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Resumen

Desde 1932, hace ya més de 80 anos, surge la primera evidencia observacio-
nal de que la densidad de masa dinamica detectada en la Galaxia, suponiendo
fisica Newtoniana, es mayor a la obtenida considerando estrellas y gas a cocien-
tes de masa-luminosidad normales (Oort 1932). Al siguiente ano, en el primer
estudio cinemético de un cimulo de galaxias (cimulo de Coma), se encuentra
que para mantenerse gravitacionalmente ligados estos sistemas masivos, sus ma-
sas deberian de ser cientos de veces mayores que las estimadas a través de su
luminosidad (Zwicky 1933). La evidencia de esta discrepancia se solidificé con las
mediciones de curvas de rotacién galacticas realizadas por Bosma (1981) y Rubin
et al. (1982), en las cuales se observé que la velocidad de rotacién no decae de
acuerdo a la ley de Kepler, i.e. con la raiz cuadrada de la distancia al centro
galdctico, sino que se mantiene constante con la distancia. Estudios posteriores
de ciimulos de galaxias (Hoekstra et al. 1998, Rines et al. 2013), muestran que la
estimacion de la masa del ctimulo usando emisiones de rayos X del gas caliente y
asumiendo equilibrio hidrostatico, son hasta 8 veces menores que las estimacio-
nes que usan lentes gravitacionales y Relatividad General (RG). Incluso a escalas
cosmoldgicas, resulta imposible explicar los picos bariénicos actsticos del fondo
c6ésmico de microondas y la formacion de estructura a gran escala basdandose solo
en la materia barionica y las leyes de gravedad conocidas. Originalmente se pensé
que la explicaciéon era masa faltante en forma de objetos como enanas blancas,
enanas marrones, o planetas gaseosos gigantes, con luminosidades tan bajas que
no podian ser detectados. Posteriormente se estimé la masa de objetos compac-
tos masivos en el halo Galdctico, los denominados MACHOs (Massive Compact
Halo Objets), arrojando como resultado que sélo el 30 % de la masa faltante en
el halo era de esta naturaleza (Alcock et al. 2001) restando un 70 % de exceso
gravitacional de naturaleza desconocida. Si consideramos que la teoria de Gra-
vedad Newtoniana y la Relatividad General son vélidas para cualquier escala,
necesariamente requerimos la presencia de algin tipo de materia no visible y no
barionica, cuya tunica interacciéon con la materia ordinaria sea gravitacional; a
esta hipotética componente del Universo se le ha denominado materia oscura y
es uno de los pilares fundamentales en el escenario cosmolégico conocido como
ACDM (Lambda Cold Dark Matter). Conocido como el modelo de concordancia,
el escenario de ACDM es el mas aceptado dentro de la comunidad astrofisica; en
este escenario, los ingredientes que dominan la densidad de energia del universo y



definen un espacio-tiempo plano son un 4 % de materia bariénica, 23 % de materia
oscura y 73 % de energia oscura. Aunque exitoso en la descripcién de la estructura
a gran escala del universo, este esquema presenta sin embargo varios problemas
(McGaugh & de Blok 1998, Sellwood & Kosowsky 2001, Kroupa et al. 2010),
siendo el mas grave de ellos, la falta de una deteccién directa independiente a
su efecto gravitacional de alguna particula candidata a ser materia oscura; hasta
la fecha numerosos experimentos han arrojado detecciones nulas, i.e. LHC (CMS
Collaboration 2016, 2017), PANDAX-IT (PANDAX-II Collaboration 2016, 2017,
Yang et al. 2016), XENONIT (Aprile et al. 2017), entre otros. Estas particulas,
si existen, han logrado evadir hasta la fecha cualquier tipo de deteccion directa,
dejando en duda la veracidad de su existencia. Sabemos que la ley de gravedad
Newtoniana funciona muy bien a escalas del Sistema Solar, mientras que la RG
describe mejor sistemas con potenciales gravitacionales intensos; sin embargo,
para aceleraciones del orden de las que experimentan cuerpos en las partes mas
externas de una galaxia, existe otra alternativa para reconciliar las discrepan-
cias gravitacionales observadas, que consiste en suponer que estamos observando
un régimen donde las leyes de gravedad requieren de alguna modificacién. En
1983, Milgrom introduce la primera propuesta de modificar la dindmica New-
toniana para reproducir las curvas de rotacién galdcticas observadas (Milgrom
1983a, 1983b); a este esquema se le conoce como MOND (MOdified Newtonian
Dynamics) y supone que la ley de gravedad requiere una modificacién a escalas
donde la aceleracién es menor a una aceleracién umbral ag = 1.2 x 10 %cm/s?,
mientras que para aceleraciones mayores a ag la gravedad Newtoniana clésica es
recuperada. Una de las predicciones mas robustas del marco teérico de MOND
es la relaciéon entre la velocidad de rotacion asintética en una galaxia espiral v, y
su masa total bariénica M, expresada como v* = GayM, que ha sido observacio-
nalmente comprobada como la relacién Tully-Fisher barionica. A pesar del éxito
que ha tenido la propuesta de Milgrom en reproducir las curvas de rotacién de
un gran numero de galaxias espirales suponiendo unicamente materia bariénica
(Milgrom & Sanders 2007, McGaugh 2016, Desmond 2017), y de modelar correc-
tamente distintas clases de objetos soportados por presion i.e. cimulos globulares
Galacticos (Gentile et al. 2010, Hernandez & Jimenez 2012, Hernandez et al.
2017), galaxias enanas esferoidales (Alexander et al. 2017) y galaxias elipticas
(Milgrom & Sanders 2003, Jimenez et al. 2013, Lelli et al. 2017), el desarrollo
de versiones relativistas que en el limite de campo débil sean de tipo MOND,
es mas complicado. Extensiones relativistas de MOND (Bekenstein 2004, Bernal
et al. 2011, Moffat & Toth 2010) buscan reproducir observaciones a escalas cos-
moldgicas y competir con el éxito del modelo de concordancia ACDM, pero el
tema se vuelve controversial con la reciente deteccién de ondas gravitacionales
de una fusién de estrellas de neutrones (LIGO-VIRGO collaboration 2017) y la
deteccién casi simultdanea de su contraparte 6ptica (Lipunov et al. 2017), la cual



aparentemente descarta toda una clase de teorias relativistas MONDianas, en las
cuales la luz viaja por diferentes métricas que las ondas gravitacionales (Wei et
al. 2017), tales como TeVES (Bekenstein 2004) y SVTG (Moffat 2006). En este
contexto, teorfas F(R) y F(R,T) (Sobouti 2007, Bernal et al. 2011, Barrientos et
al. 2018) adquieren atencién al permitir la propagacién de ondas gravitacionales
a velocidad luminica. Al mismo tiempo, recientes desarrollos tedricos indican la
posibilidad de nuevas descripciones fundamentales de la gravedad, tal como la
gravedad emergente de Verlinde (2016), gravedad emergente covariante (Hossen-
felder 2017) y los modelos de torsién covariantes de Barrientos & Mendoza (2017);
por otro lado, propuestas como la materia obscura superfluida de Berezhiani &
Khoury (2015) en donde se reproduce el éxito de ACDM a escalas cosmoldgicas
y la fenomenologia MONDiana a escalas galacticas, son muy atractivas, lo cual
mantiene la discusién sobre la naturaleza de los excesos gravitacionales activa.

En el desarrollo de esta tesis, buscamos analizar los sistemas astrofisicos menos
estudiados bajo el contexto de MOND, como lo son los sistemas soportados por
presion y cuyas observaciones se extiendan al régimen donde la aceleracion es del
orden de ag para poder probar las predicciones de gravedad modificada en este
tipo de objetos.

En el capitulo uno discutimos el problema de la masa faltante, de donde nacen
propuestas como el modelo cosmoldgico de concordancia ACDM y MOND; expo-
nemos los éxitos y desafios de cada modelo, y presentamos las caracteristicas mas
importantes del marco tedrico de gravedad modificada, asi como la fenomenologia
esperada para el tipo de objetos estudiados, los soportados por presion.

En el capitulo dos presentamos un estudio de dos diferentes sistemas astrofisi-
cos soportados por presién abarcando 7 érdenes de magnitud en masa, cimulos
globulares Galéacticos y galaxias elipticas. Para ello usamos la muestra de cimu-
los globulares del grupo de Scarpa et al. (Scarpa et al. 2007a, 2007b, Scarpa &
Falomo 2010, Scarpa et al. 2011) y del grupo de Lane et al. (Lane et al. 2009,
2010a, 2010b, 2011) estudiada por Hernandez & Jimenez (2013), y la muestra de
galaxias elipticas de CALIFA (Sénchez et al. 2012, Walcher et al. 2014, Sanchez
et al. 2016a), buscando modelar los perfiles de dispersién de velocidades de estos
objetos usando una funcion universal propuesta. Encontramos en este trabajo que
la funcién propuesta reproduce con precision los perfiles de dispersion de veloci-
dades de todos los objetos en las dos distintas clases de sistemas, y observamos
también un excelente acuerdo entre los parametros ajustados de esta funcion y
las predicciones tedéricas de MOND.

En el capitulo tres, buscamos extender el trabajo de Durazo et al. (2017), ana-
lizando una muestra de galaxias elipticas de baja rotacion de la muestra ATLAS
3D (Emsellem et al. 2004, Capellari et al. 2011), asi como dos muestras de cimulos
de galaxias, la de Ibarra-Medel & Lépez-Cruz (2011) y la muestra del Hectoscopic
Cluster Survey (HeCS) (Rines et al. 2013). Aunque encontramos nuevamente que



la funcion universal propuesta reproduce satisfactoriamente los perfiles de disper-
sion de velocidades de todos los sistemas, la concordancia con las predicciones
MONDianas no se observa, probablemente debido a la corta extension en las ob-
servaciones de ATLAS 3D, y a la necesidad de adoptar una version relativista
de MOND para el estudio de objetos cosmoldgicos en el caso de los cimulos de
galaxias.

En el capitulo cuatro probamos la robustez estadistica de Durazo et al. (2017),
extendiendo la muestra de 13 galaxias elipticas de CALIFA a casi 300 galaxias
de la muestra de MaNGA (Bundy et al. 2015). Observamos que estos objetos
obedecen cercanamente la relacién Faber-Jackson (FJ) (Faber & Jackson 1976)
en términos de las masas estelares y la dispersion de velocidades en las zonas
centrales. Encontramos nuevamente un excelente acuerdo con la funcién universal
propuesta, asi como una buena concordancia con las expectativas MONDianas.

En el capitulo cinco exponemos nuestras conclusiones, discutimos los resulta-
dos principales de esta investigacion, y planteamos posibles proyectos para conti-
nuar en un futuro con el estudio de esta clase de objetos soportados por presion.
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Capitulo 1

Introduccion

A través de la historia, la humanidad se ha enfrentado a fenémenos que sobre-
pasan nuestra comprension, dando lugar a los grandes descubrimientos cientificos
de cada era. Dos de los misterios mas interesantes en la astrofisica moderna son
la naturaleza de la materia oscura y la de la energia oscura, conceptos que sur-
gen con el fin de explicar las discrepancias gravitacionales entre observacién y
teoria, tanto a escalas galdcticas, extragalacticas, y cosmoldgicas en el caso de
la formacion de estructuras a gran escala. En esencia, lo que vemos es una in-
compatibilidad entre las predicciones de relavidad general a partir del contenido
de materia-energia observado y las observaciones astronémicas de la dinamica de
sistemas galacticos y extragaldcticos, asi como la expansién del Universo mismo.
Esto apunta a una de tres opciones: (a) la existencia de una forma de materia-
energfa ain no detectada (ni conocida); (b) una teoria incompleta de la gravedad;
o (c¢) una combinacién de ambas. Hasta el momento, la tercera opcién pareciera
ser la mas factible, dado que por un lado, las observaciones a escalas de galaxias
apuntan a comportamientos genéricos que pueden ser facilmente descritos por le-
yes universales basadas en reformulaciones de la gravedad de Newton, y por otro
lado, hay muchas razones para creer que existen mas particulas, ain no descu-
biertas, que las postuladas por el modelo estandar de fisica de particulas. Ciertos
fenomenos como el mecanismo de Higgs, a través del cual todas las demés particu-
las adquieren masa, son procesos que no se explican a partir del modelo estandar.
La evidente asimetria entre el contenido de materia y anti-materia en el Universo
no puede ser explicada tampoco por el modelo estandar. De la misma manera,
las masas de los neutrinos no surgen naturalmente del modelo, por lo que el con-
senso cientifico es que debe existir una teoria fisica mas alla del modelo estandar
y que descubrimientos de nuevas familias de particulas subatémicas estan en el
horizonte. Por otro lado, no hay razén para establecer de forma axioméatica que
la relatividad general es valida para todas las escalas, mas aun si no ha sido pro-
bada en éstas, y que nuestro entendimiento de la gravedad es completo. Incluso,



1. INTRODUCCION

histéricamente hemos visto que suponer validas las teorias sobre la gravedad para
todas las escalas trae consigo incompatibilidades, como fue el caso de la prece-
sién de Mercurio que en su momento sélo podia ser explicada al introducir un
nuevo planeta no observado “Vulcano”. Eventualmente y gracias al desarrollo de
la relatividad general de Einstein, entendimos que la gravedad Newtoniana era
tan solo una aproximacién para bajas velocidades de la relatividad general, y que
el caso de Mercurio requeria de correcciones relativistas para explicar su prece-
sion. Sin embargo, los primeros dos casos pueden ser mas facilmente probados y
falsificados, y podrian resultar ser las explicaciones dominantes para las discre-
pancias gravitacionales en varias clases de sistemas astronémicos. Por ejemplo,
en el caso de (b), si existiera algiin cambio en la fisica gravitacional que estuvie-
ra ocasionando las discrepancias en masa/gravedad, deberfa entonces haber una
senal clara de una tnica ley universal de fuerzas actuando sobre toda una clase de
sistemas astrofisicos. Si por otro lado, hubiera un componente de materia oscura
en estos sistemas, la cinemética de cualquier objeto deberia entonces depender
de la distribucion particular de materia oscura y luminosa, y esta distribucion
variarfa de sistema a sistema, dependiendo del entorno, historia de formacion,
clase de sistema, y en principio no deberia parecerse a una ley de fuerzas univer-
sal. A través de los anos, hemos visto numerosos intentos de modificar la ley de
gravedad con el propésito de quitar la necesidad de introducir materia/energia
oscura, pero la mayoria de estas propuestas fracasa rapidamente; una vez que se
establece una ley de fuerzas, ésta debe reproducir todos los datos cinematicos ob-
servados para toda una clase de sistemas astronémicos, utilizando tinicamente la
distribucion de materia barionica. De estos intentos ha sobrevivido un esquema,
propuesto por Mordehai Milgrom hace mas de 30 anos (Milgrom 1983a, 1983b,
1983c, 1984), llamado Modified Newtonian Dynamics (MOND) y que ha logrado
satisfacer el criterio de una ley de fuerzas universal para toda una clase de siste-
mas: las galaxias. Bajo el contexto de MOND, hemos visto estrechas correlaciones
entre la distribucion de los bariones y la aceleracién gravitacional en las galaxias
(McGaugh et al. 2016, Lelli et al. 2017), lo cual resulta més complicado entender
bajo el presente paradigma cosmolégico ACDM o modelo de concordancia, el cual
plantea que la relatividad general es véalida a todas las escalas cosmoldgicas (y
galacticas), y que la materia oscura de las galaxias (CDM o Cold Dark Matter)
se compone de particulas no-bariénicas, que no colisionan, no se disipan, y casi
no interactian de ninguna manera con el resto del Universo conocido mas que
por sus efectos gravitacionales. Incluso si en un futuro se lograran detectar direc-
tamente estas particulas, el éxito fenomenolégico de MOND como ley universal a
escalas galacticas, debera ser satisfactoriamente explicado por cualquier modelo
de formacién y evolucién galactico.

En esta tesis analizamos la segunda alternativa (b) para distintas clases de
sistemas astrofisicos soportados por presion. Estudiaremos si la propuesta de Mil-



grom como ley universal de fuerzas para sistemas galacticos, creada en principio
para reproducir las curvas de rotacion galacticas, es valida y funcional en gala-
xias elipticas soportadas por dispersion de velocidades, y en sistemas no galacticos
soportados por presién: cimulos globulares y cimulos de galaxias. Haciendo ajus-
tes de los perfiles de dispersion de velocidades observados a una funciéon universal
propuesta, y realizando pruebas estadisticas consistentes, buscaremos explicar
dentro de un contexto de gravedad modificada, el comportamiento de los perfi-
les de dispersion de velocidades asintéticamente planos en cimulos globulares,
galaxias elipticas y cumulos de galaxias.

En la siguientes secciones recapitulamos el problema de la masa faltante, ex-
ponemos las fortalezas y debilidades del modelo de concordancia ACDM y del
modelo de MOND, y mostramos los aspectos mas importantes del desarrollo
tedrico de gravedad modificada utilizados en este trabajo.

1.1. La masa faltante

Existe un gran cuerpo de evidencia que deja muy claro un hecho: falta ma-
teria en el Universo. Una variedad de observaciones astronémicas independientes
muestran que el movimiento de los cuerpos astronémicos no corresponde al po-
tencial gravitacional Newtoniano calculado a partir de la masa observada, desde
la dinamica de gas y estrellas en sistemas galacticos, hasta el movimiento de ga-
laxias dentro de cimulos. Mas aun, fendmenos como las lentes gravitacionales,
la temperatura del gas en cumulos de galaxias, la estructura a gran escala del
Universo, asi como la densidad de materia del Universo mismo, constatan el ya
bien conocido problema de discrepancia en masa.

Las primeras indicaciones del problema de la masa faltante vinieron de Oort
(1932), quien encontr6é que la densidad de masa dindmica estimada a partir de
las estrellas de la vecindad solar no correspondian a los movimientos verticales
oscilatorios de las estrellas en el disco Galdctico; Zwicky (1933) por su parte,
observo que la dispersion de velocidades de galaxias en el cimulo de Coma eran
demasiado elevadas y en desacuerdo con la masa del cimulo estimada a partir de
la masa luminosa. El impacto de estas discrepancias observadas no fue fuerte, y
el problema fue relativamente olvidado durante décadas.

A principios de la década de los setentas, Jerry Ostriker encontré que en las
primeras simulaciones sofisticadas de discos galdcticos, el soporte rotacional no era
suficiente para mantener un disco dinamicamente frio, y las particulas del disco
eventualmente formaban sistemas mas parecidos a los soportados por dispersion.
Parecia claro que los sistemas Newtonianos soportados tinicamente por rotacion
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Figura 1.1: Figura 3 de Rubin et al. (1978), donde se muestran las velocidades de
rotacién como funcién de la distancia al nicleo galactico de 7 galaxias espirales
de distintos tipos morfologicos. La caida Kepleriana esperada a algunas decenas
de kpc no se observa. Las galaxias de tipo temprano exhiben velocidades pico
mas altas que las de tipo tardio.

eran inestables, pero la existencia del disco Galactico frio de la Via Lactea requeria
de una explicacién, por lo que algunos anos despues, Ostriker & Peebles (1973)
propusieron para sus simulaciones, fijar los discos dindmicamente frios, soportados
por rotacién, dentro de un potencial galdctico esférico, manteniendo la estabilidad
de los discos durante una buena fracciéon del tiempo de Hubble. La existencia
de galaxias espirales quedd salvaguardada, y el papel del potencial esférico que
estabiliza a los discos se le atribuyé a un halo de materia oscura. La prueba mas
contundente fue expuesta pocos anos después por Bosma (1981) y Rubin et al.
(1978, 1982), quienes observaron un aplanamiento en las curvas de rotacién de
un gran numero de galaxias espirales (figura 1.1). Es bien sabido que un objeto
que obedece la gravedad Newtoniana, como es el caso del sistema Solar, deberia
mostrar una caida Kepleriana en su curva de rotaciéon inversamente proporcional
a la raiz cuadrada de la distancia, una vez que la masa esencialmente converge. Sin
embargo las observaciones mostraban que la velocidad circular era constante con
la distancia, incluso a los radios mas grandes observados, implicando nuevamente
un halo de materia faltante bajo gravedad Newtoniana.



Reciéntemente se ha comprobado que la discrepancia en masa existe en otros
tipos de galaxias, mas notablemente en el caso de las enanas esferoidales (dSph o
dwarf spheroidals) (Walker et al. 2009) y las enanas ultra-débiles (UFD o ultra-
faint dwarfs) (Simon & Geha, 2007). Esta clase de objetos, satélites de nuestra
Galaxia y de Andrémeda, han sido observados uinicamente en el grupo local de-
bido a su bajo brillo superficial; sin embargo por su cercania, es posible medir
la velocidad en la linea de visiéon de estrellas individuales, lo que permite una
medicién precisa de la dispersion de velocidades del sistema. La masa estimada a
través de estos movimientos excede enormemente la masa en forma de estrellas,
y es en estos sistemas en donde se observan las mayores discrepancias en masa.

El caso de las galaxias elipticas, las cuales usualmente requieren de una menor
cantidad de masa adicional para reproducir la cinematica observada, es mas con-
troversial; algunos estudios encuentran una modesta discrepancia en masa (Ro-
manowsky et al. 2003), mientras que otros resultan en mejores ajustes para los
halos de materia oscura que MOND (Richtler et al. 2008, Samurovié¢ 2014, 2016);
sin embargo, Milgrom & Sanders (2003) falsifican los resultados de Romanowsky
et al. (2003) en términos del brillo superficial de estas galaxias; Salinas et al.
(2012) encuentran una discrepancia de masa despreciable en NGC 7507 y conclu-
yen que MOND sobreestima el valor de dispersiéon de velocidades en este sistema;
Jimenez et al. (2013) modelan satisfactoriamente la galaxia eliptica masiva NGC
4649 bajo MOND, mientras que Angus et al. (2008) han encontrado que gala-
xias elipticas masivas con emisiones de rayos-X en centros de ciimulos, son mejor
modeladas introduciendo masa adicional que con MOND; Chae & Gong (2015)
reproducen los perfiles de dispersién de velocidades de 11 elipticas de ATLAS 3D
(Emsellem et al. 2004, Capellari et al. 2011) con MOND; Dabringhausen et al.
(2016) estudian la dispersion de velocidades a un radio efectivo para 1715 galaxias
de tipo temprano (ETGs), desde enanas elipticas (dE) hasta elipticas masivas,
encontrando un mejor ajuste para MOND que para la dindmica Newtoniana;
usando datos de la cinematica de nebulosas planetarias con extensiones de hasta
6 radios efectivos, Tian & Ko (2016) encuentran que la dindmica de 7 galaxias
elipticas del proyecto SAURON (Bacon et al. 2001, de Zeeuw et al. 2002) pueden
ser correctamente explicadas con MOND. El tema de la discrepancia en masa en
las galaxias elipticas continua siendo controversial, lo cual proporciona una gran
motivacién para su estudio.

A escalas mayores, grupos y cimulos de galaxias también presentan un pro-
blema de masa faltante; observaciones del corrimiento al rojo de miembros indivi-
duales de cada cimulo arrojan valores de dispersion de velocidades que implican
discrepancias en masa 6rdenes de magnitud mayores que las observadas en gala-
xias. Sin embargo, tomando en cuenta que la mayor parte de la masa bariénica de
estos cimulos esta en forma de gas caliente que emite rayos X, y no en forma de
estrellas como antes se pensaba, la discrepancia disminuye por algunos factores,
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pero claramente permanece. Asumiendo equilibrio hidrostatico en los ciimulos de
galaxias, y usando las observaciones de rayos X para estimar la temperatura del
gas intra-cimulo, se concluye que para mantener gravitacionalmente ligado el gas
caliente intra-ciimulo, es necesario un potencial gravitacional alrededor de 8 veces
mayor al producido por la materia visible (Hoekstra et al. 1998, Giodini et al.,
2009, Rines et al. 2013). Recientes estudios de lentes gravitacionales en esta clase
de objetos indican que bajo relatividad general se requieren de masas muy supe-
riores a las observadas para explicar estos fenémenos (Kneib et al. 1996, Auger
et al. 2010, Bolton et al. 2008, 2012), agregando a la evidencia observacional de
la masa faltante en ciimulos de galaxias.

Encima de la creciente evidencia sobre las discrepancias en masa en siste-
mas extragalacticos, hay también indicios fuertes en el contexto cosmolégico que
apuntan a la existencia de algtiin tipo de materia oscura. La densidad de materia
bariénica €2, deducida a partir de la nucleosintesis primordial del Big-Bang, y el
crecimiento de estructuras cosmoldgicas a partir de las fluctuaciones de densidad
en el momento de la recombinacion, parecen indicar la necesidad de que €2,,, > €2,
i.e. que la densidad de materia total del universo debe ser mayor a la densidad
de materia barionica bajo relatividad general. Asimismo, suponiendo valida la
relatividad general, observaciones del fondo césmico de microondas (CMB o Cos-
mic Microwave Background) muestran pequenas fluctuaciones de temperatura
(1079K) que corresponden a un Universo temprano muy homogéneo (una parte
en 10°); al dia de hoy sin embargo, observamos contrastes de densidad enormes
(planetas, estrellas, galaxias, etc.). A partir de la densidad bariénica del Big-Bang,
se obtiene un factor de crecimiento de ~ 10? en un tiempo de Hubble, tres érdenes
de magnitud menor al observado. La solucién clasica a este problema de creci-
miento de estructuras cosmoldgicas es introducir materia oscura para aumentar
el crecimiento de las fluctuaciones, con la restriccion de que esta materia no debe
interactuar con fotones ni con la materia ordinaria mas que gravitacionalmente,
para no dejar en el CMB los mismos rastros que la materia bariénica; esto es en
esencia, materia oscura no-barionica. La naturaleza no-bariénica de la materia os-
cura permite fluctuaciones de densidad grandes incluso antes del desacoplamiento
entre bariones y fotones, especialmente en el caso de materia oscura fria (CDM
o Cold Dark Matter). Previo a la recombinacién, las fluctuaciones de densidad
del fluido de bariones-fotones, antes de caer en los pozos de potencial gravita-
cional creados por la materia oscura, se encontraban oscilando, generando ondas
acusticas las cuales deberian de disiparse mas, entre mas pronto atravesaran el
horizonte; la presencia de materia oscura no-bariénica y desacoplada del fluido
bariénico-foténico, introduce una fuerza neta que contrarrestaria la disipacién de
las oscilaciones acusticas en el momento de la recombinaciéon, mostrando picos
acusticos subsecuentes comparables al primero, en lugar de una cola acustica di-
sipativa. La observacion del considerable tamano del tercer pico acistico del CMB



es otra pieza clave en el cuerpo de evidencia observacional para la existencia de
materia oscura no-bariénica (Komatsu et al. 2011), o de un potencial asociado a
los bariones mayor al que la relatividad general predice. Tanto el contexto tedrico
de la nucleosintesis del Big-Bang como las observaciones del CMB, nos llevan a
considerar la existencia de una forma de materia no-bariénica que no interactia
mas que gravitacionalmente con su entorno; mas aun, para formar estructuras
cosmolégicas, esta nueva forma de materia debe ser dindmicamente fria (i.e. con
velocidades mucho menores a la velocidad de la luz en el momento de la recom-
binacién), y la conocemos hoy en dia como materia oscura fria o CDM por sus
siglas en inglés.

