
Astrofísica Extragaláctica y Cosmología 

Tema 3:  

Parámetros físicos  

básicos de las galaxias 

Consultar: “Galactic Astronomy”, Binney & Merrifield, 1998, Princeton, temas 4, 7. 

 “Galaxies and the Cosmic Frontier”, Waller & Hodge, 2003, Harvard, temas 1 y 2. 

 “Galaxies and Cosmology”, Jones & Lambourne, 2007, Cambridge, temas 2-6 (J&L07).  

 “An Introduction to Modern Astrophysics”, Carroll & Ostlie, 2007, Pearson, temas 25, 27 (C&O07).  

  “Galaxies in the Universe”, Sparke & Gallagher III, 2008, Cambridge, tema 4. 

 “Galaxy Formation and Evolution”, Mo, van den Bosch, White, 2010, Cambridge, Tema 2. 

 NASA Extragalactic Database (NED) Level 5: http://ned.ipac.caltech.edu. 

 

              

 



Astrofísica Extragaláctica y Cosmología 

 Describir los parámetros físicos fundamentales que  
   caracterizan las galaxias. 

 ¿Cuáles son las propiedades físicas esenciales de las  
   galaxias? 

 ¿Cómo se miden? 

 Especial atención a distancias. 

Objetivos del tema 
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3.1.Escala de distancias 
La distancia es el parámetro físico más importante en Astrofísica y 
uno de los más difíciles de determinar. Su importancia radica en la 
necesidad de conocer la distancia a un objeto para saber sus 
propiedades intrínsecas (tamaño, luminosidad, etc…) en vez de 
aparentes, así como en la posibilidad de estudiar la Historia del 
Universo mediante la observación de las galaxias más distantes. 

Existen muchos métodos para determinar distancias y es un área de 
continua investigación (debido a su importancia capital). La 
calibración de unos estimadores suele depender de otros (se suele 
hablar de escala/escalera de distancias), en gran parte porque cada 
método es válido solo para un rango de distancias. Esto significa que 
la calibración de los distintos estimadores es muy importante. 

La unidad básica en astronomía es el parsec (pc). Un parsec son 
3.0856776x1016 m. En Astrofísica Extragaláctica se suele hablar en el 
rango de los kpc para escalas intergalácticas y Mpc en escalas 
cosmológicas (secciones de Universo). 

Desde el punto de vista cosmológico existen varios tipos de 
distancia: distancia de luminosidad , distancia comóvil, distancia 
angular,… Se explicarán en los temas de Cosmología. 

En Astrofísica la distancia va íntimamente ligada al tiempo, dadas las 
escalas inmensas con las que trabajamos y que el dato observacional 
más importante que tenemos es la luz, que tiene una velocidad finita, 
lo que permite ligar distancia y tiempo. 
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3.1.Escala de distancias: paralaje 
Los indicadores de distancia más simples son los trigonométricos.  

El indicador de distancia trigonométrico por excelencia es el paralaje. 
El paralaje  es el desplazamiento aparente de la posición de un 
objeto celeste visto desde dos líneas de visión, y se mide como el 
ángulo o semi-ángulo de inclinación entre esas dos visuales. 

 

  

http://physics.weber.edu 
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3.1.Escala de distancias: paralaje 
Hipparcos se lanzó para medir paralajes (y fotometría). Su precisión 
era de 0.002”, es decir puede medir distancias hasta 0.5 kpc. 
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3.1.Escala de distancias: paralaje 
Gaia es la siguiente misión de la ESA para medir paralajes (y 
fotometría). Su precisión será de 20 mas, es decir, podrá medir 
distancias hasta 50 kpc (para estrellas con m<15). 
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3.1.Distancias: otros métodos trigonométricos 
Otros métodos trigonométricos de determinar distancias se basan en 
la identificación de estructuras de tamaño físico (en pc) conocido y 
para las que se pueden medir distancias angulares. Para ellas: 

 

 

 

 

Desafortunadamente no hay demasiadas estructuras de las que 
podamos conocer su tamaño físico y la medida de tamaños debe ser 
muy precisa para conocer distancias con exactitud. 
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3.1.Distancias: otros métodos trigonométricos 
La distancia a la LMC se puede determinar a través del estudio de la 
SN1987A. La radiación de la SN se encontró 3.5 años después de la 
explosión con material eyectado por la estrella anteriormente, 
produciendo destellos al calentar ese material. 

Estos destellos deberían producirse al mismo tiempo, pero no es así 
porque el disco está inclinado y hay partes más cercanas que otras. 
La inclinación del disco se puede calcular con otros datos. Podemos  
 relacionar el tamaño de la 

elipse que forma el frente 
de onda con el retardo de la 
radiación que nos llega del 
arco alrededor de la 
SN1987A. 
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3.1.Distancias: otros métodos trigonométricos 
La distancia a la LMC se puede determinar a través del estudio de la 
SN1987A. La radiación de la SN se encontró 3.5 años después de la 
explosión con material eyectado por la estrella anteriormente, 
produciendo destellos al calentar ese material. 

Estos destellos deberían producirse al mismo tiempo, pero no es así 
porque el disco está inclinado y hay partes más cercanas que otras. 
La inclinación del disco se puede calcular con otros datos 

J&L07 
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3.1.Distancias: otros métodos trigonométricos 
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3.1.Distancias: candelas estándar 
Una candela estándar es un objeto cuya luminosidad conocemos a 
priori y que está localizado en una galaxia para la que queremos 
calcular la distancia. Este es uno de los métodos más extendidos en 
Astrofísica Extragaláctica, pero tiene el problema de que las candelas 
deben estar bien calibradas, no tener diferencias de galaxia a 
galaxia, ser identificables con certidumbre, no haber evolucionado 
con el tiempo, y tenemos que ser capaces de corregir de extinción de 
forma adecuada.  

