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§ Capitulo 1
Introduccién

El presente capftulo presenta de manera sintética el estudio de las galaxias, en particular de las
galaxias de disco, tanto en un marco histérico como fenomenolégico. Daremos una descripcién
somera de sus caracterfsticas observadas y del intento tedrico de sintetizar toda esta informacién a
fin de entender los fenémenos fisicos que ocurren en ellas. Se analizardn cuales son las principales
componentes de las galaxias de disco y se planteara el problema de las fracciones de materia oscura
y luminosa en ellas, tanto a la luz de la evidencia observacional como teéricamente. Finalmente,
plantearemos los objetivos de este trabajo de tesis.

1.1 Algunos antecedentes historicos sobre las galaxias

La Tierra orbita alrededor del Sol a una distancia aproximada de 150 millones de kilémetros;
junto a ella, otros ocho planetas y una gran cantidad de cuerpos menores giran alrededor del
Sol a velocidades y distancias diferentes. Este sistema, llamado el Sistema Solar, es una mindscula
componente de una estructura espiralada (el brazo de Orién) formada por millones de otras estrellas;
a su vez esta estructura es parte de todo un sistema de alrededor de doscientos mil millones de
estrellas, gas, polvo, campos magnéticos, radiacién y materia oscura que forman la Via Lictea.
Se le llama as{ por asemejarse a una “mancha de leche” en la esfera celeste; debido a la forma
discoidal que tiene la Via Lactea y estando la Tierra dentro de ese disco, en la direccién hacia el
plano equatorial del disco se vé en el ciclo una extensa mancha de objetos luminosos mientras que
en direcciones fuera del plano el nimero de objetos visibles disminuye notablemente.

En un contexto histérico, durante siglos sc penso en la Via Lictea como una estructura continua,
como un fluido luminoso, y no fue hasta que Galileo observé a la Via Léctea con su reciente invento,
el telescopio, que se reconocié que esta formada por una infinidad de objetos luminosos, un conjunto
discreto de estrellas. Quizd el primero en relacionar nuestro Sistema Solar con la Via Ldctea fue
Emmanuel Kant, quicn a mediados del siglo XVIII propuso que la estructura aparente de la galaxia
podria explicarse si este sistema estelar fuera similar en acomodo y forma al Sistema Solar, solo que
en una escala mucho mds grande. Afirmé que la fuerza gravitacional, establecida por Isaac Newton
casi un siglo antes, debfa actuar de igual manera entre las estrellas como lo hace entre el Sol y los
planetas, por tanto, este sistema estelar que conforma la galaxia, debe adquirir una estructura en
forma de disco para as{ balancear la atraccién gravitacional del sistema con la velocidad rotacional
sistemdtica de la misma. La hipétesis planteada por Kant sirvié entonces para explicar la forma
de la Via Ldctea vista desde la Tierra, una gran franja de estrellas cruzando el cielo nocturno;
reconociendo ésto, Kant sugirié ademds que los objetos luminosos alcjados de esta franja debfan
ser sistemas estelares independientes, es decir, galaxias independientes, fuera del disco de la Via
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<. Léctea.

La comprobacién observacional de las ideas de Kant no llegarfa sino hasta mis de un siglo
después con el advenimiento de telescopios con un mayor poder de resolucién, capaces de resolver
la imdgen difusa de las galaxias en componentes estelares bien separadas. Esto sucedi6 a principios
del siglo XX con la captacién de imdgenes de galaxias a través de placas fotogrdficas. Para la
década de 1920, Edwin Hubble demostrd de manera definitiva la existencia de galaxias exteriores
a la nuestra; logré observar a través del telescopio de Monte Wilson estrellas variables (del tipo de
las ceféidas) en la entonces llamada nebulosa de Andrémeda. Esta observacién le permitié calcular
la distancia a la nebulosa, un valor cercano a los 300 kpc; mediciones actuales muestran que esta
distancia es del orden de 700 kpc. Sin embargo, en la época de Hubble el valor de 300 kpc significaba
con claridad que el objeto era un sistema estelar independiente a la Vfa Léctea. De esta forma
comenzd el camino hacia el establecimiento de que la Via Léictea no es mis que una de millones de
galaxias en el cielo. A la fecha los descubrimientos y teorfas formuladas en referencia a las galaxias
son numerosos y de gran val{a para su entendimiento.

A partir de ese momento las galaxias fueron definidas como objetos astrénomicos de estudio
independiente a las estrellas, cuya importancia se ha dado esencialmente sobre dos marcos de
investigacién. El primero las considera como los grandes ecosisternas donde las estrellas nacen,
evolucionan y mueren interactuando con el medio interestelar; en este esquema, las galaxias son
definidas como estructuras autogravitantes formadas por cientos de millones de estrellas de dife-
rentes masas, edades y composiciones qufmicas, ademds de nubes de polvo, gas y materia oscura.
En su conjunto, estas partes determinan propiedades globales de las galaxias como su luminosidad,
tamaiio y velocidad circular y en lo individual determinan las caracterfsticas peculiares que dan
identidad propia a cada galaxia (zonas de alta formacién estelar, hoyos ncgros, nicleos activos,
etc.). Los andlisis en este esquema responden a cuestionamientos gencrales o particulares sobre
las propiedades y procesos observados en las galaxias, sin interesarse demasiado sobre su origen o
evolucién.

El segundo marco de investigacién es de tipo cosmoldgico y pretende responder precisamente
a cémo se formaron las galazias y cudl ha sido su evolucidn hasta conformar los sistemas que
observamos hoy. En este esquema las galaxias son consideradas como las unidades estructurales
del Universo como un todo y el estudio de su cinemdtica y dindmica a gran escala permite trazar
la dindmica del Universo en sf. Es asf como el mismo Hubble, usando la cinemdtica de las galaxias,
infirié que cl Universo estd en expansién. El estudio de la formacién y evolucién de las galaxias
estd intimamente ligado con el estudio de la formacién y evolucién del Universo.

