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¿Por qué estudiar la cinemática en la Vía Láctea?

Los estudios de la Galaxia permiten analizar la formación y evolución 
de las galaxias en general, y por lo tanto algunos elementos del paradigma 
cosmológico. Por ejemplo, los modelos dinámicos detallados de la Vía 
Láctea y sus satélites, en particular su distribución de masas, proporcionan 
restricciones críticas a la naturaleza de la materia oscura (e.g. Bonaca et al. 
2019). Los modelos de masa de la Galaxia, como los de McMillan (2011, 
2017) y Piffl et al. (2014) se desarrollaron para ajustar muchas restricciones 
observacionales simultáneamente, aunque resulte muy desafiante. Por eso, 
muchos trabajos a menudo se enfocan en un aspecto específico, como la 
caracterización de la distribución de velocidades en la Galaxia.

La distribución de velocidades de las estrellas es capaz de sondear con 
precisión el potencial gravitacional de la Galaxia, y por lo tanto su 
distribución de materia oscura. En particular, la forma del halo oscuro (e.g. 
esférico, oblato o prolato) determina correlaciones de velocidades, y se 
espera que diferentes geometrías del halo produzcan diferencias medibles.

Hagen et al. (2019)



Movimiento Solar:
El LSR (Local Standard of Rest) dinámico es una partícula ficticia que coincide 
instantáneamente con la posición del Sol y se mueve en el plano de la Galaxia en una órbita 
cerrada, en un plano que pasa por la posición actual del Sol. Como consideramos que la Galaxia 
tiene simetría axial, la órbita debe ser circular.

El LSR cinemático es una partícula ficticia que se mueve con una velocidad igual al promedio 
de las velocidades de las estrellas en los alrededores del Sol. Es diferente según el Tipo 
Espectral (TE) y la Clase de Luminosidad (CL) de las estrellas que se tomen como referencia. 

Cinemática local



Para estudios cinemáticos de estrellas en los alrededores del Sol, consideramos las 
coordenadas X, Y, Z  (X  hacia el centro Galáctico, que abreviamos “CG”; Y en el plano y en la 
dirección de la rotación; Z hacia el Polo Norte Galáctico). Esto es:

X  →  l = 0°, b = 0°
Y  →  l = 90°, b = 0°
Z  →  b = 90°
y las respectivas velocidades serán U, V, W, tomadas con respecto al LSR. 

Llamamos movimiento solar a la velocidad del Sol respecto al LSR dinámico (su velocidad 
peculiar), cuyas componentes serán Uʘ , Vʘ , Wʘ.  Cuando medimos estas componentes 
respecto al LSR cinemático, los valores reflejarán el estado “cinemático” de las estrellas con 
respecto a las cuales se mide. Podremos tener diferentes resultados según TE y CL.

Cinemática local



¿Por qué nos interesa calcular el movimiento solar?  Porque nuestro objetivo es estudiar la 
cinemática de las estrellas en los alrededores del Sol, respecto al LSR dinámico, o sea sus 
velocidades peculiares, pero como medimos las velocidades desde el Sol, éstas estarán afectadas 
por el movimiento solar (i.e. del Sol respecto al LSR dinámico) por lo tanto hay que corregir el 
efecto reflejo del movimiento solar para poder estudiar la cinemática de las estrellas respecto al 
LSR dinámico  Así, para cada componente:

U(*en LSR) = Uobs(*desde Sol)  +  U
◉
(Sol en LSR),                                     idem para V y W

vel. pec. *  = vel. observada* + mov. solar (vel. Sol en LSR),              para cada componente

La velocidad tangencial del LSR en su movimiento circular alrededor del centro Galáctico se 
denomina Θ0
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Componentes del 
movimiento solar 
respecto al LSR 
cinemático
 
Determinadas en base a 
estrellas de secuencia 
principal con mov propios y 
paralajes de Hipparcos. 
Los gráficos del panel superior 
dan el valor de cada 
componente, versus el 
color B-V de las estrellas con 
respecto a las cuales se ha 
determinado. 

El gráfico del panel inferior 
muestra lo mismo pero versus 
S2 , que es una medida del 
cuadrado de la dispersión de 
velocidades intrínseca de las 
estrellas con respecto a las 
cuales se ha determinado. 