Por ejemplo, la supernovas de tipo Ia son quizás la candela estándar 
que se puede utilizar para medir las distancias más grandes, pero 
hay dudas sobre si una supernova a redshift 1 es igual a una a z=0, 
es decir, si tiene ambas tienen la misma luminosidad y la misma 
curva de luz. 

Si la luminosidad de un objeto es conocida a priori, entonces se 
puede calcular la distancia a partir de su flujo observado:  
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3.1.Distancias: candelas estándar (cefeidas) 
La cefeida es una estrella gigante o supergigante con variabilidad en 
su luminosidad (hasta un factor 10 en un periodo de 1-100 días). 
Debe su nombre a la estrella d Cepheid, la primera estrella de este 
tipo estudiada. Su luminosidad es alta, por lo que es un método que 
se puede utilizar hasta distancias de unos 10 Mpc. Existe una 
relación entre su periodo de variación y su luminosidad, que ha sido 
calibrada hasta una incertidumbre relativa del 15%. También existen 
modelos teóricos que explican la variabilidad de las cefeidas en 
función de la pulsación de su envoltorio, que depende de su masa (y, 
por tanto, de su temperatura y su luminosidad). 

 

  

HST Press Release 
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3.1.Distancias: candelas estándar (cefeidas) 

Freedman & Madore (2010) 

)1.043.1()/(log81.2 10  daysPMV

Feast & Catchpole (1997) 

)(13.213.2)/(log53.3 10 VBdaysPMV 
Di Benedetto (1995) 
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3.1.Distancias: candelas estándar (otras variables) 

Hay otras estrellas variables que pueden utilizarse como candelas 
estándar.  

Este método exige buscar este tipo de estrellas, estar seguro de su 
identificación, conocer sus propiedades de manera que se pueda 
estimar su magnitud absoluta, y “confiar” que la estrella que utilizas 
no sea diferente a las que conoces!! 

 

Ejemplos de otras estrellas utilizadas como candelas estándar: 

RR Lyrae: son estrellas variables de tipo A y F y localizadas en la 
rama horizontal de las gigantes (por tanto con luminosidad más o 
menos constante: MV=0.6±0.3) con periodos de hasta un día. 
Suelen aparecer en cúmulos globulares. 

W Virginis es otro tipo de estrella variable, parecido a la cefeida, 
pero con una masa más pequeña y con una magnitud absoluta más 
débil que una cefeida, entre 0.7 y 2 magnitudes. 
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3.1.Distancias: candelas estándar (SN-Ia) 
Existen varios métodos de medir distancias con supernovas. El más 
extendido y el más útil hasta distancias más grandes es el que se 
basa en la curva de luz de las supernovas de tipo Ia (resultado de la 
explosión cataclísmica de una enana blanca en un sistema binario). 
Las distancias con SN Ia se pueden calcular con una incertidumbre 
del 5% y llegan a distancias del orden de 1000 Mpc (o incluso 15 
Gpc=z~2). El gran problema de este método es detectar las SN Ia, 
identificarlas como tales (sin líneas de hidrógeno pero son silicio), su 
posible evolución y el efecto de la extinción por polvo. 
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3.1.Distancias: candelas estándar (SN-Ia) 
Las SN Ia tienen un pico de luminosidad en torno a MB=MV=-19.3 y 
una curva de luz (evolución de su luminosidad con el tiempo) 
bastante estándar. En primera aproximación se puede considerar el 
pico como constante y se puede inferir el momento del máximo de la 
curva de luz. Actualmente hay estudios en los que se relaciona la 
forma exacta de la curva de luz y el pico de luminosidad de manera 
más precisa. 

  

Perlmutter (2003) 

Wikipedia 
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3.1.Distancias: otras candelas estándar 
Hay otras candelas estándar, en general menos usadas que las 
cefeidas y las SN Ia: novas (hasta 20 Mpc), las regiones HII más 
brillantes de una galaxia (10 Mpc), las supergigantes rojas más 
brillantes de una galaxia (hasta 7 Mpc), la función de luminosidad 
(LF) de cúmulos globulares (50 Mpc), ls LF de nebulosas planetarias 
(20 Mpc), las fluctuaciones de brillos superficiales (125 Mpc), 
relación Tully-Fisher (90 Mpc, ver más adelante), la relación D-s de 
Faber-Jackson (100 Mpc), las galaxias más brillantes de los cúmulos 
(40000 Mpc),…  

  

C&O07 
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3.1.Distancias: SBF 
Otro método para estimar distancias son las fluctuaciones de brillo 
superficial (SBF). Se estudia la distribución de brillo superficial de 
una galaxia dividiéndola en sectores. Si se consideran galaxias de 
una mismo tipo (p.e., E’s) y se ajusta un perfil de brillo típico, los 
residuos tendrán un determinado ruido (fluctuaciones) debido a que 
los distintos sectores englobarán más o menos estrellas. A medida 
que consideramos galaxias más lejanas esas fluctuaciones deben ser 
más pequeñas, i.e, las SBF’s dependen de la distancia (~d-1). 

Este método debe tener cuidado con el polvo (que produce ruido), 
por lo que se suelen utilizar E’s, S0’s o bulbos. Se podría aplicar 
hasta unos 125 Mpc, pero se suele utilizar más cerca. 

NED 



Astrofísica Extragaláctica y Cosmología 

3.1.Distancias: métodos espectroscópicos 
Se pueden determinar distancias estudiando el tipo espectral de una 
estrella. Esto nos daría la luminosidad de la estrella, que comparada 
con su flujo nos proporcionaría la distancia (salvo efectos de 
extinción por polvo).  

Para una sola estrella la incertidumbre es alta, pero se utiliza de 
forma estadística hasta distancias del orden de 10 Mpc (con la RGB). 

http://sciencevault.net/ibphysics/astrophysics/stellardistances.htm 



Astrofísica Extragaláctica y Cosmología 

Desde las primeras décadas siglo XX sabemos, gracias a Edwin 
Hubble, que las galaxias se están alejando de nosotros y unas de 
otras: el Universo se está expandiendo. La ley de Hubble establece: 

 

 

d se suele dar en Mpc y v en km/s, así que las unidades de la 
constante de Hubble (local) son km/s/Mpc. z es el redshift. 