1.2 Morfologia y fisica de las galaxias

Sobre el primero de los marcos de investigacién y en un contexto histérico, la primera caracterfstica
que fue estudiada en las galaxias fue su forma. Conforme los telescopios fueron obteniendo las
imdgenes de mds y mds galaxias independientes en el ciclo, resulté evidente que la forma que tienen
no es la misma y que de hecho pueden clasificarse en grupos de morfologfa semejante. Hubble fue
uno de los primeros en realizar una clasificacién de esta naturaleza para mediados de la década
de 1930. Una versién mucho mds reciente de esta clasificacién (llamada secuencia morfolégica de
Hubble por razones histéricas) puede resumirse en la figura 1.1.

Tal secuencia muestra en primer lugar dos grupos bien diferenciados, el de las galaxias elipticas
(desde los tipos E0 hasta S0) y el de las galaxias de disco (desde los tipos Sa hasta las galaxias
irregularcs). La caracterfstica central de la primera familia es la de una forma elipsoidal que va
de la forma esférica (EQ) a una forma elipsoidal chata (como el tipo S0). En estos esferoides la
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Fig. 1.1: s encia fund tal de Hubble. Se muestran dife tipos de galaxias elipticas (E0-S0) y espirales

con y sin barra (SBa-SBc y Sa-Sc respectivamente).

gravedad es contrarrestada por la alta dispersién de velocidades de las estrellas (dindmicamente
calientes). La segunda familia, la de las de disco, tiene una forma de disco plano con un esferoide
(bulbo) en el niicleo y con brazos a su alrededor en forma espiral, los cuales van desde muy intensos
y enrollados, hasta poco intensos y desenrollados; es mds, al final de la secuencia se tiene a las
galaxias irregulares que pricticamente ya no presentan brazos espirales. Las galaxias de disco son
dindmicamente frias y es la fuerza centrifuga la que las manticne en equilibrio contra la gravedad.
Las galaxias espirales se dividen a su vez en dos clases, las barradas y las no barradas. Ademds
de esta secuencia principal han sido reconocidas dos sccuencias alternas y andlogas para galaxias
de caracter{sticas diferentes a las de las galaxias normales al poscer una fraccién de materia oscura
significativamente mayor a la fraccién de materia visible dentro del radio éptico: 1as galaxias de bajo
brillo superficial (LSB), caracterizadas por tener un brillo superficial muy bajo con una distribucién
radial muy extendida (pucden tener luminosidades tan grandes como las galaxias normales); parecen
reproducir la secuencia de Hubble de las galaxias espirales, pero la fisica de su formacidn cs diferente
a la de las normales, es por eso que se les estudia por separado. Las galaxias enanas, lamadas as{
por tener masas muy pequefias, y por tanto son de una luminosidad muy baja, tienen una secuencia
morfolégica propia, aunque no ha sido caracterizada por completo; esta clasificacién incluye formas
esferoidales (con y sin micleo) e irregulares. El estudio de las galaxias enanas es un tema de
investigacién extenso y de mucha vigencia, la presente tesis excluye cste tipo de galaxias dada su
naturaleza tan peculiar.

La clasificacién de Hubble se basé en criterios morfolégicos subjetivos o suceptibles a la banda
en que se observaba; con el tiempo algunos criterios han sido refinados. Para la familia de las
elfpticas la propiedad esencial es el cociente de los cjes aparentes (observados) de la galaxia, un
cociente cercano a 1 corresponde a un tipo esferoidal (EQ). En el caso de la familia de las espirales,
el criterio central se refiere al cociente de luminosidades bulbo-disco b/d (més adelante se definirdn
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estas componentes), cocientes pequeiios se refieren a galaxnas con formas muy .
" centrales muy poco significativos, cocientes mayores corresponden a galaxias’ *cercnnos a
S0, otros criterios de tipo complementario para esta familia son el éngulo de en llan 1ento Y de .
intensidad de los brazos espirales y el tamafio de las barras. 3 B

Hubble sugirié ademds que esta secuencia es en realidad una representa.cxén de la evolucxdn de
las galaxias. Supuso que las galaxias pasan por un proceso evolutivo completo desde las galaxxas
elipticas SO hasta las espirales de tipo Sd (i.e., de la parte izquierda a la derecha de la secuencm) )
En la actualidad se reconoce que en realidad la secuencia de Hubble no es una secuencia evolu-
tiva, aunque estudios muy recientes comienzan a mostrar que es muy factible la transformacién
morfolégica, tipicamente de galaxias tardfas a mds tempranas, es decir al revés de la propuesta de
Hubble. :

Otro punto relevante es si las propiedades morfolégicas, que pueden ser transitorias, reflejan
realmente propiedades fisicas fundamentales de las galaxias. Una serie de evidencias observacionales
muestran que asf es, aunque en muchos casos sélo a nivel cualitativo (ver por ejemplo la reseiia de
Roberts & Haynes 1994). La principal concepcién es que a lo largo de la secuencia de Hubble, desde
las galaxias elipticas EO hasta las irregulares, el cociente esferoide (bulbo) disco, b/d, disminuye de
1 a 0, el color integral va de muy rojo a muy azul, la fraccién de gas aumenta. Con mucho més
dispersidn, se encuentra también que el brillo superficial y la luminosidad (masa) disminuyen al ir
del lado izquierdo al derecho de la secuencia.

El principal ingredicnte evolutivo que estid detrds de estas propiedades fundamentales es el
de la historia de formacién estelar: las galaxias elipticas muestran una poblacién estelar densa,
tipicamente vieja y de poco gas, sintoma de una historia de formacién muy activa en su inicio,
mientras que las galaxias de disco muestran una mezcla de poblaciones estelares desde las muy
viejas hasta las muy jévenes con una componente gaseosa considerable, lo que sugiere una historia
de formacién mucho mds extendida cn el tiempo, mds lenta que en el caso de las elipticas (o
de los bulbos en el centro). Si este escenario es real, entonces debemos esperar que el indice de
color correlacione con la secuencia de Hubble, las galaxias mds rojas representan en promedio
poblaciones estelares mds vicjas y por tanto corresponderin a tipos tempranos, mientras que las
azules, representativas de poblaciones jévenes, estardn asociadas a tipos tardios. As{ ocurre en
promedio (ver Roberts & Haynes 1994). Como se menciond en lineas anteriores, la fraccién de gas
en las galaxias también muestra cierta correlacién con su tipo morfoldgico; las galaxias con historia
de formacién estelar temprana consumen riapidamente su gas y por tanto tendrin una fraccién
menor a aquellas con historia de formacién extendida. La fraccién de gas dependeri también de
la historia de acrecién de gas sobre el disco. Por tiltimo, el brillo o densidad superficial de una
galaxia es también una medida indirecta de la historia de formacién estelar; la tasa de formacién
depende de la densidad de gas presente en la galaxia, conforme esta cantidad sea mayor, mayor
serd la eficiencia de la formacién estelar; por tanto las galaxias con mayor densidad superficial
corresponden a galaxias de tipo temprano y viceversa.

