Al resultar un valor de K ~ cte para todos
los modelos y que no depende de la masa, se comprueba que la ecuación (2) se puede 
aplicar a los casos reales. 
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Ahora dejamos los modelos, que fueron de utilidad para obtener la expresión (2), y volvemos 
al caso real. Reemplazando en la ecuación del virial:

                                                          ⇒    

Esta última expresión es la que permitirá calcular la masa de una galaxia elíptica, dado que K 
y G son conocidos, el radio efectivo se obtiene del ajuste del perfil de brillo superficial (ley de 
de Vaucouleurs, en kpc pues conocemos la d) y la dispersión de velocidades se determina a 
partir del ensanchamiento de  las líneas en el espectro integrado de la galaxia E. 
Si todas las estrellas estuvieran en reposo
respecto al centro de la gal. sería σ = 0. 
Pero las estrellas tienen una distrib de vel 
Gaussiana (al azar) y eso provoca el 
ensanchamiento del perfil.



Comparación de espectros estelares (izq.)  con 
el espectro integrado de una galaxia elíptica (der.)
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El espectro integrado de una galaxia E es 
similar al de estrellas K3-K5 III , pues esas 
gigantes son las que aportan la mayor cantidad 
de luz. Pero las líneas están más ensanchadas 
que en el espectro estelar.



Comparación con espectros de galaxias lenticulares, espirales y 
“starburst” (con brotes de formación estelar)
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Espectro de S0 rojo 

Espectro de Sb más azul 

Espectro de Sc azul y near-UV de estrellas 
calientes y líneas de emisión del gas 

Starburst galaxy. 
Formación estelar reciente.
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Si queremos obtener σ a partir del espectro integrado de una galaxia elíptica, consideramos 
que el ensanchamiento de líneas del espectro observado es el resultado de la agitación de 
las estrellas K III de la galaxia, que poseen una distribución de velocidades Gaussiana f(v) , 
siendo velocidades referidas al centro de la galaxia. A esa distrib Gaussiana en función de la 
velocidad v se le aplica un cambio de variables según la expresión del efecto Doppler :

                                               ,                            y se obtiene una distribución Gaussiana G(λ) .

Así el espectro observado IG (λ) resulta ser igual a una convolución del espectro de una 

estrella K III en reposo I* (λ)  con una Gaussiana G (λ,σ):

                         espectro         espectro             Gaussiana de la que se obtiene la σ
                        observado      estrella K III            que logra el mejor ajuste con el
                           (dato)           en reposo                 espectro observado IG (λ)
                                                  (dato)   
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Finalmente, se debe tener en cuenta que la dispersión de veloc σ que está en la ecuación 
para calcular la masa se refiere al movimiento en 3D dentro de la galaxia, es una dispersión 
“espacial”, pero la que se mide de los espectros refleja únicamente la correspondiente a la 
dirección radial. Dado que la distrib de velocidades es isótropa, la relación entre la dispersión 

espacial σe  y la radial σr  será (al igual que para la       ): 

Valores típicos de dispersión de velocidades  y masas determinadas con este método:        

- Gal elípticas gigantes:   σ ~ 500 km/s     M ~ 5 x 1013 Mʘ   (son gal E en el centro de cúmulos)  

- Gal elípticas enanas:     σ ~ 80 km/s        M ~ 109 Mʘ 

Problemas del método: 
- la relación M/L  no suele ser constante en toda la galaxia, sino varía con el radio.

- la dispersión σ se calcula con espectros que en general toman la zona central de la galaxia, 
pero no las partes externas. 

Aclaración: la masa involucrada en este caso es básicamente masa estelar.  Se obtienen 
relaciones  M/L ~ 10.
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2- Curvas de rotación para galaxias espirales
En el caso de la Vía Láctea, sabemos que las estrellas en los alrededores del Sol se mueven 
en órbitas aprox circulares en torno al centro Galáctico, con velocidades de rotación del 
orden de  200 km/s mientras que los movimientos al azar son de 0 -10 km/s, por lo cual 
claramente el movimiento dominante es el de rotación. Yendo al caso general:

Este sería el caso más simple, considerando por ej.  el movimiento de una estrella o una 
región HII, ubicada a una distancia R del centro y moviéndose con velocidad v(R). Pero 
claramente la masa no está distribuida en forma esférica y puede haber más masa a 
mayores distancias que el R considerado. Así solo obtendríamos una cota inferior de la masa 
total. Para obtener un valor más preciso es necesario considerar la curva de rotación de la 
galaxia. 