Las galaxias cuya velocidad está dominada por la expansión del 
Universo se dice que siguen el “flujo de Hubble” (Hubble flow). La 
velocidad de una galaxia puede verse afectada localmente por 
objetos masivos cercanos. Por ejemplo, en un cúmulo lejano un 
porcentaje alto de la velocidad medida para un objeto se debe al 
flujo de Hubble pero puede haber diferencias pequeñas de galaxia a 
galaxia (estando a la misma distancia) debido a movimientos 
intrínsecos dentro del cúmulo. 

Una de las estimaciones más recientes proporciona H0=70.6±3.1 
km/s/Mpc (Suyu et al. 2010). 

La ley de Hubble en su forma de arriba sirve para distancias 
relativamente cortas (z<0.2). Existe una generalización que tiene en 
cuenta la geometría del Universo (se verá en Cosmología). 

  

3.1.Distancias: la ley de Hubble 

dHv 0 czv 
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3.1.Distancias: la ley de Hubble 

Hubble (1936) 

Freedman et al. (2001) 
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3.1.Distancias: la ley de Hubble 

c

v

c

v
c

v

z

z

c

v

rf

obs

rf

rfobs

emitida

emitidaobs

 













1

1

1
1

0~












2dF Quasar Survey 

0H

v
d 

http://www.2dfquasar.org/
http://www.2dfquasar.org/
http://www.2dfquasar.org/
http://www.2dfquasar.org/


Astrofísica Extragaláctica y Cosmología 

3.1.Distancias: resumen 

C&L07 

Wikipedia 
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3.2.Fotometría de galaxias 

Algunos parámetros fotométricos básicos de una galaxia son: 

 

 Magnitud integrada (total), aparente o absoluta, o 
luminosidad: m, mT, L, LT, MT. 
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3.2.Fotometría de galaxias 
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NGC4216 
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3.2.Fotometría de galaxias 

Algunos parámetros fotométricos básicos de una galaxia son: 

 

 Magnitud integrada (total), aparente o absoluta, o 
luminosidad: m, mT, L, LT, MT. 

 Brillo superficial medio: <m25>, <meff> . 

 Radio a una determinada isofota:  R25. 

 Radio efectivo: Re, Reff. 
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3.2.Galaxias elípticas: perfiles de brillo 

P-G  (2003) 
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3.2.Galaxias elípticas: perfiles de brillo 

P-G  (2003) 
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3.2.Fotometría de galaxias 

Algunos parámetros fotométricos básicos de una galaxia son: 

 

 Magnitud integrada (total), aparente o absoluta, o 
luminosidad: m, mT, L, LT, MT. 

 Brillo superficial medio: <m25>, <meff> . 

 Radio a una determinada isofota:  R25. 

 Radio efectivo: Re, Reff. 

 Radio de Kron: rKron, rK. 

 Radio y magnitud Petrosian: rPet, mPet. 
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3.2.Fotometría de galaxias 

Radio de Kron (de su artículo de 1980) se define como el primer 
momento de la intensidad (promediada azimutalmente): 

 

 

 

Multiplicando el radio de Kron por k=2.0-3.0 (o más) se asegura que 
la apertura encierra 90%-95% del flujo de la galaxia. 

 

Radio de Petrosian (de su artículo de 1976), con Np=2 y rp con 
Rp(rp)=2: 
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3.2.Fotometría de galaxias 

Algunos parámetros fotométricos básicos de una galaxia son: 

 

 Magnitud integrada (total), aparente o absoluta, o 
luminosidad: m, mT, L, LT, MT. 

 Brillo superficial medio: <m25>, <meff> . 

 Radio a una determinada isofota:  R25. 

 Radio efectivo: Re, Reff. 

 Radio de Kron: rKron, rK. 

 Radio y magnitud Petrosian: rPet, mPet. 

  ¿Cómo medir colores? 
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3.2.Fotometría de galaxias 

3.6 mm 0.6 mm 

Barro et al. (2011) 
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3.2.Fotometría de galaxias 

A la hora de utilizar fotometría para estudiar una galaxia hay que 
tener en cuenta la extinción interna y Galáctica, el desplazamiento al 
rojo y la conocida como corrección K. 

Extinción: 
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3.2.Fotometría de galaxias 

Observamos una galaxia a z=1 en banda I (c=800 nm, =120 
nm): 

 En realidad estamos viendo el espectro de la galaxia alrededor de 
800/(1+z)=400 nm (con una anchura de 60 nm). 

Observamos una galaxia a z=1.2 en banda I (c=800 nm, =120 
nm): 

 En realidad estamos viendo el espectro de la galaxia alrededor de 
800/(1+z)=364 nm (con una anchura de 55 nm). 

¿Cómo comparar las dos galaxias? Hay que hablar de una misma 
banda, por ejemplo, en este caso, la banda B (440 nm). Se necesita 
la corrección K (y quizás la E). 
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3.2.Fotometría de galaxias 

Corrección K: 
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3.2.Fotometría de galaxias 

En la actualidad y de forma práctica ya no se utilizan mucho las 
correcciones K (o, mejor dicho, se utilizan de otra manera): 
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3.2.Fotometría de galaxias 

También podría considerarse una corrección E, que se refiere a la 
evolución temporal que sufre la población estelar de una galaxia. Por 
ejemplo, para comparar dos galaxias del mismo tipo (que tienen la 
misma SFH, pero cada una tiene una edad) a dos redshifts 
diferentes: 
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3.3.Morfología 
El primer esfuerzo por entender las propiedades de las galaxias 
comenzó con una clasificación visual de su apariencia. La motivación 
para realizar una clasificación de este tipo es que si varias galaxias 
parecen iguales es probable que sus propiedades físicas sean 
parecidas y se puedan elegir ejemplos representativos para estudiar 
la población de galaxias completa. A principios del siglo XX se 
instauró el esquema de clasificación que aún hoy utilizamos, aunque 
tiene sus inconvenientes y detalles a tener en cuenta. Hubble en la 
década de 1920 clasificó las galaxias cercanas de acuerdo con su 
forma y estructuras. 