Dehnen & Binney 1998, MNRAS, 298, 387 6

(1)



Vemos que las componentes Uʘ  y Wʘ son aproximadamente constantes para distintos TE. Se 
puede calcular simplemente un promedio, resultando:

Uʘ   = 10 ± 0.4 km/s
Wʘ    =  7.2 ± 0.4 km/s

en cambio, la componente Vʘ  aumenta hasta un (B-V) ~ 0.6 y se mantiene constante para colores 
más rojos (gráfico superior). Respecto a S2  (gráfico inferior) se ve que Vʘ  aumenta bastante 
linealmente, dado que en estrellas de secuencia principal (en promedio) aumenta la dispersión de 
velocidades intrínseca a medida que consideramos estrellas de mayor edad (principalmente por 
scattering). 
Una forma de tener un único valor para cada componente del mov. solar es considerar el caso 
hipotético en que la S2  →  0 , que sería el caso en que las estrellas tomadas como referencia 
tienen dispersión nula y entonces serían todas estrellas que se mueven en órbitas cerradas 
pasando por la posición del Sol, esto es, estaríamos calculando el mov solar respecto al LSR 
dinámico. Si extrapolamos las rectas del gráfico inferior hasta cortar el eje de ordenadas, ya vimos 

que Uʘ  y Wʘ  se mantienen constantes, y obtenemos para  Vʘ = 5.2 ± 0.6 km/s.

Asi, para el movimiento solar respecto al LSR dinámico obtenemos valores únicos para las tres 
componentes (recuadrados en verde), independientes del TE de las estrellas. 
El módulo será  
                                
Vemos que respecto a cómo se movería en una órbita circular, el Sol se dirige hacia el CG, hacia 
el PNG y más rápido que si se moviera en tal órbita, esto es, parece que se dirigiera al pericentro 
de su órbita real.   

V
◉ = 13.4 km/s siendo  V

◉ = sqrt (Uʘ
2 + Vʘ

2 + Wʘ
2 )



- Comparando la cinemática estelar local, 
mediante velocidades observadas 
(heliocéntricas) de estrellas F y G corregidas 
según esta nueva determinación del mov. 
solar, graficadas en verde, 

- con la distrib. de velocidades peculiares que 
resultan de un modelo químico-dinámico 
(líneas sólidas), se logra el mejor ajuste 
quedando los valores medios de las tres 
componentes (aproximadamente gaussianas) 
todos muy cercanos a 0, que es lo esperable. 

Aclaración: el hecho que la componente V tenga la 
rama de velocidades negativas más extendida, implica 
que en promedio estas estrellas se “retrasan”, en el  
sentido de la rotación, respecto al LSR. 

Schönrich et al.  2010

Un mejor método para la determinación de las 
componentes del movimiento solar respecto al 
LSR dinámico (cont.)



Schönrich et al.  2010

Un mejor método para la determinación de las 
componentes del movimiento solar respecto al 
LSR dinámico (cont.)

De este modo se obtiene
  
(U, V, W)

◉
 = (11.1 ± 0.7 , 12.24 ± 0.5, 7.25 ± 0.4)  km/s

  V
◉ = 18 km/s

Notar que hay una gran diferencia en la determinación 
de Vʘ respecto al caso que vimos antes, lo que se 
refleja en el valor del módulo V

◉. 
Se debe a la existencia de un gradiente de metalicidad 
en el disco (y la relación entre color y metalicidad), que 
afecta la extrapolación hacia S2 =0 que se hizo 
previamente para calcular Vʘ, resultando en ese caso 
un valor poco preciso.  
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El gráfico previo de Vʘ versus S2, identificado como (1),  muestra el reflejo del llamado 
“asymmetric drift”, que es la tendencia de la velocidad media de rotación de una dada población 
estelar, a retrasarse respecto a la velocidad de rotación del LSR, y en mayor medida cuanto mayor 
sea la dispersión de velocidades de la población en cuestión (i.e. para estrellas de mayor edad con 
mayores velocidades al azar, pues sus órbitas se desvían más respecto al mov. circular). Al referir 
la componente Vʘ  del movimiento solar a una dada población, ésta aumenta a medida que el 
retraso se hace también mayor. La magnitud del asymmetric drift  Va de una población de TE y CL 
dadas,  será en la Fig (1) la diferencia 
entre la coordenada “y” correspondiente a 
ese TE y CL respecto a la coordenada “y” 
en que la línea recta del ajuste corta al 
eje y. 
Esto es:

               Va = Vʘ (S2)  - Vʘ (S2=0)

En el gráfico de la derecha se observa el 

Va determinado para estrellas de secuencia 

principal respecto al color (B-V) de las mismas. 
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LSR

¿Por qué las estrellas, en promedio, están retrasadas respecto al LSR?

Supongamos que para todas las estrellas de 
la vecindad solar <U> = <W> = 0.
En los alrededores del Sol hay dispersión de 
velocidades V, porque hay estrellas en órbitas 
circulares (LSR, roja) pero también 
levemente elípticas: algunas con su 
apocentro en el LSR (verde) y otras con 
su pericentro allí (azul). Por lo tanto, 
algunas tendrán  allí Θ < Θ0, y por tanto 
V < 0, y se retrasan respecto al 
LSR. Otras, tendrán 
Θ > Θ0, V > 0 y por tanto se adelantan 
respecto al LSR.
Como la densidad estelar aumenta hacia el 
CG, hay más estrellas con órbita verde que 
azul. 
En consecuencia, en promedio las estrellas 
se retrasan respecto al LSR.