Adicionalmente, la cosmologia moderna incluye otro factor ain mas enigmati-
co llamado energia oscura. Dado que la fraccién bariénica €2, conlleva a valores de
Q,, mucho menores a 1, y dado que en el contexto de modelos inflacionarios del
Universo se requiere una geometria Euclidiana plana y con densidad de energia
igual a 1, se introduce en 1995 (Ostriker & Steinhardt 1995) una constante cos-
molégica A, que en teoria representa la energia del vacio, y que es la principal
contribuyente a la densidad de energia del Universo. Anos después, observaciones
de supernovas de tipo la (SNIa) (Riess et al. 1998, Perlmutter et al. 1999) indican-
do la reciente aceleracion de la expansién del Universo solidificaron la aceptacion
del modelo de concordancia. El modelo ha sido refinado y recalibrado a través
de numerosas observaciones del CMB y de las estructuras cosmoldgicas de gran
escala, llevando al favorecido modelo de hoy en dia. Sin embargo, aunado a la
falta de deteccién directa de alguno de estos componentes, ciertas coincidencias
entre las escalas de los sectores de materia y energia oscura, asi como la existencia
y naturaleza de la energia oscura misma, han traido un renacimiento en el interés
por teorias de gravedad modificada como alternativas a estos conceptos oscuros
(Clifton 2011, Famaey & McGaugh 2012).

1.2. El modelo cosmolégico ACDM y sus desafios

La relatividad general (RG), junto con la métrica Friedmann-Lemaitre-Robertson-
Walker (FLRW) inducen una cosmologia clara y concisa, la de ACDM, la cual hace
predicciones robustas; las abundancias de los is6topos ligeros en la nucleosinte-
sis del Big-Bang, la consistencia entre el pardmetro de Hubble (H,) con la edad
de las estrellas mas antiguas, el espectro de potencias de las perturbaciones de
densidades, el acuerdo con el espectro de potencias acustico de las fluctuaciones
en el CMB, constituyen algunos de los diversos éxitos del modelo de concordan-
cia, mientras que la introduccién ad hoc del término A representa un ajuste a
posteriori. El ajuste de este modelo a escalas cosmoldgicas es notorio, ain mas
considerando que no hay una razon particular para que una parametrizacion tan
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especifica de una cosmologia describiera de manera independiente la gran canti-
dad de datos observacionales con tal consistencia.

En este modelo de ACDM, la energia oscura es un término de la energia del
vacio representado por la constante cosmoldgica A en las ecuaciones de relatividad
general. La evidencia observacional discutida anteriormente restringe los valores
de densidad critica de energia oscura a {2y = 0.684 y el valor de la constante de
Hubble a Hy = (67.8£0.9) km s~ 'Mpc~" (Planck collaboration 2016). Junto con
la densidad de materia total, este valor conlleva una densidad critica del Universo
Q= 0x+Q,, =1, i.e. una geometria Euclidiana plana, dentro de las expectativas
de un Universo inflacionario con métrica Robertson-Walker. Es importante notar
que este modelo se basa en el axioma del principio cosmolégico, el cual establece
que el Universo es a grandes escalas, isotrépico y homogéneo, suposiciones que
han sido previamente desafiadas (Wiltshire 2007, 2008, Buchert 2008, Buchert &
Carfora 2008).

Por otra parte, tenemos al otro pilar del modelo de concordancia, la materia
oscura fria o CDM, que se asume esta compuesta de particulas no-barionicas, que
no se disipan, no tienen interacciones mas que de manera gravitacional, y se espera
que sean relativamente masivas (Bertone et al. 2005). La densidad de los bariones
se estima en €2, = 0.049, constituyendo solo una pequena fraccién del total de
densidad de materia Q,, = Qcpy + 2 = 0.316 + 0.012 (Planck collaboration
2016). El aspecto frio de la materia oscura se introduce para que ésta se mueva
de manera no-relativista al desacoplarse del fluido de bariones y fotones antes de la
recombinacion, permitiendo que se condense y comience a formar las estructuras
observadas mientras que los bariones siguen electromagnéticamente acoplados a
los fotones, llevando a un escenario jerarquico de formacion de estructura.

Los candidatos a ser particulas de CDM deberan ser masivos, no-bariénicos,
y exentos de interacciones electromagnéticas. Los candidatos favorecidos hasta
el momento son los llamados WIMPS (Weakly Interacting Massive Particles)
(Bertone 2010, Bertone et al. 2005, 2012), quienes deberfan tener masas del orden
de 100 GeV para poder explicar las estructuras de pequena escala como galaxias
enanas, y para que sus secciones eficaces tipicas de interacciones nucleares débiles
arrojen el valor esperado de densidad de materia €2,,. Particulas més ligeras como
los neutrinos o axiones conllevarian amplitudes demasiado bajas en el espectro
de potencias para escalas pequenas, lo cual resultaria en una nula formacién de
estructuras a un corrimiento al rojo de z ~ 6, contrario a lo que se observa. La
discusién sobre la naturaleza fria o tibia de la materia oscura (WDM o Warm
Dark Matter) continua al dia de hoy; sin embargo el estado calorifico de la materia
oscura no resuelve los problemas observacionales mas importantes.

Algunas alternativas a la existencia de la energia oscura como ente fisico han
surgido en forma de campos escalares acoplados, k-esencia, efectos de branas,
entre otras; en este contexto, la materia oscura del modelo ACDM solo puede



Figura 1.2: Figura 4 de Aprile et al. (2017), mostrando la seccién eficaz de la
interacciéon WIMP-nucleén como funcién de la masa del WIMP a un nivel de 90 %
de confianza. Los resultados de este estudio estan representados por la linea negra,
donde las regiones en verde y amarillo muestran los niveles de confianza 1o y 20
respectivamente. Los resultados del LUX (linea roja), PANDAX-II (linea café)
y XENONIT (linea gris) se muestra como referencia. Interacciones por encima
de la linea negra quedan descartadas por este trabajo, reduciendo el espacio de
parametros para la busqueda.

existir como una entidad fisica en calidad de una forma novedosa de materia,
por lo que posiblemente la prueba mas importante del paradigma ACDM como
teoria cientifica es la existencia de esta nueva forma de materia; no sélo no obser-
vada, sino alguna forma novedosa de particula sub-atémica con las propiedades
microscopicas correctas y densidad de masa cosmoldgica adecuada. La busqueda
de WIMPS se encuentra ya relativamente avanzada y resulta un tanto insatis-
factoria; experimentos de deteccion directa no cuentan con resultados positivos,
incluso las bisquedas més recientes por parte del LHC (colaboracién CMS 2016),
PANDAX-II (Yang et al. 2016), LUX (Szydagis 2016), e incluso XENONI1T (Apri-
le et al. 2017) han arrojado detecciones nulas y junto con experimentos previos,
han descartado ya la mayoria del espacio de parametros donde se esperaba la
deteccion de los WIMPs (figura 1.1).

Busquedas indirectas a través de la observacion de rayos gamma como re-
sultado de la aniquilacién de pares en el halo Galactico y en galaxias satélites
cercanas, han similarmente encontrado detecciones nulas (Ackerman et al. 2011,
Geringer-Sameth & Koushiappas 2011, Calore et al. 2012, Fermi-LAT collabora-
tion 2016). Ademas de la falta de deteccién directa de algin candidato de CDM,
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existen importantes desafios observacionales para el modelo de concordancia, co-
mo la necesidad de el “fine-tuning” o ajuste-fino a los parametros del modelo. A
escalas de kpc, en donde la formacién y evolucién de galaxias se vuelve impor-
tante, diversas predicciones del modelo han fracasado, generalmente atribuido a
la complicada fisica bariénica. Por otro lado, un gran niimero de observaciones a
estas escalas galacticas muestran interesantes regularidades que no se esperan en
un contexto de CDM sin un ajuste especifico de los parametros en términos de
la retroalimentacion bariénica, como el caso de la relacion de aceleracién radial o
Radial Acceleration Relation (RAR) (McGaugh et al. 2016, Lelli et al. 2017), en
donde encuentran una fuerte correlacion entre la aceleracion gravitacional obser-
vada, g.ps v la aceleracién gravitacional tedrica esperada a partir de los bariones,
Grar, €0 un considerable niimero de sistemas galacticos.

Otro de los problemas mas grandes al que se enfrenta el modelo ACDM es que
requiere de muchos ajustes ad hoc en los pardametros para reducir 120 6rdenes
de magnitud el valor tedrico esperado de la energia del vacio predicha por la
mecanica cuantica. Otro de los mayores problemas, en particular del postulado
de CDM, es el surgimiento de una escala caracteristica conocida como ag, una
aceleracion umbral a partir de la cual se comienza a observar la fenomenologia
del sector de materia oscura. Esta escala de aceleracion aparece en una gran
variedad y cantidad de relaciones de escalamiento galacticas, situacién imprevista
por el modelo de concordancia. El valor de esta escala es ag ~ 10719 ms™2, y
normalizando ¢ = G = h = 1, se obtiene que ag ~ Hy, e incluso que a2 = A.
No es claro si la razén detras de estas coincidencias numéricas es de naturaleza
fisica o tan sélo algo fortuito pero de poco significado. De cualquier manera,
la escala comun entre los sectores oscuros es notoria, y tomada junto con los
valores de densidad de energia al corrimiento al rojo z = 0, podriamos estar
encontrando fuertes motivaciones para reconsiderar a la energia y materia oscura
como entidades fisicas independientes, o mas aun, dejar de considerar que la
relatividad general es valida para todas las escalas cosmoldgicas y de campos
gravitacionales débiles.

Otros desafios importantes al modelo ACDM son: las velocidades propias de
los cimulos de galaxias predichas por el modelo son del orden de 200 km/s,
mientras que observaciones muestran valores de hasta 1000 km/s (Kashlinsky et
al. 2008, Watkins et al. 2009), y en casos como el cimulo de la bala, de hasta
3100 km/s (Lee & Komatsu 2010, Thompson & Nagamine 2012). La existencia
de cimulos de galaxias a altos corrimientos al rojo indican que la formacién de
estructura comienza antes de lo que establece ACDM, como en el caso de XM-
MU J2235.3-2557 (Rosati et al. 2009) a z ~ 1.4 y el super cimulo de Shapley
(Sheth & Diaferio 2011). El famoso problema de los satélites faltantes, en donde
se predice la existencia de miles de galaxias satélites de la Via Lactea; incluso
con las més recientes simulaciones bajo ACDM incluyendo re-ionizacion y retro-
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alimentacion baridnica, faltarian ain cientos de satélites de baja y alta masa en
la distribucién de masa de los halos de materia oscura esperados (Kroupa et al.
2010, Boylan-Kolchin 2011, 2012); es precisamente la distribucién de las galaxias
satélites que si se observan, lo que constituye otro de los desafios al modelo, dado
que ACDM predice una distribucién isotropica en la distribucion de halos oscuros,
mientras las observaciones indican que las galaxias caen sobre un disco soportado
por rotacién (Kroupa et al. 2010, Pawlowski et al. 2010). La forma del perfil de
densidad de masa en los nicleos de las galaxias constituye un viejo argumento en
contra del modelo, dado que simulaciones arrojan ntucleos con un pico central en
la densidad (Navarro et al. 1999, Diemand et al. 2005) , mientras que observa-
ciones muestran ntcleos de densidad constante en las regiones centrales (Gentile
et al. 2004, de Blok 2010, Walker & Penarrubia 2011). Simulaciones de los discos
galacticos traen consigo diversas complicaciones, como el bajo valor de momento
angular de los discos como resultado de transferencia del momento del halo oscuro
dentro de un contexto de formacion jerarquico, en desacuerdo con observaciones
(Abadi et al. 2003); asimismo, resulta sumamente dificil simular galaxias de disco
sin incluir bulbos, mientras que esta familia de galaxias constituye alrededor de
la mitad de las galaxias grandes observadas (V. > 150 km/s) (Graham & Worley
2008, Kormendy et al. 2010). Los halos oscuros tienden a inhibir la formacién
de barras y brazos espirales en galaxias de baja densidad superficial por la baja
auto-gravedad del disco (Mihos et al. 1997), mientras que observaciones de ga-
laxias LSB (Low Surface Brightness) muestran la presencia de fuertes barras y
brazos espirales (Kautsch et al. 2006). Por tltimo, el problema de los bariones
faltantes radica en que, en principio, la fracciéon bariénica cosmoldgica deberia de
observarse también a escalas de cimulos de galaxias y hasta en galaxias indivi-
duales; en los primeros, esto es aproximadamente cierto, pero la desviacion de la
fraccién bariénica f, = €, /€2, = 0.15 aumenta sisteméticamente de la esperada;
existe una clara correlacién entre sistemas menos masivos dominados por mayo-
res cantidades de materia oscura respecto a los menos masivos (McGaugh et al.
2010). Esta prediccién no resulta de ACDM, y esté cercanamente relacionada a
la relacion Tully-Fisher bariénica.

Por otro lado, recientes estudios de simulaciones bajo ACDM han buscado so-
lucionar los problemas anteriormente presentados; simulaciones hidrodinamicas
con la inclusion de la retroalimentacion bariénica han mostrado que la energia de
las supernovas puede redistribuir la forma de los niicleos de materia oscura, elimi-
nando los nicleos de densidad en pico o “cusp” como son comunmente conocidos
(Madau et al. 2014, Oniorbe et al. 2015, Read et al. 2016, Tollet et al. 2016). Incluir
formas adicionales de retroalimentacién como la pérdida de masa por efectos de
marea o de presion por choques, resuelve algunas discrepancias en galaxias enanas
satélites (Sawala et al. 2016, Tomozeiu et al. 2016, Wetzel et al. 2016), aunque
la resolucién de estas simulaciones hidrodindmicas para sistemas del tamano de
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la Via Lactea alcanzan apenas 300-500 pc por la alta demanda computacional,
resultando en poca precision en el estudio individual de galaxias enanas satélites.
Incluso Libeskind et al. (2009) y Lovell et al. (2011) encuentran con base en sus
simulaciones, que la acrecion filamentaria modelada bajo ACDM es suficiente pa-
ra explicar la configuracion de los satélites de la Via Léactea y sus distribuciones
orbitales, mientras que Metz et al. (2009) y Pawlowski et al. (2012) argumentan
que estos resultados fortalecen la evidencia de una discrepancia entre la teoria y
las observaciones. La reconciliacién del modelo de concordancia con los desafios
presentados sigue siendo controversial, mas atn, los resultados de las simulaciones
mencionadas no son predicciones ab initio de ACDM y dependen de una serie de
parametros adoptados en el modelaje de formacién y evolucion galactica, por lo
que el desarrollo de simulaciones bajo ACDM con mayor refinamiento e inclusion
de fisica bariénica, que satisfactoriamente reproduzcan las observaciones a escalas
galacticas, sigue siendo un problema contemporaneo. Ademas de la creciente lista
de predicciones no observadas que mencionamos anteriormente, existen también
algunas coincidencias observacionales no predichas, independientes al modelo de
materia oscura que se utilice, que se discutiran en la siguiente seccién.

1.3. Marco tedorico de MOND

Existen diferentes ejemplos importantes de las relaciones sistematicas entre la
dindmica de las galaxias (dominadas en teorfa por materia oscura) y su conteni-
do bariénico. Estas relaciones son completamente empiricas, y como tal, deben
ser explicadas por cualquier teoria de gravedad. Inevitablemente involucran una
escala de aceleracion critica, o equivalentemente una densidad superficial critica
de materia barionica.

Una de las correlaciones més importantes en astronomia extragaldctica es la
relacién Tully-Fisher (TF) (Tully & Fisher 1977). Originalmente postulada como
una relacién empirica entre la luminosidad y el ancho espectral de las lineas de
hidrégeno neutro (HI), la relacién TF ha sido extensamente estudiada, aunque
los fundamentos fisicos de su naturaleza ain no son del todo claros. Tiempo des-
pués de su postulacion, se encontré una relacion atin méas fundamental entre la
masa baridnica total observada y la velocidad de rotacién (Milgrom & Braun
1988, Freeman 1999, McGaugh et al. 2000). La BTFR, o Baryonic Tully Fisher
Relation por sus siglas en inglés, originalmente postulada para espirales lumino-
sas, funciona incluso en una amplia clase de galaxias en donde no se esperaba su
empate: irregulares de baja luminosidad y dominadas por gas (Stark et al. 2009,
Trachternach et al. 2009, McGaugh 2011), galaxias de bajo brillo superficial o
LSBs (Low Surface Brightness) (Zwaan et al. 1995, Sprayberry 1995), e incluso
en galaxias enanas de marea formadas por colisiones de galaxias mas grandes
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(Gentile et al. 2007). Esta relacién no surge naturalmente de ACDM, en donde
uno debe ajustar la densidad superficial de materia oscura para compensar la
falta de bariones, en particular para galaxias de bajo brillo superficial (McGaugh
& de Blok 1998). La funcién empirica cominmente utilizada para describir la
BTFR es logM;, = alogVy — log/3, la cual resulta en una linea recta en el espacio
log-log con pendiente de @ = 4 (McGaugh 2005, Stark et al. 2009, McGaugh
2011), consistente con una escala de aceleracién a = V;/(GM,) de tal manera
que la constante de normalizacién es 3 = Ga. La escala de aceleracién a ~ A'/?
estd nuevamente presente en los datos observacionales.

Paralelamente, tenemos el caso del limite de Freeman (Freeman 1970), que
aunque originalmente se postulé como un brillo superficial universal, hoy en dia
describe un limite superior de densidad superficial critica, arriba del cual no se
observan galaxias de disco (McGaugh 1996, Milgrom 1989, Brada & Milgrom
1999); empiricamente, el limite aparece como ¥..;; ~ ag/G, donde encontramos
la escala de aceleracion critica una vez mas en los datos observacionales. Por
otro lado, se observa una estrecha correlacion entre la discrepancia en masa como
funcién de la aceleracion y de la densidad superficial bariénica (Sanders 1990,
Scarpa 2003, McGaugh 2004), donde arriba de la aceleracién critica ag no se
encuentra una discrepancia en masa, y por debajo de este valor comienza a surgir
la necesidad de introducir materia oscura. Parece claro que por arriba de ag la
gravedad de Newton se sostiene, mientras que por debajo de esta aceleracion
comienzan las discrepancias en masa ya conocidas.

Los fenémenos y desafios expuestos estan exclusivamente basados en observa-
ciones, independientes a cualquier marco tedrico. La unificacién y explicacién de
estas observaciones bajo una teoria que describa la fisica detras de los datos seria
ideal, y es precisamente la propuesta de Milgrom que logra unificar las observa-
ciones no predichas por ACDM, en su teoria de MOdified Newtonian Dynamics o
MOND. La idea principal del fisico Israeli, era que el problema de la masa faltan-
te reflejaba una falla en la dindmica Newtoniana en galaxias; postula una forma
de relacionar la aceleraciéon gravitacional Newtoniana con la aceleracién real de
las galaxias, de manera que para aceleraciones bajas se resolviera el problema
de la discrepancia de masas y para aceleraciones altas se recuperara la dinamica
Newtoniana. La extensa evidencia observacional de la fenomenologia de ag no era
evidente en 1983 cuando postula su teoria, sin embargo era directo estimar que la
aceleracion centripeta que experimenta una estrella en un sistema galactico era
del orden de ~ 107%ms~2, por lo que intuitivamente propone esta nueva cons-
tante critica ag para jugar un papel similar al de la constante de Planck en la
fisica cuédntica, h, o la velocidad de la luz, ¢, en relatividad especial.

En el limite de aceleraciones bajas (y de velocidades no relativistas), Milgrom
considera la posibilidad de que la fuerza total que actiia sobre un objeto no sea
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proporcional a la aceleracién, sino que depende de ella mediante una funcién p:

a
mau(—) =F (1.1)
Qo

donde ag es una aceleracion umbral por debajo de la cual se produce un
cambio en la ley de fuerzas, p es una funcién que se determina con base en
observaciones (aunque en estudios recientes surge naturalmente de la teoria, e.g.
Hossenfelder 2017), con h’m‘ites: pls) = aosi - < 1lyp()=1si % > 1; de
tal forma que para aceleraciones mayores a aq se recuperan las ecuaciones de la
dinamica newtoniana. La aceleracién gravitacional dentro del contexto de MOND

se relaciona con la aceleracion gravitacional newtoniana a través de la expresion:

gu(g/ao) = gn (1.2)

donde g, es la aceleracién gravitacional newtoniana. De esta manera, al igualar
la aceleracion gravitacional g con la aceleracion centripeta de una particula de
prueba orbitando una masa bariénica M, obtenemos que dentro del régimen de
bajas aceleraciones:

vt = GMay (1.3)

recuperando la relacién Tully-Fisher entre la masa bariénica y la velocidad
de rotacién, en donde la velocidad circular en el régimen de aceleraciones bajas
depende tnicamente de la masa total y no de la distancia. La obtencion de esta
relacion empirica a partir del desarrollo teérico de MOND es uno de los principales
triunfos del modelo de gravedad modificada.

Cabe mencionar sin embargo, que para que g permanezca como un campo
de fuerzas conservativo, la expresién (1.2) no puede ser tomada con rigor fuera
de sistemas altamente simétricos, por lo que no debe considerarse como una ley
universal, sino como una aproximacién valida para sistemas con distribuciones de
masa simétricas, que debe ser derivada de una accién y de un principio variacio-
nal. Esta ley modificada es méas un algoritmo que describe con alta precisiéon un
nimero de aspectos fenomenolégicos galdcticos, sin embargo una teoria relativis-
ta y covariante es requerida para poder comenzar a competir a nivel cosmolégico
con el éxito de ACDM. Algunas de las primeras propuestas de crear marcos re-
lativistas de MOND fueron AQUAL y RAQUAL, en donde se experimentaba
con diferentes formas del Lagrangiano (Bekenstein & Milgrom 1984), arrojando
velocidades de propagacion superluminicas; por ende éstas han quedado descar-
tadas. Las teorias de TeVeS (Tensor Vector Scalar) (Bekenstein 2004) y STVG
(Moffat 2006) introducen campos vectoriales dindmicos acoplados a campos es-
calares, con diferentes versiones de la accién y del Lagrangiano. Aunque gozaron
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de cierto éxito durante anos, predicen diferentes métricas para la propagaciéon de
ondas luminicas y gravitacionales, por lo que han quedado esencialmente descar-
tadas estas versiones relativistas con los recientes resultados de Wei et al. (2017),
quienes usando datos de la deteccion de ondas gravitacionales de una fusién de
estrellas de neutrones (colaboraciones LIGO y VIRGO 2017) y sus contrapartes
6pticas (Lipunov et al. 2017), encuentran un retraso de tan solo algunos segundos
en la deteccion de estas dos clases de ondas. Nuevas formulaciones de la grave-
dad, que en el limite de campo de aceleraciones débiles se reducen a MOND y que
estan en acuerdo con los resultados de Wei et al. (2017), han cobrado importancia
recientemente, especialmente porque ofrecen explicaciones novedosas sobre la na-
turaleza de la gravedad. Algunos ejemplos son los modelos de torsién covariante
(Barrientos & Mendoza 2017), la gravedad emergente (Verlinde 2016) y su contra-
parte covariante (Hossenfelder 2017), asi como teorias F(R) y F(R,T). Una teoria
completa de la gravedad, ademaés de poder explicar observaciones astronémicas
y cosmologicas, debe poder ser también compatible con la mecanica cuantica; el
camino aun no es claro, pero las evidencias astronémicas fenomenoldgicas son
indudables.

1.4. Gravedad modificada en objetos soporta-
dos por presion

El éxito de la ecuacién (1.1) en reproducir las curvas de rotacién en gala-
xias espirales es bien conocido (McGaugh 2012, McGaugh et al. 2016, Lelli et al.
2017), sin embargo los triunfos en sistemas soportados por dispersién son menos
claros. Los cumulos globulares son en su mayoria objetos de alto brillo superfi-
cial o HSB (High Surface Brightness), por lo que se espera que su dindmica sea
Newtoniana. Los contados ciimulos que muestra desviaciones de las caidas Keple-
rianas en sus perfiles de dispersion, se encuentran lo suficientemente cercanos al
disco Galactico permitiendo explicar sus perfiles con fuerzas de marea Galactica.
Sin embargo, existe un numero de ellos con perfiles que muestran cierto apla-
namiento y que se encuentran lo suficientemente lejos del disco Galactico como
para poder excluir efectos de marea importantes (Baumgardt et al. 2005, Haghi
et al. 2009, 2011). Aunque la compatibilidad con MOND en estos estudios ha sido
buena, la solidez de las conclusiones no lo es tanto, debido a que el nimero de
estrellas observadas es en general bajo, y estrellas que contaminen el campo de
vision en las zonas externas pueden cambiar drasticamente los valores de disper-
sion de velocidades estimados. Aun asi, los resultados de Hernandez & Jimenez
(2012) muestran aplanamientos claros en los perfiles de dispersién de velocidades
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sucediendo a radios considerablemente menores que los radios de marea, corro-
borados por la reconstruccion de los perfiles observados a partir de los perfiles de
brillo. Préximamente con los nuevos datos del telescopio GAIA, el cual obtendra
informacion de posicion y velocidad radial con una precisién sin precedente de
alrededor de 10? estrellas, se podra entrever con mucho mayor claridad la natu-
raleza gravitatoria en las regiones externas de los cimulos globulares Galécticos,
al reducir significativamente la contaminaciéon de fondo y disminuir de manera
drastica los errores asociados a los movimientos propios de las estrellas en estos
objetos. El caso de los cimulos globulares constituye una importante prueba en
la seleccion de una teoria de gravedad a escalas galacticas, ya que simulaciones
bajo el esquema de ACDM muestran que estos objetos no tienen halo oscuro y
la gravedad Newtoniana deberia ser capaz de modelarlos en su totalidad, por lo
que la era de GAIA nos traerd importantes avances en este aspecto.

El equivalente a la BTFR en galaxias elipticas es la relaciéon o* ~ GMay, que
describe con buena aproximacién la relaciéon Faber-Jackson (Faber & Jackson
1976) extensamente corroborada a través de los anos. Las galaxias elipticas son
cuerpos densos compuestos principalmente de estrellas viejas, con poco gas y
con aceleraciones internas tipicamente altas. Algunos estudios han mostrado un
pobre contenido de materia oscura en estos sistemas (Romanowsky et al. 2013),
mientras que otros han mostrado aplanamientos en las velocidades de rotacion
de estos objetos a grandes radios (Gerhard et al. 2001), pero a aceleraciones
ligeramente por encima de ag; por otro lado, Tiret et al. (2007) y Weijmans
(2008) encuentran buenos acuerdos entre MOND y las elipticas observadas. Al
mismo tiempo, se ha visto que MOND predice velocidades de dispersiéon por
debajo de lo que se observa en las galaxias elipticas en los centros de ctimulos
de galaxias (Richtler et al. 2008), lo cual es una versién a menor escala del ya
conocido problema de MOND en modelar cimulos de galaxias.

Los cimulos de galaxias, objetos de gran escala compuestos por miles de
galaxias, cuyo contenido bariénico esta principalmente en forma de gas caliente
intra-cimulo, son también cuerpos soportados por presién que han sido dificiles
de explicar en un contexto de MOND. Estudios muestran una discrepancia en
masa en las partes centrales de los cimulos (Gerbal 1992, Sanders 1999, 2003,
Pointecouteau & Silk 2005), i.e. evidencia de masa “Newtoniana” faltante, lo cual
puede ser interpretado como una evidencia de bariones faltantes en las regiones
centrales, evidencia de materia oscura no bariénica en las regiones centrales, la
falsificacion de MOND, o bajo la perspectiva de gravedad modificada, evidencia
del efecto de modificaciones relativistas de la teoria a grandes velocidades.