Vimos cómo se puede obtener la curva de rotación de nuestra Galaxia. Cómo se obtiene la 
 de otras galaxias?  Se suelen combinar datos ópticos y de radio.
 - Supongamos el caso más simple: una galaxia espiral vista de canto y observamos 
 líneas de emisión provenientes de regiones HII  (por ej, líneas de H y  líneas prohibidas de 
 elementos ionizados como ser [OII], [OIII], [NII], etc) así como líneas de absorción de estrellas
 masivas (aunque son más difíciles de observar). Corresponden a las zonas internas de la 
 galaxia. Las líneas aparecen deformadas debido a la rotación del disco galáctico: 

                                                                                               Ranura del espectrógrafo que contiene 
                                                                                               toda la galaxia, vista de canto, y que 
                                                                                               rota en torno a un eje que pasa por su 
                                                                                               centro. El espectro se dispersa en 
                                                                                               dirección perpendicular a la ranura. La 
                                                                                               línea se deforma hacia λ mayores por la 
                                                                                               parte del disco que “se aleja” y hacia λ 
                                                                                               menores la parte del disco que “se 
                                                                                               acerca” hacia nosotros (en el dibujo, la 
                                                                                                        mitad superior e inferior, respectivamente).
                                                                    R”                             Conociendo la distancia d a la galaxia:
                                                                                                         
                                                                                                       
  
                                                         

◉
⊗

λ

Δλ
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Ejemplo de líneas “deformadas” del espectro de una galaxia espiral
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Ejemplo de líneas del espectro de una galaxia espiral

Sofue et al. 1999, PASJ 51, 737
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Para completar la parte externa de la curva de rotación, a mayores radios galactocéntricos, 
se observa en radio con la línea de 21 cm del HI (las observaciones en radio se extienden 
mucho más que el disco en el óptico). También para la parte externa del disco se emplean 
objetos que no necesariamente comparten la rotación ni son coplanares, por ej: nebulosas 
planetarias, cúmulos globulares,  galaxias satélites. 

Más adelante veremos cómo se obtiene la curva de rotación en galaxias que no están de 
canto sino que tienen inclinaciones intermedias, que es el caso más general. 

Veamos ahora qué aspecto tienen las curvas de rotación de galaxias espirales. Uno 

esperaría una dependencia                para el caso Kepleriano. Pero lo que se observa es que 

                                                                        las curvas de rotación son planas (salvo la 

                                                                        parte más central), al igual que en la Vía Láctea.

                                                                        No se puede justificar este comportamiento de 

                                                                        las curvas de rotación con la masa “observable”.

                                                                        Hipótesis más aceptada: materia oscura (“dark 

                                                                        matter”), materia que interactúa gravitatoria-

                                                                        mente, pero no se puede observar. Se 

                                                                        desconoce su composición.



Sofue 2017, PASJ 69, R1

Curvas de rotación de galaxias espirales y enanas
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“Introd. to Astronomy and 
  Cosmology”, I. Morison
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� Composición considerada para materia oscura fría (no-bariónica):

� Si se considerara materia bariónica, es la hipótesis menos sustentable:
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“Principles of 
Astrophysics”, 
Ch. Keeton

“Introd. to Astronomy and 
  Cosmology”, I. Morison

Teoría de MOND: una opción a la materia oscura…

: ;
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  Determinación de la curva de rotación: caso general ( i ≠ 90°)
- (y,z): plano del cielo

- El plano galáctico corresponde al disco, en él se ubica en A por ej una región HII, que rota en torno 

al centro con velocidad Vr  y a una distancia R del centro. (R,Vr ) será un punto en la curva de rot.
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M=

m=

φ
0, R0 , b’: son las proyecciones de φ, R , b  sobre el plano del cielo.