El esquema de clasificación de Hubble establece 4 grandes 
categorías: galaxias elípticas, espirales, lenticulares e irregulares. 

Hubble (1926) 
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3.3.Morfología 

Hubble (1926) 
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3.3.Morfología 

University of Virginia 

University of Texas 

El diagrama de diapasón 
(“tuning fork”) de Hubble surge 
al colocar las galaxias en lo que 
se creía que era una secuencia 
evolutiva (pero puede no 
serlo!!) y tener en cuenta que 
hay galaxias espirales barradas 
y no barradas.  Esa idea de 
evolución lleva a hablar de tipos 
tempranos y tardíos. 

El esquema 
clasificatorio se 
basa 
esencialmente en 
4 puntos: ¿la 
forma es regular o 
simétrica?, ¿se 
concentra la luz 
en el centro del 
objeto?, ¿hay un 
disco?, ¿hay una 
barra? 
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3.3.Morfología 

La clasificación de Hubble se realizó con placas fotográficas, es decir, 
está sesgada hacia lo que es detectable en el óptico y con la 
profundidad (relacionada con la sensibilidad de las placas) de esas 
imágenes. Esto nos lleva a pensar que existen varios problemas de 
esta clasificación que hay que tener en cuenta: 

 La clasificación visual, altamente subjetiva. 

 La morfología de una galaxia depende de la longitud de onda. 

 La morfología asignada a una galaxia depende de la resolución  
   espacial que tengamos y, por tanto, de la distancia a la galaxia. 

 La morfología depende de la profundidad de las imágenes. 

 La clasificación depende de la orientación de la galaxia: por  
   ejemplo, una espiral de canto puede parecer una elíptica o  
   lenticular. 

 También puede haber un efecto de la presencia de extinción por  
   polvo interestelar. 

Existen añadidos al sistema ideado por Hubble. Por ejemplo, la 
presencia de barras, anillos, lentes, etc... 
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3.3.Morfología: subjetividad, Galaxy Zoo 
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3.3.Morfología: dependencia con   

Alabama University 

X-ray UV optical NIR FIR 
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3.3.Morfología: resolución espacial  

Delgado-Serrano et al. 
(2010) 
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3.3.Morfología: profundidad  

Shiet al. (2009) 
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3.3.Morfología: orientación y extinción  

NGC4013 
(NASA) NGC5866 

(NASA) 
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3.3.Morfología: sistema de Vaucouleurs  
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3.3.Morfología: sistema numérico  

T Hubble -6 -5 -4 -3 -2 -1 0 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 

Clase de 
Vaucouleurs 

cE E E+ S0- S00 S0+ 
S0/
a 

Sa Sab Sb Sbc Sc Scd Sd 
Sd
m 

Sm Im 

Tipo Hubble 
aprox. 

E S0 
S0/
a 

Sa 
Sa-
b 

Sb 
Sb-
c 

Sc 
Sc-
Irr 

Irr I 

Kennicutt 
(1998) 

wikipedia 
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3.3.Morfología: otras clasificaciones 
Existen otros sistemas de clasificación: 

 van den Bergh introdujo un sistema de clases de luminosidad 
para espirales. La nomenclatura va desde tipo I a V, con I siendo 
espirales con brazos muy definidos. Notad que tiene que ver con 
la luminosidad y forma de los brazos espirales, no con la 
luminosidad total de la galaxia. 

 A los tipos de Hubble a veces se le añaden letras indicando la 
presencia de anillos internos en los que terminan los brazos 
espirales (p.e., NGC7096 es una Sa(r)I), o que los brazos se 
extienden hasta el centro de la galaxia (p.e., M101 es una 
Sc(c)I), o hay anillos externos (NGC4340 es una RSB0). 

M81-Sab(r) 

NGC7096-Sa(r)I 

M101-Sc(c)I 

NGC4340-RSB0 
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3.3.1.Galaxias elípticas (E) 
Las galaxias elípticas tienen un perfil de luz brillante en el centro y 
que decrece continuamente hacia el exterior, con isofotas elípticas y 
ausencia de otras estructuras brillantes. De acuerdo con la 
clasificación original de Hubble hay una subdivisión entre E0 
(totalmente circulares) y E7 (las más elongadas). El subtipo se 
calcula como el entero más cercano a la elipticidad aparente de la 
galaxia. 











a

b
110

M87 (E0) 

M849(E4) 

ESO325-G004(E7, S0) 
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3.3.1.Galaxias elípticas 
Las galaxias elípticas cubren un amplio rango de propiedades. Hay 
desde galaxias débiles (MB~-8) con masas tan pequeñas como 107 
M

 y tamaños de decenas de kpc hasta gigantes brillantes (MB~-25) 

con 1013-14 M

 y centenares de kpc. Varios subtipos: 

 Elípticas gigantes (cD), en el centro de cúmulos. Poco 
numerosas, son las más grandes (1 Mpc de diámetro), brillantes  
-22<MB<-25 y masivas (1013-14 M


), difíciles de caracterizar en 

sus zonas más externas, muy difusas puesto que suelen 
canibalizar galaxias cercanas. Tienen decenas de miles de 
cúmulos globulares con SN muy frecuentes. Tienen grandes 
cantidades de materia oscura (hasta 750 M  /L ). 

 Elípticas normales (E), gigantes (gE) o compactas (cE). Algunas 
se confunden con S0. 1-200 kpc de diámetro, -15<MB<-23,  
108-13 M


, 7-100 M  /L .  