Para profundizar en el estudio de esta clase de objetos astronémicos soporta-
dos por presion, buscamos un acercamiento distinto a las predicciones de curvas
de rotaciéon de MOND. Como vimos, para cualquier teoria MONDiana expresada
en términos de una ley de fuerza Newtoniana Fy = GM/r? existe un cam-
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bio de régimen después de un radio dado por Ry, = (GM/ay)'/?, en el que la

fuerza se expresa como Fy; = (GMag)'/?/r. En el esquema MONDiano, la rela-
cién entre las velocidades de equilibrio centrifugo y la dispersion de velocidades
isotrépica cambia ligeramente respecto al caso Newtoniano, dando: o, = V/ V3,
e.g. Milgrom (1984), Hernandez & Jimenez (2012). Podemos entonces expresar
la dispersién de velocidades isotrépica de un sistema soportado por presion, en el
régimen MONDiano como:

> _ 1

% = 3(GMag)'”? (1.4)

g

Para probar la validez de la ecuacién (1.4) en sistemas soportados por presion,
se requeriria de observaciones de o, e inferencias independientes de la masa ba-
riénica total de cada sistema. Desafortunadamente, las determinaciones de masa
barionica de sistemas astrofisicos se complican por las incertidumbres y errores
sistematicos que varian para cada sistema. El calculo de fracciones de gas, fraccio-
nes de polvo, historias de formacién estelar, la presencia de multiples y complejas
poblaciones estelares, funciones de masa inicial desconocidas, asi como la varia-
cion radial de todas éstas, arrojan grandes errores empiricos. Podemos obtener
una prueba empirica mas sencilla e independiente de la masa al sustituir el valor
de Ry en la ecuacién (1.4) obteniendo:

Ry = 22 (1.5)

o expresado en unidades astrofisicas:

(%) = 0.81 (k‘:n"?s)z (1.6)

La expresién anterior relaciona inicamente propiedades dindmicas del sistema as-
trofisico, siendo o, el valor de aplanamiento del perfil proyectado de dispersién de
velocidades y Ry el radio al cual se aplana el valor de o. Esto solo cobra sentido
si el perfil de dispersiéon de velocidades muestra una caida Kepleriana en la zona
interna de dindmica puramente Newtoniana, y un aplanamiento en el valor de la
dispersién de velocidades en las zonas mas externas. En los siguientes capitulos
mostraremos distintos perfiles de dispersion de velocidades proyectados con la
morfologia descrita anteriormente, para cimulos globulares, galaxias elipticas y
cimulos de galaxias, y los compararemos a las expectativas de la ecuacién (1.6).
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1.5. Perfiles de dispersion de velocidades.

Reciéntemente los perfiles de varios cimulos globulares han sido publicados
por los grupos de Scarpa et al. (Scarpa et al. 2007a, 2007b, Scarpa & Falomo
2010, Scarpa et al. 2011) y Lane et al. (Lane et al. 2009, 2010a, 2010b, 2011),
extendiéndose a varios radios que contienen la mitad de la luz. Los autores han
mostrado ya que existe un aplanamiento en el perfil de dispersién de velocidades al
cruzar el umbral de ag, en acuerdo con expectativas MONDianas. En Hernandez
et al. (2013) se mostré que los valores asintdticos de la dispersién de velocidades
en los cimulos globulares estudiados concuerda con el escalamiento esperado de
0o ~ (GM ap)** de gravedad MONDiana, y que el aplanamiento en estos objetos
aparece antes de que se alcance el radio de marea, excluyendo asi la explicacion
de que son las fuerzas de marea provocadas por el potencial Galactico las que
ocasionan el aplanamiento en el perfil de dispersion de velocidades. Se mostro
también que un perfil proyectado de dispersion de velocidades de la forma:

o(R) = ope” B/’ 4 g (1.7)

sirve para modelar con precisién los perfiles empiricos de dispersion de velocida-
des, donde o, es el valor asintotico de de la dispersién de velocidades del sistema,
el valor central estd dado por 0(0) = ¢ + 0w, ¥ R, es el radio de transicién des-
pués del cual se converge al valor asintético de 0. Cabe mencionar que mientras
Ry, denota el radio al cual sucede un cambio en la ley de fuerzas, R, representa
un punto de inflexion en la caida de la curva gaussiana generada por la ecuacion
(1.7), por lo que estos radios, aunque muy similares, no son estrictamente igua-
les. Notamos ademés, que la expresién (1.7) recuerda a la expresién exponencial
que describe un gas soportado por dispersion de velocidades, por lo que se pro-
pone a la ecuacién (1.7) como funcién universal para perfiles de dispersién de
velocidades.

Por otro lado, muestras recientes como CALIFA (Sanchez et al. 2012, Walcher
et al. 2014, Sanchez et al. 2016a), ATLAS 3D (Emsellem et al. 2004, Capellari et
al. 2011) y MaNGA (Bundy et al. 2015, Law et al. 2015, 2016, Yan et al. 2016a,
2016b, Wake et al. 2017), han obtenido informacién espectral detallada sobre la
cinematica de un gran nimero de galaxias (667, 260, y 10,000 respectivamente)
de todo tipo de morfologias. Utilizando los datos proporcionados por estas mues-
tras, seleccionamos solamente galaxias de tipo temprano (Early Type Galaxies
o ETGs) con valores bajos de V/o para garantizar la exclusién de objetos con
importante soporte por rotacién y crear muestras de elipticas soportadas princi-
palmente por presion. Los valores de V/o han sido calculados a un radio efectivo
en las tres muestras y normalizados para cada galaxia, garantizando el mismo
tipo de sistemas de baja rotacién. A partir de los mapas cinematicos 2D, se ex-
traen los perfiles radiales utilizando anillos elipticos (que en el caso de las galaxias
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elipticas de baja rotacién, suelen coincidir bien con las isofotas de cada objeto)
y angulos de posicién extraidos de Capellari et al. (2011), Walcher et al. (2014)
y Blanton et al. (2017) para ATLAS 3D, CALIFA y MaNGA respectivamente.
Cabe mencionar que dada la limitada resolucion espacial central de los datos,
la funcién de dispersién de punto o PSF por sus siglas en inglés (Point Spread
Function), se convoluciona con éstos, arrojando en general ajustes suaves que no
'pican’ en el centro como uno esperaria en un perfil exponencial. Aunque la forma
exacta del perfil de densidad en el ntcleo de las galaxias elipticas es atin un tema
de investigacion actual, el resultado principal de este trabajo a partir de los ajus-
tes de R, y 04 no se ve afectado por los valores de la dispersion de velocidades
central. Los ajustes a los perfiles de dispersion de velocidades observados se hacen
utilizando el método no lineal de Levenberg-Marquardt, tomando un conjunto de
pardametros iniciales escogidos a partir de los valores del perfil observado para
cada clase de objeto, en donde la variacion de los pardmetros iniciales no induce
cambios en los pardametros de ajuste, por lo que los resultados son robustos ante
la seleccién de parametros iniciales. El método arroja una matriz de covarianza
entre los parametros, a partir de la cual se calculan los errores en el ajuste toman-
do la raiz cuadrada de la diagonalizacion del parametro respectivo. En general,
la covarianza de o4, sera baja respecto a R,, sobre todo cuando las observaciones
alcancen en extensiéon el doble de R,, por lo que podemos considerar indepen-
dientes a los dos parametros principales de este trabajo. Estudiamos los perfiles
observados de las 3 clases de objetos, y a través de ajustes a los perfiles con base
en la ecuacion (1.7) utlizando la metodologia mencionada, comparamos la validez
de la prediccion MONDiana de (1.6). De la misma manera, tomando la muestra
de 8 cumulos de galaxias de Ibarra-Medel & Lopez-Cruz (2011) (0.02 < z < 0.1),
y la muestra de 58 cumulos de galaxias del Hectospec Cluster Survey (HeCS)
(Rines et al. 2013) (0.1 < z < 0.3), seleccionamos los objetos con buenos ajustes
en el perfil de dispersién de velocidades para nuevamente estudiar las predicciones
de (1.6).

1.6. Motivacién y objetivos de la tesis

Como hemos discutido, diferentes propuestas de modificar la gravedad, cons-
truidas sobre las ideas originales de Milgrom, han tenido diferentes éxitos en
explicar fenémenos como el aplanamiento de las curvas de rotacién de galaxias
espirales (Milgrom & Sanders 2007, Swaters et al. 2010; McGaugh 2012), los per-
files de dispersién de velocidades de algunos cimulos globulares (Gentile et al.
2010; Hernandez & Jimenez 2012; Hernandez et al. 2017), galaxias enanas esfe-
roidales (Alexander et al. 2017) y galaxias elipticas (Milgrom & Sanders 2003;
Jimenez et al. 2013), asi como algunos lentes gravitacionales (Milgrom 2013), por
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mencionar algunos. Sin embargo, la solidez estadistica de este tipo de estudios
resulta en general pobre, dado que se estudian pocos objetos a la vez empleando
una misma metodologia. El caso de mayor relevancia estadistica es el de la rela-
cién de aceleracién radial o RAR (Radial Acceleration Relation) (McGaugh 2012,
McGaugh et al. 2016, Lelli et al. 2017), en donde se ha estudiado la relacién entre
la distribucién de materia barionica con la aceleracién gravitacional observada y
la que predice MOND, en un total de 240 galaxias (153 de tipo tardio o LTGs, 25
de tipo temprano o ETGs y 62 enanas esferoidales o dSphs) al dia de hoy. Cabe
resaltar que las 25 ETGs del estudio anterior muestran una considerable rotacion,
y el empate con la RAR es considerablemente mas pobre que en el caso de las
LTGs. Resulta por lo tanto deseable extender este tipo de estudios a muestras mas
grandes y diversas, para fortalecer las evidencias estadisticas de fenomenologia
MONDiana. Con este propésito, buscamos construir sobre estudios anteriores de
gravedad modificada en objetos soportados por presion, estudiando tres clases de
sistemas (cumulos globulares, galaxias elipticas de baja rotacién y ctumulos de
galaxias), y buscando poblar las muestras de cada clase con un nimero creciente
de objetos.

Pondremos a prueba la universalidad de la ecuacién (1.7), al buscar ajustar
cada perfil de dispersién de velocidades observado a esta funcién, para las tres
clases de objetos, y obtener los parametros de relevancia cinematica en el con-
texto de gravedad modificada, 0y, 0o ¥ R,. Usando mediciones recientes en la
dispersién de velocidades como funcion del radio y tomando los 3 parametros
ajustados, pondremos a prueba la validez de la ecuacién (1.6) para escalas en
donde la aceleracién es del orden de aq.

Veremos si una ley de gravedad modificada es capaz de explicar el perfil de
dispersién de velocidades de estas tres clases de objetos con las restricciones
observacionales existentes.
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Capitulo 2

Un perfil universal de dispersion
de velocidades para sistemas
soportados por presion

2.1. Resumen

Dentro del contexto de teorias MONDianas construidas para reproducir la
dindmica galdctica en ausencia de materia oscura, uno de los argumentos mas
fuertes viene del éxito de MOND en reproducir las curvas de rotacién de gala-
xias espirales e.g. Milgrom (1983), Swaters (2010), McGaugh (2012). Tanto el
aplanamiento de las curvas de rotacién observadas, como el escalamiento de la
velocidad de rotacion con la raiz cuarta de la materia barionica total, i.e. la re-
lacion Tully-Fisher, pueden ser reproducidas con buena precisién para diferentes
tamanos y tipos de espirales. Estudios méas recientes muestran que la distribucion
de materia bariénica determina por si sola la aceleracién resultante, tanto en el
régimen Newtoniano como MONDiano cuando a < ag (McGaugh et al. 2016 y
Lelli et al. 2017). En estos estudios sin embargo, la estimacién de la masa bariéni-
ca estd sujeta a distintas suposiciones e incertidumbres sistematicas que varian
para diferentes clases de sistemas astrofisicos; historias de formacién estelar, frac-
ciones de gas y polvo, funciones iniciales de masa y la presencia de poblaciones
estelares complejas resultan en grandes errores empiricos en la determinacion de
fracciones de masa-luminosidad. Ademas, el éxito de tales pruebas esta limitado
a la morfologia y al rango de masas abarcado por las galaxias espirales.

Para examinar la validez de cualquier esquema de gravedad modificada, es
deseable extender el rango de las escalas astrofisicas y de la clase de objetos en
las cuales dichas teorias pueden ser probadas. Con este fin, estudiamos los perfi-
les de dispersion de velocidades de 2 distintas clases de sistemas soportados por
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2. UN PERFIL UNIVERSAL DE DISPERSION DE VELOCIDADES
PARA SISTEMAS SOPORTADOS POR PRESION

presién, cubriendo 7 érdenes de magnitud en masa: cimulos globulares (~ 10*
M) y galaxias elipticas (~ 10" Mg). Asumimos que los objetos estudiados tie-
nen nulo soporte rotacional y estan completamente soportados por presion y que
el impacto dinamico por interacciones gravitacionales es despreciable. Evitamos
el uso de estimaciones de masas que pueden acarrear una serie de incertidum-
bres sistematicas en sus obtenciones, usando tnicamente datos cinematicos que
describen la morfologia de los perfiles de dispersién de velocidades observados.
Asumimos también que valores de dispersiéon de velocidades por debajo de 40
km/s no son confiables tal y como reporta el grupo de CALIFA, aunque en gene-
ral esto dependera de la senal a ruido de los datos en casos particulares, en donde
la resolucion espectral nominal de CALIFA pueda ser mayor. Sin embargo, dado
que estamos trabajando tinicamente con las elipticas de menor soporte rotacional,
éstas muestran en general la mayor senal a ruido, por lo que adoptar este corte
promedio es una buena suposicién. La muestra completa de los 12 perfiles de dis-
persién de velocidades de los cimulos globulares estudiados, asi como de las 13
galaxias elipticas de CALIFA, se pueden apreciar en el apéndice B de este trabajo,
asi como en la version eléctronica del “Astrophysical Journal”, revista en donde
fue publicado este articulo (Durazo et al. 2017). En la ltima figura del apéndice
D se muestra una comparacion del pardmetro cinematico R, con el parametro fo-
tométrico R, de las galaxias elipticas de CALIFA, con el fin de entender posibles
correlaciones entre éstos. Asimismo, en el apéndice A se muestra en la tabla 4
las propiedades principales de las 13 galaxias elipticas de CALIFA seleccionadas,
para poner en contexto el reducido tamano de esta muestra en comparaciéon a la
original; cabe mencionar sin embargo, que la muestra original de CALIFA contie-
ne un bajo numero de galaxias de bajo soporte rotacional, arrojando un limitado
numero de objetos que cumplen con el criterio de selecciéon V/o < 0.213.
Encontramos que la funcién universal propuesta del perfil de dispersién de
velocidades modela con precision cada sistema estudiado; observamos también
que las expectativas MONDianas para sistemas soportados por presion, i.e. la
relacién entre el radio de aplanamiento del perfil y el valor asintético del mismo,
se cumplen a través de 7 érdenes de magnitud en masa. Estos escalamientos no se
esperan bajo un paradigma cosmologico ACDM y se requeririan de explicaciones
particulares ajustadas a las escalas de cada clase de sistema astrofisico.
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2.2.

Articulo: A Universal Velocity Dispersion
Profile for Pressure Supported Systems: Evi-
dence for MONDian Gravity across Seven
Orders of Magnitude in Mass
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Abstract

For any MONDian extended theory of gravity where the rotation curves of spiral galaxies are explained through a
change in physics rather than the hypothesis of dark matter, a generic dynamical behavior is expected for pressure
supported systems: an outer flattening of the velocity dispersion profile occurring at a characteristic radius, where
both the amplitude of this flat velocity dispersion and the radius at which it appears are predicted to show distinct
scalings with the total mass of the system. By carefully analyzing the dynamics of globular clusters and elliptical
galaxies, we are able to significantly extend the astronomical diversity of objects in which MONDian gravity has
been tested, from spiral galaxies to the much larger mass range covered by pressure supported systems. We show
that a universal projected velocity dispersion profile accurately describes various classes of pressure supported
systems, and further, that the expectations of extended gravity are met across seven orders of magnitude in mass.
These observed scalings are not expected under dark matter cosmology, and would require particular explanations
tuned at the scales of each distinct astrophysical system.
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1. Introduction

Within the context of modified gravity theories constructed
to yield galactic dynamics in the absence of dark matter, one of
the most convincing supporting arguments comes from the
success of MOND in reproducing rotation curves of spiral
galaxies (Milgrom 1983; Swaters et al. 2010; McGaugh 2012).
Both the flatness of the observed spiral rotation curves and the
scaling of the asymptotic rotation with the fourth root of the
total baryonic content, i.e., the Tully—Fisher relation, can be
accurately reproduced across spiral galaxy sizes and types, as
well as the overall shapes and correlations between observed
features in the baryonic distribution and small kinematic
irregularities (Sanders & McGaugh 2002; Famaey & McGaugh
2012; Rodrigues et al. 2014; Lelli et al. 2017). However, such
successful tests are restricted to the range of mass scales and
morphology of spiral galaxies.

To test the validity (or lack thereof) of MONDian gravity
schemes, it is desirable to extend the diversity of astrophysical
systems over which these ideas can be probed. To do this, we
give the expected kinematic profiles for two different types of
pressure supported systems, astrophysical objects with bar-
yonic masses spanning from 10* Mg, for globular clusters, to
10'! My, for elliptical galaxies.

By the term “MONDian gravity,” we shall refer to any
extended gravity theory where at a > ag scales Newtonian gravity
is recovered, while the a < ayg regime reproduces MOND
dynamics, at the v < ¢ limit, where a, is Milgrom’s acceleration
of 12 x 1079 ms2 (Bekenstein 2004; Capozziello & de
Laurentis 2011; Mendoza et al. 2013; Verlinde 2016). Generically
for such theories, beyond a radius given by Ry, = (GM /ay)'/?,
centrifugal equilibrium velocities will become flat at a level of
V = (GMay)'/* (Milgrom 1983). Similarly, for pressure sup-
ported systems, beyond around Ry, velocity dispersion profiles
will stop falling along Newtonian expectations and flatten out at a

level of 0, = V /3172, with M the total baryonic mass of a rapidly
converging astrophysical system (Milgrom 1984; Hernandez &
Jiménez 2012).

Recently, McGaugh et al. (2016) and Lelli et al. (2017) used
the SPARC rotation curve and photometry database, to show that
the baryonic mass distribution alone directly determines the
resulting acceleration, along Newtonian expectations in the high
acceleration regime, and along MONDian ones when a < ag. A
similar study that also reached conclusions in support of
MONDian dynamics, but using structural, dynamical, and mass
determinations for a range of elliptical galaxies, is that of
Dabringhausen et al. (2016). Baryonic mass determinations in
the above studies however, are subject to numerous assumptions,
as well as uncertainties and systematics, which vary for differing
classes of astrophysical systems. Hard to determine gas fractions,
star formation histories, the presence of multiple and complex
stellar populations, and unknown stellar mass functions imply
that mass-to-light ratios and their radial variations are subject to
large empirical errors.

Here we take a complementary approach, using only
kinematical data and avoiding any dynamical physical
assumptions or mass estimates in deriving the parameters we
study, concentrating merely on the shape of observed projected
velocity dispersion profiles. The expected theoretical scalings
of both Ry and o, with M imply that the mass can be
eliminated to obtain Ry o 02, a relation between the
parameters of the directly observable velocity dispersion
profiles which can now be directly tested.

By analyzing velocity dispersion profiles from Galactic globular
clusters recently observed by Scarpa et al. (2007a, 2007b), Scarpa
& Falomo (2010), and Scarpa et al. (2011), henceforth the Scarpa
et al. group, and Lane et al. (2009, 2010a, 2010b), Scarpa et al.
(2007b), and Lane et al. (2011), henceforth the Lane et al. group,
and elliptical galaxies having high quality 2D kinematics by
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Sanchez et al. (2016b), using data from the CALIFA project
(Sanchez et al. 2012; Walcher et al. 2014; Sanchez et al. 2016a),
we show that a universal projected velocity dispersion profile
o (R) = ope ®R/R’ 4 5 adequately serves to model the two
distinct classes of astrophysical systems. Further, a scaling of
Ry x ol ensues, with n = 1.89 & 0.32, compatible with the
generic expectations of MONDian gravity models of n = 2.

In Section 2, we present the development of simple first
order predictions for the large scale velocity dispersion
expected under MONDian gravity, and the corresponding
scalings between the parameters describing such velocity
dispersion profiles for pressure supported systems. Section 3
includes a description of the data used for sets of velocity
dispersion profiles for globular clusters and elliptical galaxies,
together with the fitting procedure and parameters obtained for
the universal velocity dispersion profile proposed. In Section 4,
we show how the two sets of systems treated, spanning seven
orders of magnitude in mass, follow the proposed universal
velocity dispersion profile, and also show how the flattening
radii follow an overall scaling consistent with being propor-
tional to the square of the asymptotic velocity dispersion, as
predicted generically under MONDian gravity. Section 5
summarizes our conclusions.

2. MONDian Theoretical Expectations

Thinking of modified gravity in terms of a Newtonian force
law implies a change of regime from the Newtonian expression
of Fy = GM/r? to Fy; = (GMay)'/?/r, occurring at scales of
Ry = (GM /a)'/?, if one wants to model observed galactic
dynamics in the absence of any dark matter (Milgrom 1983).
The details of the transition are not clear beyond the
requirements from consistency with solar system dynamics
(Mendoza et al. 2011), Milky Way rotation curve comparisons
(Famaey & Binney 2005), and Galactic globular cluster
modeling (Hernandez & Jiménez 2012), for the transition to
be fairly abrupt. Under such schemes, centrifugal equilibrium
velocities will tend to the Tully—Fisher value of:

V = (GMay)'/*, ey

for test particles orbiting a total baryonic mass M. Under the
MONDian regime, the relation between centrifugal equilibrium
velocities and isotropic velocity dispersion will be only slightly
modified with respect to the Newtonian case, to yield:

o0 = V/3, 2)

e.g., Milgrom (1984) and Hernandez & Jiménez (2012). Thus,
we can write the isotropic Maxwellian velocity dispersion of a
pressure supported system in the MONDian regime as:

aézzé«mamfﬂ. 3)

To extend the range over which MONDian dynamics can be
tested to the much larger ones over which pressure supported
systems appear would require observations of o, and
independent inferences of the total baryonic mass of various
systems, to directly test the validity of Equation (3). Any
such undertaking will be hindered by the large theoretical
uncertainties in total (and radially changing) mass-to-light
ratios, uncertain gas fractions, and details of the relevant IMFs
and star formation histories which, to make matters worse, vary
significantly from the “simple” cases of globular clusters to the
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more complex histories of elliptical galaxies. One can
circumvent such uncertainties and obtain a simpler empirical
test by eliminating M from the above equation in favor of Ry, to
yield:

302

RM = = s (4)
ap

which in astrophysical units reads:

RM _ Ooo ’
(p—c) = O.SI(km s’l) . )

The above expression now relates only features of the
kinematic velocity dispersion profile of an astronomical
system, as oy, will be the large scale asymptotic projected
velocity dispersion profile, and Ry, will be the radial scale at
which the velocity dispersion profile becomes flat. The above
will only make any sense if observed velocity dispersion
profiles do indeed show such morphology, for a decline in an
inner Newtonian region, and a transition to a flat velocity
dispersion regime on crossing the R,, threshold.

We are inspired to attempt such a comparison across the
range of scales covered by pressure supported systems by
recent results coming from the observed velocity dispersion
profiles of Galactic globular clusters (Scarpa & Falomo 2010;
Scarpa et al. 2011) showing precisely such a morphology, and
recently shown to comply with Tully-Fisher MONDian
expectations (Hernandez et al. 2013a). Further, Desmond
(2017) recently demonstrated, through an extensive sample of
rotation curve observations and baryonic mass inferences
across sizes and galactic types, that the inferred mass
discrepancy acceleration relation is consistent with MONDian
expectations.

In the following section we show a number of velocity
dispersion profiles having precisely the morphology described
above, for Galactic globular clusters and elliptical galaxies,
which in Section 4 we compare to the expectations of
Equation (5).

Notice also that multiplying Equations (3) and (4) and
substituting M on the right hand side for o, the resulting
combination of parameters Ry, Ugo = GM /3 is highly reminis-
cent of the corresponding Newtonian expression, changing Ry,
for the half mass-radius, and o,, for the central velocity
dispersion of a purely Newtonian system (Cappellari
et al. 2006; Wolf et al. 2010).

In the above we have assumed that the total baryonic mass
has essentially converged, and on reaching the flat dispersion
velocity region the potential of the system in question can be
treated as a point mass, consistent with the validity of
Newton’s theorems for spherically symmetric mass distribu-
tions also under MONDian gravity (e.g., Mendoza
et al. 2011), and that the dynamical tracers from which o,
is calculated behave as test particles. Although this will never
be strictly true, it will hold to a good approximation, given the
very centrally concentrated mass profiles of, e.g., Galactic
globular clusters and the inferred density profiles of close to
the de Vaucouleurs surface brightness of elliptical galaxies.
Indeed, pressure supported systems have been accurately
modeled recently in the MONDian regime, simultaneously
reproducing the observed surface brightness profiles and the
measured velocity dispersion ones, e.g., Galactic globular
clusters by Gentile et al. (2010), the giant elliptical galaxy
NGC4649 by Jiménez et al. (2013), and tenuous galactic
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stellar halos by Hernandez et al. (2013b), all in absence of any
otherwise dominant dark matter component. More recently,
Chae & Gong (2015) studied the predicted distribution of
velocity dispersion profiles (VDP) for elliptical galaxies and
found that their MONDian models could reproduce the
observed distribution of VDP slopes requiring only the
observed stellar mass, without any dark matter, and Tian &
Ko (2016) concluded that the dynamics of seven elliptical
galaxies, as traced by stellar and planetary nebulae, could be
well explained by MOND. The issue remains controversial, as
some studies have found dark matter halos to be a better fit
than MOND in elliptical galaxies (Richtler et al. 2008;
Samurovi¢ 2014, 2016).

3. Empirical Velocity Dispersion Profiles
3.1. Galactic Globular Clusters

In data recently available from the Scarpa et al. group and
the Lane et al. group, not only the central values, but also the
radial projected velocity dispersion profiles for several systems
have been published, extending out to several half-light radii.
As first mentioned by the Scarpa et al. group, a flattening of the
velocity dispersion profiles for Galactic globular clusters
appears on crossing the aq acceleration threshold, in accordance
with MONDian gravity expectations. In Hernandez & Jiménez
(2012) some of us recently modeled the above globular cluster
data to construct self-gravitating models for the systems
studied, where both the projected surface brightness profiles
and the observed velocity dispersion profiles have been
accurately reproduced, using a modified gravity force law of
the type described in Section 2. Further, in Hernandez et al.
(2013a) we showed that the asymptotic velocity dispersion
values for the clusters treated actually match the expected
scaling of o, ~ (GMay)' ,* of MONDian gravity, through
comparison with stellar synthesis models tuned to the ages and
metallicities of each of the individual globular clusters studied.
In the above works we also showed that an empirical projected
velocity dispersion profile of the form:

o(R) = gpe—® ,RHZ + O (6)

serves to accurately model the reported velocity dispersion
profiles of Galactic globular clusters. In Equation (6), o is the
asymptotic value for the system’s velocity dispersion; the
central value for this quantity is given by ¢ (0) = oy + 05, and
R, gives a transition radius beyond which the asymptote is
rapidly approached.

Here we include again the fits to the data of the Scarpa et al.
and Lane et al. groups to Equation (6). We use a nonlinear least
squares Levenberg—Marquardt algorithm to estimate the
parameters, and obtain self-consistent 1o confidence intervals,
which are reported in Table 1. We have trimmed the total
sample used in Hernandez et al. (2013a) to 12 globular clusters
where the relative errors in the fitted parameters are, in all
cases, smaller than 50%. This excludes four globular clusters
with poorly determined velocity dispersion profiles, also
keeping the globular cluster sample from growing much
beyond the numbers of available well measured systems in
the category of low rotation elliptical galaxies. This last, to
ensure that the systematics relevant to any particular class of
objects do not dominate and bias the overall comparisons we
attempt.
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Figure 1 provides the observed velocity dispersion profiles
for the Galactic globular clusters of our sample with the best fit
to Equation (6) for each system, showing clearly an excellent
empirical representation of the measured profiles. A clear
decline in the Newtonian inner region is evident, followed by a
transition to a “Tully—Fisher” flat asymptote.