A’  es la proyección del punto A sobre el plano del cielo.

a: es igual en el plano del cielo y en el plano galáctico.

Datos que se miden: φ0, R0 , b’, a.  Conociendo la distancia d a la galaxia, los tres últimos se
                                                            miden en kpc.
                              
� Cálculo de la inclinación i: se asume que la galaxia espiral vista de frente es circular
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� Cálculo de R y Vr:

El vector velocidad de rotación Vr está contenido en el plano galáctico y lo que se observa es la 

velocidad radial Vrad, que es su proyección en la dirección de la visual, así: 

⇒

m=M,

m=0

M

m

M
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Una vez que se cuenta con la curva de rotación, es necesario encontrar un camino para 
llegar a la determinación de la masa. Para ello, se tiene en cuenta las distintas componentes 
estructurales de una galaxia S (bulbo, disco, halo de materia oscura, en algunos casos 
también el gas) y se asume una ley de distribución de masa para cada componente. Esas 
distribuciones de masa incluyen a la velocidad, lo que nos da el nexo buscado. 

 
`
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Los parámetros (masas, radios de escala, etc) de las componentes individuales, se 
determinan en forma iterativa (por mínimos cuadrados, por ej) . Se dan primero 
valores aprox como condiciones iniciales y finalmente se ajustan todos los 
parámetros. 
Suponiendo en  cada caso M/L = cte, habrá proporcionalidad con la distrib de brillo 
proyectada,  densidad de masa proyectada, etc de cada una de ellas.

Por ej se puede tomar para el bulbo una distrib de de Vaucouleurs, para el disco una 
distrib exponencial  y para el halo de materia oscura los perfiles de NFW (Navarro, 
Frenk y White 1996, 1997).

✔ Valores típicos de masa luminosa de galaxias S: 108 a 1012 Mʘ
 

✔ Masa total de la Vía Láctea (bulbo + disco + DM):  2 x 1012 Mʘ 



Sofue et al. 2009, PASJ 61, 227 

Curva de rotación de 
        la Vía Láctea
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Curvas de rotación analíticas (a), 
     densidad (b), y masa M(R) (c):  
      bulbo + disco + halo de DM

Sofue 2017, PASJ 69, R1
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Masa estelar 
(bulbo+disco) 
        vs. 
masa total 
(bulbo+disco+DM)

Sofue 2017, PASJ 69, R1
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3- Masa de galaxias con halos que emiten rayos-X

El estudio de sistemas extragalácticos en rayos-X tuvo un gran avance al construirse  
satélites que permitieron realizar observaciones fuera de la atmósfera (recordemos que la 

atmósfera terrestre es opaca en las λs de los rayos-X). 

El primer paso importante fue el satélite Einstein, que funcionó entre 1978-1981, y tenía la 
capacidad de estudiar objetos extendidos. Mediante mapas de brillo superficial en X 

( μX ), detectó la existencia de halos X  de galaxias que se extendían más que las 

imágenes correspondientes en el óptico,  en galaxias elípticas masivas ubicadas en el 
centro de cúmulos de galaxias (por ej. en la galaxia elíptica M87, la emisión en X es ~50 
arcmin, y en el óptico ~30 arcmin). 



Churazov et al. 2008, 
  MNRAS 388, 1062

Imágenes X (Chandra) e 

imágenes ópticas (DSS) 

de M87  y  NGC1399
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Uno de los estudios más notables fue el de la galaxia M87, que domina la parte central del 
cúmulo de Virgo. Veamos estos trabajos:

- Fabricant et al. 1980, ApJ 241, 552
- Fabricant et al. 1983, ApJ 267, 535 

El estudio de M87 se basa en dos tipos de datos obtenidos con el satélite Einstein: 

1) mapa de brillo superficial μX: medido en la banda de E= 0.2 – 4 KeV (en rayos X se 

acostumbra dar el rango de energía de fotones en vez del rango en λ).
Suponiendo simetría radial y restando el fondo o background (que puede deberse a la emisión 
del cúmulo en conjunto), se trazan anillos concéntricos y se construye el perfil de 

brillo superficial (en el mismo rango de KeV) transformando las unidades a  

versus distancia radial proyectada rp [arcmin]. 