Cinemática de estrellas del disco: elipsoide de velocidades
Condiciones iniciales ⇒ vamos a considerar:

- estrellas del disco de la Galaxia y en los alrededores del Sol
- sus velocidades peculiares (respecto al LSR dinámico)
- ignoramos la rotación diferencial 
- serán estrellas de secuencia principal (Clase de Luminosidad = V)

Consideremos una muestra de estrellas de secuencia principal tempranas (más tempranas 
que F1, mayormente tipo A),  para las que se han calculado las componentes de velocidad 
U, V, W  respecto al LSR dinámico:   
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Se observa que las tres distribuciones son aproximadamente gaussianas centradas en 0 y 
que la dispersión de las gaussianas es diferente (aunque las áreas deben ser iguales porque 
se considera el mismo número de estrellas para cada componente). Así vemos que las 
estrellas tempranas en los alrededores del Sol tienen distribuciones de velocidad gaussianas 
centradas en 0 pero de diferentes dispersiones según la dirección de las componentes. 

El gráfico de la derecha muestra la variación de 
la dispersión de velocidades en U (en el gráfico 
indicado como σx), en V (σY) y en W (σZ), con 
respecto al color B-V de las estrellas consideradas. 

Notemos que   σU > σV > σW
esto es, la dispersión es mayor en la dirección 
hacia el CG, menor en la dirección de la rotación, 
y  toma el menor valor en la dirección hacia los 
polos Galácticos. 

    Binney & Merrifield, “Galactic Astronomy”
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σU    >    σV    >   
σW
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Sin embargo, la dispersión no toma su valor máximo en la dirección de U, sino en una 
dirección contenida en el plano y que forma un cierto ángulo con el eje U, que varía según el 
TE considerado. 
Ese ángulo se denomina “vertex deviation lV” o  simplemente “tilt of the velocity ellipsoid”. 
Abajo un gráfico de la desviación del vertex lV versus color (B-V) de las estrellas 
consideradas: el valor del ángulo aumenta al disminuir la edad de las estrellas (son todas de 
secuencia principal). 

Dehnen & Binney 1998, MNRAS, 298, 387



Si en el espacio de velocidades tenemos una distribución de velocidades al azar, cada 
componente corresponde a una distribución de probabilidad gaussiana con igual dispersión σ 
independientemente de la dirección. Pero en el caso de las estrellas del disco, la dispersión es 
diferente según la dirección. 
La distribución de velocidades de las estrellas en los alrededores del Sol, se representa 
como un elipsoide de velocidades, esto es un elipsoide cuyos semiejes corresponden a la 
dispersión de velocidades en la dada dirección. Para simplificar, se ubica el eje mayor del 
elipsoide en la dirección de la máxima σ, esto es en el plano Galáctico y formando un ángulo 
lV con la dirección del movimiento al CG. Si lo vemos solamente en 2 dimensiones, i.e. en el 
plano: 

                                                            donde se realiza una rotación de ejes (U,V) a (U’, V’) 
                                                            para que el eje mayor coincida con la dirección de la
                                                            máxima dispersión de velocidades. El centro de la 
                                                            elipse corresponde al LSR.

                                                            Para una dirección k, la dispersión será σk .
  

                                                            Para tener el elipsoide (3D) agregamos el eje W, del 
                                                            movimiento perpendicular al plano, que coincide con el 
                                                            eje W’ pues no se modifica con la rotación de ejes.
                                                              

U
U’

V

V’

lV
sentido de mov. 
   del LSR

k

σk

16



La distribución de probabilidad que representa el elipsoide de velocidades es la distribución 
de Schwarzschild, donde (U’, V’, W’) son las velocidades peculiares (referidas al LSR) y  

( σU’, σV’, σW’ ) las respectivas dispersiones:

donde ( P dU’ dV’ dW’ ) es la probabilidad de tener componentes de velocidad con vel. entre 
U’ y (U’+dU’) , V’ y (V’+ dV’) , W’ y (W’+dW’). La probabilidad P es constante sobre elipsoides 
en el espacio de velocidades, y tendremos elipsoides con diferentes dispersiones según el TE 
y CL  de la muestra de estrellas considerada.  