3.2. Elliptical Galaxies

A sample of low rotation elliptical galaxies was obtained from
Séanchez et al. (2016b), in which 200 radial 2D velocity dispersion
profiles were produced from the second data release of the
CALIFA survey (Sanchez et al. 2012; Walcher et al. 2014;
Sanchez et al. 2016a) using the PIPE 3D tool. To ensure that the
selected sub-sample was composed of systems with the least
dynamical support besides velocity dispersion, we selected galaxies
based on their morphology (EO-E3). Our sample comprises only
extremely slow rotators, with an average value ¢f a maximum
rotation velocity to central sigma per galaxy of Vj,.x op = 0.213,
very early type systems with negligible total gas content.

We use data directly obtained from Sanchez et al. (2016b),
consisting of 2D radial stellar velocity dispersion observations
with their respective uncertainties, as well as associated flux for
a correct weighted statistical development. From the 2D
velocity dispersion observations we extract a projected radial
velocity dispersion representation. Due to the large number of
pointings in each galaxy, we averaged the projected velocity
dispersion observations within 20 radial bins (Figure 2), each
with a corresponding 1o dispersion that greatly overshadows
the intrinsic observational error for each data point. In spite of
the high 1o dispersion toward the center of the galaxies, we
adopt this method for statistical consistency with the globular
clusters treated. Monte Carlo generated errors for each data
point are only about 15 kms™, while the radial bin average
confidence intervals can reach up to 50 kms™'. As described in
Séanchez et al. (2016a, 2016b) velocity dispersion measure-
ments of under 40 kms~' from the middle resolution setup
V1200 are not reliable, so we have discarded these data points
in our estimates. Using again a nonlinear least squares
Levenberg—Marquardt algorithm, we fit the proposed universal
function of Equation (6) to the projected velocity dispersion
profiles and obtain optimal parameters as well as their
respective confidence intervals. After discarding various
systems with poorly determined parameters, with fractional
errors larger than 50% in the fitted parameters, we compile a
final sample of 13 elliptical galaxies, as reported in Table 1.

Figure 2 shows the radial binning of the projected 2D radial
velocity dispersion of the elliptical galaxies in the sample, as
well as the best fit to the universal function of Equation (6).
Note again the suitability of the fits in all cases.

Although the general fit of the proposed universal velocity
dispersion profile is clearly very good across the range of
objects treated (see the full figure set), especially toward the
flattened outer regions, it is also clear that in a number of both
globular clusters and elliptical galaxies, a slight central
enhancement in the data with respect to the fitted function
appears. These cuspy velocity dispersion profiles, e.g., the
globular cluster NGC 2419 and elliptical galaxies NGC 0962
and NGC 1060, could signal the presence of a central black
hole. This is a common feature in early type galaxies, and could
also appear in globular clusters. For example, Baumgardt
(2017) recently concluded from dynamical studies of NGC
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Table 1
Parameters for Velocity Dispersion Profiles of the the Pressure Supported Systems

Type of system Identification oo (km s™1) O (km s™1) R, (pc)
Globular Cluster NGC 0104 45+04 5.0+ 0.1 14.8 £ 0.9
Globular Cluster NGC 1851 4.1+£1.7 39+ 04 79+£23
Globular Cluster NGC 1904 24 +£06 20+ 04 103 £33
Globular Cluster NGC 2419 4.7 +£ 0.8 1.0 £04 1.8 £03
Globular Cluster NGC 5139 8.0 £0.7 72 +£04 16.7 £ 1.9
Globular Cluster NGC 6171 14+ 04 2.7+£0.2 38+ 1.1
Globular Cluster NGC 6218 33+09 1.4+05 47+12
Globular Cluster NGC 6341 3.8 £0.7 3.1+04 69+ 14
Globular Cluster NGC 6656 38£13 33+£038 74 £ 1.7
Globular Cluster NGC 6752 35+0.38 20+03 107 £ 14
Globular Cluster NGC 7078 51+£1.0 3.0+£03 8.7+ 1.7
Globular Cluster NGC 7099 1.8 £ 0.5 22403 62 +23
Elliptical Galaxy NGC 0155 87.6 £ 255 69.1 +25.4 (8.4 +£3.6) x 10°
Elliptical Galaxy NGC 0677 103.6 £ 244 91.4 £ 16.7 (4.3 +1.6) x 10°
Elliptical Galaxy NGC 0731 129.0 £ 26.9 41.6 + 6.6 (1.4 4+02) x 10°
Elliptical Galaxy NGC 0938 124.0 £ 25.8 59.0 £ 7.0 (2.9 +£0.5) x 10°
Elliptical Galaxy NGC 0962 116.3 £ 22.5 573 £ 85 (3.7+0.8) x 10°
Elliptical Galaxy NGC 1026 123.6 £ 37.7 98.8 + 8.8 (1.8 +£0.4) x 10°
Elliptical Galaxy NGC 1060 165.6 + 18.8 79.5 £ 16.7 (9.7 £2.0) x 10°
Elliptical Galaxy NGC 4841A 111.7 £ 46.7 1299 £ 8.9 (324 1.4) x 10°
Elliptical Galaxy NGC 5198 163.6 £ 27.3 53.8 + 14.7 (1.54+0.2) x 10°
Elliptical Galaxy NGC 5216 105.1 +28.3 502 £ 9.6 (1.2+03) x 10°
Elliptical Galaxy NGC 6515 85.6 £ 24.3 88.4 + 135 (5.8 +22) x 10°
Elliptical Galaxy NGC 7194 110.4 £ 33.6 132.3 £ 18.7 (8.0 +£3.2) x 10°
Elliptical Galaxy NGC 7619 151.3 £21.8 100.3 £ 14.7 (4.6 £0.9) x 10°

Note. The first two columns give the object class and identifier for the systems studied. The following three entries show the parameters of the fits to the observed
projected velocity dispersion profiles and their confidence intervals. Data from the Scarpa et al. group and the Lane et al. group for Galactic globular clusters, and data

from the CALIFA collaboration for elliptical galaxies.

Figure 1. Projected velocity dispersion observations with confidence intervals
for all 12 globular clusters of our sample, as a function of radial distance in the
system, with vertical error bars showing the 1o dispersion at each radial bin.
The solid curve gives the best fit to the universal profile proposed.

(The complete figure set (12 images) is available.)

5139 that this cluster likely harbors a 40,000 solar mass black
hole in its center. From Figure 1 we see that indeed, this
particular system shows the most prominent central velocity
dispersion excess with respect to the universal profile fitted of
all the globular clusters treated.

Fortunately, these inner velocity dispersion excesses are very
central features which do not affect the determinations of R, or

Figure 2. Projected velocity dispersion profiles for the 13 elliptical galaxies of
our sample, as a function of radial distance in the system, with vertical error
bars showing the 1o dispersion at each radial bin. The solid curve gives the best
fit to the universal profile proposed.

(The complete figure set (13 images) is available.)

0, the parameters that can be associated to MONDian
dynamical predictions.

4. Comparisons with MONDian Expectations

Comparing Figures 1 and 2, we see that although the
physical scale is changing from pc to kpc, the velocity profiles
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Figure 3. Observed projected velocity dispersion profiles in units of the
corresponding 0., values as a function of radius normalized to the
corresponding R, values, for two distinct systems. Red circles correspond to
measurements for the Galactic globular cluster NGC 5139, with a central
velocity dispersion of 152kms ™' and R, = 16.7pc. Green triangles
correspond to the elliptical galaxy NGC 0677, with a central velocity
dispersion of 195 km s~' and R, = 4.3 kpc. The consistency of the two scaled
projected velocity dispersion profiles is evident, despite the range of scales
covered by the comparison.

of globular clusters and ellipticals can both be fitted adequately
by the same family of functions. Further, while the peak o is
on average different for globular clusters and ellipticals when
scaled with o, the transition from a declining velocity profile
to a flat one emerges with remarkable consistency at a scaled
radius of R R, ~ 2.

From Equation (6) we see that the central velocity dispersion
values, given by o¢(0) = 0y + 05, span two orders of
magnitude, with the scale radii R, covering three orders of
magnitude, and the total baryonic masses going from a few
10* M., scale for the smallest Galactic globular clusters to
10" M., for the elliptical galaxies. If we now scale the
projected velocity dispersion profiles of the various systems
presented in the previous section, and consider o (R) 0, as a
function of R/R, for each profile, only one degree of freedom
remains, given by the central velocity dispersion, o (0) o..

Therefore, if we choose distinct systems having equal
0(0) o0, values, they should look identical in a o(R) 0y
versus R/R,, plot. Figure 3 shows the scaled velocity dispersion
profiles of two different systems chosen to have very similar
0(0) o, values. Circles correspond to the Galactic globular
cluster NGC 5139, while triangles represent data for the
elliptical galaxy NGC 0677. The solid line shows a fit to
Equation (6) for the combined data set. The self-similarity of
the two quite distinct pressure supported systems is evident;
once scaled, both observed velocity dispersion data samples are
consistent with each other to within their respective confidence
intervals. Actual physical radial scales vary from R, = 16.7 pc
of the globular cluster shown to R, = 4.3 kpc of the elliptical
galaxy. We see pressure supported systems as showing a
simple empirical kinematic profile across many orders of
magnitude in scale and distinct classes of systems.

Despite the overlap evident in Figure 3, typically we find
velocity dispersion profiles for elliptical galaxies to be rather
flat, while those of Galactic globular clusters tend to be steeper.
This is illustrated in Figure 4, which is analogous to Figure 3,
but shows more typical examples for the two astrophysical
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Figure 4. Observed projected velocity dispersion profiles in units of the
corresponding 0., values as a function of radius normalized to the
corresponding R,, values, for two distinct systems. Red circles correspond to
measurements for the Galactic globular cluster NGC 7078, with a central
velocity dispersion of 8.1 kms™' and R, = 8.7 pc. Green triangles show the
elliptical galaxy NGC 6515, with a central velocity dispersion of 174 km s
and R, = 5.8 kpc. The two scaled profiles can be modeled through the same
functional form of the proposed universal profile. The figure also shows the
tendency for the scaled profiles of elliptical galaxies to be flatter and for
globular clusters to be steeper.

systems analyzed, the Galactic globular cluster NGC 7078 and
the elliptical galaxy NGC 6515. Although the same functional
form is evident, the degree of central concentration clearly
varies as mentioned above.

Regarding Galactic globular clusters, it has been suggested
that the flattening of the velocity dispersion profiles could be
due to standard Newtonian physics, in particular tidal heating
from the overall Milky Way potential (Kiipper et al. 2010).
Fortunately, 10 of the globular clusters included in our study
form part of a wider sample for which not only distances, but
also well measured proper motions are available. Indeed, Allen
et al. (2006, 2008) calculated orbital properties for a large
sample of 54 Galactic globular clusters within a fully consistent
Newtonian galactic model including baryonic disk, bulge, and
stellar halo, as well as a dominant dark matter halo. In those
studies, the authors calculate detailed tidal radii for all globular
clusters, not under any “effective mass” approximation, but
through fully calculating the derivative of the total Galactic
gravitational force, including evaluating the gradients in
acceleration across the extent of the clusters, along the entire
orbital trajectories.

In Hernandez et al. (2013a) one of us used fits to Equation (6)
to obtain R, for Galactic globular clusters including the ones in
our present study, with the exception of NGC 2419, to compare
with the Newtonian tidal radii of Allen et al. (2006, 2008). For
the globular clusters in our present study (excluding NGC 2419)
the ratio of the Newtonian tidal radii—at peri-Galacticon—to R,
ranges from between 3 and 14.7, with a mean value of 7.1. Thus,
it appears extremely unlikely that Newtonian tides are responsible
for the flattening observed. The case of NGC 2419 is also clear,
proper motions have only recently become available due to the
extreme distance at which it finds itself, Massari et al. (2017)
provided the first proper motion studies for this cluster and orbital
integration within a Newtonian Galactic potential to show its
galactocentric radius oscillates between 53 and 98 kpc, making it
highly insensitive to Galactic tides. In going to MONDian
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schemes, as the gravitational force falls with R~ ! rather than R*Z,
its gradient is much reduced, and Galactic globular clusters
become more robust to Galactic tides than under Newtonian
dynamics (e.g., Hernandez & Jiménez 2012), justifying their
treatment here as isolated systems.

For the case of the elliptical galaxies in the sample, we use
two different criteria to determine interaction and isolation. The
first comes directly from the morphological classification of the
CALIFA 3rd data release, which is essentially a visual
examination of the optical images of each object made by five
different CALIFA members, where signs of mergers or
interactions were sought. All our sample galaxies except one,
NGC 4841A, appear as isolated under this criterion. In a second
test, the f parameter discussed in Varela et al. (2004) is calculated
for all CALIFA galaxies (Walcher et al. 2014), which is an
estimate of the logarithmic ratio between inner and tidal forces
acting upon each galaxy, given in terms of the projected distance
between target and neighbor galaxies, the size of the target
galaxy and the ratio of their masses as estimated from total
luminosities assuming a constant mass-to-light ratio. Galaxies
with f values lower than —4.5are considered completely
isolated, while galaxies with f < —2 are considered as not
affected by tidal forces of their neighboring galaxies. Again, all
the galaxies from our sample except for NGC 4841A show f
values lower than —2, indicating no tidal effects are evident upon
them. In the case of NGC 484 1A, which shows clear visual signs
of interaction and has a value of f= —0.01, a distinct
perturbation in its velocity dispersion profile observations can
be observed at around 12-14 kpc. The fit shown includes this
slightly perturbed region, indicating the robustness of the fit to
details; excluding all data beyond 12 kpc yields fit parameters
well within the reported confidence intervals of those resulting
from using the full data sample.

Other Newtonian explanations for the flattening in the
globular cluster velocity dispersion profiles have been put
forward in the literature, e.g., Kennedy (2014) showed that
internal N-body relaxation processes can yield results consis-
tent with observations. However, under any Newtonian
explanation, it would then be down to a curious coincidence
that the amplitude of o, should scale with the total mass of the
clusters in question (as inferred from detailed population
synthesis models tuned to the particular ages and metallicities
of each from McLaughlin & van der Marel 2005) consistent
with MONDian “Tully-Fisher” expectations (Equation (3)) as
shown in Hernandez et al. (2013a).

We end this section with Figure 5, which contains the principal
result of our study. The figure shows R, and o, values for the fits
to both of the pressure supported systems treated, in a logarithmic
plane. The systems shown cover a range of 1.4-165.6 kms ' in
central velocity dispersion and 1.8 pc—9.7 kpc in the scale radius
R,. The two distinct classes of objects are evident, with the small
Galactic globular clusters appearing at the low o, extreme as
circles and triangles giving results for elliptical galaxies. The solid
line is not a fit to the data but gives the Ry, = 30, a( prediction
of MONDian gravity of Equation (4).

In going from volumetric velocity dispersion profiles to the
observable projected velocity dispersion profiles, various
projection effects intervene, in ways that depend on the details
of the degree of central concentration of the volumetric velocity
dispersion profile, and the real space density profiles of the
tracers being analyzed (Hernandez & Jiménez 2012; Jiménez
et al. 2013; Tortora et al. 2014). Such details of the integration,
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Figure 5. o, vs. R, values for both of the systems treated; red circles for
Galactic globular clusters and green triangles for low rotation elliptical
galaxies, in a logarithmic plane. The solid line is not a fit to the data; it rather
shows the MONDian expectations of Equation (4) for the predicted scaling of
Ry = 30%, ag, Ry pc = 0.81(0s kms™")2. A linear regression fit (dashed
line) gives R, = (0.73 + 0.13)0'39%932 clearly compatible with the theor-
etical expectation under the identification of R, = Ry,.

implicit in obtaining the line of sight projected profiles we treat,
necessarily introduce changing systematics across both classes
of systems, from the centrally peaked kinematics of globular
clusters to the flatter ones of elliptical galaxies. To the above,
we must add the systematics inherent to any comparison across
such distinct astrophysical systems over such a range of
distances and observational techniques as what we are
attempting here. We thus find the physical interpretation
presented here to be encouraging—that the overall trend
evident in Figure 5 can be clearly well represented by the
predictions of Equation (4), under the natural identification of
R, = Ry, with the transition to the flat velocity dispersion
regime being given by the length scale of MONDian gravity.

We also performed a weighted linear fit to the data in
Figure 5 to equation:

R;) oo "
(pc) _A(km s“) ' @

Such a linear fit to the full data set of Figure 5, shown by the
dashed line, yields A = 0.73 + 0.13 and n = 1.89 + 0.32, in
clear accordance with the MONDian predictions of Equation (5)
for A =0.81 and n = 2. The corresponding fit to only the
elliptical galaxies is largely unconstrained, but if we consider
only the globular clusters we obtain Agc = 1.54 + 2.35 and
ngc = 1.45 £ 1.12. This is not in conflict with the predictions
of Equation (5), although the overall trend is clearly driven by
the positions of the two clouds of points coming from the two
distinct scale limited classes considered.

Under Newtonian gravity, the flattening observed in
elliptical velocity dispersion profiles, where tides are not
relevant, would be interpreted as evidence for a dark matter
halo, and the consistency of R, o< o> of Figure 5 would be
interpreted as another curious coincidence down to the details
of biasing and stellar feedback.

Within MOND as such, for systems under the influence of an
external gravitational field, a regime change is expected
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according to whether the internal acceleration of the system in
question is smaller or larger than the external one. In fact, if the
external acceleration dominates and is larger than ay, the system
being treated will behave in an essentially Newtonian manner,
even if internal accelerations are well below ag (Famaey &
McGaugh 2012). While not relevant for elliptical galaxies, the
collection of Galactic globular clusters treated here span the
above MOND transition. Some of the closer ones would be
expected to be affected by this so called external field effect,
while the more distant, e.g., NGC 2419, would be exempt from
it (Sanders 2012). From Figure 5, it is clear that all clusters are
consistent with the first order MONDian expectations of
Equation (4), regardless of their galactocentric distances. Our
results hence appear to support generic MONDian schemes
where the external field effect might not appear, or result in
milder distortions than what appear in MOND, e.g., Verlinde
(2016) or Barrientos & Mendoza (2016).

It appears that a unique gravitational physics applies, with a
clear transition radius at an R, scale where the decline of the
inner Newtonian R < Ry, region gives way to the “Tully—
Fisher” o (R) o< (GMag)' * of the outer MONDian region;
regardless of the fact that we start with self-gravitating systems
of stars at pc scales, tb the much larger ellipticals at kpc scales.

Increasing our sample size and extending the sample with
other types of pressure supported systems, e.g., dSphs, to
validate our conclusions, is evidently a desirable development,
but must be undertaken with care to keep the number of objects
at each class considered relatively balanced and make sure that
the systematics inherent to any particular class are not biasing
conclusions. Similarly, filling the gap present at o, values of
between 10 and 40 km s~ " would be highly desirable.

5. Conclusions

A universal projected velocity dispersion profile of
o(R) = gpe~® R 4 5 has been shown to accurately model
two distinct classes of astronomical systems: globular clusters
and low rotatioy elliptical galaxies.

MONDian gravity generically predicts Ry = 302 9
Ry pc = 0.81(0,, kms™!)2 Data across seven orders of
magnitude in mass give R, pc = A(0g, kms™)", with
A =073 +0.13 andfn = 1.89 + (.32.

Thds, in spite of significant obs€rvational uncertainties and
varying projection effects across apparently very different
classes of astronomical systems, the identification of the local
physical R,, radius with the empirical projected kinematic R,
parameter yields results consistent with generic modified
gravity expectations, where gravitational anomalies in the
a < ag regime stem from changes in the physics and not a
hypothetical dark matter component.
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Capitulo 3

Extension de sistemas soportados

por presion: cumulos de galaxias
y galaxias elipticas de ATLAS 3D

3.1. Resumen

De manera paralela al estudio realizado en el capitulo 2 (Durazo et al. 2017),
se buscé extender el tamano de la muestra de galaxias elipticas, asi como incluir
una nueva clase de objetos soportados por presion, los cimulos de galaxias. Usan-
do datos de la muestra ATLAS 3D (Emsellem et al. 2004, Capellari et al. 2011),
en donde se estudié la cinematica de 260 galaxias de tipo temprano, escogimos
sistemas de muy bajo soporte rotacional, con valores maximos de V/o = 0.1.
Ajustamos nuevamente al perfil universal de dispersion de velocidades propuesto
y descartamos galaxias con errores en el ajuste mayores al 50 % del valor del
parametro ajustado, asi como objetos con morfologias poco claras, i.e. elipticas
que no muestran caidas Keplerianas en las zonas internas, o que no muestran una
velocidad asintética de aplanamiento. En el caso de los cimulos de galaxias, se
analizé inicialmente una primera muestra creada por Ibarra-Medel & Lépez-Cruz
(2011) (de aqui en adelante I-M & L-C) en la cual, usando el método de causti-
cas, extraen perfiles de dispersién de velocidades de las galaxias de cada cimulo.
Dado que los errores en el ajuste resultaron ser relativamente grandes, el tamano
de la muestra pequeno (8 objetos), y el bajo valor de corrimiento al rojo al que
se encuentran los cimulos de galaxias de esta muestra (0.02 < z < 0.1), decidi-
mos aumentar el tamano de la muestra agregando cimulos del Hectospec Cluster
Survey (Rines et al. 2013) (HeCS), con corrimientos al rojo de 0.1 < z < 0.3 y
con errores en los parametros ajustados mucho menores. Los resultados de este
desarrollo fueron en general poco favorecedores; en el caso de las galaxias elipticas
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de ATLAS, encontramos valores de dispersién de velocidades asintéticas particu-
larmente altos, de esperarse al considerar que la extension maxima a la cual se
observan los objetos de esta muestra es de 1.5 R., por lo que en realidad fueron
regiones internas de cada objeto las que se observaron, zonas que no estan to-
davia dentro del régimen MONDiano. En el caso de los cimulos de galaxias, se
encontraron velocidades de aplanamiento bajas, las cuales tampoco concordaban
con las predicciones de gravedad modificada; esto tltimo también es de esperarse
si uno considera que los cumulos de galaxias son objetos cosmolégicos con feno-
menologia relativista (e.g. la velocidad orbital de Mercurio es de ~ 50 km/s y la
dispersion de velocidades en cimulos de galaxias es del orden de ~ 1000 km/s),
mientras que el desarrollo tedrico que se busca probar en este trabajo no lo es,
por lo que estos resultados no concluyeron en una publicacién cientifica.

3.2. Perfiles de dispersion de velocidades

En esta seccién describimos las muestras de cimulos de galaxias y galaxias
elipticas, asi como los perfiles de dispersion de velocidades observados; mostra-
mos algunos ajustes a estos perfiles para las galaxias elipticas de ATLAS 3D y la
muestra seleccionada de cimulos de galaxias, asi como los desarrollos realizados
para su obtencion. La muestra completa de los perfiles observados y ajustados
para ambas clases de objetos se muestra en el apéndice C.

3.2.1. Galaxias elipticas de la muestra de ATLAS 3D

Se usaron los datos de acceso publico de la pagina del proyecto ATLAS 3D
(http://www.astro.physics.ox.ac.uk/atlas3d/) de donde descargamos los datos ra-
diales 2D de dispersién de velocidades con sus incertidumbres respectivas, asi co-
mo el flujo asociado a cada medicién para un desarrollo estadistico ponderado.
Seleccionamos unicamente galaxias con valores de V/o < 0.1 para asegurarnos
que las galaxias de nuestra muestra tuvieran muy poco soporte rotacional. De las
observaciones 2D de dispersién de velocidades extraemos una representacion ra-
dial proyectada en 1D (figura 3.1 panel superior), promediando las observaciones
en 20 intervalos radiales con el mismo nimero de datos en cada intervalo (para
tener una muestra de errores Poissonianos homogénea), y usando nuevamente un
método de minimos cuadrados no-lineal Levenberg-Marquardt, ajustamos el per-
fil propuesto de la ec. (1.7) a los perfiles proyectados y promediados de dispersién
de velocidades (figura 3.1 panel inferior), para obtener los respectivos pardmetros
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de ajuste con sus intervalos de confianza respectivos. Excluimos galaxias cuyos
errores en los pardmetros ajustados fueran mayores al 50 %, asi como aquellos
perfiles con morfologias poco claras, i.e. que no mostraran un claro aplanamiento
asintético en la dispersion de velocidades, o una caida Kepleriana del perfil en la
zona interna.

Un ejemplo de un perfil 2D proyectado de dispersion de velocidades, asi como
su respectivo agrupamiento radial con el mejor ajuste a la funcién universal pro-
puesta, se muestra en la figura 3.1, para NGC 5198. Cabe senalar el gran niimero
de observaciones, la considerable dispersion de los datos y el limitado intervalo
radial, factores presentes en todos los perfiles de la muestra seleccionada. El ajus-
te es bueno a pesar de las grandes barras de error intrinsecas a la gran dispersion
de los datos. El total de los perfiles ajustados se muestra en el apéndice C.

3.2.2. Ciumulos de galaxias de la muestra de Ibarra-Medel
& Lopez-Cruz

La primera parte de la muestra de cimulos de galaxias esta compuesta por la
sub-muestra de 8 cimulos de Abell (Abell 1958) que son parte de una muestra
mas grande de 125 cumulos de Abell, definida por Ibarra-Medel & Lopez-Cruz
(2011), en un intervalo de 0.02 < z < 0.1, obtenida de los datos piiblicos del Sloan
Digital Sky Survey Data Release 7 (York et al. 2000). Usamos los datos piiblicos
del Sloan Digital Sky Survey Data Release 7 (SDSS DR7) (York et al. 2000) de
donde se descarga del servidor del SDSS (http://cas.sdss.org/dr7/en/) informa-
cion sobre el corrimiento al rojo, posiciones, magnitudes y errores asociados para
cada galaxia. Los criterios de seleccion de los cimulos fueron: pertenencia a la
muestra estadistica original de Abell (1958), cimulos aislados con clase de rique-
za de Abell (Abell Richness Class, ARC) mayor a cero, intervalo de corrimiento
al rojo de 0.02 < z < 0.1, y latitud galactica de b > 30’. Un primer criterio
para establecer la pertenencia de una galaxia al cimulo es el criterio de color,
en donde se seleccionan las galaxias que yacen en la secuencia roja del diagrama
color-magnitud e.g. Bower et al. (1992), Lépez-Cruz (1997), Lépez-Cruz et al.
(2004). Un segundo criterio de pertenencia estd basado en el proceso iterativo de
Yahil & Vidal (1977) (el método 30), en donde en cada iteracién se excluye a la
galaxia que mas se desvia de la velocidad cz promedio del cimulo y se recalcula
el promedio y la desviacion estandar; si la galaxia removida se desvia méas de 3o
del promedio recalculado, ésta queda definitivamente excluida; el proceso finaliza
cuando la velocidad promedio del ciimulo recalculada es la misma (dentro de 30)
a la de la galaxia analizada. Conforme avanza el proceso iterativo, la contribu-
cién de galaxias de fondo disminuye rapidamente, dejando al final del proceso una
contribucion de fondo igual a cero. Adicionalmente, se calcula el centro de cada
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Figura 3.1: Los puntos rojos de la figura superior muestran los datos de dispersién
de velocidades en 2D proyectados de la galaxia eliptica NGC 5198, tal como son
proporcionados por el proyecto ATLAS 3D. En la figura de abajo, los circulos
azules con sus barras de error muestran el agrupamiento en intervalos radial de
los datos observacionales, donde las barras verticales representan la dispersion
lo de cada intervalo. La curva roja representa el mejor ajuste al perfil universal
propuesto.
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cumulo de la distribucién espacial de galaxias observadas, pesando las posiciones
galacticas por luminosidad. Finalmente, se estima la dispersion de velocidades
dentro de 6 anillos concéntricos que abarcan los primeros 1.5 Mpc desde el centro
del cimulo. La seleccion de los 8 ciimulos de Abell de esta muestra consiste en
escoger Unicamente aquellos cimulos con méas de 10 galaxias por anillo, para ga-
rantizar un buen seguimiento estadistico, lo cual resulta en una buena estimacion
del perfil de dispersion de velocidades del cimulo. Los perfiles de dispersion de
velocidades son posteriormente ajustados de la misma forma que en el caso de
los ciimulos globulares y las galaxias elipticas. Para esta muestra, no se utilizé un
criterio de exclusion en términos del error en los parametros de ajuste, ya que los
errores observacionales son intrinsecamente altos, lo cual resulta en errores altos
en los ajustes. En la figura 3.2 mostramos un ejemplo de un perfil de dispersién
de velocidades observado y ajustado para el cumulo galdctico A2052, en donde
se puede apreciar el buen ajuste del perfil universal propuesto con los pocos pun-
tos observacionales disponibles. Los ajustes a los 8 ciimulos seleccionados son en
general buenos, con la excepcion del cimulo A2151, el cual no muestra una clara
caida en la zona central de su perfil de dispersiéon de velocidades observado, ni un
aplanamiento claro en la regién externa, por lo que se excluye del analisis final
presentado en la figura (3.7). Los perfiles para los 8 ciimulos de esta muestra se
pueden apreciar en el apéndice C.