Mapa y perfil de brillo superficial X [ 0.2 a 4 KeV ]

Fabricant et al. 1983, ApJ 267, 535 
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2) análisis espectral : se analiza la distribución de flujo en un rango de 0.2-3 KeV, 
separándola en 9 rangos (o “canales”)  de E (o de λ). El instrumento no es exactamente un 
espectrógrafo, pero lo que se obtiene es equivalente a ~ un espectro en ese rango.  
Y esto se hizo para 6 intervalos de distancia radial , 

desde rp = 0 hasta 27 arcmin. En resumen, se 
obtuvo una distrib de flujo para distintas distancias
radiales (como anillos concéntricos).  Para cada una 
de ellas se comparó con un modelo de espectro de un 
plasma en equilibrio y se calculó la T  para cada dist 

radial . No se encontró un gradiente de T con la rp , 
sino que la T ~ cte en el rango considerado.
Así se concluyó que la emisión X se debía a un 
gas isotermo
(Hoy en día la T se obtiene directamente de espectros en X).

� Dónde se origina la emisión en rayos-X?
Gas muy caliente y difuso  (T ~ 107 °K) que se encuentra totalmente ionizado (“plasma”). Los 
fotones X se emiten cuando un electrón libre es deflectado por un ion, es radiación térmica 
libre-libre (“bremsstrahlung”) que da origen a un continuo de fotones. Sobre ese continuo 
suele haber líneas de emisión de elementos pesados (por ej Fe).  

4                               62      λ [Å]

Fλ

3 KeV 0.2 KeV
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La cantidad de colisiones que se producen (por unidad de tiempo y de volumen) va a ser 
proporcional a la densidad del plasma al cuadrado ρg

2  pues depende de la densidad de 
iones y de la densidad de electrones, y ambas son proporcionales a la densidad del gas ρg. 

Así, la emisividad del gas jν (E/unid de vol del emisor, unid de tiempo y de frec) es 

proporcional a    jν ∝ ρg
2 .    

� Cómo obtenemos información sobre la masa de la galaxia?
Hipótesis: 

-supongamos una nube de de gas isoterma (según resulta de las observaciones)
- con simetría esférica  (por la alta presión del gas caliente, el plasma se distribuye esféricamente 
                                           en el pozo de potencial de la galaxia)

- y en equilibrio hidrostático (entre la fuerza gravitatoria que ejerce la masa total de la 
                                                 galaxia y la presión del gas que emite en rayos-X)

Si consideramos un elemento de volumen dV, la fuerza grav con que la masa de la galaxia 
(dentro del radio r en que se ubica el dV) lo atrae hacia el centro se compensa con la presión 
del gas en sentido opuesto. 
Sean:  M(r) la masa de la galaxia contenida en el radio r
           dm la masa del elemento de volumen dV = dA dr
           dPg   la diferencia de presión del gas sobre el área dA
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r

ctro gal
x

dr

dA

Por la ley de gases ideales, donde μ es el peso molecular medio 
(μ = cte, corresponde a una mezcla de protones y electrones), 
mH es la masa del átomo de H y T es la temp del gas:

 

Reemplazando y despejando la masa M(r): 

                                                                     esta expresión nos da la distribución de masa 
                                                                     con r. Notar que              . La T se obtiene de 

gas isotermo



los espectros. Para calcular la densidad del gas  y su gradiente (para cada dado r) se recurre 
al perfil de brillo superficial X: 
1- se de-proyecta la distrib. de brillo sup μX (pasando de 2D a 3D)

2- vimos que la emisividad de un plasma caliente (totalmente ionizado) es   jν ∝ ρg
2 

3- se puede obtener de este modo el perfil de densidad ρg  , y con éste la densidad y su 
gradiente           para cualquier radio r.

Notar que la masa M(r) que se obtiene en este caso, es toda la masa que actúa 
gravitatoriamente sobre el gas caliente, por lo tanto incluye tanto la masa bariónica
(luminosa) como la materia oscura.