Estas son algunas de las propiedades fisicas esenciales detrds de la secuencia de Hubble; otras
correlaciones con otras propiedades pueden surgir pero en todo caso se originardn de intercorrela-
ciones de estas con las tres fundamentales mencionadas en el parrafo anterior.

Es importante mencionar que la morfologia galdctica estd también conectada con el ambijente
externo inmediato en el que se forman las galaxias, es decir con su interaccién cercana con otros
cuerpos de la misma naturaleza o la influencia en general del medio. En este sentido, pueden
dividirse a las galaxias de acuerdo a su entorno; las hay bdsicamente de campo y de ctimulo.
Las primeras son aquellas que se encuentran gravitacionalmente muy separadas de otras galaxias
similares y suclen ser, segin lo muestran cstudios estadisticos, de tipos mds tardios. Las galaxias
de cimulo, como su nombre lo indica, son aquellas que pertenecen a un grupo de galaxias que
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se encuentran cercanas entre si En los centros de los cimulos tipicamente ‘habitan sélo galaxias
elipticas; hacia la penfena dumenta el nimero de galaxias de disco (relacién de Dressler (1980)).
En el Universo actual, cerca’del 80% de las galaxias normales son de disco; el restante 20% se
reparte entre galaxias elfpticas y lenticulares. Gran parte de estas pueden haberse formado por
procesos de fusién o interaccién dindmica los cuales fueron activos en los ctimulos en el pasado.

1.3 Composicién de las galaxias de disco

La secuencia completa de Hubble abarca familias de galaxias con propiedades dindmicas muy
diferentes. Como ya se menciond, el equilibrio gravitacional responsable de la estabilidad en los
sistemas se debe a causas diferentes entre las galaxias elipticas y las de disco: en el primer caso, es
la alta dispersién de velocidades de las estrellas, y en el segundo, es la rotacién del disco que estd
en equilibrio centrffugo. Esta diferencia de estados dindmicos produce una profunda divisién en el
estudio de las familias galdcticas. En esta tesis analizaremos tinicamente las galaxias de disco y nos
referiremos a las elipticas solo de manera aislada con fines comparativos.

La parte visible de las galaxias de disco estd constituida por dos componentes principales: el
bulbo y el disco. El bulbo se encuentra en el centro de la galaxia y tiene caracteristicas de esferoide:
la dispersién de velocidades domina sobre la rotacién, la poblacién estelar es generalmente més
vieja en promedio que la del disco y contiene poco gas. El disco estd formado por estrellas de
poblaciones diferentes, aunque son dominantes las jévenes, y conticne una cantidad importante
de gas, es por tanto una componente con formacién estelar; los discos son frfos dindmicamente y
con altas velocidades de rotacién. En el interior del disco pueden distingunirse dos subregiones: la
barra (més de la mitad de las galaxias espirales son barradas) que se separa de la estructura global
del disco, pues a diferencia de éste, cuya luminosidad decde exponencialmente, estd formada por
regiones grandes de densidad casi constante; y los brazos, cuyo nimero y grado de enrollamiento
depende del tipo morfolégico; los de tipo tardio son mucho mds largos y menos enrollados que los
de morfologias mds tempranas, la poblacién estelar en los brazos es tipicamente de estrellas jévenes.

Como se describird en el capitulo tercero, la dindmica de las galaxias de disco solo puede ser
explicada satisfactoriamente con la introduccién de un cuerpo “oscuro” envolvente muy grande
y masivo alrededor de la galaxia misma. A este objcto se le conoce como halo oscuro y tiene
supuestamente caracteristicas definidas; entre otras: la materia que lo constituye no emite radiacién
alguna (es por eso que se le llama oscura), es un sistema dindmicamente caliente y con cierta simetria
esférica o elipsoidal; su masa es considerablemente mayor a la masa de la galaxia visible; se extiende
también hasta radios 20-30 veces mayores que la galaxia visible. La cuestién sobre la naturaleza
de la materia oscura es uno de los problemas mds candentes de la astrofisica, la cosmologfa y la
fisica en general (ver una reseiia en el Capitulo 3). Los modelos cosmoldgicos que se desarrollaron
en basc al dominio en el Universo de esta materia sobre la normal (bariénica) enfrentan pruebas
decisivas en la comparacién de sus predicciones a escalas galdcticas con las observaciones. Esta es
la principal filosoffa que perméa la presente tesis.

Las componentes oscura y luminosa de las galaxias se encuentran ligadas tnicamente por la
fuerza gravitacional. EI enorme campo gravitacional que produce ¢l halo oscuro es equilibrado
por la rdpida rotacién del disco. De esta manera, la rotacién del disco traza aproximadamente la
velocidad circular (campo gravitacional) del sistema disco-halo. Si el halo domina sobre el disco,
entonces la curva de rotacién traza basicamente la distribucién de masa del halo (esto ocurre para
las galaxias enanas y LSB). A la inversa, la curva de rotacién reproduce la distribucién de masa
del disco que implica una curva de rotacién decreciente después de un méximo. Por lo tanto, de la
forma de la curva de rotacién se puede inferir mucho sobre los contenidos de materia luminosa y
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oscura a ciertos radios. Persic & Salucci (1990} and Persic, Salucci & Stel (1996) explota.ron esto., -
" usando una muestra de galaxias tardfas y de tipo HSB con curvas de rotacién’ épticas (limitadas
en radio), infirieron que la fraccién de materia oscura a luminosa a 3.2 radios de escala decrece
notédblamente con la luminosidad (masa), siendo las galaxias luminosas dominadas por el disco y
las poco luminosas dominadas por el halo. Este resultado es muy sensible a la pendiente que ellos
infieren para la curva de rotacién a 3.2 radios de escala, donde la banda usada para definir este
radio es crucial; desafortunadamente ellos usaron la banda B la cual est4 supeditada a efectos de
formacién estelar transitorios. ‘
Es de gran relevancia conocer las fracciones de materia oscura y luminosa en las galaxias y si
éstas dependen 6 no de las propiedades de las galaxias. El resultado arriba mencionado es muy
limitado. Por otro lado, cualquier modelo de formacién y evolucién de galaxias es capaz de predecir
dichas fracciones. Para el caso del modelo mds popular, el jerdrquico con Materia Oscura frfa (CDM,
ver Cap. 3}, suponiendo que la retroalimentacién del disco al halo cosmoldgico es despreciable, estas
fracciones dependen principalmente de la densidad superficial del disco: mientras mds denso es el
disco, mayor es la fraccién de materia luminosa con relacién a la oscura dentro de radios internos
del disco (Mo, Mao & White 1998; Firmani & Avila-Reese 2000). La dependencia de la masa es .
minima y si acaso contraria a la que Persic et al. (1996) estiman. Este problema serd estudiado a
fondo en la presente tesis usando una muestra de galaxias de disco extensa y amplia en propiedades.