3.2.3. Cumulos de galaxias de la muestra HeCS

La segunda parte de la muestra de cumulos de galaxias, consiste en una
sub-muestra de 24 cumulos, seleccionados de la muestra del HeCS (Hectospec
Cluster Survey) (Rines et al. 2013), un sondeo espectroscépico extensivo con el
MMT /Hectospec, construido a partir de las muestras SDSS DR6 (Stoughton et
al. 2002) y ROSAT All-Sky-Survey (RASS) (Voges et al. 1999). Se utilizan catalo-
gos preexistentes de rayos-X del RASS de donde se define una muestra limitada
por flujo, en un intervalo de corrimiento al rojo de 0.1 < z < 0.3, la cual se
compara con datos fotométricos del SDSS DR6 (Adelman-McCarthy et al. 2008),
lo que permite la seleccién de miembros de cada cimulo a través de la técnica
de la secuencia roja (Gladders & Yee 2000). Se obtienen datos espectroscépicos
para 400-550 candidatos a miembro en cada cimulo, lo cual resulta en una selec-
cion final de 58 ciimulos. Se miden los perfiles de masa de cada ciimulo usando la
técnica de causticas (Diaferio & Geller 1997, Diaferio 1999), en donde las galaxias
miembro definen una secuencia roja muy estrecha en el diagrama color-magnitud.
El método de causticas utiliza el corrimiento al rojo y coordenadas de cada gala-
xia para determinar un centro jerarquico basado en un analisis binario de arbol.
Estudios de 3000 ciimulos simulados indican que el anélisis binario de arbol re-
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Figura 3.2: Los datos muestran las observaciones de la dispersién de velocidades
proyectada del cimulo de galaxias A2052 de la muestra (I-M & L-C). La curva
roja muestra el ajuste al perfil universal propuesto. A pesar del bajo nimero de
galaxias por intervalo, el ajuste es evidentemente bueno.

38



cupera el centro de los ciimulos a una precisién de ~ 300 h~! kpc para el 95 % de
los ciimulos simulados (Serra et al. 2011). Un ejemplo de nueve perfiles cdusticos
obtenidos por Rines et al. (2013), a partir de los cuales se estiman los perfiles de
dispersién de velocidades, se muestra en la figura (3.3).

Posteriormente, se calcula la dispersién de velocidades de cada galaxia miem-
bro dentro de un radio 7909 (200 veces la densidad critica del universo, o 200p..)
determinado a partir de los perfiles de masa causticos, de donde se obtienen asi
perfiles de dispersion de velocidades para cada cimulo. Se realiza un ajuste al
perfil universal de dispersion de velocidades propuesto, de donde se seleccionan
los 24 cimulos que cumplen con el criterio de que los errores en los parametros
sean menores a 1/3 del valor de éste. En la figura (3.4) mostramos un ejemplo de
un perfil obtenido para el cimulo A1763, en donde se aprecia el buen ajuste de
la ec.(1.7) a los datos. Los perfiles observados de los 24 ctimulos finales muestra
claros aplanamientos externos y caidas internas, y los ajustes de cada perfil ob-
servado son muy buenos (apéndice C). La totalidad de los 24 perfiles observados
y ajustados se muestra en el apéndice C.

3.3. Comparacion con expectativas MONDianas

Similar al tratamiento del capitulo 2, consideramos de la ecuacién (1.7), a
0(0) = 009/0s como funcién de R/R,, lo cual nos deja con un sélo grado de
libertad dado por el cociente de dispersién de velocidades o(R) /0. Si tomamos
entonces sistemas con valores similares de 0g/0+, deberfan de comportarse de
manera similar en una grafica de 0(R)/o contra R/R,. En la figura (3.5) ob-
servamos un ejemplo de 3 distintos sistemas soportados por presion, el ctiimulo
globular Galactico NGC 6171, la galaxia eliptica NGC 5557 y el cimulo galactico
A 0168, que muestran precisamente el escalamiento descrito. La linea negra es el
ajuste a la funcién universal propuesta (ec. 1.7) considerando todos los datos de
las tres clases de sistemas. El ajuste es evidentemente muy bueno, a pesar de que
son sistemas que abarcan 10 6rdenes de magnitud en masa, 6 érdenes de magnitud
en tamano y 3 o6rdenes de magnitud en dispersion de velocidades centrales. Sin
embargo, tipicamente encontramos que los perfiles de dispersién de velocidades
en las regiones centrales de galaxias elipticas tienden a ser mas planos, mientras
que los de los cimulos globulares tienden a ser inclinados y los ciimulos de gala-
xias muestran un comportamiento intermedio. Un ejemplo de esta situaciéon mas
comun se muestra en la figura (3.6), en donde aunque la misma funcionalidad de
la ecuacién (1.7) es evidente, el grado de concentracion central varfa para cada
clase de sistema.

Finalmente, de manera similar al tratamiento de la figura final (figura 5)
del capitulo 2 | graficamos los valores de los parametros ajustados oo, y R, en
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Figura 3.3: Figura 2 de Rines et al. (2013) donde se muestra el corrimiento al
rojo (en el marco de referencia de la velocidad del centro del cimulo) en funcién
del radio proyectado para galaxias alrededor de los cimulos de HeCS. La forma
de la cdustica es evidente (lineas negras), con las regiones en forma de trompeta
mostrando las mayores densidades. Los ciimulos estdn ordenados por luminosidad
decreciente en rayos-X, de arriba-abajo e izquierda-derecha. La muestra completa
de las 58 cdusticas obtenidas puede ser consultada en Rines et al. (2013).
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Figura 3.4: Los datos muestran las observaciones de la dispersién de velocidades
proyectada del cimulo de galaxias A1763 de la muestra HeCS. La curva roja
muestra el ajuste al perfil universal propuesto. La alta resolucion dada por la
gran cantidad de datos no muestra una desviacion significativa del ajuste.
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Figura 3.5: La figura muestra los perfiles proyectados de dispersion de velocidades
en unidades de los valores correspondientes de 0., como funcién del radio nor-
malizado al valor correspondiente de R, para 3 sistemas de distintas clases. Los
circulos rojos corresponden a observaciones del cimulo globular Galactico NGC
6171, con una dispersion de velocidad central de o(0) = 4.1 km/s y R, = 3.8 pc.
Los triangulos verdes representan mediciones de la galaxia eliptica NGC 5557,
con una dispersién de velocidad central de o(0) = 282 km/s y R, = 4.6 kpc. Los
cuadrados azules dan el perfil del cimulo galactico A 0168, con un valor central
de dispersién de velocidades de o(0) = 687 km/sy R, = 0.43 Mpc. La linea negra
es un ajuste a la ecuacién (1.7) considerando todos los datos. La consistencia de
los tres perfiles escalados es evidente, a pesar de la gran extensién abarcada por
la comparacion.
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Figura 3.6: La figura muestra los perfiles proyectados de dispersion de velocidades
en unidades de los valores correspondientes de o,, como funcién del radio nor-
malizado al valor correspondiente de R, para 3 sistemas de distintas clases. Los
circulos rojos corresponden a observaciones del cimulo globular Galactico NGC
7078, con una dispersion de velocidad central de o(0) = 8.1 km/s y R, = 8.7 pc.
Los triangulos verdes representan mediciones de la galaxia eliptica NGC 4486,
con una dispersién de velocidad central de 0(0) = 344 km/s y R, = 9.0 kpc. Los
cuadrados azules dan el perfil del cimulo galactico A 1773, con un valor central
de dispersién de velocidades de o(0) = 1174 km/s y R, = 0.42 Mpc. La linea
negra es un ajuste a la ecuacién (1.7) para cada sistema. La consistencia de los
tres perfiles escalados es evidente, a pesar de la gran extensién abarcada por la
comparacion.
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un espacio log-log, para comparar las predicciones de gravedad modificada en
estos sistemas. El resultado de esta comparacién se muestra en la figura (3.7),
en donde se incluyen los cimulos globulares Galacticos estudiados en el capitulo
2. Como se observé en Durazo et al. (2017), el ajuste de los ciumulos globulares
es evidentemente bueno, sin embargo, a diferencia de las galaxias elipticas de
la muestra de CALIFA, el ajuste a la expectativa MONDiana (recta negra) es
pobre para la muestra de galaxias elipticas de ATLAS. Como se observa en la
figura (3.1) y en los perfiles ajustados para las galaxias de ATLAS (apéndice
C), las extensiones en las observaciones alcanzan apenas unos kpc, mientras que
las observaciones de las galaxias elipticas de CALIFA alcanzan en general por
lo menos 10 kpc (a excepcién de un par de sistemas, NGC 0731 y NGC 5216);
incluso en la descripcién de la seleccién de la muestra (Emsellem et al. 2004,
Capellari et al. 2011), la extensién de observaciones es como maximo 1.5 R,
mientras que en CALIFA se obtienen datos hasta 4 R.. Aunque las galaxias de
la muestra seleccionada de ATLAS muestran una caida en las zonas internas,
el aplanamiento en el perfil de dispersién de velocidades no es claro en todos
los casos; objetos como NGC 3608, NGC 4486 y NGC 5831 muestran lo que
podria interpretarse como un claro aplanamiento, mientras que en NGC 4472,
NGC 4374, NGC 5557 y NGC 5198 hay indicios de que el perfil observado sigue
decayendo con la distancia. Observaciones a radios mayores arrojarian luz sobre
el aplanamiento del perfil de dispersién de velocidades en las galaxias de ATLAS,
mientras que un andlisis cinematico més detallado nos permitiria encontrar la
region donde las aceleraciones de las estrellas son del orden de ag; sin embargo,
para un estudio riguroso de las aceleraciones, necesitariamos estimaciones de masa
para cada objeto, complicando la naturaleza empirica de la ecuacién (1.6).

Todo parece apuntar a que con toda certeza estamos observando regiones
centrales de estas galaxias, y dificilmente estamos en el régimen MONDiano. Mas
aun, las velocidades de aplanamiento en los perfiles de dispersion de velocidades
de estos objetos son del orden de los valores de aplanamiento de los cimulos de
galaxias e incluso mayor que las de los cimulos del HeCS, sumando a la evidencia
de que las observaciones son de zonas interiores de galaxias masivas. No debe
sorprender entonces el pobre acuerdo entre observacién y teoria en este caso.

Para el caso de los cimulos de galaxias, ambas muestras quedan cortas de las
expectativas tedricas, con una tendencia de mayor discrepancia para la muestra
de HeCS. Cabe mencionar que la muestra de Ibarra-Medel & Lépez-Cruz (2011),
la cual muestra un acercamiento més evidente a la prediccién de (1.7), se encuen-
tra a corrimientos al rojo considerablemente menores que la muestra de HeCS.
Por otra parte, la muestra de HeCS parece extenderse sobre una anti-correlacion
en el espacio log-log; pareciera que para valores crecientes de R, los valores de
aplanamiento 0., disminuyen, indicando una posible anti-correlacion entre ta-
mano y velocidad de aplanamiento. Asimismo, si consideramos que la muestra
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de HeCS se encuentra a corrimientos al rojo mayores, un estudio en funcién de
z seria interesante en este contexto. Respecto al desacuerdo entre observacion
y teoria en el caso de los cimulos de galaxias, es bien sabido que el desarrollo
MONDiano clasico no es suficiente para reproducir observaciones de caracter cos-
molégico, como lo son los cimulos de galaxias, lentes gravitacionales, formacion
de estructura, entre otros. Incluso la misma gravedad de Newton queda corta al
modelar las regiones centrales de estos objetos, lo cual apunta hacia la necesi-
dad de materia adicional, barionica o no-bariénica, o de introducir correcciones
relativistas. Estudios similares bajo un contexto de teorias relativistas de gra-
vedad modificada, como biMOND, CEG (Covariant Emergent Gravity), CTM
(Covariant Torsion Models) o teorfas f(R) y f(R,T), arrojarian luz respecto a la
naturaleza gravitatoria de estos objetos de gran escala.
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Figura 3.7: La figura muestra los valores de 0, y R, de cada sistema tratado. Los
circulos rojos representan los cimulos globulares Galacticos tratados en Durazo
et al. (2017) (capitulo 2), los tridngulos verdes denotan las galaxias elipticas de
la muestra de ATLAS 3D, los cuadros azules los cimulos galacticos de la muestra
(I-M & L-C), y los cuadros naranja representan los cumulos de galaxias de la
muestra HeCS. La recta negra muestra la prediccién MONDiana de la ec.(1.6).
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Capitulo 4

Perfiles de dispersion de
velocidades en ~300 galaxias de

MaNGA

4.1. Resumen

La inclinacién natural para continuar con las comparaciones con expectati-
vas MONDianas de objetos soportados por presién mostrados en la figura final
del capitulo 2, asi como en la figura (3.7), consistié en primeramente expandir
la muestra de cada clase de objetos con la finalidad de solidificar el tratamiento
estadistico del trabajo. Para esto, nos enfocamos primero en una clase de obje-
tos astrofisicos tratados, las galaxias elipticas de baja rotacién. Usamos los datos
reciéntemente disponibles de la muestra MaNGA, en donde se han obtenido perfi-
les de dispersion de velocidades para ~2700 galaxias, y seleccionamos unicamente
objetos con valores méaximos de V/o = 0.213 para mantener la consistencia con
el criterio de seleccion de Durazo et al. (2017) y asegurar el estudio de sistemas
con bajo soporte rotacional. Seleccionamos galaxias con una clara morfologia en
el perfil de dispersién de velocidades, i.e. con claras caidas Keplerianas y aplana-
mientos en las zonas externas, asi como objetos cuyos errores en los pardmetros
ajustados estuvieran por debajo del 50 % del valor del pardmetro, y que no se
encontraran en interaccién con galaxias cercanas. Obtuvimos una muestra inicial
de 292 galaxias de baja rotacién, a la cual le aplicamos una serie de pruebas de
consistencia explicadas en este capitulo. Finalmente, al correlacionar los grandes
errores relativos exhibidos por los objetos mas masivos, y tomando en cuenta un
evidente sesgo en el corrimiento al rojo para z > 0.06 en la creacién de la muestra
de MaNGA, creamos una sub muestra de las 60 galaxias con menores errores re-
lativos. Esta muestra final mostré un buen acuerdo con las expectativas tedricas
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de gravedad modificada, lo cual promueve la continuacién de este tipo de estu-
dios. Dado el alto nimero de galaxias estudiadas, mostramos los valores de los
pardmetros ajustados en el apéndice A (las tablas 1 y 2 del articulo corresponden
a las tablas 2 y 3 del apéndice A, respectivamente), asi como los perfiles de dis-
persion de velocidades observados y la funcion universal ajustada en el apéndice
D, para cada uno de los 292 objetos analizados. Asimismo, en la tltima figura
del apéndice D, se muestra una comparacion entre el parametro fotométrico R,
y el pardmetro cinemético R, para explorar posibles correlaciones entre estos
radios dentro de un contexto de practicidad, dado que es mucho menos costoso
obtener valores fotométricos que extraer medidas cinematicas; no se encuentra
sin embargo, una correlacion evidente, por lo que esta figura no fue incluida en
el articulo final. Este trabajo ha sido aceptado para su publicacién en la revista
“The Astrophysical Journal” (ApJ).

4.2. Articulo: A Test of MONDian Gravity in
~300 Pressure Supported Elliptical (zala-
xies from the MaNGA Survey
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ABSTRACT

Pressure supported systems modeled under MONDian extended gravity are expected to show an outer flattening in
their velocity dispersion profiles. A characteristic scaling between the amplitude of the asymptotic velocity dispersion
and the radius at which the flattening occurs is also expected. By comprehensively analyzing the dynamical behavior
of ~300 extremely low rotating elliptical galaxies from the MaNGA survey, we show this type of pressure supported
system to be consistent with MONDian expectations, for a range of central velocity dispersion values of 60km/s <
Ocentral < 280km/s and asymptotic velocity dispersion values of 28km/s < 0o, < 250km/s. We find that a universal
velocity dispersion profile accurately describes the studied systems; the predicted kinematics of extended gravity are

verified for all well observed galaxies.
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1. INTRODUCTION

In recent years, high expectations were placed on di-
rect dark matter detection searches by the LHC (CMS
collaboration 2016), PANDAX-IT (Yang et al. 2016)
and LUX (Szydagis et al. 2016) experiments, as well
as on indirect dark matter detection by pair annihi-
lation (Fermi-LAT and DES collaborations 2016), en-
countering all null detection signals to date. Even the
most recent results from the XENONIT (Aprile et al.
2017) have come up empty, continuing the 30 year dry
spell of the dark matter detection quest and motivating
the undergoing exploration of alternative explanations
to the dynamical effects appearing in low acceleration
regimes. The most successful alternative to dark mat-
ter on the galactic phenomenological level is modified
Newtonian dynamics (MOND) put forth by Milgrom
(1983), in which baryonic matter distributions are the
only elements required to reproduce observed discrep-
ancies from Newtonian gravity in measured kinematics.
Furthermore, recent theoretical developments indicate
the possibility of the emergence of new fundamental de-
scriptions of gravity, e.g. emergent gravity (Verlinde
2016) and covariant torsion models (Barrientos & Men-
doza 2017).

The issue however, remains controversial, due in large
part to the difficulty in fitting the CMB angular power
spectrum without introducing an extra degree of free-
dom decoupled from the baryon-photon plasma at re-
combination (Slosar et al. 2005, Angus 2009). This ex-
tra degree of freedom is generally ascribed to a dark mat-
ter component e.g. (Plank Collaboration 2016). Within
the framework of modified theories of gravity, cosmolog-
ical tests must necessarily be framed within extensions
to GR, (e.g. Capozziello & de Laurentis 2011, Nojiri
& Odintsov 2011) and while no single such proposal is
currently close to reproducing the details of the ACDM
CMB fit, this last model also displays worrisome ten-
sions at cosmological scales. A recent example of the
above can be found in the inconsistency between CMB
ACDM fits to Plank data requiring a Hubble constant of
66.93 = 0.62 kms~! Mpc~! and direct supernova obser-
vations of the local cosmological expansion rate yielding
values of 73.24 & 1.74 kms—! Mpc™', e.g. Riess et al.
(2016). Tension appears also between the cosmological
parameters €, and og from cluster studies (Bohringer
et al. 2014) and those derived from CMB anisotropies
(Planck 2016), always under the ACDM framework.
Cosmological constraints thus provide guidelines in ori-
enting relativistic modified gravity theories seeking to
be at terms with observations at the largest scales.

Still, the succes of modified gravity at galactic and
sub galactic scales is clear (Sanders & McGaugh 2002,

Famaey & McGaugh 2012), and it has been shown to
better explain velocity profiles than dark matter (Swa-
ters et al. 2010; McGaugh 2012; Lelli et al. 2017). The
success of modified gravity is most dramatically evident
for spiral galaxies (Begeman et al. 1991, Sanders 1996,
de Blok & McGaugh 1998, Gentile et al. 2011, Milgrom
& Sanders 2007; McGaugh 2016; Desmond 2017), where
the rotation curves can be quite a precise tracer of the
gravitational force; in hot stellar systems with little rota-
tional support, the predictions are less straightforward.
Recently, a variety of pressure supported astrophysical
systems have been studied and compared to MONDian
predictions, such as Galactic globular clusters (Gentile
et al. 2010; Ibata et al. 2011; Sanders 2012; Hernan-
dez & Jimenez 2012; Hernandez et al. 2017; Thomas
2018), dwarf spheroidal galaxies (Milgrom 1995; Brada
& Milgrom 2000; McGaugh & Wolf 2010; McGaugh &
Milgrom 2013; Lughausen et al. 2014; Alexander et al.
2017) and elliptical galaxies (Sanders 2000; Milgrom &
Sanders 2003; Tiret et al. 2007; Richtler et al. 2011;
Schubert et al. 2012; Milgrom 2012; Jimenez et al.
2013).

In particular, a successful test of MONDian gravity
in two types of pressure supported systems, Galactic
globular clusters and elliptical galaxies, was performed
in Durazo et al. (2017), in which a universal projected
velocity dispersion profile was shown to accurately de-
scribe the two types of astrophysical systems, and that
the expectations of MONDian gravity were reproduced
across seven orders of magnitude in mass. However, due
to the high scatter in velocity dispersion measurements
of elliptical galaxies from the CALIFA project (Sanchez
et al. 2012; Walcher et al. 2014; Sanchez et al. 2016a)
resulting in large errors in the profile fits, and the fact
that well measured proper motions for Galactic globular
clusters are required to discard tidal heating as a viable
explanation for the outer flattening of the velocity dis-
persion profile, the sub-sets of the two classes of objects
were relatively modest, only a small sample of 13 well
measured velocity dispersion profiles of elliptical galax-
ies were used in said study. It is therefore desirable to
extend the size of the sample to strengthen the statisti-
cal analysis, which we do here by using newly released
velocity dispersion measurements from the MaNGA sur-
vey (Bundy et al. 2015, Law et al. 2015, 2016, Yan et al.
2016a, 2016b, Wake et al. 2017), showing significantly
less scatter and higher sensitivity to low velocity data.

As discussed in our previous research, we work with
the theoretical scalings of two directly observable veloc-
ity dispersion parameters; the asymptotic value of the
velocity dispersion profile, 0, and the characteristic ra-
dius beyond which a flattening is apparent, Ry;. This
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eliminates the problematic process of baryonic mass de-
terminations that carry various uncertainties and sys-
tematics such as hard to determine gas and dust frac-
tions, star formation histories, unknown stellar mass
functions, varying mass to light rations, multiple and
complex stellar populations, as well as radial variations
in all the aforementioned parameters. We adopt the pro-
posed universal velocity dispersion profile used in Du-
razo et al. (2017), which has been shown to correctly
reproduce velocity dispersion profiles in pressure sup-
ported systems.

In section 2 we construct first order equations for pre-
dicting the asymptotic velocity dispersion expected un-
der MONDian gravity, and the corresponding relations
between the parameters describing the velocity disper-
sion profiles for such pressure supported systems. Sec-
tion 3 describes the selection of data used to build work-
ing samples of velocity dispersion profiles for elliptical
galaxies, as well as the fitting methodology and esti-
mated parameters for the universal velocity dispersion
profile used. In section 4 we show that the flattening
radius and asymptotic velocity dispersion follow a scal-
ing consistent with the generic predictions of MONDian
gravity. Section 5 outlines our findings.

2. MONDIAN THEORETICAL EXPECTATIONS

In order to model observed galactic dynamics assum-
ing only baryonic matter, a change from the Newtonian
force law Fy = GM/r? to a MONDian force law Fy; =
(GMag)'/?/r is needed at a scale of Ryy = (GM/ag)'/?
e.g. Milgrom (1983). Most authors seem to agree on a
relatively abrupt transition between the above regimes,
from studies on Milky Way rotation curve comparisons
e.g. Famaey & Binney (2005), solar system dynamics
e.g. Mendoza et al. (2011).

Centrifugal equilibrium velocities will show a Tully-
Fisher value in the MONDjian regime of:

V = (GMao)"'*, (1)

for a test particle orbiting a total baryonic mass M. Very
generally for MONDian theories, for any isolated self-
gravitating system in the deep-MOND regime (beyond
Ryr), a relation of the form :

aMGa0 = v*, (2)

will hold, where v is a characteristic measure of the
mean 3D velocity, and « is a dimensionless parame-
ter which depends on the exact theory being considered
and on the details of the system, such as the slope of
its mass profile. For example, the deep MOND virial
relation of the Bekenstein-Milgrom theory where v be-
comes the 3D isotropic velocity dispersion of a system

and a = 4/9 (see McGaugh & Milgrom 2013; Famaey et
al. 2018). We remain within MONDian limits for iso-
lated systems, as our selection criteria define a sample
where any external field effect should be minimum (see
section 3), and seeking a simple and generic correspon-
dence to the inferred projected velocity dispersion of an
observed system independent of any particular MOND
theory, we follow McGaugh & Wolf (2010) and assume
v=o0,a=1/9, yielding:

2

o2 = %(GMCLO)”?. (3)

To test equation (3), one would need independent es-
timations of the baryonic mass of each system as well
as observations of o.,. Correctly estimating baryonic
masses for any astrophysical system is a complicated
endeavor hampered by gas and dust fractions, SFH and
IMF suppositions, the complex stellar populations of el-
liptical galaxies, different mass-to-light ratios for varying
wavelengths, as well as potential radial changes of the
aforementioned parameters. Simply substituting Rps
into equation (3), one obtains a straightforward test:

Ry = > s (4)

which in astrophysical units results in:

CORTIES R

Equation (5) now links two directly observable fea-
tures of the velocity dispersion profile of a pressure sup-
ported system, where o, is the asymptotic projected
velocity dispersion at large radii and Rj; is the char-
acteristic radius at which the velocity dispersion pro-
file begins to flatten. For equation (5) to have physical
meaning, an inner Newtonian region with a Keplerian
decline in the velocity dispersion profile is required, as
well as a clear transition to a flat velocity dispersion
regime after reaching scales of Rj;. Recently in Durazo
et al. (2017), observed velocity dispersion profiles of
13 extremely low rotation ellipticals from the CALIFA
survey (Sanchez et al. 2016b). Results indicate a strong
compliance with MONDian expectations, inspiring us to
build on these findings and perform a similar study for a
much larger sample of extremely low rotating elliptical
galaxies from the MaNGA survey (Bundy et al. 2015,
Law et al. 2015, 2016, Yan et al. 2016a, 2016b), which
forms part of the larger SDSS-IV project (Gunn et al.
2006, Smee et al. 2013, Blanton et al. 2017).

In the following section we show almost 300 velocity
dispersion profiles for our sample of low rotating ellip-
ticals having the previously discussed behavior, which
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in section 4 we compare to the expectations of equation
(5). Reminiscent of the purely Newtonian expression
correlating half mass-radius and central velocity disper-
sion (Cappellari et al. 2006; Wolf et al. 2010) is the
expression Ryr02, = GM/3 resulting from multiplying
equations (3) and (4) and substituting M for ou.

Here we have assumed that the total baryonic mass of
the system has converged in the regime where the veloc-
ity dispersion profile flattens, allowing for the treatment
of the galaxy in question as a point mass, in accordance
with Newton’s theorems for spherically symmetric mass
systems valid under MONDian gravity (Mendoza et al.
2011). This allows for the treatment of the dynamical
tracers from which o, is estimated, as test particles.
Given the approximate de Vaucouleurs inferred surface
brightness profiles of elliptical galaxies (although most
elliptical galaxies do not strictly follow an n = 4 Sersic
profile, they are generically characterized by very cen-
trally concentrated light profiles), this will in general be
a good approximation.