 Elípticas enanas (dE), menos brillantes que las normales y 
suelen tener metalicidades menores. 1-10 kpc de diámetro, -
13<MB<-19, 107-9 M


.  

 Esferoidales enanas (dwarf spheroidals dSph), las más débiles 
y difusas. El Grupo Local cuenta con varias, más allá son difíciles 
de detectar. 0.1-0.5 kpc, -8<MB<-15, 107-8 M


. 

 BCDs, pequeñas y azules, <3 kpc, -14<MB<-17, 109 M

, 0.1 M  

/L , mucho gas y formación estelar reciente. 

 

 



Astrofísica Extragaláctica y Cosmología 

3.3.1.Galaxias elípticas: perfiles de brillo 

Duc et al. (1999) 
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3.3.1.Galaxias elípticas: perfiles de brillo 
El perfil de luz de una galaxia elíptica es igual que el de un bulbo 
galáctico. Clásicamente se ajustaban los perfiles radiales de brillo 
superficial con una ley de de Vaucouleurs: 

 

 

 

De manera más general actualmente se usa un perfil de Sèrsic 
(1963), con el índice de Sèrsic “n”, que tiene la forma: 

 

 

n=4 sería la ley de de Vaucouleurs, y n=1 sería una exponencial 
simple. 

Las galaxias elípticas pueden tener núcleos más intensos (que 
necesitan una segunda componente de Sèrsic). También pueden 
mostrar zonas externas difusas que se asemejan a discos (dE, dSph, 
pasando a las S0 –que no son elípticas, pero se parecen 
morfológicamente!-). 
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3.3.1.Galaxias elípticas: perfiles de brillo 

Stockton et al. (2008) 

z=2.5 galaxy 

Hilker et al. (1998) 

Fornax 
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3.3.1.Galaxias elípticas: poblaciones estelares 
Las galaxias elípticas tiene poblaciones estelares evolucionadas, 
muchos cúmulos globulares (viejos), estrellas de muy alta y muy 
baja metalicidad  en el caso de enanas, poco gas pero no es 
inexistente (108-9 M


 menos que en espirales y normalmente con 

componentes calientes), formaciones estelares muy débiles (excepto 
en BCDs), y también tienen algo de polvo (105-6 M


), a veces en 

anillos contrarotantes que pueden haberse adquirido después de la 
formación de las estrellas. 

La metalicidad de las elípticas correlaciona con su masa (más 
masivas, más metálicas) y suelen presentar gradientes con las zonas 
internas siendo más metálicas que las externas. 

Las galaxias elípticas no suelen mostrar rotación, están gobernadas 
por movimientos orbitales keplerianos en direcciones “aleatorias”. 
Para cuantificar estos movimientos se utiliza la “dispersión de 
velocidades”,  s, que nos da idea del rango de velocidades que 
muestran las estrellas en sus movimientos en la galaxia. La 
dispersión de velocidades está relacionada con la masa de la galaxia: 
a mayor masa, mayores valores de s. La dispersión de velocidades se 
mide en km/s. 
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3.3.1.Galaxias elípticas: s 

Credit: Marcia Rieke 
(University of Arizona) 

Woo et al. (2010) 

c
0


s


 s se suele medir en una isofota 

determinada para poder comparar 
galaxias diferentes. 
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3.3.1.Galaxias elípticas: Teorema del Virial 
La dispersion de velocidades de una galaxia elíptica se suele utilizar 
para calcular su masa (dinámica) a partir del Teorema del Virial. 

El Teorema del Virial se aplica a sistemas en los que sus partículas no 
colisionan, por ejemplo solo interaccionan gravitacionalmente como 
las estrellas en un cúmulo globular o una galaxia elíptica, y están en 
estado de equilibrio. En el caso de una galaxia, el equilibrio se 
alcanza si no se contrae o se expande, y se habla de que está 
virializada o termalizada. 

El Teorema del Virial establece: 

 

 

 

 

 

Para una galaxia con N estrellas donde medimos sr para la dirección 
radial:   
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3.3.1.Galaxias elípticas: relación Faber-Jackson 
Existen dos relaciones (estructurales o de escala) muy importantes 
cuando se trata con galaxias elípticas: la relación Faber-Jackson y el 
plano fundamental. 

Faber & Jackson (1976) 



Astrofísica Extragaláctica y Cosmología 

3.3.1.Galaxias elípticas : relación Faber-Jackson 

Faber & Jackson (1976) 

Chilingarian et al. (2008) 

CTEML rr  ss 10
4 log10

La relación de Faber&Jackson (1976) 
establece que la luminosidad de las E, 
S0 y bulbos es proporcional al 
logaritmo de su dispersión de 
velocidades: 

 

Se suele utilizar el valor central s0. 

La relación F-J permite 
calcular distancias con una 
precisión baja (debido a la 
alta dispersión de la 
relación), pero útil si no se 
tienen otras estimaciones.  



Astrofísica Extragaláctica y Cosmología 

3.3.1.Galaxias elípticas: plano fundamental 
La relación de F-J tiene una dispersión considerable y en general se 
encuentra: 

 

Pero si se introduce un segundo parámetro en la ecuación se puede 
encontrar una relación mucho más precisa. Ese parámetro es el radio 
efectivo. Contando con él se encuentra: 

 

Las galaxias elípticas se encuentran en un plano definido por las tres 
propiedades en la expresión anterior (L, s y r), denominado plano 
fundamental (FP). De nuevo, esta relación se puede utilizar para 
calcular distancias con una incertidumbre del 15%. 