W = W’

U

U’ V’

V

lV
σV’

σW’

σU’
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Distribución de velocidades de estrellas de Sec. Ppal. 
tipos K y M en los alrededores del Sol

Tipos espectrales K, M (enanas)

Binney & Merrifield, “Galactic Astronomy”
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Sin embargo, el elipsoide de velocidades no es una buena representación para todas las 
estrellas, pues las más tardías de sec ppal suelen tener asimetrías en la distrib de V, que 
presenta un ala más extendida hacia los valores negativos (ver también F y G en diapositiva 7):



Gaia Collaboration 2018, 
A&A, 616, A11 

Mapas de dispersión en velocidad 
radial en el plano (R, Z) para 
distintos rangos de ángulo 
acimutal, para una muestra de 
3.2 x 106 estrellas 
F-G-K gigantes

19

Mosaic of edge-on maps of the radial velocity dispersion, of the giant sample.Each map corresponds 
to a slice of 15 degrees in azimuth: [-30,-15] (top left), [-15, 0] (top right), [0,+15] (bottom left), and 
[+15, +30] deg (bottom right). The Sun is represented by a black dot at R = 8:34 kpc and Z = 0 kpc. 
The Galactic centre is located on the left side. The numbers of stars used to produce the maps are 
given in the lower left corners.



Densidad de estrellas en los alrededores del Sol, 
en el espacio de velocidades (GAIA DR2) 

“La Figura 22 muestra un 
histograma 2D con un “bin” 
de 1 km/s de las velocidades 
cartesianas heliocéntricas U 
y V en el plano, de la 
muestra en la vecindad 
solar*.
Esta distribución de 
velocidades es altamente 
estructurada. Observamos 
varias estructuras casi 
horizontales en forma de 
arco que nunca se habían 
visto antes. Incluso el 
stream dinámico de 
Hércules, localizado en 
velocidades U y V negativas 
~ -50 km/s ahora aparece 
dividido en al menos dos de 
estas ramificaciones ( a V ~ 
-38 y -50 km/s) y quizás 
también el stream a V ~ -70 
km/s esté asociado con esta 
misma estructura. …”   

*: estrellas F-G-K dentro de 200 
pc del Sol

Gaia Collaboration, 2018



Estos arcos aparecen el 
todo el rango de V. 
Notamos, por ejemplo, el 
nuevo arco de baja densidad 
en V ~ 40 km/s. 
Algunos de ellos no están 
centrados en U y otros están 
inclinados en V. 
Adicionalmente, hay 
claramente también una 
sub-densidad de estrellas 
con una forma de arco que 
se extende desde 
(U; V) ~ (-100; -25) hasta 
(U; V) ~ (75; - 65) km/s” 

Gaia Collaboration, 2018

Densidad de estrellas en los alrededores del Sol, 
en el espacio de velocidades (GAIA DR2) 

Bibliografía recomendada
para Cinemática Local:
“Galactic Astronomy”,
Binney & Merrifield



 Rotación Galáctica
Sabemos que el disco de nuestra Galaxia posee un movimiento de rotación alrededor de un 
eje perpendicular que pasa por el CG, y el Sol describe una órbita aproximadamente circular 
de radio Ro. Interesa estudiar la variación de la velocidad de rotación con la distancia al 
centro para poder construir la curva de rotación, que dará información sobre cómo actúan 
las fuerzas gravitatorias en la Galaxia, la distribución de masa y en general, la dinámica.   

Supondremos que el material del disco está estrictamente en rotación circular alrededor 
del eje perpendicular al plano y que pasa por el CG, o sea para las estrellas del disco en los 
alrededores del Sol sus velocidades peculiares (respecto al LSR, al azar) son mucho 
menores que la velocidad de rotación del LSR alrededor del CG, por tanto vamos a suponer 
que existe rotación pura y despreciar los movimientos al azar en el plano y 
perpendiculares al plano. Así será equivalente referirnos al Sol o al LSR dinámico. 

Como primera aproximación podemos considerar órbitas keplerianas. Suponemos un objeto 
de masa m  en órbita alrededor de la Galaxia, cuya masa M está concentrada hacia el 
centro. Eso implica que la fuerza centrípeta sea igual a la fuerza gravitatoria: 

                                                           siendo además 

esto implica que cuanto más pequeña es la órbita (menor R), el período P es más corto y la 
velocidad angular ω es mayor. Esto muestra que el disco de la Galaxia no se mueve como 
cuerpo rígido  sino que las estrellas más cercanas al centro tienen períodos más cortos, lo 
que implica una rotación diferencial.



Cualitativamente, el efecto de la rotación diferencial se muestra en los siguientes gráficos, 
que representan objetos cercanos al sol, pero a distancias diferentes del CG. El círculo del 
centro es el Sol (LSR). El 1 muestra el movimiento visto desde “fuera” del plano, el 2 respecto 
al Sol, y los 3 y 4 muestran las componentes radiales y tangenciales de este último. Así, la 
rotación diferencial da lugar a componentes en velocidad radial y tangencial respecto 
al Sol, que son diferentes según la long galáctica.