1.4 Relaciones de escala en las galaxias de disco

A fin de entender la fisica de las galaxias es importante explorar el tipo de relaciones que guardan
sus propiedades estructurales, luminosas y dindmicas y cémo cambian éstas al pasar de cantidades
bariénicas (estrellas+-gas) a cantidades solo estelares y de éstas a cantidades luminosas en diferentes
bandas. La relacién por mucho mds sélida y estrecha de las galaxias de disco es la asf llamada de
Tully-Fisher (1977; de aquf en adelante TF): la velocidad de rotacién de los discos, tipicamente
representada por la velocidad maxima V,,, es proporcional a la luminosidad Li: Vi o< Lf‘, donde
1 es la banda observada y B; es la pendiente que depende de la banda. En el Capitulo 4 se hace
una resciia completa sobre esta relacién fundamental de las galaxias. El origen de la misma ha
sido ampliamente conectado con las propicdades del campo primigenio de fluctuaciones del cual
emergen las galaxias, es decir, su naturaleza parece ser cosmolégica. Estudios de la dispersién de
la TF se revelaron como claves para comparar predicciones tedricas con observaciones. ;Cuiles son
las fuentes de dispersién en la TF? ;Correlaciona esta dispersién con otras propiedades galdcticas
(3er, 4to, etc, pardmetros)? Los modelos hacen predicciones certeras sobre estas cuestiones y la
comparacién con las observaciones podrd restringir a los modelos. De ésto nos ocuparemos en el
Capfitulo 4.

Una cuestién de gran relevancia es cémo se comporta la TF en diferentes bandas asf como en el
caso de la masa estelar y la masa baridnica. El pasar de un caso a otro estd asociado a diferentes
efectos dindmicos, estructurales y luminosos (formacién estelar por ejemplo). Nuevamente, la infe-
rencia de dichas relaciones de las observaciones y la comparacién de los resultados con predicciones
tedricas, ofrece poderosas pruebas para restringir a los modelos y entender en general la fisica de
las galaxias.

La relacién de escala mas general de las galaxias es entre sus 3 propiedades extensivas fundamen-
tales: luminosidad (L;), radio (R;) y Vin. En realidad, debido a que la relacién entre luminosidad
Y Vimn (TF) es tan estrecha, es de esperarse que las galaxias formen un plano en el espacio 3-
dimensional Lg, Ry, Vi (Plano Fundamental, PF). La explicacién de las propiedades de este plano
y de cémo y porqué cambian al pasar a diferentes bandas o a cantidades bariénicas (PF bariénico)
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es de gran importancia. La inferencia adecuada de los PFs de Ias galaxnas de dlSCO a paxtxr de las
observaciones para luego explorar la fisica evolutlva detrds’ de ellos es un’ problema abxerto al que
- nos dedicaremos en el Capftulo 4. :

1.5 Planteamiento de los objetivos de la tesxs k

El andlisis que habremos de desarrollar en esta tesis tiene como objeto de estudlo a las galaxias de
disco, En particular exploraremos empiricamente y analizaremos a la luz de predicciones teéricas
las relaciones que existen entre sus propiedades dinimicas, estructurales y luminosas. El marco
de investigacién usado serd tanto de tipo astronémico como de tipo cosmolégico; el primero para
establecer las propiedades fundamentales de las galaxias de disco y las correlaciones existentes
cntre ellas, y el segundo para, a raiz de los resultados astronémicos, obtener conclusiones sobre la
formacién y evolucién de este tipo de galaxias. Los principales objetivos trazados para esta tesis
somn:

e Lograr compilar una muestra de galaxias de disco lo mas completa posible en el sentido de
luminosidades, brillos superficiales y tipos morfolégicos. Esta muestra ademds, tiene que contar
con informacién observacional de tipo dindmica (curvas de rotacién o anchos de linea equivalente) y
tiene que ser posible inferir para ella masas estelares y de gas. Sélo una muestra de este tipo puede
ser comparada con predicciones tedricas, pues estas barren de manera continua un espacio grande
de pardmetros iniciales ligados al modelo cosmolégico. El capftulo segundo estard dedicado a la
presentacién de la muestra que compilamos, asf como a la descripcién de las diferentes correcciones
que se deben de aplicar a las observaciones y su uniformizacién. Describiremos también cémo
inferimos a partir de la fotometria propiedades estructurales relacionadas a la masa tanto estelar
como gaseosa de los discos.

o Explorar los contenidos de materia oscura y luminosa en las galaxias de disco y las variaciones
de cstos contenidos en relacién a propiedades fundamentales, todo ello en un marco comparativo
entre los resultados observacionales y los que emanan de modelos tedricos simples y complejos.
Principalmente, comprobar si realmente estas fracciones dentro de radios tfpicos del disco dependen
de la luminosidad (masa) como algunos trabajos previos lo afirman (Persic et al. 1996). Interpretar
los resultados observacionales que se obtengan., Este objetivo serd tratado extensamente en el
capftulo tercero.