Recently, pressure supported systems have been suc-
cessfully reproduced under MONDian gravity (e.g. Gen-
tile 2010; Sanders 2010; Hernandez et al. 2013b) and in
particular, Jimenez et al. (2013) accurately modeled the
giant elliptical galaxy NGC4649, Chae & Gong (2015)
reproduced observed velocity dispersion profiles using
MONDian models requiring only stellar mass, and Tian
& Ko (2016) found that the dynamics of seven elliptical
galaxies traced by planetary nebulae were properly ex-
plained by MOND. However, Richtler et al. (2008) and
Samurovié¢ (2014, 2016) found a dark matter halo to be
a better fit than MOND in elliptical galaxies, thus the
item remains a matter of debate.

3. EMPIRICAL VELOCITY DISPERSION
PROFILES

In Durazo et al. (2017), a sub sample of extremely low
rotation galaxies was extracted from the second data
release of the CALIFA survey (Sénchez et al. 2012;
Walcher et al. 2014), in which 200 radial 2D veloc-
ity dispersion profiles were produced using the Pipe 3D
pipeline (Sénchez et al. 2016b). The sub sample stud-
ied comprised galaxies with an average value of maxi-
mum rotation velocity to central velocity dispersion per
galaxy of V,,4./00 = 0.213, and negligible gas content.
In Durazo et al. (2017) we showed that a universal ve-
locity dispersion profile of the form:

o(R) = ooe” (B/RD* 4 5 (6)

accurately reproduces the reported velocity dispersion
profiles. In the above equation, o, is the velocity dis-
persion asymptotic flattening value, the central velocity

dispersion of the system is given by 0(0) = 09+ 04, and
R, represents the radius after which the value of o, is
quickly approximated.

Building on the successful fitting of equation (6) for
the 13 low rotation CALIFA galaxies, we construct here
a considerably larger sample of such systems and per-
form equivalent fits to our universal velocity dispersion
equation, as well as a test of the MONDian prediction
of eq. (5) to our data.

Unlike previous SDSS surveys which obtained spectra
only at the centers of target galaxies, MaNGA (Bundy
et al. 2015, Law et al. 2015, 2016, Yan et al. 2016a,
2016b) provides spectral measurements across the face
of ~10,000 nearby galaxies thanks to 17 simultaneous
integral field units (IFUs), each composed of tightly-
packed arrays of optical fibers (Drory et al. 2015, Law et
al. 2015). From nearly 3000 elliptical galaxies analyzed
using Pipe 3D pipeline (Law et al. 2016, Sanchez et al.
2017a), only galaxies with V/o < 0.213 were selected,
in accordance with the values used as selection criterion
in Durazo et al. (2017), to ensure that our selection
contains only systems with minimal dynamical support
besides velocity dispersion.

Following the methodology used in our previous work,
we average the observed velocity dispersion data in 20
radial bins each containing the same number of data
points (Figure 1), with a corresponding propagated av-
erage velocity dispersion error. All data points below
the threshold of 20 kms~! are discarded as they are
considered to be unreliable (Bundy et al. 2015, Yan
et al. 2016b). The requirement of fitting each whole
galaxy within the MaNGA IFU instrument implies that
the more massive galaxies will necessarily be more dis-
tant, and hence systematically less accurately observed.
We use a nonlinear least squares Levenberg-Marquardt
algorithm to fit the universal function of equation (6) to
the projected velocity dispersion profiles and estimate
the equation parameters along with their respective con-
fidence intervals. We discard systems with poorly esti-
mated parameters and unclear morphology, as well as
fits with fractional errors larger than 50% of the esti-
mated parameters. Galaxies not covered to at least 2R,
were not considered, to ensure that we are indeed reach-
ing the outer region of each galaxy. We thus obtain a
sub sample composed of 292 low rotating well fitted el-
lipticals (Table 1).

The characterization of the environment for the
MaNGA sample is composed of two main parameters,
namely the local number density to the fifth nearest
neighbor, 7, and the tidal strength affecting the pri-
mary galaxy, @, as described in Argudo-Fernandez et
al. (2013, 2014, 2015) where it was established that
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the structure of a galaxy may be affected by external
influences when the corresponding tidal force amounts
to >1% of the internal binding force, corresponding to a
critical tidal strength of Q.riy = —2 and a critical local
number density of 7¢.;; = 2.7. The mean tidal strength
and local number density values for our sub sample
of 292 low rotating ellipticals are Qmean = —2.34 and
Nmean = 0.59, well below the critical interaction val-
ues, with maximum values reaching @4, = 0.63 and
Nmaz = 2.12. Thus, our mean results should be robust
to tidal effects, while a certain spread coming from high
@ values might be expected. Further, these indexes
use only projected distances, and are therefore upper
limits on the true effects. We can therefore be confident
that being below the critical thresholds on the average
shows our results will not be driven by tidal galaxy
interactions.

These isolation criteria exclude systems where the
Newtonian tides (assuming the line of sight separation
to be zero) are above 1% of the internal binding forces
at the outskirts, this also implies that for equal masses
for the target and the closest neighbor (a safe upper
limit, as the sample construction criteria imply a factor
of 4 reduction in luminosity between the target galaxy
and its closest neighbor), the external acceleration will
be about 100'/% = 4.64 times smaller than the internal
one, assuming both to be in the deep MOND regime.
This last condition is a reasonable approximation, as
the internal accelerations at the outskirts do fall below
the ag threshold. Thus, the sample construction ensures
that any contribution from an external field effect will
quite probably fall below the other internal uncertain-
ties of our experiment, e.g. those given by the confidence
intervals of our velocity dispersion profile observations
and fits.

A random selection of nine fitted velocity dispersion
profiles is presented in figure 1. The adequacy of the fits
is evident despite the variety of central concentration in
observed kinematic profile morphologies.

Fig. Set 1. Projected velocity dispersion pro-
files for elliptical galaxies from the MalNGA sur-
vey

An initial examination of our first sample showed sig-
nificant scatter in the R, to o4 relation, which inspired
us to analyze the squared sum of relative errors:

5 SRy 000 =01
5rel: JO+ + i :Z * (7)

o0 Ro 0

where x; represents each fitted parameter and dx; the re-
spective uncertainty. Next, we select a subsequent sub-
sample, chosen as the first quintile of the distribution
of summed relative errors, in order to study and com-

Figure 1. Projected velocity dispersion profiles for the 292
elliptical galaxies of our sub sample, as a function of radial
distance in the system, with vertical error bars showing the
averaged empirical errors. The top right number of each
profile gives the identification number for reference in table
1. The solid curve gives the best fit to the universal profile
proposed.

pare the behavior of our larger sample. The second sub-
sample comprises the 60 systems with the lowest sum
of relative errors (table 2). Figure 2 shows the fitted
projected velocity dispersion profiles of a random selec-
tion of 9 galaxies from our second sub-sample of lowest
relative error objects. Noteworthy is the evident reduc-
tion in uncertainties and overall clearer profile morphol-
ogy. In the following section we compare this second-sub
sample with the larger collection of galaxies and perform
various comparisons between the fitted parameters and
the stellar mass of each object as estimated from the
MaNGA survey, in order to test the consistency of our
samples.

We use the measured redshift from the MaNGA
source catalog, and adopt stellar masses estimated from
Sanchez et al. (2017a). A detailed description of the se-
lection parameters can be found in Bundy et al. (2015),
Law et al. (2016) and Yan et al. (2016b), as well as a
description of sample properties in Wake et al. (2017).

4. COMPARISONS WITH MONDIAN
EXPECTATIONS

In his original paper, Milgrom (1983) indicated that
MOND suggests a mass-velocity dispersion relation for
elliptical galaxies of the form M o o*. If there were
no systematic variation of the mass-to-light ratio (ML),
this would become the observed Faber-Jackson (FJ) re-
lation (Faber & Jackson 1976). Even though the main
interest of this study focuses on eq. (4) in which we have
sidestepped the need for a mass calculation, we never-
theless seek to test consistency with previous studies us-
ing the stellar mass estimates provided by the MaNGA
team.
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Figure 2. A random selection of 9 fitted velocity dispersion
profiles from our lowest relative error sub sample. Blue dots
represent the averaged velocity dispersion observations with
horizontal error bars delimiting each radial bin, and vertical
error bars representing the propagated empirical errors. The
red curves are the fit to eq. (6).

Figure (3) shows the central velocity dispersion,
o(0) = 09 + 0w, as a function of stellar mass and
ORet, the total sum of the relative errors of the fitted
parameters. The black dashed line represents precisely
the M o< o* FJ relation (Sanders 2010). There is a good
agreement between the F'\J proportionality and our sam-
ple, with some expected scatter. Interestingly, systems
on the top right of the relation present J,.; values an
order of magnitude higher than galaxies on the bottom
left of the spectrum. As previously mentioned, this is
due to an intrinsic redshift bias in the survey, in which
the galaxies with greater absolute magnitude are also
the ones with higher redshift, leading to systematically
greater observational errors. In figure (1) of Sanchez
et al. (2017b), this bias can be observed for systems
in the redshift range z > 0.06, while systems below
this redshift value seem to consolidate a more complete
sample.

A similar comparison is made in figure (4), this time
relating the asymptotic velocity dispersion oo, to stellar
mass. Again we find that higher mass and asymptotic
velocity dispersion objects display the largest relative
errors, with lower mass and o, systems the smallest
relative errors. It is evident that o, follows the FJ
scaling of figure (3) for high masses, though with a scaled
down amplitude. Indeed, a good fit to the expected
MONDian Tully-Fisher expectations of the dotted line
(eq. 2) is obvious above oo = 100km/s. Below this
value, a much more scattered situation appears, possibly
due to uncertainties in the stellar mass determinations.

We now study the effects of central concentration and
velocity dispersion profile morphology by defining the
relative velocity dispersion of a system:

Figure 3. A hexbin plot of the central velocity dispersion as
a function of stellar mass. The color palette represents the
third plotted variable, the total sum of the relative errors of
the fitted parameters. The black dots show the actual sample
distribution. The black dashed line represents the M o o*
Faber-Jackson proportionality. A good fit is evident, as is the
tendency for low mass and low velocity dispersion objects to
have the least relative errors.

Figure 4. A hexbin plot of the asymptotic velocity disper-
sion as a function of stellar mass. The color palette repre-
sents the third plotted variable, the total sum of the relative
errors of the fitted parameters. The black dots show the ac-
tual sample distribution. The black dashed line represents
the M o o* proportionality of the FJ relation from figure
(3). The black dotted line gives the Tully-Fisher relation for
pressure supported systems in a MONDian regime. A devia-
tion from a Faber-Jackson like tendency can be observed for
low mass and low velocity dispersion objects.

o9+ 0
ORel = 0 > (8)

JOO
and comparing it to the stellar mass of each galaxy (fig-
ure 5). A higher og; value denotes a larger central ve-
locity dispersion, o(0) with respect to the outer asymp-
totic velocity dispersion o, i.e. a steeper drop in the
amplitude of the velocity dispersion profile. It is evident
from figure (5) that the more massive galaxies show the
largest relative errors, while galaxies with a more pro-
nounced fall in the velocity dispersion profile correspond
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to the lower masses and lower relative errors. Galaxies
in the high end tail of the FJ proportionality in figure
(4) best fit the M o o* proportionality and also lie in
the bottom right end of figure (5), in all likelihood due
to the fact that we are observing the very central regions
of these higher redshift objects, leading to higher errors
and asymptotic velocity dispersions. Noteworthy from
figure (5) is that no clear relationship is apparent be-
tween ore; and M,, implying that no single univariate
profile function of stellar mass can be expressed, needing
at least two independent parameters, although mass de-
pendent errors and varying radial coverage are a caveat
for the larger systems.

In going from local volumetric velocity dispersion val-
ues to the observed projected velocity dispersion pro-
files, different projection effects arise, which depend on
the degree of central concentration of the volumetric ve-
locity dispersion profile, and the real space density pro-
files of the tracers being used e.g. Hernandez & Jimenez
(2012), Jimenez et al. (2013), Tortora (2014). Still, tak-
ing the simple identification of R, = Rj; introduced in
Durazo et al. (2017), and building on the main result
of our previous work, figure (6) relates the asymptotic
velocity dispersion, o, with the flattening radii, R,
both as a function of their respective summed relative
errors. Black dots show the actual sample distribution
and the solid black line represents the MONDian pre-
diction of equation (4). We can see from this result that
the systems which best match the expected scaling of
eq. (4) are the low g, ones, which as we saw ear-
lier also correspond to the lower mass, relative velocity
dispersion and asymptotic velocity dispersion galaxies.
Objects that scatter above the expected MONDian re-
lation tend to present the highest dge; and be the most
massive galaxies.

Finally in figure (7), we again display o as a func-
tion of R,, this time for the first quintile of dge;, i.e.
our second-sub sample containing the 60 objects with
the lowest sum of squared relative errors. The consis-
tency with the MONDian expectation of equation (4) is
clear, especially considering that we are only plotting the
systems within the first quintile of summed quadratic
errors. Overall the match for both sub-samples is quite
impressive given the sample size and tighter statistical
treatment with respect to Durazo et al. (2017). For this
sub-sample, the ambient density parameters have values
of Nmean = 0.63 and 7qe, = 1.98 while @ values show
a mean of Qean = —1.97, all well below the 1% tidal
effect threshold of 7. = 2.7 and Qcryy = —2, guaran-
teeing that the means of our results in figure (7) are not
affected by tidal effects. However, the distribution of
Q values reaches Qmqr = —0.43, showing that some of

Figure 5. A hexbin plot of the relative velocity dispersion
as a function of stellar mass. The color palette represents the
third plotted variable, the total sum of the relative errors of
the fitted parameters. The black dots show the actual sample
distribution. More massive galaxies show the highest rela-
tive errors, while those with steeper and more differentiated
velocity dispersion profiles show the least sum of relative er-
rors. No clear trend can be observed between ogre; and M,.
This shows the need for at least 2 parameters in describing
the kinematics of the studied systems.

Figure 6. 0 vs R, values for our larger sample of 292 low
rotating ellipticals. The color palette represents the third
plotted variable, the total sum of the relative errors of the
fitted parameters. The black dots show the actual sample
distribution. Points at the lower left of the plot show the GC
velocity profiles studied in Durazo et al. (2017). The solid
line is not a fit to the data, but actually shows the MON-
Dian expectations of equation (4) for the predicted scaling
of Ry = 3030/(10, Ry /pe = O.81(Uo<,/lm7ufl)2

the dispersion in the figure could well be due to systems
with a certain degree of tidal interactions.

Figures 6 and 7 also include a sample of Galactic
globular clusters with measured radial projected veloc-
ity dispersion profiles out to several half light radii, and
well measured proper motions in the outer regions, from
data produced by Scarpa et al. (2007a,b), Scarpa &
Falomo (2010), Scarpa et al. (2011), and Lane et al.
(2009, 2010a,b, 2011). These are included as they pro-
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vide a second set of systems several orders of magnitude
away from the ellipticals we primarily study, and which
are hence important to validate the comparison with a
MOND-like behavior, not only in the amplitude of the
0so VS. R, relation, but also in terms of the slope of this
relation. Despite the evident agreement with the simple
first order MONDian expectations, it must be noted that
in the context of MOND as such, the external field effect
would preclude the appearance of the observed flatten-
ing in the velocity dispersion profiles of these clusters,
which hence renders their relevance subject to revision
in terms of what the particular external field effect might
be in any final covariant theory having a MONDian low
velocity limit. The inclusion of Galactic globular clus-
ters in these two figures is therefore tentative and at
this point would imply placing oneself within the con-
text of a fiducial MONDian theory without any external
field effect, or one with a very limited such effect, e.g.
Milgrom (2011).

As a final consistency check, we plot in figure (8)
R, /R, values as a function of the field of view, i.e.
the ratio of the aperture radius to effective radius, and
indeed find an evident anti-correlation between the R,
relative errors (the parameter in figures 5, 6 and 7 with
the largest uncertainties) and the extension to which
each galaxy is observed, providing justification for our
sub-sample selection from figure (7). Furthermore, de-
viations from MONDian expectations for the highest
mass systems could be the result of a similar flatten-
ing in the velocity dispersion profiles before reaching a
deep-MOND regime, as seen by Richtler et al. (2011) in
circular velocity profiles of elliptical galaxies modeled by
a Jaffe mass profile, pointing to the potential caveat of
assuming that the enclosed baryonic mass has converged
upon reaching a flattened velocity dispersion profile.

It seems that a distinctive gravitational physics ap-
plies, with a clear transition radius at Rj; where the
“Keplerian decline” of the inner Newtonian R < Rp; re-
gion gives way to the “Tully-Fisher” o(R) oc (GMag)*/*
of the outer MONDian regime, notwithstanding the
large sample size.

Creating a similar large sample selection of isolated
Galactic globular clusters at large Galactic radii, where
the interpretation under MONDian theories becomes
less contentious due to a negligible field effect, to so-
lidify our original results is evidently a desirable devel-
opment, which however is not an easy endeavor due to
the need for independent stellar synthesis models or well
measured proper motions of the most external regions
of each cluster, to exclude Galactic tidal heating alter-
natives. Also, a sample of radially resolved kinematic
observations for other pressure supported non relativis-

Figure 7. 0 vs R, values for our sub-sample of the first
quintile of lowest summed relative errors. Points at the
lower left of the plot show the GC velocity profiles stud-
ied in Durazo et al. (2017). The solid line is not a fit to
the data, but actually shows the MONDian expectations of
equation (4) for the predicted scaling of Ry = 30 /ao,
Rur/pc = 0.81(0co/kms™)? through the identification of
Rs = Ru.-

Figure 8. dR, /R, values as a function of the relative field
of view for the larger 292 object sub sample. A clear anti-
correlation between this parameter and the extent to which
each galaxy is observed is evident, justifying our second sub
sample selection.

tic astrophysical systems, such as dwarf spheroidals and
ultra-faint dwarfs, would be appealing.

5. CONCLUSIONS

We have once again shown that the universal veloc-
ity dispersion profile proposed in eq. (6) accurately
models pressure supported elliptical galaxies showing
an inner Keplerian decline and an outer flattening in
their velocity dispersion values. We also find in general
a good agreement with MONDian predictions for the
whole sample, with an expected scatter for the brighter,
more massive and higher redhisft galaxies, stemming
back from the original MaNGA sample selection. Since
higher o, systems on average are larger galaxies which
are more centrally observed, and hence observations do
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not reach the outer low acceleration regime, the clear
deviations from modified gravity expectations shown in
figure (6) can be explained by the smaller relative radii
at which the velocity dispersion measurements are made
for larger galaxies.

Meanwhile, the low mass systems, presenting the low-
est relative errors, show much better consistency with
the expectations from MOND, in particular our least rel-
ative error sample shows excellent compatibility with the
modified gravity prediction. The above in spite of pro-
jection effects inevitably leading to a spread in parame-
ters in going from the volumetric predictions of equation
(4) to the projected quantities seen in figures 6 and 7.

Even though the sample selection in the MaNGA sur-
vey was made with a flat M, distribution, a significant
bias exists for high brightness galaxies, i.e. the sample is
not complete at higher redshift ranges (z > 0.06). Ob-
servations out to several R, would most likely lead to
a MOND regime, allowing for a more robust study of
modified gravity phenomenology in the higher surface
brightness and more massive systems. Furthermore, it
has already been shown by Sanders (2000) that in order
to reproduce the properties of high surface brightness
elliptical galaxies, it is necessary to introduce small de-
viations from a strictly isothermal and isotropic velocity
field in the outer regions.
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Capitulo 5

Conclusiones y trabajo futuro

5.1. Conclusiones

Los primeros dos objetivos de esta tesis fueron poner a prueba la funcién
universal de perfil de dispersién de velocidades (ecuacién 1.7) en objetos sopor-
tados por presién, y comprobar la prediccion MONDiana de la ecuacién (1.6),
i.e. el escalamiento entre el valor de aplanamiento de la dispersion de velocidades
asintotica, 0, v el radio al cual sucede este aplanamiento, R);. Como hemos men-
cionado, MOND ha gozado de evidente éxito estadistico al reproducir la RAR en
sistemas soportados por rotacion, pero estudios involucrando grandes muestras en
sistemas soportados por presion son escasos, por lo que otro objetivo importante
era evaluar la fenomenologia MONDiana en un marco estadistico sélido para esta
clase de objetos. En el contexto mas general de predicciones MONDianas, otro
objetivo fue encontrar evidencia de masa faltante en sistemas donde se supone
que no existe materia oscura, e.g. cumulos globulares. Mas atin, encontrar corre-
laciones sistematicas entre parametros fisicos en distintos sistemas, que emulen o
se parezcan a una ley, es siempre un resultado fuerte para MOND.

Realizamos ajustes no lineales a un gran nimero de objetos soportados por
presion, de los cuales fueron seleccionados un total de 358 sistemas; 12 ctiimulos
globulares, 314 galaxias elipticas de baja rotacién y 32 cimulos de galaxias, bajo
los criterios de seleccién discutidos en los capitulos anteriores. Encontramos un
excelente acuerdo entre cada uno de los perfiles estudiados y el ajuste a la ecuacion
propuesta. Es interesante notar que la forma funcional de la ecuacién (1.7) re-
cuerda a la distribucion de Maxwell-Boltzmann, utilizada para describir sistemas
de gases soportados por presién. La funcion universal propuesta sin embargo, es
una expresion que usamos para modelar sistemas isotrépicos y homogéneos, por
lo que una funciéon mas realista deberia de considerar términos de anisotropia y
considerar distribuciones no homogéneas. No obstante, para un estudio compren-
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sivo de primer 6rden de este tipo, el éxito de la funcién propuesta es sorprendente
dada la cantidad de sistemas estudiados y la enorme extensién en masa abarcada.

Utilizando los parametros de ajuste de los objetos analizados, pusimos a prue-
ba la predicciéon MONDiana de la ecuacién (1.6). Encontramos que para las mues-
tras de los 12 cumulos globulares, las 13 galaxias elipticas de baja rotacién de
CALIFA, y para las 60 galaxias elipticas de baja rotaciéon y de menor error relati-
vo de MaNGA, el acuerdo entre observaciones y teoria es excelente. En términos
del segundo objetivo, logramos éste al exponer la evidente fenomenologia de ma-
sa faltante en cimulos globulares minimamente afectados por fuerzas de marea
Galactica. Explicar el aplanamiento de los perfiles de dispersion de velocidades
bajo el modelo de concordancia es complicado, ya que es bien sabido que estos
objetos a escalas sub-galdcticas no tienen halos oscuros. Por otra parte, si no
hubiésemos observado un aplanamiento en los perfiles de dispersién, sino una
dindmica Newtoniana consistente para todos los objetos, seria prueba del rompi-
miento de MOND. Una ley fenomenolégica que surge para aceleraciones bajas (y
en limites no relativistas) deberia de observarse en toda clase de objetos astrofisi-
cos; en el caso de los cumulos globulares, el comportamiento MONDiano en las
zonas de a < ag es un gran triunfo.

Como mencionamos, encontramos también excelente acuerdo entre el escala-
miento esperado en 73 galaxias elipticas, un resultado de alta importancia es-
tadistica que cumple con otro objetivo principal de esta tesis. Aunque se observa
cierta dispersion en torno a la recta tedrica de la ecuacién (1.6) en el espacio log-
log, hay una variedad de factores que considerar, como los errores observacionales
intrinsecos y sisteméaticos no previstos, los grados de ansisotropia, las desviaciones
de una distribucién homogénea y posibles efectos de interacciéon con vecinos cer-
canos de algunos objetos. Incluso, para poder reproducir la relacién TF observada
para objetos HSB dentro del marco de MOND, se requiere introducir un cierto
grado de anisotropia y desviaciones de distribuciones isotrépicas e isotérmicas
(Sanders 2000), por lo que un desarrollo teérico mas detallado ayudaria con toda
probabilidad a disminuir la dispersién observada.

Observamos también una interesante desviacion de la teoria en la muestra
completa de 292 elipticas de MaNGA, para galaxias masivas y a mayores co-
rrimientos al rojo, probablemente debido al sesgo en la seleccion de la muestra
orginal de MaNGA discutido en el capitulo 4; a partir de un cierto valor de z,
observamos exclusivamente zonas internas de objetos de muy alta luminosidad (y
por ende masivos), por lo que la muestra se vuelve sesgada a partir de este valor
de corrimiento al rojo (z = 0.06). Este resultado no sélo es importante para ex-
plicar las desviaciones del modelo respecto a las observaciones, sino para ayudar
a restringir y caracterizar con mejor detalle la muestra de MaNGA.

En el caso de las galaxias elipticas de ATLAS, encontramos valores para el
aplanamiento del perfil de dispersion de velocidades muy altos, incompatibles con
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las predicciones de gravedad modificada, con toda probabilidad debido a que da-
do el campo de vision de ATLAS, las observaciones alcanzan como maximo 1.5
radios efectivos, arrojando informacién inicamente sobre las regiones internas de
cada galaxia y no de las zonas en donde las aceleraciones son del 6rden de a,.
Interesantemente, los valores de o, de estas galaxias son del orden de los ctimulos
de galaxias, y superiores al valor de aplanamiento para la mayoria de la mues-
tra de HeCS, lo cual constituye una evidencia méas de que estamos observando
regiones muy internas de estos objetos. Para los cimulos de galaxias obtuvimos
valores de dispersion de velocidades asintéticas mas bajos de los esperados; la
muestra I-M & L-C mostré valores mas cercanos a la prediccién de la ecuacion
(1.7), mientras que la muestra de HeCS exhibi6 valores cada vez mas bajos de lo
esperado. Es interesante notar que la muestra de menor corrimiento al rojo (I-M
& L-C) se acerca mas a las expectativas MONDianas, mientras que la muestra
de HeCS con valores de z considerablemente mayores, se aleja en lo que pare-
ciera ser una anti-correlaciéon en el espacio log-log. Una posible explicacién de
este comportamiento es de caracter evolutivo, en donde los ciimulos de galaxias
mas cercanos ya han colapsado y se encuentran en equilibrio, mientras que los
cumulos a altos z estan todavia en formacién con importantes subestructuras atin
no disueltas en el cimulo; bajo este contexto, seria de esperarse que los cimu-
los a menores corrimientos al rojo (y modelados bajo extensiones relativistas de
MOND) mostraran los escalamientos esperados, y a mayor corrimiento al rojo,
mas se desviarian de la relacion de escalamiento esperada. Como mencionamos
en la seccion 1.4, la discrepancia de masa que se observa en los cimulos de ga-
laxias es bien conocida, incluso en las regiones centrales donde se requiere de
masa dindmica “Newtoniana” extra. Versiones relativistas de MOND en donde
surgen campos adicionales acoplados, cambiarian las predicciones de (1.6), modi-
ficando la dinamica Newtoniana esperada en las zonas centrales con correcciones
relativistas, y arrojando nuevas predicciones para las zonas de baja aceleracion,
permitiendo un mejor estudio de estos objetos cosmoldgicos con valores de disper-
sién de velocidades cercanos a los 1000 km/s; y por lo tanto regiones en las que
naturalmente se espera que correcciones relativistas empiecen a ser relevantes.
Hemos comprobado en esta tesis una de las predicciones fundamentales de
fenomenologia de tipo MOND para ciimulos globulares y galaxias elipticas sopor-
tadas por presion: el escalamiento entre el valor de aplanamiento de la dispersién
de velocidades y el radio al cual se aplana este valor. Dentro del contexto de
ACDM, no existe razén alguna para esperar esta clase de escalamientos, dado
que la distribucion de materia se atribuye a historias distintas de formacién y
evolucion galactica, procesos complicados de “gastrofisica”, retroalimentacion ba-
riénica, “quenching” galactico, entre otros. El que estos escalamientos aparezcan
de manera natural y a primer orden, a partir de suponer un sencillo cambio en la
aceleracion de la gravedad en regimenes de aceleraciones bajas, es una coinciden-
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cia extraordinaria en el esquema del modelo de concordancia. Incluso si resultara
ser acertado el paradigma ACDM, tendria que explicar estos escalamientos ob-
servados, ajustando individualmente parametros finos para cada objeto.