Esto es, cuando medimos la velocidad de estrellas hay una componente de velocidad propia 
respecto al LSR (que ahora despreciamos) y otra componente que es el reflejo de la rotación 
galáctica diferencial. 
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Si representamos entonces la velocidad radial de esos objetos cercanos al sol en 
función de su longitud galáctica, ese análisis cualitativo indica que deberíamos obtener, 
aproximadamente, un gráfico de este tipo:









Es importante notar algunas características que se deducen de las ecuaciones 
recién obtenidas. Supongamos que la velocidad de rotación angular ω(R) es 
monótonamente decreciente respecto a R, y consideremos la variación de v

R
 

como dada por la ec. (5) en función de la longitud l. 
Para latitudes del II cuadrante (90º < l < 180º) al observar a distancias d 
crecientes, es obvio que vemos regiones a distancias galactocéntricas crecientes R 
> R

0
 , con valores progresivamente menores de ω < ω

0
 . De allí que usando la ec. 

(5), mediremos valores negativos crecientes de v
R
 a medida que aumenta d, 

Como mostramos esquemáticamente en las siguientes figuras.
Análogamente, en el III cuadrante (180º < l < 270º) v

R
 será positiva y crecerá 

monótonamente con la distancia d. 
Por otro lado, si miramos en alguna dirección del Ier. cuadrante (0º < l < 90º), al 
aumentar d, primero observaremos regiones con valores de R menores, por tanto 
valores de ω mayores, y entonces v

R
 en esas regiones es positiva. A un cierto 

punto, la línea de vista llega a su distancia galactocéntrica mínima R
min

 = R
0
 sen l, 

donde d = R
0
 cos l, y ω alcanza su máximo valor para esa longitud l, y lo mismo 

sucede con v
R
. Luego de este punto de tangencia, R crece nuevamente; por lo 

tanto decrece ω y v
R
 también decrece. Eventualmente, R nuevamente igualará a 

R
0
 y, como asumimos que todos los objetos con R = R

0
 giran alrededor del centro 

Galáctico con la misma velocidad angular ω
0
 que el sol, quedarán fijos respecto al 

sol y por tanto tendrán v
R 

= 0.       



punto subcentral 
o de tangencia
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punto subcentral 
o de tangencia

R0

0° < l < 90°

d

vR

d = Ro cos l

d = 2 Ro cos l
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Ejemplos de curvas de velocidad radial en función de la distancia al 
Sol d, para distintas longitudes galácticas

d

vR

31
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Cálculo de la  velocidad radial y tangencial en la vecindad solar: 
constantes de Oort

(2)

(2)



(5):

(11):





B

A

4.74

amplitud = Ad





❖  Valores aproximados:  Si  R0 = 8 kpc,   A~ +15 km/s kpc  y  B~ -12 km/s kpc  
⇒

Θ0  = 216 km/s , ω0  = 27 km/s kpc   (P ~ 2 x 108 años )   y             ~ -3 km/s kpc
                                                                                                   



Ejemplos de determinación de los parámetros de rotación:

❖  Bobylev et al 2016  (refieren como Ω0  a la vel angular ω0 , y como V0 a la vel lineal Θ0 
):



[ RAVE Survey:  Radial Velocity Experiment  (Leibniz-Institute for Astrophysics 
Potsdam)
is a magnitude-limited (9 < I < 12) spectroscopic survey of Galactic stars randomly 
selected in the southern hemisphere. ]

❖  Krisanova et al.  2020  
(refieren como Ω0  a la vel angular ω0 , y como V0 a la vel lineal Θ0 ):

Ejemplos de determinación de los parámetros de rotación (cont.):



Repaso: Hidrógeno neutro

1420.406 MHz





Determinación observacional de la curva de rotación

� si R < R0 : con observaciones de HI 

Vimos previamente que a través de las constantes de Oort podemos caracterizar la rotación 
en los alrededores del Sol, esto es el valor de la velocidad de rotación Θ0 y de la pendiente 
de la curva de rotación         . Sin embargo, si nuestro interés es conocer la rotación en toda 
la Galaxia, es necesario estudiar la cinemática de objetos del disco que toman parte en  la 
rotación en amplias zonas de la Galaxia. Y para tales casos la absorción interestelar es un 
inconveniente en el óptico. 
Un aporte importante en este sentido, es el estudio del HI que tiene varias ventajas: es muy  
abundante en la Vía Láctea, se distribuye con fuerte concentración hacia el plano, y emite 
en radio en la línea de λ = 21 cm  que no se ve afectada por la extinción interestelar. 