Directamente relacionado con este plano fundamental también se 
utiliza la llamada relacion Dn-s, introducida por Dressler et al. 
(1987). En este artículo se encontró que el diámetro para la isofota 
en la banda B con 20.75 mag/arcsec2, Dn, correlaciona con s 
siguiendo la relación: 
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3.3.1.Galaxias elípticas: relación de Kormendy 

Kormendy & Djorgovski 
(1989) 
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3.3.1.Galaxias elípticas: relación Dn-s 

Dressler et al. (1987) 
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3.3.1.Galaxias elípticas: isofotas 
Aunque en principio las galaxias elípticas están sustentadas 
gravitacionalmente por movimientos estelares aleatorios, existen 
estructuras con rotación en la mayoría de elípticas (discos de gas, 
polvo, conjunto de cúmulos estelares o galaxias enanas 
canibalizadas), incluso con rotaciones en diferentes sentidos. El 
grado de rotación es en general muy pequeño comparado con la 
dispersión de velocidades, aunque las galaxias menos masivas 
pueden tener rotaciones significativas. Es el caso de galaxias cE y 
bulbos galácticos. 

Las isofotas de las galaxias elípticas son en primer orden elípticas, 
pero estudiándolas en más detalle se comprueba que tienen un cierto 
grado de “boxiness” o “diskiness” (tienden hacia un rectángulo o un 
disco). La forma de las isofotas se suele parametrizar con la relación:  

 

 

donde el primer término sería una circunferencia, el segundo daría el 
grado de elipticidad, y el tercero daría una isofota “disky” (a4>0) o 
“boxy” (a4<0). Típicamente el grado de “diskiness” y “boxiness” está 
por debajo del 1% (con respecto a una elipse perfecta, 
|a4/a0|~0.01). 

...)4cos()2cos()( 420   aaaa
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3.3.1.Galaxias elípticas: isofotas 

Bender et al. (1988) 
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3.3.1.Galaxias elípticas: isofotas 
“Disky” E’s tendrían una rotación considerable, “boxy” E’s estarían 
completamente dominadas por presión. El grado de “boxiness”-
”diskiness” también  se relaciona con otros parámetros como la 
elipticidad, la relación masa-luminosidad, la luminosidad radio, etc… 
Esto lleva a pensar en diferencias en la evolución de los distintos 
tipos de sistemas: las E’s “boxy” podrían ser el resultado de 
múltiples interacciones y mergers, mientras que las “disky” podría 
ser una extensión de las galaxias S0, galaxias con cada vez más 
bulbo y menos disco, seguramente más jóvenes que las “boxy”. 

Kormendy & Djorgovski 
(1989) 
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3.3.2.Galaxias espirales (S) 
Las galaxias espirales tienen un perfil de luz menos concentrado que 
las galaxias elípticas. Muestran una componente central con 
propiedades parecidas a las galaxias elípticas, el bulbo, y una 
componente extendida de forma plana llamada disco, donde se 
pueden encontrar varios brazos espirales. De acuerdo con la 
clasificación original de Hubble hay una subdivisión entre espirales 
barradas (SB), no barradas (S), e intermedias (SAB). Y en cada 
subdivisión hay subtipos a, b y c según la relación bulbo-disco (las a 
tienen un bulbo relativamente más prominente que las c) y la 
distribución de los brazos espirales (las a tienen brazos más 
cerrados que las c, en las que además suelen ser más floculentos y 
numerosos). Existen tipos intermedios como Sab, y la extensión de 
de Vaucouleurs añade subtipos d y m. 

M101 (SABcd) 
M81 (Sab) 

NGC1300 (SBbc) 
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3.3.2.Galaxias espirales 
Las galaxias espirales de tipo abc presentan masas 109-12 M


, 

luminosidades -16<MB<-23, diámetros entre 5 y 100 kpc,  
2.6<M

 /L

<6.2, velocidades entre 100 y 350 km/s. Tienen bastante 

gas (entre un 4% y un 20%), como el doble de molecular que 
atómico. 

Las galaxias más tardías (Sd/Sm) son más débiles (-15<MB<-18), 
menos masivas (108-10 M


), más pequeñas (0.5-50 kpc), con 

relaciones masa-luminosidad menores (1 M

/L


), velocidades 

menores (80-120 km/s) y más gas (25% de la masa total), 
dominando el gas atómico (5-70%). 

Existen tendencias según se avanza en subtipo: relaciones masa-
luminosidad menores, velocidades menores, colores más azules 
(poblaciones más jóvenes), mayor fracción de masa en forma de gas,   
mayor fracción de gas atómico comparado con molecular y mayor 
cantidad de polvo. 

Las galaxias espirales muestran gradientes radiales de color, lo que 
se interpreta como gradientes de metalicidad y/o edad. Los bulbos 
son más rojos que los discos, y dentro de los discos suele también 
haber una gradación, con las partes exteriores presentando 
formación estelar menos metálica (quizás por llegada de gas “nuevo” 
del IGM). Valores típicos son -0.01<d[O/H]/dr<-0.10 dex/kpc. 
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3.3.2.Galaxias espirales: perfiles de brillo 
El perfil de luz de una galaxia espiral consta de al menos dos 
componentes: un bulbo y un disco. El bulbo se puede ajustar con una 
ley r=1/4 o un perfil de Sérsic, contando con un radio efectivo del 
bulbo: 

 

 

El disco se suele ajustar con una exponencial, contando con una 
escala característica del disco (ley de Freeman): 
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3.3.2.Galaxias espirales: truncamientos de disco 

Pohlen & Trujillo (2006) 

Los discos a veces presentan 
truncaciones, es decir, cambios de 
pendiente, lo que hace necesario 
dos exponenciales para reproducir 
los perfiles de brillo superficial. 
Las razones para la existencia de 
estos truncamientos no están 
claras, pero deben existir 
mecanismos de formación 
diferenciados para cada 
componente. 
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Rubin et al. (1978) 

3.3.2.Galaxias espirales: curvas de rotación 
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3.3.2.Galaxias espirales: propiedades vs. MphT 

Márquez et al. (2002) 

Bosma (1978) 
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3.3.2.Galaxias espirales : propiedades vs. MphT 

Rubin et al. (1985) 

Ho (2007) 
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3.3.2.Galaxias espirales : propiedades vs. MphT 

Gil de Paz et al. (2007) 
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3.3.2.Galaxias espirales : propiedades vs. MphT 