o Estudiar las TFs desde la banda B hasta la bariénica. Explorar el origen de cada una de
ellas, asf como las fuentes de sus dispersiones. Una pregunta importante que nos formulamos es si
existe realmente un tercer parimetro en cada una de las TFs (bandas B y K, estelar y bariénica)
y si es as{ entonces explicarlo teéricamente. Asociada a esta cuestién, otra importante pregunta
que nos hacemos es si los residuos de las TFs presentan dependencias con las propiedades de las
galaxias. De la respucsta a esta pregunta se puede inferir mucho acerca de las propiedades de los
halos oscuros, la fraccién bariénica y la formacién estelar en los discos.

e Estudiar los PFs desde la banda B hasta el bariénico. ;Cémo se distribuyen las galaxias en el
espacio 3-dimensional de luminosidades (masas), brillos (densidades) superficiales y radios? j;Cudl
es la fisica detrds de estas distribuciones? ;Cémo correlacionan los residuos de cada una de las
proyecciones del PF con otras propiedades galdcticas y cé6mo cambian estas correlaciones al pasar
de la banda B a la K y de la K a las cantidades estelares y baridnicas? Estas son preguntas cuyas
respuestas revelardn mucho acerca de la fisica de las galaxias y que ofrecen poderosas restricciones
a los modclos de formacién y evolucién de galaxias.

Las conclusiones concretas obtenidas en toda la tesis y que responden a los objetivos y preguntas
arriba planteados, se presentarin en el capitulo quinto.
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§ Capitulo 2

Observaciones: compilacion y
correccion de una muestra de galaxias
de disco

A pesar del gran esfuerzo observacional hecho hasta el presente, en realidad hay sélo un pequefio
nimero de galaxias de disco para las que se tenga reportado de una manera sistemdtica tanto
paridmetros fotométricos fundamentales (en bandas épticas e infrarrojas) como informacién cinemati-
ca (incluyendo deteccién de H; para estimar la masa del gas). Una muestra que incluya estas
caracterfsticas para un amplio rango de luminosidades, brillos superficiales y tipos morfolégicos es
crucial para inferir relaciones fundamentales y comparar con modelos teéricos. La recopilacién de
tal muestra y su uniformizacién es el objetivo del presente capitulo.

En este trabajo se analizardn diferentes relaciones entre las propiedades fundamentales de las
galaxias de disco. Por tanto es necesario establecer las condiciones bajo las cuales se obtienen los
parémetros observacionales que representan una medida experimental de tales propiedades y que
son ademds las tinicas cantidades que pueden obtenerse directamente. Primero se presentarin de
manera sintética las caracteristicas de las diferentes muestras de donde se obtuvieron los datos que
habrdn de usarse a lo largo de csta tesis. Después, se presentard una breve descripcién sobre el
proceso de obtencién de datos, desde la observacién de las galaxias, pasando por la metodologia
utilizada en ¢l proceso de reduccién de imigenes, los ajustes tedricos a los perfiles de brillo superficial
hasta la aplicacién de las correcciones necesarias para llegar a los resultados fisicos finales.

La obtencién de datos observacionales sobre las galaxias del universo actual es un proceso
complejo que requiere de instrumentos de precision y de técnicas muy sofisticadas para lograr
resultados de certidumbre tal que puedan ser usados en la comprobacién de hipdtesis tedricas, lo
cudl es un objetivo primordial en la presente tesis. En las secciones 2.1 y 2.2 se describird de manera
breve tal proceso en lo que se refiere a la determinacién de propiedades fotométricas y dindmicas
de las galaxias de disco y se presentardn los principales métodos de correccién, en particular los
que usaremos en la presente tesis !.

'El lector conocedor de estos aspectos puede remiti direct. ala ién 2.3,
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2.1 Fotometria galactica.

2.1.1 Deteccién y captura de imégenes.

Histéricamente, las galaxias han sido estudiadas principalmente por medio de instrumentos fo-
tométricos épticos. A principios del siglo pasado, el avance al respecto permitfa solamente obtener
placas fotograficas de los objetos césmicos, en base a ellas se realizaron los primeros catdlogos
galdcticos y se hicieron los primeros anilisis sobre galaxias. Con el paso del tiempo, el desarrollo
de las cdmaras y peliculas fotogrificas, a la par con el incremento en la capacidad de apertura y
resolucién de los telescopios, permitié la obtencién de imégenes mas nftidas, con menos defectos y
en otras bandas ademds de la éptica. En la actualidad es posible observar el cielo en una amplia
regién del espectro electromagnético: en la banda visible, en bandas infrarrojas, ultravioletas, en
rayos X, en el radio, etc. La tecnologfa de deteccién de luz a diferentes frecuencias es un campo
muy amplio y complejo, y por tanto ha merecido el interés y esfuerzo de muchos miembros de
la comunidad astronémica desde hace muchas décadas. En los siguientes parrafos se comentard
someramente al respecto.

Detectores CCD. Las placas fotogrificas han sido reemplazadas por lo que ahora son los de-
tectores estdndar en astonom{a observacional, los CCD (charge-coupled device). Estos detectores
consisten bédsicamente de una placa de silicén capaz de absorber la luz que incide sobre él; cuando
los fotones provenientes de los objetos astronémicos inciden sobre la placa, liberan clectrones al
momento del impacto generando una corriente eléctrica que puede ser amplificada para dar una
sefial de salida que es una medida directa del niimero de fotones incidentes. La superficie de un de-
tector CCD estd dividida en elementos individuales de imagen (pixeles); cada uno de ellos absorbe
y cuantifica de manera individual los fotones que le llegan; el resultado final sobre toda la coleccién
de ‘pixeles’ es la generacién de una imagen bidimensional cuya resolucién depende del tamaifio de
los ‘pixeles’ y de la capacidad de la placa de silicén para generar una corriente eléctrica que con-
tabilice a exactitud la cantidad de fotones incidentes, y cuyo campo de apertura depende del drea
de captacién total del detector. Por supuesto que este tipo de detectores tienen sus limitaciones,
algunas de ellas asociadas a problemas técnicos, por ejemplo en relacién al proceso de amplificacién
de la sefial que introduce incertidumbre en el conteo de fotones (este error es cuantificado en lo que
se conoce como la razén sefial-ruido “signal-to-noise ratio"), y otras asociadas a la naturaleza de
los detectores en sf, como la saturacién luminosa debida a la incidencia de particulas energéticas o
a largas exposiciones. Los CCD’s no son ttiles para realizar observaciones en todas las longitudes
de onda; fotones de alta frecuencia cargan demasiada energfa y no pueden ser absorbidos por la
placa de silicén, son reflejados; fotones de baja frecuencia cargan muy poca energfa como para
liberar electrones en la placa, atravesdndola sin generar corriente alguna. Para observaciones en las
llamadas bandas infrarrojas térmicas (con longitudes de onda mayores a los 2um, como las bandas
K y K'), se utilizan detectores de este tipo, solo que para el andlisis de las im4genes obtenidas es
necesario tomar en cuenta los efectos producidos por la radiacién de la atmésfera terrestre en estas
regiones del espectro, Ia cual resulta ser dominante. Por eso es esencial la “substracién del cielo”
en cstos casos.