Para construir la curva de rotación necesitamos pares de valores (R, Θ). 
Cuando se estudia el HI en una dada dirección (una dada longitud galáctica l ) dentro del 
círculo solar (círculo de radio Ro y centro en el CG), lo que se observa es la emisión del HI a 
lo largo de esa visual, que observamos como un perfil que da la densidad de flujo en 21 cm 
con respecto a la velocidad radial. Así podemos suponer que el HI está formado por una 
sucesión de “nubes” a distintas distancias, que siguen la rotación por lo que cada una de 
ellas posee una velocidades radiales reflejo de tal rotación, y que además poseen una



dispersión de velocidades interna, al azar, 
que hace que cada nube pueda 
interpretarse como una Gaussiana. En la 
figura se observa cómo se interpreta el 
perfil de HI. Notar que la Gaussiana en 

veloc radial vr= 0 corresponde a la suma 
de las contribuciones del HI en los 
alrededores del Sol más el punto 8, ambos 
a una distancia Ro del CG, mientras que el 
punto 9 está a R > Ro  y la proyección de 
su velocidad de rotación en la dirección de 

la visual da una vr < 0. 
A partir de cada perfil de la línea de HI en 
cada longitud l, sólo podremos obtener un 
punto para la curva de rotación, pues 
necesitamos conocer la distancia para 
calcular R, y solo la conocemos para la 
nube ubicada en el punto subcentral (no 
para las restantes). 



Hipótesis:
- suponiendo que las nubes de HI se 
mueven en órbitas estrictamente circulares 
en el plano y  alrededor del CG, entonces 
vale

entonces, midiendo la velocidad radial y 
conociendo la longitud galáctica l en que se 
observa, R0 y ω0 se puede calcular la veloc 

angular  ω = ω(R) . Pero para agregar un 
punto en la curva de rotación necesitamos 
también R, para lo cual necesitamos 
conocer la distancia d a la nube en cuestión. 
Dado que se supone que ω(R) es una 
función decreciente con R,  entonces:
- para 0° < l < 90° la velocidad radial es 

máxima en el punto subcentral, y 
- para 270° < l < 360° la velocidad radial es 

mínima en el punto subcentral
donde   R = Rmín =  R0 sen l        
(o   -R0 sen l , si l es del IV cuadrante)



Así, se mide los valores extremos de la 
velocidad radial (máximo o mínimo según el 
cuadrante), que corresponde a la Gaussiana 
que se ajusta en el límite positivo o negativo 
del perfil de HI, y luego se calculan R y ω 
con las ecuaciones anteriores. Tenemos 
entonces un punto de la curva de rotación. 

Este método no sirve para el II y III 
cuadrantes pues la geometría hace que no 
haya punto subcentral. Tampoco fuera del 
círculo solar, ni para valores de longitud muy 
cercanos a 0° pues cerca del centro 
Galáctico los movimientos dejan de ser 
estrictamente circulares. 
Otros problemas de este método: que no 
exista HI justo en el punto subcentral, o que 
éste presente movimientos al azar. 

Luego veremos cómo se completa la curva 
de rotación para R fuera del círculo solar. 



Distancias cinemáticas:
Sabemos que las observaciones en radio tienen la ventaja de no ser afectadas por la 
absorción. En radioastronomía es posible determinar la distancia a una radiofuente midiendo 
su velocidad radial, asumiendo que toma parte en la rotación Galáctica (rotación circular 
pura). Así, teniendo la velocidad radial y la longitud galáctica de la fuente en cuestión, y 
conociendo la curva de rotación, de: 
podemos despejar la vel angular ω(R). Mediante la curva de  rotación obtenemos la distancia 
galactocéntrica R, y finalmente d. 
El problema que se puede presentar es que dentro del círculo solar  habrá una ambigüedad en la 
determinación de distancia, pues hay dos d a las que les corresponde igual vel. radial: 
pues C y C’ son simétricos respecto al punto subcentral:

vR(C) =vR(C’)

R0

0° < l < 90°

d

vR

d = Ro cos l

d = 2 Ro cos l

C

’

C

C’CvR(C)

dC
?

dC’
?



Una opción para resolver esa ambigüedad es considerar el espesor de la capa de HI , 
asumiendo que es constante: 

se puede definir la distancia según la extensión angular de las “nubes de HI” (en verde), a 
pequeñas latitudes galácticas, que posean la misma vel radial.
[ En general, se considera que el espesor de HI sigue un modelo sobre la extensión vertical (en z) 
considerando la física de estrellas y gas.]
Si la radiofuente en estudio está fuera del círculo solar, no hay ambigüedades en la 
determinación de su distancia cinemática.  

z = 0ʘ

d
dC



�  si R > R0

Fuera del círculo solar es imprescindible conocer la distancia d al objeto en estudio en el 
disco, pues con d se calcula la distancia galactocéntrica R mediante el teorema del coseno: 

y si se mide la veloc radial, se puede calcular ω con:

y se puede extender la curva de rotación hasta mayores valores de R.