Faber & Gallagher (1979) 

Fisher & Drory (2008) 
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3.3.2.Galaxias espirales : propiedades vs. MphT 

Rubin et al. (1999) 

Kennicutt & Kent (1983) 
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3.3.2.Galaxias espirales : propiedades vs. MphT 

Böker et al.(2003) 
Bettoni et al.(2003) 
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3.3.2.Galaxias espirales : propiedades vs. MphT 

Lisenfeld et ak.(2007) 
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3.3.2.Galaxias espirales : propiedades vs. MphT 

Kennicutt (1988) 
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3.3.2.Galaxias espirales : gradientes  

Bell & de Jong (2000) 
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3.3.2.Galaxias espirales: relación Tully-Fisher 
La relación análoga a la de Faber-Jackson para espirales es la Tully-
Fisher (Tully & Fisher 1977). Esta relación establece que la 
luminosidad de una galaxia espiral está relacionada con su velocidad 
rotacional máxima.  
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3.3.2.Galaxias espirales: relación Tully-Fisher 
La relación Tully-Fisher se construyó con datos del perfil de 
velocidades de HI. 

Cuando se usa MB hay relaciones diferentes para distintos tipos 
morfológicos. Si se usan datos NIR la relación converge, dado que se 
libra de los efectos de poblaciones jóvenes y azules, que son más 
importantes en tipos espirales tardíos. 

La relación también se traduce en una buena correlación entre el 
radio y la luminosidad, al menos para espirales hasta tipos Sc. 
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3.3.2.Galaxias espirales: relación Tully-Fisher 

Karachentsev (2002) 
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3.3.2.Galaxias espirales: relación Tully-Fisher 
Courteau et al. (2007) 
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3.3.2.Galaxias espirales: relación Tully-Fisher 
Ejemplos de la relación T-F son (hay varios papers que estudian 
muestras diferentes y llegan a relaciones ligeramente diferentes, 
pero consistentes), según Rubin et al. (1985): 

 

 

 

 

También se encuentran relaciones en varias bandas del tipo (Pierce 
& Tully 1992): 

 

donde WR es una medida de la rotación de la galaxia definida como: 

 

Y W20 es la diferencia de velocidades entre las emisiones 
desplazadas al rojo y al azul en la banda HI cuando la intensidad de 
emisión es el 20% del valor en los picos azul y rojo. “i” es la 
inclinación del disco de la galaxia y Wrand es una medida de  las 
velocidades aleatorias fruto de movimientos no rotatorios 
(Wrand=3.6s para un movimiento aleatorio Gaussiano.) 

 

ScvM

SbvM

SavM

B

B

B

31.3log0.11

71.2log2.10

15.3log95.9

max

max

max







  08.067.2150.2log50.9  RH WM

iWWW randR sin/)( 20 



Astrofísica Extragaláctica y Cosmología 

3.3.2.Galaxias espirales: relación radio-luminosidad 
También existe una relación entre el radio y la luminosidad para 
galaxias espirales de los primeros tipos (Sa-Sc): 

 

Con R25 en kpc. 

Este tipo de relaciones dependen de la muestra. Por ejemplo, las 
galaxias con formación estelar activa de la muestra UCM son un poco 
diferentes. 

00.4249.0)(log 2510  BMR

Galaxias SF en P-G et al. (2001) 
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3.3.2.Galaxias espirales: poblaciones estelares 
Las galaxias espirales tienen normalmente una mezcla de 
poblaciones de distintas edades, metalicidades, etc… 

Suelen contar con una población vieja, concentrada en el bulbo, 
aunque también albergan cúmulos globulares viejos en el halo. Sobre 
esta población hay otros brotes más recientes que se distribuyen a lo 
largo del disco. Las poblaciones más jóvenes y la formación estelar 
actual se concentra en los brazos, donde existen nubes de gas y 
polvo denso que forman estrellas (regiones HII). Estas distintas 
poblaciones se revelan a través de observables como los gradientes 
de color (más rojas en el centro que en el disco) o metalicidad 
(nuevo gas llega al disco). 

Los brazos pueden ser trailing o leading, es decir, con las puntas de 
los brazos apuntando en dirección contraria al movimiento (trailing) 
o al revés (leading). También a veces presentan discos internos que 
rotan en dirección contraria al disco principal. Estos movimientos 
“extraños” estarían provocados por interacciones con galaxias 
cercanas. 

Otras estructuras importantes en las espirales son las barras, que 
permiten llevar materia de las zonas externas de las galaxias a las 
internas, lo que fomenta la formación estelar nuclear y los AGN. 
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3.3.3.Galaxias lenticulares 
Las galaxias lenticulares tiene un aspecto intermedio al de elípticas y 
galaxias de disco, lo que a veces lleva a pensar que son estadios 
intermedios en la evolución de un tipo de galaxia a otro, lo cual no 
está probado. Podrían ser espirales que han perdido gran parte de la 
materia por interacciones con otras galaxias (en cúmulos, por 
ejemplo) o elípticas que han acretado materia sin formación estelar 
o resultado de una interacción. 

Las lenticulares tienen un disco y un bulbo, pero no presentan brazos 
espirales y el bulbo suele ser bastante más prominente que el disco. 
Hay lenticulares con barras (tipo SB0) o tipo esferoide (S0). 

NGC524 (S0) NGC936 (SB0) 

En algunas 
ocasiones las 
galaxias S0 se 
subclasifican en 
tipo S01, con discos 
sin polvo, a S03, 
con discos con 
bandas de polvo 
prominentes. 
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3.3.4.Morfología: galaxias irregulares (Irr) 
Las galaxias irregulares carecen de simetría o regularidad. Algunas 
pueden mostrar barras incipientes o signos vagos de brazos 
espirales. 

de Vaucouleurs distingue entre irregulares tipo I y II. Las Irr I en 
realidad muestran algo de estructura espiral y se suelen nombrar 
como Sd-m, o irregulares estilo Nubes de Magallanes (Im). Las Irr II 
serían totalmente amorfas. 