Reduccion de imdgenes. Una vez que el detector ha captado la imagen de una galaxia, es
necesario procesarla para eliminar al miximo los mecanismos de error presentes al momento de
su captura. El primero de ellos ya fue mencionado, y esta relacionado con la incertidumbre de
medicién presente en el detector, cuantificada por la razén sefial-ruido. Ademads de ésto, los CCD’s
necesitan ser calibrados en base a observaciones de objetos patrén (estrellas por ejemplo) cuyo brillo
es conocido. De esta manera puede determinarse a qué magnitud o flujo corresponde una cuenta de
fotones dada. La siguiente correccién se refiere a la radiacién propia de la atmésfera terrestre. Para



10 CAPITULO 2
tomar en cuenta este efecto, es necesario substraer de 18. xmégen ongma.l “de la galaxxa la lmégen'
del cielo de fondo en un proceso conocido como “substraccién del cielo” (sky substractxon), que
consiste simplemente en capturar, al tiempo en que se toma la im#gen de la galaxia, una imdgen
del cielo oscuro a su alrededor, de esta manera el brillo aparente de la galaxia resulta de la resta
de ambas imdgenes.

La imagen de una galaxia se analiza gradualmente hasta un radio externo llamado éptico (ropt),
definido por la curva de brillo constante méds externa. Para evitar problemas en la definicién de
Topt, €8 comin tomar un patrén para esta curva isofotal que convencionalmente corresponde a un
brillo superficial en la banda B de 25magarcseg—2 (esta es la convencién utilizada en los llamados
catédlogos de referencia (Reference Catalogues) de Vaucouleurs, de Vaucouleurs & Corwin (1976),
de Vaucouleurs et al. (1991)), una definicién mds antigua se refiere al radio éptico como aquel que
se alcanza a un brillo en la banda B de 26.5magarcseg™2, este es el llamado radio de Holmberg.

Una vez que se ha reducido la imdgen hasta este punto se puede entonces proceder a obtener
los pardmetros fotométricos bdsicos.

2.1.2 Perfiles de brillo y magnitudes totales.

El andlisis bidimensional de la imdgen de una galaxia se realiza utilizando programas computa-
cionales cuya utilidad consiste basicamente en dividir la imdgen en contornos de brillo superficial
constante, llamados isofotas; la figura 2.1 muestra esta técnica. EL flujo luminoso por unidad de
érea es medido usualmente en unidades de magnitud por drea angular: magarcseg™2. Al realizar
este andlisis sobre las galaxias de disco, se observan en general las siguientes caracteristicas: las
isofotas son casf circulares en la regién del bulbo y, cuando la galaxia no es claramente barrada, se
vuelven elipticas para el disco. Si teéricamente asumimos que el disco es circular y muy delgado,
entonces la elipticidad de las isofotas se debe a la inclinacién de la galaxia observada en relacién a
nuestro plano galactico.

60— -
]
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Flg 2.1: Imagen en la ba.nda I de la galaxia NGC 5014. Se muestran las curvas isofotales para brillos de 17-22
magarcseg” " en interva!os de 0.5 magarcseg™ -2,

- El perfil de-brillo observado de una galaxia cs simplemente la distribucién radial de brillo
superficial de esa galaxia. Este perfil es obtenido a través de la imagen reducida de isofotas; para
ello debe decidirse primeramente a lo largo de que direccién serd definido el radio. La inclinacién
de la galaxia hace del eje mayor el més usual para definir esta direccién, aunque como se explicard
més adelante, técnicas mds sofisticadas no privilegian direccién alguna al definir un radio mdés
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‘geneml Una. vez que se eligié esta dlrecc:én, se ha de determlnar una sucesxén de radlos promedlos,
‘acompaiiados de los correspondientes brillos superficiales promedxo, hasta cubrir la regién luminosa

" medida para la galaxia en cuestién.

“Método de las elipses (“ellipse fitting”). La curva que mejor a;ustn la forma de las curvas
de brillo superficial constante es la elipse (al menos para el bulbo y el disco). Siendo asf, debe
encontrarse un método que permita el mejor ajuste eliptico a las isofotas observadas. Esto se logra
a través de un método de minimizacién de x?, usando el cociente (b/a) (eje menor a eje mayor) y la
posicién angular () de los pixeles dados dentro de una curva isofotal. El método de minimizacién
es el siguiente: para un conjunto de (b/a, ) sobre una isofota, se calcula el radio en la direccién
del eje mayor, 7y, asociado a cada punto de la isofota. Se calculan la media (r,,,) y desviacién
estdndar (rs,,) de esta cantidad para la poblacién de pixeles contenidos en toda la isofota. Si la
elipse asociada a este conjunto ajusta de manera perfecta a la isofota observada, entonces r;, = 0.
Por tanto, al minimizar el cociente 7, /7,0, s¢ encontrard el mejor ajuste eliptico posible. Este
mismo proceso se repite para todas las curvas isofotales correspondientes a la imagen de la galaxia,
de esta forma se obtiene una sucesién de radios promedios rs,, cuyo brillo superficial asociado es
simplemente el producto del fiujo luminoso total contenido dentro de la elipse correspondiente a ese
radio por el drea que encierra la elipse. El resultado de la técnica aplicado a la galaxia que aparece
en la figura 2.1 puede apreciarse en la figura 2.2,
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Fig. 2.2: Perfil radial de brillo inferido en la banda I de la galaxia NGC 5014. La distancia radial (a = r.m) esta
dada en arcseg ("). El brillo superficial esta en unidades de magarcseg™?