¿Qué objetos pueden utilizarse, de los cuales se pueda conocer su d ?

- Regiones HII gigantes: asociadas a estrellas jóvenes (las OB son 
excitatrices de regiones HII, se obtienen sus d por fotometría)  y a nubes moleculares  (se 
mide la velocidad radial en base, por ejemplo, a las líneas de emisión del CO en 1.3 mm y 2.6 
mm).
Aclaración: H2 es la molécula más abundante en el Universo, pero es difícil de observar pues
no emite en radio. Se observa en cambio el CO, que es la segunda más abundante, y que es 
trazador del H2. 

ʘ

CG

R0
R

d

l



�  Otras fuentes utilizadas para determinar la curva de rotación

- Masers asociados a estrellas jóvenes y masivas en regiones de formación estelar. 
Se miden paralajes y movimientos propios de precisión con VLBI (interferometría de línea 
de base muy larga), que no son afectadas por extinción. Teniendo además sus posiciones 
y velocidades radiales, se cuenta con toda la información necesaria.

Líneas de masers: H2O, SiO (monóxido de silicio), OH (hidroxilo), CH3OH (metanol).

Principales fuentes de VLBI:   VERA  (Japanese VLBI Exploration of Radio Astrometry)
                                                EVN (European VLBI Network)
                                                VLBA (Very Long Baseline Array)
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EVN (European 
 VLBI Network) 
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NASA VLBI Network
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� Determinaciones de la curva de rotación

          Principal resultado: al considerar valores de R crecientes, la 
curva de rotación es plana y no se observa el comportamiento 
esperado (por ejemplo) para el caso kepleriano, o sea, no se 
observa esta dependencia:
 



Honma et al. 2007, PASJ 61, 227 (S269: región de formación estelar con máser de H2O)

Curva de rotación de la Vía Láctea



Sofue et al. 2009, PASJ 61, 227
55



Sofue et al. (2013, PASJ 65, #18): agrega la zona central con el radiotelescopio                                                      
de Nobeyama (45 m), en CO y CS.  



Sofue et al. 2009, PASJ 61, 227

Curva de rotación teórica compuesta con bulbo, disco, brazos 
espirales y materia oscura



Sofue et al. 2009, PASJ 61, 227 58



Diagrama LV: Longitud - Velocidad  (Honma et al. 2012, PASJ 64, #136) 
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Reid et al. (2014, ApJ 783, 130): 
más de 100 paralajes trigonométricas 
y movimientos propios de 
masers asociados con HMSFRs 
(high-mass star-forming regions)



La estructura espiral a partir del HI : 

Vimos que el HI es uno de los trazadores de la estructura espiral. Tiene las ventajas que 
se observa en radio, se extiende sobre todo el disco, y es posible determinar su 
distancia por las distancias cinemáticas así como la cantidad de gas que puede 
determinarse a partir de la intensidad de la emisión en la línea de 21 cm. Así pueden 
construirse “mapas de HI”  que reflejan la estructura de brazos espirales. 
El inconveniente es que no será la estructura absolutamente real debido a la suposición 
de rotación pura implícita en las distancias cinemáticas. Hay apartamientos de la 
rotación pura (los llamados “movimientos no circulares”) que, aunque sean pequeños, 
pueden resultar en grandes cambios en la distribución espacial.
El mapa que veremos a continuación sólo sugiere una estructura espiral. Estudios más 
recientes, en vez de estudiar la densidad superficial de HI, analizan las perturbaciones  
en la densidad con respecto a una densidad superficial “suavizada” de la distribución 
observada. Es una técnica llamada “unsharp-masking” que se utiliza en procesamiento 
de imágenes, para detectar características a muy bajo nivel de brillo superficial. 
En los los mapas siguientes, la densidad suavizada se calcula como la mediana de 
regiones delimitadas por anillos a distancias galactocéntricas cada 2 kpc y ángulos 
acimutales cada 25°.    



Mapa de densidad 
superficial de HI
 

Nakanishi & Sofue 2003, 
PASJ 55, 191



Levine et al. 2006, Science 312, 1773

Mapa de densidad superficial de HI (arriba) vs. mapa de perturbaciones 
en la densidad superficial de HI (abajo) (sólo R > Ro)



Figure A: The same contour plot as in Fig. 
1, with a four armed logarithmic spiral fit 
overplotted. The fitting method is 
described in the text. Other fits that 
connect different features are possible. 

Figure B: The same contour plot as in Fig. 
1, with the four armed symmetric spiral 
model overplotted. The solid lines 
represent the model over its claimed 
range of validity; the dashed lines are an 
extension beyond that range. The 
unlabeled short line near the Sun is the 
local Orion arm. The width of the model 
arms is arbitrary.