Para el caso de M87 se obtuvo una masa total dentro de un radio de 300 kpc: 

Mtot( r < 300 kpc) = 3 a 6 x 1013 Mʘ

donde la masa de gas caliente representa entre 10% y 20% de las masa luminosa en estas 
galaxias masivas. 
Con tales valores de masa se llega a una relación masa-luminosidad  Mtot / L  >  500 Mʘ/Lʘ  !
cuando considerando solo la materia luminosa en galaxias E es aprox:  Mlum/LB  ≅  10 Mʘ/Lʘ 



Este método también se aplica a galaxias elípticas normales. Para todas las E es necesaria 
la materia oscura para explicar las observaciones. 

Más del 90% de la masa total es materia oscura. 

 Este método de halos-X, junto a las curvas de rotación planas de galaxias espirales y 
la determinación de masa de cúmulos de galaxias, son tres pruebas que muestran que 
 se requiere mucha más masa que la de estrellas y gas para explicar las observaciones.
 
[Con telescopios X más modernos, de mayor resolución y sensibilidad  (por ej. Chandra, 
XMM)  se han detectado pequeñas variaciones de la T que son tenidas en cuenta al 
calcular la masa.] 



Humphrey et al. 2006, 
       ApJ 646, 899

Imágenes X (Chandra) 
de galaxias E 

(en la mayoría se observan 
distribuciones de brillo sup  

proyectado aprox circulares)
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Fukazawa et al. 2006, ApJ 636, 698

Perfiles de T  y  de brillo superficial X  [ 0.5 a 1.5 KeV ] 
de NGC 1399 y NGC 3923

10 
kpc
9 

kpc
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Humphrey et al. 2006

Perfiles de masa de galaxias E
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4- Galaxias binarias
Las galaxias binarias son útiles para determinar la masa M o relación masa- luminosidad M/L 
totales de galaxias, así como las estrellas binarias permiten determinar las masas estelares. 
Sin embargo, en el caso de galaxias binarias los períodos son tan largos que no es posible 
determinar órbitas y por lo tanto no es posible determinar masas individuales (o M/L  
individuales). Se requiere un tratamiento estadístico de una muestra pues no se conocen los 
parámetros individuales de la órbita, y se obtienen masas o M/L promedio.  En particular, se 
han utilizado las galaxias binarias para determinar M/L de galaxias.  

Un problema importante es la selección de galaxias binarias, o sea cómo optar por los casos 
en que las galaxias están realmente ligadas, y no solo cercanas en proyección pero sin 
interacción real. Por otra parte, si la órbita es muy abierta es probable que no se la identifique 
como binaria. En general, los dos parámetros observables más importantes son: la distancia 
proyectada entre las dos galaxias Rp  y la diferencia en velocidad radial  ΔVR. 
También se tienen en cuenta las magnitudes  (si por ej se va a determinar una M/L promedio 
deberían ser galaxias de propiedades “similares”) y se trata de descartar casos en que haya 
otras galaxias  cercanas a la binaria que puedan afectarla (son muy comunes los grupos de 
galaxias).
Al no conocer las órbitas, es necesario realizar muchas hipótesis para calcular las masas: se 
consideran órbitas circulares, que las galaxias interaccionan como masas puntuales, se 
descartan por ej casos en que haya puentes o efectos de marea entre ellas pues se asume 
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que no hay materia intergaláctica), que las órbitas están orientadas al azar, que no hay 
materia por fuera de la binaria, etc.

“… the mass of galaxies varies by about 3 orders of magnitude from dwarf galaxies to giant 
ellipticals. A better quantity that represents the mass of galaxies is the M/L. The M/L 
of galaxies is expected to vary much less than the mass itself, and hence we focus on
the M/L of pairs”. 
Así lo que se obtiene es  (M1+M2/ L1+L2) , esto es una <M/L > para el tipo de galaxias del 
que está conformado el par. 
En las galaxias en general de mide la relación M/L considerando la luminosidad en el azul: 
M/LB . Es claro el efecto de la formación estelar en los valores que se obtienen. 
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Carroll & Ostlie: 
“An Introduction to 

Modern Astrophysics”