Inclinacién. . A partir de la obtencién de los semiejes mayor (a) y menor (b) de la imagen de
una galaxia, se puede obtener la inclinacién aparente de la misma (iop¢) respecto a nuestro plano
galdctico a través de la siguiente relacién trigonométrica establecida por Hubble en 1926:

2 12
. 9 —q
cos’(to,,g) = —]_T——"Z (2.1)

donde ¢ = b/a y q' se refiere el grueso intrfnseco de un disco estelar oblongo (de hecho, es una
medida directa de la razén entre el ancho y el largo de Ia galaxia). Diversos estudios han mostrado
que el valor de ¢’ no es constante para todas las galaxias, algunos autores sugieren una dependencia
de este valor con el tipo morfolégico galdctico (T) (Fouqué et al. (1990)). En la presente tesis se
tomard el valor promedio encontrado por Holinberg en 1946 y que es usado comiinmente: ¢’ = 0.20.
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Ajustes tedricos.

El perfil observado de brillo presenta formas especificas para las diferentes regiones de la galaxia:
el bulbo, el disco, la barra y los brazos (en caso de que existan), La mds usual para el disco es un
decaimiento exponencial. Para el bulbo puede ser también de tipo exponencial o el llamado perfil
de Vaucouleurs. Esto sugiere de manera inmediata un ajuste paramétrico al perfil observacional
que permita caracterizarlo con unos cuantos pardmetros fundamentales. En los siguientes parrafos
se describirdn las formas generales de estos ajustes y los métodos utilizados para llevarlos a cabo.
A continuacién se presentan los perfiles analfticos:

a) Perfil Ezponencial.

Dada la forma del perfil de brillo observado en las galaxias de disco, se ha sugendo que la
distribucién de luminosidad (masa) en estas galaxias obedece a una Iey de txpo exponenclal, que
en términos de pardmetros centrales puede expresarse como: .

Ta(r) = Soe= (7m0 L (22)

donde Xgx y hy son el brillo superficial central (definido al centro de la galaxm r=0)y el radio
de escala, definido como el radio al cuél el brillo superficial ha cafdo un factor 'e’. Las unidades de -
- Ty sontfpicamente expresadas en: Lyp/pc?. El subindice A se utiliza para representar 1 -banda
observacional a la que se refieren estas cantidades (A = B,V, R, ..).

Para realizar ¢l ajuste de la ley tedrica al perfil observado, se utiliza un método de r gresxén
lineal, en el plano logarftmico, como puede ser ¢l de minimos cuadrados.

Ya que observacionalmente el brillo es medido en magnitudes y el drea en arcseg?, entonces 1 s
brillo superficial observado (1)) tiene unidades de: magarcseg=? y el radio de escala, unid ’des de i
arcseg. -En estas cantidades, el ajuste exponencial es: o

B(r) = poa + 1. ossv(r/h,\) (2 3)

Las conversxones entre las cantndades fisicas y obsex'vucxonales estén dadas por as ecuacmnes

EA[LA@/pcz] (24)
e i (2.5)
donde Mj.6 ; nda X dada y d la distancia a la galaxiaZ,
2Los coeficient : (2.4) Itan de convertir 1as unidades de 4rea
+ del brillo'superficial o
L 80Y1?
SR RO —,,‘)] Alrad’} (2.6)
L y'_de eéépﬁ a unidades fisicas absolutas
D @
donde d[pc] es la distancia a la ‘_ ia | idades de la luminosidad de ap
. (ma_q) a fisicas absolutas (L,\Q) ;
m.\[may] —_—2 510gLA [Lao) + Slogdipc] = 5 + Mao (2.8)
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:rficial & ese radio. En base a estos pardmetros, la ley

(2.10)

“'segundos’ caracterizan’ est; concentraclén aun radxo mucho més externo. Desde luego que estos
pardmetros tlenen telacxoues dxrectas entre sf:.

re=1. 67835h (2.11)
D, = Dge~ 11078 (2.12)

Una vez que se ticne la distribucién superficial de brillo en una galaxia, caracterizada por una
funcién analitica, entonces se puede calcular de manera directa el flujo total contenido hasta un
radio, es decir, la luminosidad (L,) hasta ese radio; si suponemos que el brillo superficial tiene
simetria azimutal, es decir que el brillo es constante en direccién angular para un radio dado (lo
cual es una aproximacién pues en realidad las curvas isofotales se ven afectadas por estructuras
como barras y brazos que las alteran respecto a una forma elipsoidal); entonces L, esta dada por
la ecuacioén:

L= /; " /o " B(r)rdodr = 2x fo " S(r)rdr (2.13)

En base a esta fétmula.v,' la luminosidad total(Lr) de la galaxia se encuentra tomando el lfmite
del radio hasta infinito (r — co):

Lp=2x / S(r)rdr (2.14)

Po.ra. la. ley de ajuste exponencna] Ly y Ly son inmediatas:
L, = 2a%6h? [1 = (1 +r/h)e™"1"] (2.15)
Lt = 27Zoh? (2.16)

Esta dltima ecuacién es llamada la relacién de Freeman.

Luminosidad de apertura y Luminosidad integral. La manera observacional mis directa de
calcular la luminosidad de una galaxia es usando el perfil de brillo observado. Sumando los flujos
promedio de cada curva isofotal multiplicados por el 4rea del anillo elfptico asociado, se obtiene la
magnitud total observada que es llamada magnitud de apertura pues debido a la limitacién en el
campo de apertura del telescopio utilizado, el perfil de brillo de la galaxia solo puede ser medido

3 1.

ver cc. (2.25). Con estas transformaciones obt

-3 _@pe) ho -
palmagarcseg »] 2.5log ((206265)7 Ea + Slogd{pe] —~ 5+ Mo (2.9)
Usando esta tltima ién es ficil d trar lag i (2.4) ¢ T P
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hasta donde el l{mite lo permite. - Es usual que este limite no cubra el 100 % de la luminosidad
total de la galaxia, para tratar de corregir esta limitante, se usa una extrapolacién que consiste en
realizar un ajuste exponencial a los ltimos puntos del perfil de brillo observado para asf extenderlo
hasta infinito. De esta forma se puede utilizar la ecuacién (2.15) para estimar la contribucién a la
luminosidad de la parte no observada de la galaxia; la suma de esta contribucién mds la luminosidad
de apertura es una medida de la luminosidad total de la galaxia de disco, y es llamada luminosidad
integral.

b) Perfil de Vaucouleurs.