Por otra parte, hemos corroborado una importante falla de MOND al modelar
objetos de caracter cosmoldgico como lo son los cimulos de galaxias, y hemos
también constatado la necesidad de un marco relativista para poder modelar
objetos a escalas mayores que las galacticas.

5.2. Trabajo futuro

Como ya hemos mencionado, este trabajo es un desarrollo de primer orden
construido sobre las suposiciones de isotropia y homogeneidad. Es deseable ex-
tender el desarrollo teérico de MOND para objetos soportados por presién para
incluir términos de anisotropia y considerar diferentes tipos de distribuciones no
homogéneas. Asimismo, el tratamiento de todos los perfiles estudiados fue ba-
jo una séla funcion universal propuesta y seria interesante probar otra formas
funcionales que pudieran describir sistemas soportados por presion, utilizando di-
ferentes bases exponenciales o ecuaciones polinomiales. Por otro lado, desarrollar
y plantear las predicciones de otras teorias en el contexto del escalamiento de
la dispersion de velocidades y los radios de aplanamiento en un espacio log-log,
pondria en mejor contexto el éxito de este trabajo, permitiendo un analisis es-
tadistico comparativo de x? entre las expectativas newtonianas, MONDianas y
de ACDM.

Otra expansion importante de este trabajo involucra el tamano de las mues-
tras utilizadas; aunque es clara la fortaleza estadistica de los resultados basados
en las 73 galaxias elipticas, es sin embargo de suma importancia aumentar el
ntimero de cumulos globulares en la cola inferior de la relacién log-log de (1.6);
simultaneamente, un analisis comparativo entre las 13 galaxias elipticas de CA-
LIFA y las 60 elipticas de MaNGA estudiadas seria interesante para ver si existe
un sesgo en el uso de un corte basado en los errores relativos de los ajustes. De la
misma manera, la inclusién de otras clases de objetos astrofisicos soportados por
presién, tales como galaxias enanas esferoidales y galaxias enanas ultra débiles
ayudaria a precisar el triunfo de la prediccién de la ecuacion (1.6).

Por tltimo, para poder continuar con el estudio de cimulos de galaxias, se
requieren predicciones de teorias relativistas de gravedad modificada que no hayan
sido descartadas por los resultados de Wei et al. (2017); seria de gran interés una
comparacion entre las observaciones de estos objetos relativistas y las expectativas
de teorfas como biMOND, CEG (Covariant Emergent Gravity), Covariant Torsion
Models, y tanto f(R) como f(R,T), donde la velocidad de propagacién de las
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ondas gravitacionales es exactamente c, entre otras. Finalmente, retomando los
resultados de la figura 3.7 en donde pareciera surgir una posible anti-correlacion
entre el escalamiento de o, con R, en funcién del tamano del cimulo o de z,
un estudio comparativo a diferentes corrimientos al rojo y estados evolutivos de
los cimulos de galaxias seria sumamente interesante, asi como la inclusién de un
mayor numero de estos objetos.
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Apéndice A
Tablas con los parametros de

ajuste

En la tabla 1 aparecen los valores de los parametros ajustados para la muestra
de galaxias elipticas de baja rotacién de ATLAS 3D, asi como para la muestra
de cumulos de galaxias descrita en el capitulo 3. Los perfiles de dispersion de
velocidades observados y ajustados de estos objetos aparecen en el apéndice B.
En la tabla 2 se muestran los valores de los parametros ajustados junto con sus
respectivos errores, asi como los valores de V/o y masa estelar, de las 292 galaxias
de MaNGA que componen la muestra principal estudiada en el capitulo 4. Los
perfiles de dispersién de velocidades observados y ajustados, se puede apreciar en
el apéndice D, con el nimero de identificacion ID correspondiente. En la tabla 3,
se muestran los valores de los parametros ajustados con sus respectivos errores,
asi como la suma cuadratica de los errores relativos de cada ajuste, para la sub
muestra compuesta de los 60 sistemas con menor suma de errores relativos (figura
7 del capitulo 4).
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TABLAS CON LOS PARAMETROS DE AJUSTE

Tabla 1. Parametros de ajuste con errores respectivos, de galaxias elipticas
de baja rotacion de la muestra ATLAS 3D, cimulos de galaxias de la muestra
de Ibarra-Medel & Lépez-Cruz (I-M & L-C) y cimulos de galaxias de la muestra

HeCS.
Muestra Nombre del Sistema  oo[km/s] R, [pc] Too[km/s]
ATLAS 3D NGC 3608 37.3+16.8  (0.4+0.1)) x 10>  161.5+3.7
ATLAS 3D NGC 4374 41.3+£9.8 (1.5 +£0.5) x 103 253.949.3
ATLAS 3D NGC 4472 60.3+30.1 (254+1.1) x 10° 236.24+32.8
ATLAS 3D NGC 4486 7314168 (1.0£0.2) x 10> 271.3+5.1
ATLAS 3D NGC 4552 48.7+9.2 (0.740.2) x 10> 218.746.5
ATLAS 3D NGC 5198 60.7+11.3 (1.7+0.4) x 103 141.6+11.6
ATLAS 3D NGC 5557 90.4+19.7 (0.5+0.1) x 103 191.6+6.4
ATLAS 3D NGC 5831 22.0£7.3 (0.6 +0.3) x 10? 142.0+5.4
ATLAS 3D NGC 6703 57.1£10.1 (0.840.2) x 10? 133.7£9.6
I-M & L-C A 0168 271.84229.4 (0.43 £0.34)) x 10° 415.54+74.6
I-M & L-C A 1213 217.5+153.5 (0.61 +0.62)) x 10° 379.84+112.1
I-M & L-C A 1773 625.2+448.2 (0.4240.27)) x 105 549.54+102.2
I-M & L-C A 1939 138.14243.3  (0.40 £0.73)) x 10 291.5+71.0
I-M & L-C A 1983 238.7+117.1  (0.73 £0.53)) x 10° 261.24+98.0
M & L-C A 2040 429.54262.4  (0.40 +0.24)) x 10°  433.0+70.3
M & L-C A 2052 400.54207.2  (0.52 £ 0.34)) x 106 392.7-£130.0
HeCS A 0655 240.3+48.0  (2.35 +0.48)) x 105 158.0£15.9
HeCS A 0646 148.3429.1  (5.62 4+ 1.63)) x 105 100.7420.7
HeCS A 0667 187.6:£44.0  (3.59 £ 0.98)) x 10° 94.0£25.7
HeCS A 0744 374.94100.7 (0.67 £0.14)) x 10° 117.8411.3
HeCS A 0750b 274.7455.4  (1.8740.47)) x 105  154.9432.7
HeCS A 0773 42504824 (194 4+ 0.44)) x 105 104.7£32.1
HeCS A 0963 247.64£65.4  (1.90 £ 0.61)) x 105  196.9-£30.4
HeCS A 0980 456.7+£55.9  (2.28 +£0.34)) x 10° 89.14+27.3
HeCS A 1033 288.4433.2  (3.85+0.57)) x 10° 42.247.7
HeCS A 1201 202.0467.6  (1.4740.48)) x 105 149.9421.1
HeCS A 1437 631.8486.8  (2.64+0.32)) x 10° 64.5+8.8
HeCS A 1423 345.4472.1 (181 +0.38)) x 105 165.0£20.8
HeCS A 1553 327.6+51.2 (2.14 £0.39)) x 10° 63.5+16.6
HeCS A 1682 407.14£78.1  (1.56 +0.28)) x 10° 114.7420.1
HeCS A 1689 513.7495.1  (1.6240.34)) x 10° 227.2440.7
HeCS A 1763 619.14131.2 (2.3240.36)) x 105 188.9+31.5
HeCS A 1835 602.0462.2 (1.24 £0.21)) x 10° 183.1+24.3
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Muestra Nombre del Sistema  oo[km/s] R, [pc] Too[km /5]
HeCS A 2034 378.0436.3  (2.20 +0.39)) x 10° 100.4431.3
HeCS A 2069 420.4429.5 (5.8240.62)) x 105 82.2413.7
HeCS A 2055 242.4453.2  (6.20 £ 0.74)) x 106 38.6+£9.7
HeCS A 2092 170.1450.4  (1.26 +0.42)) x 105 184.049.5
HeCS A 2111 241.5461.0 (2.94 £0.81)) x 10 135.9435.2
HeCS A 2219 360.2484.5  (2.29 4 0.50)) x 105 295.1431.4
HeCS A 2396 413.6+48.0  (1.8140.32)) x 10° 152.2424.4

Tabla 2. Parametros de ajuste con errores respectivos, asi como masas estela-
res estimadas y valores de V/o, de la muestra principal compuesta de 292 galaxias
elipticas de muy bajo soporte rotacional de MaNGA. El identificador ID corre-
laciona con los perfiles de dispersion de velocidades que aparecen en el apéndice C.

ID MaNGA name 0o 0oy R, OR, oo 00 V/o log M,

[km/s] [km/s] [kpc|] [kpc] [km/s] [km/s] [Mo)]
1 manga-8274-6103 35.9 11.6 5.4 2.1 2141 7.7 0.039 11.1
2 manga-8083-1902 54.2 10.4 2.8 0.7 151.9 7.8 0.039 10.7
3 manga-8256-6103 36.4 11.7 6.8 2.8 2129 10.4 0.040 11.2
4 manga-8451-6102 24.7 12.4 7.0 4.3 231.9 11.3 0.041 11.2
5 manga-8553-3702 68.0 9.1 3.9 0.7 115.1 6.8 0.042 10.9
6 manga-8604-6102 53.4 10.6 2.7 0.7 163.6 6.4 0.042 10.8
7 manga-8333-6104 28.9 11.9 6.4 2.7 207.0 5.9 0.042 11.3
8 manga-8319-6101 46.4 11.1 5.2 1.4 188.0 7.6 0.044 11.1
9 manga-8567-6104 17.1 11.6 2.6 1.8 142.3 4.9 0.045 10.9
10  manga-8549-6101 38.5 11.5 4.3 1.6 173.1 7.3 0.048 11.1
11 manga-8566-6104 50.5 24.1 5.4 3.2 138.8 28.1 0.049 11.1
12 manga-8249-12705 61.3 24.8 5.0 2.5 151.3 28.9 0.051 10.8
13 manga-8247-6101 58.7 12.7 1.6 0.4 148.1 5.4 0.051 10.7
14 manga-8978-3702 43.1 10.5 4.3 1.4 1328 9.5 0.051 11.0
15  manga-8588-3704 57.4 10.3 3.6 0.8 38.9 11.6 0.053 10.3
16  manga-8253-1901 65.9 8.5 1.7 0.3 68.4 7.1 0.053 10.3
17 manga-8253-6103 70.0 11.1 10.7 22 1734 9.1 0.055 11.3
18  manga-8315-12702 42.3 11.3 8.7 2.8 179.8 9.2 0.056 11.2
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ID MaNGA name oo 0oy R, OR, 0o 00 V/o log M,

[km/s] [km/s] [kpc] [kpc] [km/s] [km/s] [Mo)]
19  manga-8440-6104 38.1 30.6 5.5 2.3 92.9 33.9 0.058 10.6
20  manga-8459-3701 34.5 12.8 3.1 1.1 171.0 4.7 0.059 10.9
21 manga-8952-12704 34.8 12.6 3.6 1.3 1794 4.8 0.062 11.1
22 manga-8338-3703 46.7 8.9 3.7 1.0 85.0 9.1 0.063 10.5
23 manga-8239-3703 69.7 42.9 5.3 3.0 108.0 46.5 0.063 10.7
24 manga-8485-9101 43.5 11.3 6.0 1.8 196.7 6.6 0.063 11.3
25 manga-7975-6103 67.2 8.4 7.6 1.4 1188 7.2 0.063 11.1
26  manga-8155-3702 32.2 12.7 3.9 1.8 90.6 13.8 0.064 10.4
27  manga-8947-1902 26.0 7.8 1.6 0.6 88.0 5.6 0.065 10.3
28  manga-8724-12703 93.6 10.8 5.3 0.9 176.5 8.2 0.065 11.0
29  manga-8604-6103 44.2 10.3 3.5 1.1  163.8 7.7 0.066 10.9
30  manga-8456-3702 8.7 10.5 5.3 0.9 144.0 9.0 0.066 10.9
31 manga-8319-6104 24.9 11.0 3.5 1.7 191.7 6.4 0.066 10.9
32  manga-8550-6101 39.2 9.7 3.2 1.1 150.0 7.7 0.066 10.7
33  manga-8333-9101 38.0 10.2 6.8 2.2 178.6 7.5 0.067 11.2
34  manga-8453-6103 67.4 10.0 5.7 1.0 163.0 7.7 0.068 10.9
35 manga-8553-6102 49.0 9.9 4.1 1.2 159.3 7.4 0.069 11.1
36  manga-8138-3703 54.5 10.6 4.2 1.1 165.2 8.2 0.069 11.1
37  manga-7443-3702 60.5 9.1 7.3 1.4 130.9 6.6 0.069 11.0
38  manga-8728-3703 57.1 11.9 13.5 3.8 179.2 12.0 0.070 11.5
39  manga-8459-6104 60.3 9.9 5.2 1.0 153.1 6.5 0.070 11.1
40  manga-10001-6104 80.7 10.5 7.4 1.2  165.0 7.8 0.070 11.2
41 manga-8612-6103 79.9 10.9 5.9 1.0 177.7 7.6 0.071 11.1
42 manga-8239-6103 92.4 11.7 5.5 0.7 166.0 4.8 0.071 11.2
43  manga-8255-6101 38.0 11.1 6.9 2.8 133.9 11.7  0.071 10.9
44 manga-8252-1902 60.6 8.2 0.9 0.1 35.4 5.1 0.071 9.6
45  manga-8143-3704 64.2 12.5 24 0.5 200.2 6.9 0.072 10.9
46  manga-8452-6103 28.9 14.3 3.4 1.6 188.6 4.5 0.072 11.1
47  manga-8555-6104 73.8 12.1 3.6 0.6 167.2 5.7 0.072 11.1
48  manga-8484-9102 32.8 11.7 2.9 1.0 146.6 4.2 0.074 10.9
49  manga-8931-6103 53.3 7.7 2.8 0.5 70.1 7.0 0.074 10.3
50  manga-8726-3702 57.7 7.2 3.8 0.7 76.5 6.1 0.074 104
51  manga-8613-3704 49.9 10.7 3.6 1.1 159.6 10.3 0.075 10.8
52 manga-8602-12704 80.1 10.6 4.9 0.7 1424 5.1 0.075 11.2
53  manga-8551-6103 30.7 9.8 6.2 2.5 174.7 7.9 0.075 11.0
54  manga-8466-6104 46.1 9.7 8.3 2.0 1574 6.2 0.076 11.2
55 manga-9042-1901 46.5 12.4 5.4 2.1 157.0 13.8  0.076 10.6
56  manga-8261-6101 53.4 11.3 7.2 2.1  196.8 9.7 0.076 11.2

70



ID MaNGA name o 0oy R, OR, O 00 V/o log M,

[km/s] [km/s] [kpc] [kpc] [km/s] [km/s] (M)
57  manga-8156-3704 47.5 12.2 9.3 29 213.7 11.0 0.077 11.2
58  manga-8329-6101 74.5 8.9 5.4 0.8 120.2 6.4 0.077 10.9
59  manga-8946-3701 77.2 6.7 3.9 0.4 33.6 5.1 0.078 10.6
60  manga-8725-3702 45.8 10.2 5.1 1.5 157.3 7.7 0.078 11.0
61 manga-8945-6104 85.0 8.1 3.7 0.5 73.8 5.9 0.078 10.7
62 manga-8325-6101 57.0 9.4 6.0 1.6 134.1 9.6 0.080 10.8
63 manga-8313-3701 57.3 9.7 5.1 1.1 144.3 7.6 0.080 11.0
64 manga-8325-6103 48.3 7.5 5.4 1.2 83.5 7.0 0.080 10.7
65  manga-8713-3703 62.7 5.3 3.1 0.3 27.9 2.4 0.081 10.0
66  manga-7990-12705 4.7 10.7 2.9 04 1189 4.3 0.083 10.7
67 manga-8146-3704 40.8 10.6 3.1 0.9 152.7 5.7 0.083 10.8
68  manga-8601-9102 74.0 11.1 5.2 1.0 176.1 8.6 0.084 11.1
69 manga-8313-3702 72.0 11.6 5.6 1.3  150.7 12.1 0.085 11.1
70  manga-8084-12702 79.3 7.5 5.3 0.7 69.9 6.3 0.085 11.0
71 manga-8728-12703 70.5 114 5.3 1.1 200.5 7.2 0.086 11.2
72 manga-8315-3702 46.3 9.3 5.7 1.5  99.7 9.2 0.086 10.8
73  manga-8313-3704 57.9 19.1 7.9 3.0 166.6 21.1 0.087 11.0
74  manga-8482-6103 46.0 11.8 5.9 1.8 193.3 10.4 0.088 10.9
75  manga-8440-6103 63.5 10.9 9.0 20 191.1 9.6 0.090 11.2
76  manga-8980-12703 61.7 7.7 4.5 0.6 75.8 5.4 0.090 10.6
77  manga-8591-6102 59.1 12.0 6.4 1.7  208.1 10.4  0.090 11.2
78  manga-8482-6102 78.3 10.6 6.6 1.1 149.6 8.9 0.090 11.0
79  manga-8720-6101 47.8 8.8 3.6 0.7 116.0 5.2 0.091 10.8
80  manga-8131-1902 36.5 9.8 6.6 2.3 1529 8.3 0.091 11.1
81  manga-8450-3702 51.8 10.0 6.8 1.8 141.5 9.5 0.091 10.8
82  manga-8980-3701 41.0 6.9 1.6 0.4 61.5 6.5 0.092 9.9
83  manga-8601-1902 52.5 9.0 2.1 0.5 110.8 6.1 0.092 10.4
84  manga-8453-3703 24.2 7.7 2.9 1.3 65.0 8.3 0.092 9.9
85  manga-8440-3703 61.2 6.1 2.1 0.2 31.2 3.2 0.092 10.3
86  manga-8330-3701 53.0 11.1 3.2 0.7 156.0 5.6 0.095 10.9
87  manga-8721-1901 71.2 10.1 2.2 0.3 127.2 5.7 0.095 10.3
88  manga-8330-12705 57.5 10.5 7.0 1.4 1525 5.3 0.096 11.2
89  manga-8551-3703 46.0 10.1 3.5 1.1 149.2 8.7 0.096 10.7
90 manga-8253-6102 53.8 9.9 7.6 1.7 171.3 6.2 0.097 11.0
91 manga-8604-3701 33.8 7.6 2.5 0.8 84.0 6.5 0.097 10.4
92  manga-8147-1901 73.9 11.2 2.3 0.5 34.7 13.2 0.098 10.2
93 manga-8332-3701 58.0 6.2 5.2 0.7 42.0 4.7 0.098 10.7
94  manga-8462-6102 57.3 8.9 7.2 1.5 144.0 6.0 0.099 11.0
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5. APENDICE A

TABLAS CON LOS PARAMETROS DE AJUSTE

ID MaNGA name oo 0oy R, OR, 0o 00 V/o log M,

[km/s] [km/s] [kpc] [kpc] [km/s] [km/s] [Mo)]
95  manga-8555-9101 80.2 12.9 3.3 0.6 190.7 5.4 0.099 11.1
96 manga-8319-12703 33.6 15.0 1.8 0.7 162.9 3.7 0.102 10.6
97  manga-8138-3702 114.1 8.0 4.8 0.4 63.9 5.9 0.102 10.8
98 manga-8141-6102 78.0 9.5 2.8 0.4 107.5 5.4 0.103 10.8
99  manga-8451-6104 59.0 10.2 3.7 0.7 140.2 5.2 0.103 10.8
100  manga-8449-3704 36.6 12.5 1.4 04 1294 3.7 0.104 10.3
101 manga-8255-6104 80.4 11.0 5.7 09 1731 8.2 0.104 11.3
102 manga-8156-6101 63.5 9.7 4.6 0.9 127.7 6.6 0.105 11.0
103 manga-8261-12701 51.4 9.3 4.7 0.9 122.6 5.3 0.105 10.9
104  manga-8333-6101 48.1 11.8 6.5 1.8  213.3 7.4 0.106 11.3
105 manga-8548-6101 28.3 9.7 4.2 1.5 1279 5.0 0.106 10.7
106 manga-8317-3704 31.0 9.1 4.2 2.0 99.8 10.1 0.107 10.2
107 manga-7815-3703 54.5 10.5 5.6 1.3 160.0 7.9 0.107 11.1
108 manga-8448-9102 70.8 8.7 4.7 0.5 73.0 3.5 0.107 10.9
109  manga-8601-1901 53.5 12.2 1.9 0.4 151.8 5.1 0.108 10.5
110  manga-8141-6103 66.0 14.6 1.5 0.3 165.8 4.3 0.108 10.6
111 manga-8317-3702 47.6 10.6 3.7 1.1 1715 8.2 0.109 10.8
112  manga-7495-12705 67.7 6.1 5.5 0.6 46.3 2.7 0.109 10.9
113 manga-8078-6102 30.4 10.8 2.1 0.8 126.1 3.9 0.110 10.7
114  manga-7495-1901 57.2 7.5 1.8 0.3 72.9 5.8 0.112 10.0
115 manga-8084-1902 45.4 7.8 1.0 0.2 43.9 2.6 0.112 9.6
116 manga-8615-3702 50.2 12.3 4.5 1.4 227.1 8.1 0.112 11.1
117 manga-8611-6101 80.9 10.3 2.8 0.5 147.6 6.9 0.113 10.7
118 manga-8554-6102 48.4 12.7 9.3 25 2311 7.0 0.113 11.4
119 manga-8263-3702 43.8 9.6 8.5 24 168.6 7.3 0.113 11.1
120  manga-8623-6103 60.5 10.1 4.5 0.8 144.3 5.9 0.114 11.1
121 manga-8132-9102 49.5 12.8 4.2 1.1  191.1 5.1 0.114 11.2
122 manga-8455-6104 46.5 10.1 6.8 1.7 1779 6.6 0.115 11.0
123  manga-8149-12704 49.6 9.8 2.2 0.5 112.2 4.1 0.116 10.8
124  manga-8250-9101 51.8 11.7 3.2 0.8 162.8 5.3 0.117 11.0
125 manga-8612-3703 63.6 10.2 5.4 1.1 155.5 8.8 0.117 10.9
126  manga-8726-1901 55.0 11.6 3.0 0.9 178.1 10.5 0.118 10.9
127  manga-8249-6104 38.6 13.4 2.7 0.9 180.9 4.9 0.118 10.8
128 manga-8601-6104 68.2 10.5 4.0 0.9 166.3 9.0 0.118 10.9
129 manga-8312-3701 110.5 8.8 2.1 0.2 75.2 4.9 0.119 10.4
130  manga-8603-1901 59.1 8.0 1.9 0.3 74.3 7.1 0.120 10.1
131 manga-8716-3703 70.7 104 3.6 0.6 118.0 4.7 0.120 10.9
132 manga-8131-3703 39.6 12.2 9.0 3.6 228.6 11.4 0.120 11.4
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ID MaNGA name o 0oy R, OR, O 00 V/o log M,

[km/s] [km/s] [kpc] [kpc] [km/s] [km/s] (M)
133 manga-8603-12702  66.6 5.8 3.0 0.3 30.3 3.5 0.120 104
134 manga-8952-6102 47.8 10.6 2.7 0.8 170.6 7.2 0.120 10.8
135 manga-8326-3703 63.7 10.8 4.8 0.9 166.1 7.3 0.121 10.9
136 manga-7975-3703 76.6 8.7 7.5 1.2 106.6 7.7 0.123 11.0
137 manga-8717-3701 95.7 14.3 14 0.2 124.3 3.6 0.123 10.6
138  manga-9029-12703 52.3 12.1 4.9 1.2 167.7 4.8 0.124 11.2
139 manga-8254-1901 37.3 7.6 1.4 0.4 70.8 7.5 0.124 94
140 manga-8447-12704 37.7 10.6 8.5 2.9 1926 8.9 0.124 11.1
141 manga-8725-12703 50.7 6.7 3.9 0.7 67.5 5.0 0.125 10.5
142 manga-8156-3702 117.6 7.6 4.4 0.4 35.8 8.2 0.126 9.9
143  manga-8606-6103 88.7 8.9 3.5 0.3 70.2 3.5 0.127 10.8
144 manga-8616-6103 40.7 14.2 4.4 1.6 237.6 5.7 0.127 11.2
145 manga-8554-3703 61.9 7.5 2.1 0.3 64.2 5.1 0.128 10.4
146 manga-8458-6104 36.5 7.1 24 0.6 74.9 5.7 0.129 10.3
147 manga-8312-3704 42.1 8.9 2.2 0.6 107.1 5.1 0.131 10.3
148  manga-9029-3703 58.1 13.4 4.3 1.3 1494 14.8 0.131 10.7
149 manga-8143-12701 40.4 10.9 5.0 1.5 168.3 5.5 0.132 11.2
150 manga-7960-6104 46.7 7.9 2.3 0.5 91.1 5.4 0.133 10.5
151 manga-8317-12702 75.2 9.2 154 2.6 84.4 94 0.133 11.0
152  manga-8459-1901 56.4 20.9 2.0 0.8 76.3 23.2 0.133 9.7
153 manga-8591-6101 80.5 10.2 5.3 0.7 143.0 5.7 0.133 11.1
154 manga-8341-12702 60.8 10.5 5.7 1.2 172.6 6.3 0.134 11.3
155 manga-8439-1902 29.1 9.0 1.1 0.3 87.0 4.2 0.134 10.0
156 manga-8465-1901 33.5 10.1 2.0 0.9 147.3 9.7 0.134 10.4
157 manga-10001-3704 36.0 10.8 3.3 1.3 83.7 12.1 0.134 10.5
158 manga-8551-6102 46.1 8.1 5.3 1.1 1121 5.5 0.135 10.8
159 manga-7962-1902 86.5 8.1 2.8 0.4 53.8 8.7 0.135 10.0
160 manga-8133-3702 62.7 11.6 7.0 1.7 180.9 10.4 0.136 11.2
161 manga-8952-3704 43.0 9.5 2.6 0.8 97.2 9.8 0.137 10.4
162 manga-8259-3703 37.3 16.9 3.1 1.3  225.2 5.1 0.138 11.0
163 manga-8335-1902 44.9 6.2 1.5 0.3 38.4 5.2 0.138 9.7
164 manga-8948-12702 96.9 7.2 3.2 0.3 414 3.8 0.139 10.7
165 manga-8315-3703 35.5 10.3 5.0 1.7 146.6 5.6 0.139 11.1
166 manga-8330-6104 40.1 9.1 4.7 1.2  139.8 6.1 0.139 10.8
167 manga-8726-3701 59.0 10.8 5.1 1.1  170.9 7.7 0.140 11.2
168 manga-8725-3704 41.8 7.5 4.3 1.0 71.4 5.9 0.141 10.5
169 manga-8464-3701 23.7 5.4 4.3 1.4 37.9 5.1 0.142 10.4
170  manga-8567-1901 30.1 6.3 1.8 0.5 49.3 4.4 0.142 10.0
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ID MaNGA name oo 0oy R, OR, 0o 00 V/o log M,