Las galaxias Im/Irr son débiles (-13<MB<-18), poco masivas (108-10 
M

), con tamaños tendiendo a pequeños (0.5-50 kpc), con relaciones 

masa-luminosidad bajas(1 M

/L


), velocidades pequeñas (50-70 

km/s) y mucho gas (50-90% de la masa total), dominando 
completamente el gas atómico. 

LMC (Irr I/SBmIII) M82 (Irr II) SMC (Irr I/ImIV-V) 
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3.3.5.Morfología: galaxias peculiares 
Un 5-10% de las galaxias cercanas se clasifican como peculiares, es 
decir, no entran en ningún tipo normal (E, S0, S, Irr). A veces se 
pueden clasificar como un tipo de Hubble pero tienen características 
especiales que las convierten en peculiares (p.e., M87 es una E0p o 
E0pec por la presencia de un jet). 
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3.3.5.Morfología: galaxias peculiares 
Uno de los subtipos peculiares más importantes son las galaxias en 
interacción o en fusión. 
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3.3.5.Morfología: galaxias LSB 
Otro tipo especial son las galaxias de bajo brillo superficial. Son 
galaxias por debajo del brillo del cielo y que no tienen muchas 
estrellas o no están muy concentradas, de manera que son muy 
débiles y difíciles de detectar. Cuentan con pocas estrellas y gas en 
emisión, por lo que están dominadas por materia no bariónica. 

Suelen encontrarse aisladas y deben tener una SFH muy simple (sin 
mergers). 
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3.3.5.Morfología: galaxias LSB 

Impey & Bothun (1997) 



Astrofísica Extragaláctica y Cosmología 

3.3.6.Morfología: morfología cuantitativa 

Establecer parámetros cuantitativos para clasificar galaxias 
morfológicamente es esencial hoy en día, cuando existen 
exploraciones de galaxias con millones de objetos. Sin embargo el 
problema es tremendamente complicado (ver problemas). Algunos 
parámetros típicos usados en este tipo de trabajos son:  

 relación bulbo-disco. 

 índice de Sérsic. 

 asimetría. 

 parámetros de concentración. 

 brillo superficial medio dentro de una isofota. 

 “suavidad” (smoothness), parámetro de Gini, M20 
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3.3.6.Morfología: morfología cuantitativa (B/T) 
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3.3.6.Morfología: morfología cuantitativa 

Simien & de 
Vaucouleurs (1986) 
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3.3.6.Morfología: morfología cuantitativa 

Pignatelli et al. (2006) 
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3.3.6.Morfología: morfología cuantitativa (A) 
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3.3.6.Morfología: morfología cuantitativa (C) 
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3.3.6.Morfología: morfología cuantitativa (<m>) 

Doi et al. (1993) 
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3.3.6.Morfología: morfología cuantitativa (<m>) 

Galaxias SF en P-G et al. (2001) 
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3.3.6.Morfología: morfología cuantitativa (Gini) 

Lotz et al. (2004) 
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3.3.6.Morfología: morfología cuantitativa (Gini) 
Lotz et al. (2004) 
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3.4.Propiedades según su MphT 

El tipo morfológico se correlaciona con multitud de propiedades de 
las galaxias como, por ejemplo, la SFR, cantidad de gas, M/L ratio, 
etc… 

Esto quiere decir que la evolución de cada tipo debe ser parecida. A 
pesar de ello, las propiedades de las galaxias cubren un amplio rango 
y la dispersión de los datos es considerable. Esto implica que los 
procesos evolutivos deben ser complejos y quizás se puede obtener 
una galaxia de un determinado tipo de “varias formas”. 
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3.4.SEDs: galaxias elípticas 
La distribución espectral de energía (SED) de una galaxia elíptica 
está dominada por estrellas viejas (y poco masivas). El espectro 
estaría lleno de líneas de absorción y la emisión del polvo 
interestelar sería muy pequeña o solo existiría una componente fría. 

P-G et al. (2008b) 
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3.4.SEDs: galaxias espirales 
La SED de galaxias espirales suele tener varias componentes: una 
componente evolucionada, identificada con el bulbo, y una 
componente estelar más joven, localizada en el disco. La SFH puede 
ser bastante complicada, con una SFR actual muy significativa, más 
cuanto más tardío es el MphT. 
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3.4.SEDs: galaxias espirales 

MvdBW10 
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Los espectros ópticos de las 
galaxias se clasifican a veces 
en función de las 
características espectrales y 
de las estrellas que muestran 
esas mismas características. 

Así, por ejemplo, hay galaxias 
con un espectro muy parecido 
al de estrellas K, y se 
denominan con este nombre 
(también E). A veces este 
espectro se superpone con 
líneas de absorción de Balmer 
prominentes como el de 
estrellas A, y el tipo espectral 
de galaxias es K+A, o galaxias 
post-starburst. 

Lemaux et al. (2010) 

3.4.Tipos espectrales, templates 
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3.4.Tipos espectrales, templates 

Liu et al. (2008) 
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3.4.Dinámica 
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3.4.Dinámica 
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3.5.Morfología: resumen de propiedades 

C&O07 
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3.5.Morfología: resumen de propiedades 

C&O07 
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3.5.Morfología: resumen de propiedades 

C&O07 
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Resumen 

Escala de distancias: ¿cómo se miden las distancias a las galaxias? 

Clasificación morfológica de las galaxias cercanas: tipos 
morfológicos, propiedades básicas. 

Medidas de la morfología: herramientas para determinar el MphT. 

Medidas fotométricas. Corrección K (y E). 

Propiedades básicas de las galaxias en función de la morfología: 
poblaciones estelares, contenido de gas, polvo, metales, tamaños, 
relaciones de escala (F-J, FP, T-F), etc…  

Correlaciones observadas entre parámetros y MphT. Véase 
también tema 6. 