Levine et al. 2006

Mapa de perturbaciones en la 
densidad superficial de HI - 
estructura espiral
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 Movimiento perpendicular al plano Galáctico
Determinación de la fuerza perpendicular al plano Galáctico Kz  

Vimos que las estrellas del disco se mueven alrededor del centro Galáctico en 
órbitas en aproximadamente circulares. ¿Cómo es el movimiento en la 
dirección z? 
La fuerza (por unidad de masa) ejercida por la Galaxia sobre las estrellas en 
la dirección z se denomina Kz   (del alemán: kraft = fuerza). 
Hipótesis: Para calcularla se supone que se puede desacoplar el 
movimiento en la dirección z con respecto al movimiento de rotación general 
en el plano. Así, si consideramos una estrella moviéndose en órbita circular en 
el plano y  la perturbamos ligeramente, dándole una pequeña velocidad en la 
dirección z, la estrella seguirá experimentando la misma fuerza radial (o sea 
que la proyección de su órbita en el plano seguirá siendo circular). Esta 
aproximación será válida para valores de z pequeños.
La suposición de desacoplamiento implica que la energía total en z es cte:  

 Etot(z) = cte.



 Movimiento perpendicular al plano Galáctico
Determinación de la fuerza perpendicular al plano Galáctico Kz  

Sean:
Z : la velocidad en dirección z, a una distancia z del plano

Z0 : la velocidad en dirección z, en z = 0

ϕ(z) : el potencial, medido con respecto a  ϕ(0) = 0 en z = 0  
La conservación de la energía implica que

(1)

Nos preguntamos ahora cómo varía Kz
Para z pequeños, la Galaxia puede suponerse como una sucesión de infinitos 
planos paralelos, cada uno de ellos con una densidad constante pero con una 
distribución de densidad en la  dirección z dada por ρ(z). 



(Esta aproximación no es válida cerca del centro de la Galaxia por la gran 
concentración de materia). 
Por tanto, debe ser:  
 

Y para z suficientemente pequeños, se puede tomar ρ(z) = cte. = ρ0   , por tanto

                                       o                                      (ecuación de Poisson) 

Vemos que Kz es una función lineal de z (actúa como una fuerza de 
recuperación) y tenemos así un movimiento oscilatorio armónico en la 
dirección z (para valores de z pequeños). 

z

z=0

(Kz  es negativa, la dirección 
de la fuerza es de atracción 
hacia el plano)



Esto implica que las estrellas del disco, a medida que van desarrollando su 
rotación en torno al centro Galáctico, además van realizando oscilaciones en la 
dirección z, cruzando el plano en ambos sentidos.  
En la ec. (1), reemplazando por la expresión de Kz, se ve que cuando Z2 = 0 , 
la variable z corresponderá a la máxima altura “zmax” que puede alcanzar una 
estrella sobre el plano, que dependerá de la velocidad con que cruzó el plano 
Z0 y de la densidad en los alrededores del Sol ρ0.
El período del movimiento en z en los alrededores del Sol es menor que el 
período de la rotación (Prot = 2 x 108 años), siendo del orden de   
Pz ~ 60 a 80 x 106 años.    
Esto implica que las estrellas del disco en los alrededores del Sol, realizan 
aproximadamente 3 oscilaciones en z mientras recorren una órbita en torno al 
centro Galáctico.



El resultado más importante que se obtiene a partir del estudio del 
movimiento perpendicular al plano Galáctico, consiste en la determinación de 
la  densidad total ρ0 en los alrededores del Sol, y en particular la densidad 
de materia oscura ρDM  en los alrededores del Sol. 
Para ello es necesario obtener primero Kz (estudiando una dada población 
estelar como trazadora; ver p. ej. Hagen & Helmi, 2018). Una vez calculada 
Kz  se obtiene la densidad total, y se compara con la resultante de la 
componente bariónica (estrellas + medio interestelar). La diferencia es la 
densidad de materia oscura. 





(2013)





Ej. de determinación de las componentes del movimiento solar (U, V, W)
◉
  y la 

distancia Sol-centro Galáctico R0   (Krisanova et al. 2020, Astronomy Letters, 46, No.6, 370)
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“OSC”: cúmulos estelares abiertos jóvenes
“masers” : asociados con protoestrellas O y B muy masivas o estrellas T Tauri jóvenes, 
con paralajes trigonométricas y mov propios medidos con VLBI.  



Densidad de estrellas en los alrededores del Sol, 
en el espacio de velocidades: “grupos en movimiento”

U

V

B V A V

F V G,K V

Dehnen 1998 AJ, 115, 2384



d << R0d << R

Sugerencia: ver desarrollo en slides 36-37 en vez de 32-35.
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VLBA (Very Long 
 Baseline Array) 
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45m-Telescope with Spring mountains (Japan)



Xin & Zheng 2013, RAA 13, 849
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