[km/s] [km/s] [kpc] [kpc] [km/s] [km/s] [Mo)]
171 manga-8449-1901 66.2 11.3 2.1 0.5 165.7 8.2 0.142 10.7
172 manga-8330-3703 52.8 7.5 4.6 0.8 69.6 6.1 0.143 10.8
173  manga-8312-9102 58.3 12.5 2.6 0.5 151.1 4.2 0.143 10.8
174  manga-8603-1902 68.9 10.7 1.9 0.3 134.2 6.3 0.143 10.7
175 manga-8452-3702 57.5 14.3 5.6 1.8 2155 14.9 0.144 11.1
176 manga-8715-3704 44.0 14.5 3.7 1.2 235.7 5.7 0.144 11.1
177 manga-8325-6104 80.5 10.7 5.2 1.0 161.8 9.6 0.145 11.1
178 manga-8486-1902 99.5 8.6 1.2 0.1 64.5 4.6 0.145 10.0
179 manga-8319-1901 38.5 9.2 2.1 0.5 112.8 5.2 0.145 10.4
180  manga-8263-9102 52.4 9.8 5.7 1.4 155.3 7.3 0.146 11.0
181 manga-8326-6103 84.7 7.8 4.4 0.4 4.7 4.0 0.146 10.6
182 manga-8714-3702 75.0 11.8 4.9 1.1  191.9 10.4 0.148 10.9
183 manga-8548-3701 31.7 9.1 5.3 1.7 134.8 5.7 0.149 11.0
184 manga-8138-3704 67.4 6.4 1.9 0.2 41.9 3.6 0.150 9.9
185  manga-10001-1902 66.4 10.4 2.2 0.5 75.2 12.1 0.151 10.2
186 manga-8257-3701 55.1 10.4 3.2 0.8 154.7 7.8 0.151 11.0
187 manga-8613-6104 45.2 10.7 7.8 2.2 166.0 9.5 0.151 11.3
188 manga-7962-6103 76.6 9.8 6.5 0.9 139.1 6.2 0.153 11.2
189 manga-8261-3704 38.8 11.7 7.4 2.8 1499 11.8 0.153 11.2
190 manga-8146-12705 76.5 7.3 5.5 0.7 70.1 4.5 0.154 10.9
191 manga-8143-1901 45.2 8.2 2.6 0.6 51.0 8.9 0.155 10.1
192 manga-8243-6104 53.4 10.9 4.2 1.1  188.3 8.2 0.155 10.9
193 manga-8483-3701 85.4 7.5 2.0 0.2 43.7 3.2 0.155 10.5
194 manga-8464-1902 4.7 8.4 3.1 0.5 54.0 9.1 0.155 10.7
195 manga-8462-3702 49.9 11.3 8.2 2.3 211.0 9.3 0.156 11.3
196 manga-8341-3701 95.6 9.0 2.7 0.3 73.2 4.1 0.157 10.6
197 manga-8447-6102 76.8 11.2 7.0 1.1 185.0 5.9 0.157 11.3
198 manga-8137-3703 52.7 8.8 2.1 0.4 86.9 5.1 0.157 10.6
199 manga-7975-3702 53.6 11.7 6.0 1.6 2155 8.9 0.157 11.3
200 manga-8726-9101 60.0 9.6 5.3 1.1  135.3 6.9 0.158 11.1
201 manga-8333-3704 46.6 12.4 7.0 2.3 2426 9.2 0.159 11.3
202 manga-8553-6103 81.1 7.8 3.9 0.4 72.1 4.5 0.159 10.7
203 manga-8461-3701 74.4 14.1 6.9 1.6 133.6 15.2 0.159 10.9
204 manga-8718-3702 57.0 9.8 3.2 0.6 112.3 4.8 0.160 10.9
205 manga-8077-3702 43.2 7.0 1.9 0.4 62.6 5.7 0.160 10.2
206 manga-8550-12701 53.1 9.2 4.7 1.1 134.1 6.9 0.160 11.0
207 manga-8613-6103 43.7 10.1 2.7 0.7 143.8 5.2 0.160 10.6
208 manga-8078-1902 61.6 11.4 1.2 0.2 108.4 4.2 0.160 10.4

74



ID MaNGA name o 0oy R, OR, O 00 V/o log M,

[km/s] [km/s] [kpc] [kpc] [km/s] [km/s] (M)
209 manga-8252-3702 80.0 7.0 6.5 0.8 61.5 5.6 0.161 10.8
210 manga-8143-6104 56.0 10.3 4.7 1.2 167.8 8.1 0.161 10.9
211 manga-8253-3704 28.8 11.2 1.9 0.7 146.6 4.7 0.161 10.5
212 manga-8077-3704 43.0 9.9 2.7 0.8 68.5 11.1 0.161 10.3
213 manga-8325-9102 48.6 6.6 6.0 0.9 64.3 4.0 0.162 10.9
214 manga-8948-3702 55.9 8.3 1.7 0.3 70.1 3.6 0.163 104
215 manga-8714-3704 48.4 11.5 5.3 1.9 151.1 12.6 0.163 11.0
216 manga-8456-6103 38.5 10.1 7.5 2.2 158.3 6.5 0.163 11.3
217 manga-9049-12705 87.4 9.6 3.9 0.5 110.3 4.8 0.163 11.0
218 manga-8145-3702 29.5 12.3 0.6 0.2 479 1.8 0.163 9.6
219 manga-8137-6103 64.9 12.5 5.5 1.6 155.3 13.9 0.164 11.0
220 manga-8078-1901 30.6 8.7 2.1 0.9 105.7 8.3 0.164 10.3
221 manga-8547-1902 42.5 10.5 5.8 1.6 162.5 6.0 0.164 11.1
222  manga-8326-3701 106.0 9.0 2.0 0.2 78.8 5.6 0.164 10.4
223 manga-8718-6101 70.5 8.1 6.4 0.9 82.1 6.1 0.165 10.9
224 manga-8259-3704 52.9 8.8 6.9 1.6 75.8 9.1 0.167 10.9
225 manga-8330-6101 70T 8.4 3.8 0.4 91.6 4.4 0.167 10.7
226 manga-8485-6104 53.7 9.8 4.2 0.8 139.3 5.4 0.168 10.9
227 manga-8454-3703 55.6 9.9 6.1 1.3 156.8 7.5 0.169 10.9
228 manga-8550-1901 78.0 8.1 1.9 0.2 68.7 6.4 0.170 10.1
229 manga-8548-1902 48.4 6.7 1.2 0.2 36.4 2.8 0.171 9.5
230 manga-8456-3704 23.9 9.1 1.4 0.4 57.0 2.7 0.171 10.0
231 manga-8319-1902 76.0 7.9 1.7 0.2 58.6 5.1 0.171 10.1
232  manga-8604-1901 58.0 10.7 2.3 0.6 137.7 10.8 0.172 10.5
233 manga-8315-1901 53.3 6.9 2.0 0.3 53.9 3.6 0.172 10.0
234 manga-8319-6103 51.9 7.3 5.6 1.0 84.5 5.8 0.174 10.9
235 manga-8553-12704  52.8 7.5 5.1 0.8 67.5 3.2 0.176 10.9
236 manga-8949-6102 58.8 6.6 1.8 0.2 42.0 3.5 0.176 10.2
237 manga-8931-3704 54.9 6.6 1.3 0.2 39.9 2.9 0.177 9.3
238 manga-10001-6103 92.1 7.6 3.3 0.3 58.1 4.9 0.177 10.7
239 manga-8140-12701 86.8 6.8 3.0 0.3 46.0 3.4 0.177 10.5
240 manga-8261-9101 103.6 24.3 16.7 4.3 83.0 26.5 0.178 11.0
241 manga-8133-3703 74.0 10.6 4.6 0.8 148.7 94 0.179 10.8
242  manga-8715-3703 45.4 9.0 3.6 0.8 114.3 5.5 0.179 10.7
243 manga-7991-6101 90.7 9.2 2.2 0.2 79.4 4.9 0.179 10.6
244  manga-8552-6104 44.4 10.6 5.1 1.5 1774 6.9 0.179 11.1
245 manga-8440-3701 70.2 10.5 2.0 0.3 124.6 5.2 0.180 10.3
246 manga-9049-3704 59.6 8.5 1.8 0.3 91.8 6.9 0.181 9.6
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[km/s] [km/s] [kpc] [kpc] [km/s] [km/s] [Mo)]
247 manga-9049-1901 67.5 9.6 7.0 1.2 91.5 6.1 0.181 11.2
248 manga-8611-3701 107.7 7.9 2.8 0.3 63.5 5.4 0.182 10.6
249 manga-8721-6103 113.7 9.3 3.5 0.3 74.6 3.6 0.182 10.9
250 manga-8718-1901 51.5 10.6 2.7 0.8 139.7 10.5 0.184 10.8
251 manga-8604-12705 95.4 7.4 4.0 0.4 55.5 6.0 0.184 10.7
252  manga-9042-3704 48.4 14.0 4.1 1.7  205.6 15.3 0.185 10.9
253 manga-8724-6102 63.2 5.9 3.1 0.3 34.2 2.5 0.185 10.3
254 manga-7495-12701 83.9 8.4 4.4 0.4 72.3 3.3 0.185 10.8
255  manga-8603-9101 90.9 7.4 2.5 0.2 46.8 3.5 0.186 10.5
256 manga-8950-1902 90.5 10.0 1.3 0.2 92.5 4.9 0.186 10.2
257 manga-8254-3702 43.9 8.6 2.7 0.6 101.3 4.7 0.187 10.5
258 manga-8602-12705 98.2 7.5 3.7 0.3 55.9 3.8 0.188 10.8
259 manga-8252-3704 70.5 8.1 3.1 0.4 82.3 4.8 0.188 10.6
260 manga-8450-6104 78.5 10.2 2.9 0.4 99.9 3.9 0.189 11.0
261 manga-8319-3702 57.0 7.6 2.9 0.4 75.9 3.9 0.190 10.5
262 manga-8329-1901 84.3 94 1.7 0.2 96.9 6.0 0.191 10.4
263 manga-8978-1901 58.5 8.5 2.5 0.5 75.9 8.5 0.192 10.5
264 manga-8592-1901 65.3 8.8 2.3 0.4 79.4 9.0 0.192 10.1
265 manga-8253-9101 52.2 10.1 3.6 0.9 147.3 6.3 0.193 10.9
266 manga-8604-6104 45.0 8.7 2.9 0.8 116.0 7.2 0.194 10.8
267 manga-8335-6101 42.2 11.6 2.3 0.8 72.4 12.8 0.194 10.1
268 manga-8147-3704 62.1 9.2 1.9 0.3 86.3 4.0 0.195 10.6
269 manga-8454-3701 56.5 12.3 5.8 1.7 1175 13.6 0.195 11.0
270 manga-8455-1901 23.5 6.0 3.0 1.1 59.9 5.3 0.195 9.8
271 manga-8135-1901 51.1 8.1 2.9 0.7 59.0 9.0 0.196 9.8
272  manga-8464-3702 33.8 8.1 1.8 0.5 82.5 3.8 0.196 10.5
273 manga-8259-3702 40.1 6.4 2.8 0.6 50.0 4.3 0.196 10.5
274 manga-8243-3704 53.0 11.5 1.9 04 1319 4.4 0.196 10.4
275 manga-8459-3703 79.3 9.7 3.6 0.4 65.0 2.7 0.197 11.0
276 manga-9041-12704 76.6 6.6 8.5 1.1 70.4 3.8 0.198 11.0
277 manga-8155-6103 81.6 9.6 6.7 0.8 99.7 4.7 0.199 11.3
278 manga-8724-3702 69.2 10.6 2.3 04 133.3 5.4 0.199 10.7
279 manga-8979-3704 68.3 9.2 4.2 0.5 74.4 3.4 0.199 10.7
280 manga-8588-6101 38.8 10.4 2.3 0.5 88.2 3.1 0.199 11.0
281 manga-8455-3704 62.6 7.7 3.1 0.5 38.8 7.7 0.200 9.9
282 manga-8482-3701 54.7 114 2.4 0.5 127.8 4.2 0.201 10.7
283 manga-8258-3703 63.6 11.2 3.9 0.7 140.6 5.1 0.204 11.0
284 manga-8243-3703 77.0 6.4 2.7 0.3 43.3 3.3 0.204 10.3
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ID MaNGA name o 0oy R, R, Ooo 00 V/o log M,

[km/s] [km/s] [kpc] [kpc] [km/s] [km/s] (M)
985 manga-8312-1902 620 9.8 2.0 04 1100 56 0206 104
986 manga-8728-12705 434 58 69 1.1 346 35 0206 108
987 manga-8597-1902 808 7.8 26 03 581 51 0207 104
988 manga-8934-12705 455 6.5 25 04 513 32 0209  10.3
289 manga-8947-12704  69.3 6.3 4.3 0.6 38.4 5.4 0.210 10.8
290 manga-8600-3702 80.3 8.7 2.5 0.3 &6.1 5.4 0.210 104
291 manga-8946-12702 91.9 9.8 6.7 1.0 60.4 10.7 0.211 11.0
292  manga-8243-1902 63.9 94 2.9 0.6 130.5 8.4 0.211 10.2

Tabla 3. Parametros de ajuste con errores respectivos, asi como la suma total
del cuadrado de los errores relativos de cada sistema, para la sub muestra de las
60 galaxias con menor suma de errores relativos.

ID 0o 0oy R, OR, 0o 000 Z?Zl(%")z
[km/s] [km/s| [kpc] [kpc] [km/s] [km/s]
77 113.7 9.3 3.5 0.3 74.6 3.6 0.016
36 98.2 7.5 3.7 0.3 55.9 3.8 0.017
24 86.8 6.8 3.0 0.3 46.0 3.4 0.019
26 90.9 7.4 2.5 0.2 46.8 3.5 0.020
81 110.5 8.8 2.1 0.2 75.2 4.9 0.020
73 95.6 9.0 2.7 0.3 73.2 4.1 0.021
78 84.7 7.8 4.4 0.4 4.7 4.0 0.021
21 77.0 6.4 2.7 0.3 43.3 3.3 0.021
69 83.9 8.4 4.4 0.4 72.3 3.3 0.021
51 99.5 8.6 1.2 0.1 64.5 4.6 0.022
48 114.1 8.0 4.8 0.4 63.9 5.9 0.022
17 96.9 7.2 3.2 0.3 41.4 3.8 0.022
64 88.7 8.9 3.5 0.3 70.2 3.5 0.022
22 85.4 7.5 2.0 0.2 43.7 3.2 0.022
25 67.7 6.1 5.5 0.6 46.3 2.7 0.022
47 107.7 7.9 2.8 0.3 63.5 5.4 0.022
88 106.0 9.0 2.0 0.2 78.8 5.6 0.023
68 81.1 7.8 3.9 0.4 72.1 4.5 0.024
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ID 0o doy R, OR, 0o 000 Z?:l(‘sx—“f)z
[km/s] [km/s| [kpc|] [kpc] [km/s] [km/s]
5 63.2 5.9 3.1 0.3 34.2 2.5 0.024
39 92.1 7.6 3.3 0.3 58.1 4.9 0.024
1 62.7 5.3 3.1 0.3 27.9 2.4 0.024
65 76.6 6.6 8.5 1.1 70.4 3.8 0.025
62 76.5 7.3 5.5 0.7 70.1 4.5 0.027
18 67.4 6.4 1.9 0.2 41.9 3.6 0.027
90 90.7 9.2 2.2 0.2 79.4 4.9 0.027
110 e 8.4 3.8 04 91.6 4.4 0.027
128 87.4 9.6 3.9 0.5 110.3 4.8 0.028
112 90.5 10.0 1.3 0.2 92.5 4.9 0.029
52 79.3 9.7 3.6 04 65.0 2.7 0.029
35 95.4 7.4 4.0 0.4 55.5 6.0 0.029
45 80.0 7.0 6.5 0.8 61.5 5.6 0.030
74 85.0 8.1 3.7 0.5 73.8 5.9 0.030
2 66.6 5.8 3.0 0.3 30.3 3.5 0.030
117 81.6 9.6 6.7 0.8 99.7 4.7 0.031
38 80.8 7.8 2.6 0.3 58.1 5.1 0.031
72 70.8 8.7 4.7 0.5 73.0 3.5 0.031
3 61.2 6.1 2.1 0.2 31.2 3.2 0.032
228 924 11.7 5.5 0.7 166.0 4.8 0.032
101 80.3 8.7 2.5 0.3 86.1 5.4 0.033
92 70.5 8.1 3.1 04 82.3 4.8 0.033
60 79.3 7.5 5.3 0.7 69.9 6.3 0.034
175 80.5 10.2 5.3 0.7 143.0 5.7 0.035
19 58.8 6.6 1.8 0.2 42.0 3.5 0.035
40 76.0 7.9 1.7 0.2 58.6 5.1 0.035
114 84.3 9.4 1.7 0.2 96.9 6.0 0.035
58 78.0 8.1 1.9 0.2  68.7 6.4 0.036
16 54.9 6.6 1.3 0.2 39.9 2.9 0.036
119 78.5 10.2 2.9 04 99.9 3.9 0.037
91 70.5 8.1 6.4 0.9 82.1 6.1 0.037
76 68.3 9.2 4.2 0.5 74.4 3.4 0.037
142 74.5 8.9 5.4 0.8 120.2 6.4 0.038
144 95.7 14.3 1.4 0.2 124.3 3.6 0.039
166 76.6 9.8 6.5 0.9 139.1 6.2 0.039
&3 61.7 7.7 4.5 0.6 75.8 5.4 0.040
124 78.0 9.5 2.8 0.4 107.5 5.4 0.040
174 80.1 10.6 4.9 0.7 1424 5.1 0.040
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ID oy 50’0 Ro’ (5Ra O 5000 Z?:l(%)z
[km/s] [km/s] [kpc] [kpc] [km/s] [km/s]

20 58.0 6.2 5.2 0.7 420 4.7 0.040
84 27.0 7.6 29 04 759 3.9 0.041
4 7.2 6.7 3.9 04 336 0.1 0.041
33 23.3 6.9 20 03 539 3.6 0.042

Tabla 4. Masa estelar, radio efectivo, y tipo morfoldgico de galaxias elipticas
de baja rotacion de la muestra CALIFA.

Nombre del Sistema log M,[Ms] R. [kpc] Tipo Morfolégico

NGC 0155 11.0 11.1 El
NGC 0677 10.9 14.5 EO
NGC 0731 10.8 5.9 El
NGC 0938 10.9 0.2 E3
NGC 0962 11.0 5.8 E3
NGC 1026 10.9 8.3 E2
NGC 1060 114 15.1 E3
NGC 4841A 11.1 12.0 E3
NGC 5198 10.5 5.2 E1
NGC 5216 10.3 7.3 EO
NGC 6515 11.2 10.6 E3
NGC 7194 11.2 18.3 E3
NGC 7619 11.1 12.5 E3
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Apéndice B
Perfiles de dispersion de
velocidades: caimulos globulares

Galacticos y galaxias elipticas de

CALIFA

En esta seccidén se muestra la totalidad de los perfiles de dispersiéon de veloci-
dades observados y ajustados, de los 12 cumulos globulares Galacticos asi como
de las 13 galaxias elipticas de baja rotacién de la muestra de CALIFA, estudiados
en el capitulo 2 (Durazo et al. 2017).
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5. APENDICE B

PERFILES DE DISPERSION DE VELOCIDADES: CUMULOS
GLOBULARES GALACTICOS Y GALAXIAS ELIPTICAS DE
CALIFA

Muestra de cimulos globulares Galacticos. Puntos azules representan datos ob-
servacionales de los grupos de Scarpa et al. y Lane et al., descritos a detalle en
el capitulo 2. Barras azules verticales muestran el error en cada observacién. La
curva roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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Muestra de cimulos globulares Galacticos. Puntos azules representan datos ob-
servacionales de los grupos de Scarpa et al. y Lane et al., descritos a detalle en
el capitulo 2. Barras azules verticales muestran el error en cada observacién. La
curva roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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5. APENDICE B

PERFILES DE DISPERSION DE VELOCIDADES: CUMULOS
GLOBULARES GALACTICOS Y GALAXIAS ELIPTICAS DE
CALIFA

Muestra de cimulos globulares Galacticos. Puntos azules representan datos ob-
servacionales de los grupos de Scarpa et al. y Lane et al., descritos a detalle en
el capitulo 2. Barras azules verticales muestran el error en cada observacién. La
curva roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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Muestra de galaxias elipticas de CALIFA. Puntos azules representan el promedio
dentro de cada intervalo radial. Barras azules verticales y horizontales muestran
el error propagado del promedio y el tamano del bin radial respectivamente. La
curva roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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PERFILES DE DISPERSION DE VELOCIDADES: CUMULOS
GLOBULARES GALACTICOS Y GALAXIAS ELIPTICAS DE
CALIFA

Muestra de galaxias elipticas de CALIFA. Puntos azules representan el promedio
dentro de cada intervalo radial. Barras azules verticales y horizontales muestran
el error propagado del promedio y el tamano del bin radial respectivamente. La
curva roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).

86



Muestra de galaxias elipticas de CALIFA. Puntos azules representan el promedio
dentro de cada intervalo radial. Barras azules verticales y horizontales muestran
el error propagado del promedio y el tamano del bin radial respectivamente. La
curva roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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5. APENDICE B

PERFILES DE DISPERSION DE VELOCIDADES: CUMULOS
GLOBULARES GALACTICOS Y GALAXIAS ELIPTICAS DE
CALIFA

Galaxia eliptica NGC 0731 de la muestra de CALIFA, misma que aparece en el
capitulo 2 (Durazo et al. 2017). Puntos azules representan el promedio dentro
de cada intervalo radial. Barras azules verticales y horizontales muestran el error
propagado del promedio y el tamano del bin radial respectivamente. La curva
roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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Apéndice C
Perfiles de dispersion de

velocidades: Galaxias elipticas de

ATLAS 3D y camulos de galaxias

En esta seccién se muestran los perfiles de dispersiéon de velocidades observados
y ajustados, de las 9 galaxias elipticas de baja rotaciéon de ATLAS 3D (capitulo
3), de los 8 cimulos de galaxias de la muestra I-M & L-C que componen la primera
parte de la muestra de estos objetos, asi como de los 24 cimulos de galaxias de
la muestra HeCS que componen la segunda parte de la muestra de cimulos de
galaxias descrita en el capitulo 3. En la parte superior derecha de cada perfil se
muestra el nombre de cada sistema. Los valores de los parametros ajustados con
sus respectivos errores aparecen en la tabla 1 del apéndice A.
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5. APENDICE C
PERFILES DE DISPERSION DE VELOCIDADES: GALAXIAS
ELIPTICAS DE ATLAS 3D Y CUMULOS DE GALAXIAS

Muestra de galaxias elipticas de ATLAS 3D. Puntos azules representan el pro-
medio dentro de cada intervalo radial. Barras azules verticales y horizontales
muestran la dispersiéon 1o y el tamano del bin radial respectivamente. La curva
roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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Muestra de galaxias elipticas de ATLAS 3D. Puntos azules representan el pro-
medio dentro de cada intervalo radial. Barras azules verticales y horizontales
muestran la dispersién 1o y el tamano del bin radial respectivamente. La curva
roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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5. APENDICE C
PERFILES DE DISPERSION DE VELOCIDADES: GALAXIAS
ELIPTICAS DE ATLAS 3D Y CUMULOS DE GALAXIAS

Galaxia eliptica NGC 5198 de la muestra de ATLAS 3D, misma que aparece en
el capitulo 3 (figura 3.1). Puntos azules representan el promedio dentro de cada
intervalo radial. Barras azules verticales y horizontales muestran la dispersion
lo y el tamano del bin radial respectivamente. La curva roja es el ajuste a la
ecuacién universal (1.7).
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Muestra de cimulos de galaxias de I-M & L-C . Puntos azules representan datos
observacionales obtenidos de Ibarra-Medel & Lopez-Cruz (2011), descritos a deta-
lle en el capitulo 3. Barras azules verticales muestran el error en cada observacion.
La curva roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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5. APENDICE C
PERFILES DE DISPERSION DE VELOCIDADES: GALAXIAS
ELIPTICAS DE ATLAS 3D Y CUMULOS DE GALAXIAS

Muestra de cimulos de galaxias de I-M & L-C . Puntos azules representan datos
observacionales obtenidos de Ibarra-Medel & Lopez-Cruz (2011), descritos a deta-
lle en el capitulo 3. Barras azules verticales muestran el error en cada observacion.
La curva roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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Muestra de camulos de galaxias del HeCS. Puntos azules representan las obser-
vaciones de la dispersion de velocidades proyectada, con sus respectivos errores.
La curva roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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5. APENDICE C
PERFILES DE DISPERSION DE VELOCIDADES: GALAXIAS
ELIPTICAS DE ATLAS 3D Y CUMULOS DE GALAXIAS

Muestra de camulos de galaxias del HeCS. Puntos azules representan las obser-
vaciones de la dispersion de velocidades proyectada, con sus respectivos errores.
La curva roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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Muestra de camulos de galaxias del HeCS. Puntos azules representan las obser-
vaciones de la dispersion de velocidades proyectada, con sus respectivos errores.
La curva roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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5. APENDICE C
PERFILES DE DISPERSION DE VELOCIDADES: GALAXIAS
ELIPTICAS DE ATLAS 3D Y CUMULOS DE GALAXIAS

Muestra de camulos de galaxias del HeCS. Puntos azules representan las obser-
vaciones de la dispersion de velocidades proyectada, con sus respectivos errores.
La curva roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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Muestra de camulos de galaxias del HeCS. Puntos azules representan las obser-
vaciones de la dispersion de velocidades proyectada, con sus respectivos errores.
La curva roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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PERFILES DE DISPERSION DE VELOCIDADES: GALAXIAS
ELIPTICAS DE ATLAS 3D Y CUMULOS DE GALAXIAS

Muestra de camulos de galaxias del HeCS. Puntos azules representan las obser-
vaciones de la dispersion de velocidades proyectada, con sus respectivos errores.
La curva roja es el ajuste a la ecuacién universal (1.7).
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Apéndice D
Perfiles de dispersion de

velocidades de la muestra

MaNGA

En esta seccion se muestran los perfiles de dispersién de velocidades observa-
dos con el ajuste correspondiente de las 292 galaxias elipticas de baja rotacion
de la muestra de MaNGA, que componen la primer sub muestra descrita en el
capitulo 4. La numeracién mostrada en la esquina superior derecha de cada per-
fil corresponde al ID de la tabla 2 del apéndice A, en donde se muestran los
parametros ajustados de cada perfil, asi como las masas estelares y valores de
V/o. Puntos azules representan el promedio dentro de cada intervalo radial. Ba-
rras azules verticales y horizontales muestran el error propagado del promedio y
el tamano del bin radial respectivamente. La curva roja es el ajuste a la ecua-
cién universal (1.7). A pesar de las diferencias en la morfologia de los perfiles
observados, el ajuste de la funcién universal es bueno para todos los sistemas
estudiados.

La ultima figura de este apéndice muestra una comparacién entre el parametro
fotométrico R, y el pardmetro cinematico R,. Los tridngulos verdes son galaxias
elipticas de baja rotacion de la muestra de CALIFA, mientras que los triangulos
azules son las 60 galaxias elipticas de baja rotacién de menor error relativo de
la muestra de MaNGA. La linea negra representa la relaciéon 1:1. Aunque una
posible tendencia se observa antes de 5 kpc, hay una clara desviacién para valores
mayores, por lo que una posible parametrizacion de R, en términos del radio
efectivo no es evidente.
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Comparacion del parametro fotométrico R, con el parametro cinematico R, . Los
triangulos verdes son galaxias elipticas de baja rotacién de la muestra de CALIFA,
mientras que los triangulos azules son las 60 galaxias elipticas de baja rotacion
de menor error relativo de la muestra de MaNGA. La linea negra representa la
relacion 1:1. Aunque una posible tendencia se observa antes de 5 kpc, hay una
clara desviacion para valores mayores, por lo que una posible parametrizacién de
R, en términos del radio efectivo no es evidente.
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