La ley de Vaucouleurs es la ley empfrica més usada para describir el perfil de brillo superficial
de las galaxias elfpticas; es también conocida como la ley 'r1/4* y fue introducidaen 1953 por G. de
Vaucouleurs. La estructura del bulbo en las galaxias de disco tiende a ser similar a la estructura de
las galaxias elipticas. En ambos casos, la estabilidad del sistema se logra a partir de las velocidades’
aleatorias de dispersién de las estrellas que lo integran; de manera dlferente, la estructura del disco
es sostenida gravitacionalmente por su rotacién. Ci

La ley de Vaucouleurs es: .
(E( )) = -3, 33071 [( )
. e

u(r)= #g +8 326 8

(2.17)

(2.18)

donde X, y r. son el brillo y radios efectnvos (ve
brillo efectivo en magarcseg=2.

Para este ajuste la lummosxdad total Ly puedc alcularse i.iéapdo la ecuacién (2.14);

Ly~ 721457752 (2.19)

¢) Perfil de Sérsic.

El ajuste empfirico m4s general que puede ap se al perﬁl de brillo de las galaxias fue formulado
por vez primera por J.L. Sérsic en 1968; es una’g eralizacion’ que en tltimas fechas ha sido usada
para ajustar los perfiles de brillo de la regnén del bulb En paré.metros efectivos el ajuste de Sérsic
es: )

z_é'_)_ - {2.20)
e
En pardmetros centrales es s‘iympklexj‘nénée: :

TS(r) = Beemvetm (2.21)

Los pardmetros libres de esta ecuacién permiten ajustar con buena precisién cualquier perfil
observado de brillo, sin embargo, debe sefialarse que un ajuste libre sin restriccién alguna a los
pardmetros pierde cualquier sentido fisico por lo que la ley obtenida solo tiene fines empiricos. El
perfil de Sérsic incluye al exponencial cuando n =1 y al de Vaucouleurs cuando n = 4.
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fbésxcamente descompomendo el perﬁl do bnllo en bulbo y dISCO. DR

Métodos unidimensionules (1D).

" En estos métodos, la direccién en la que se mide el radio (r) en la definicién del perfil de brillo es
tipicamente la direccién dada por el eje mayor ‘a' en la banda dada. Es decir, r se define como
la distancia del centro de la galaxia a la isofota correspondiente a lo largo de la direccién del eje

*mayor. El perfil unidimensional as{ obtenido se ajusta en el centro a un perfil de Vaucouleurs y
luego a un perfil exponencial en la parte externa usando la técnica de minimizacién de x2.

El método marcando el disco (“marking the disk”). Si la galaxia en andlisis no es pronunci-
adamente barrada y tiene un bulbo pequefio, entonces es de esperarse que el perfil de brillo total
observado sea dominado por la contribucién del disco. El método “marcando el disco” es aplicable
en estos casos y es el mas simple de todos, Consiste en realizar un ajuste exponencial \inicamente
a la regién correspondicnte al disco, sin tomar en cuenta al resto de las regiones en la galaxia y
realizando el ajuste de afuera hacia adentro.

Descomposicidn bulbo-disco. Cuando el bulbo de la galaxia observada es pronunciado, el perfil
de brillo muestra una clara divisién entre la regién del bulbo y la regién del disco, en tales casos
la contribucién del bulbo a la luminosidad de la galaxia no puede ser despreciada. Es entonces
necesario realizar un doble ajuste al perfil, con una ley teérica para el bulbo (de Vaucouleurs o
Sérsic) y otra para el disco (exponencial tipicamente).

El ajuste estadistico al perfil debe hacerse de forma tal que se busque el mfnimo error al ajustar
ambas leyes tedricas al mismo tiempo. Esto suele hacerse con un método de minimizacién de x2.
La introduccién del bulbo en el ajuste al perfil, ocasiona que el brillo superficial central del ajuste
exponencial al disco, calculado segin el método “marcando el disco", disminuya y por lo tanto hy
aumenta.

Meétodo bidimensional (2D).

La motivacién para utilizar este método es la presencia de regiones no axisimétricas en la galaxia
(una barra por ejemplo); a diferencia del método 1D, en esta técnica se utiliza la informacién
bidimensional de la imagen de la galaxia para obtener el perfil de brillo.

La direccién en la que se define el radio, utilizado en la determinacién del perfil de brillo, no es
tinica para todas las regiones de la galaxia: el bulbo, el disco y la barra; aunque la determinacién
de esta direccidn puede ser variada, a continuacidn se presentard inicamente la mas usual, descrita
a detalle en el articulo de de Jong (1996b).

El modelo 2D consta de 2 6 3 componentes. Un bulbo esféricamente simétrico con una dis-
tribucién de luz que obedece a alguno de los ajustes tedricos descritos anteriormente (exponencial,
de Vaucouleurs, etc.; de Jong utiliza una ley exponencial), el radio en este caso esta definido como
r = /22 + 2, donde (x, y) son las coordenadas cartesianas en el sistema de la imagen del CCD,
siendo el centro de la galaxia, el centro del sistema coordenado; el segundo componente es el disco,
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descrito por una ley exponencial, Debido a la inclinacién de la galaxia, el disco tiene dos compo-
nentes adicionales (aparte de x, y) que son: b/a y la posicién angular (PA), siendo asf, el radio esta
definido como: r = /{[(zcos(PA)) + (ysen(PAY)][(b/a})? + (—zsin(PA) + ycos(PA))?; cuando la
imégen de la galaxia muestra claramente una barra, y cuando esta resulta una caracterfstica rele-
vante en el perfil de luminosidad, entonces la barra es el tercer componente del modelo. Uno de
los modelos mds usuales para describir las barras fue introducido por Freeman (1966), el perfil de
brillo estd dado por la siguiente ley:

Zbar(z,4) = Eo tary/1 = (2/@bar)? — (y/bsar) (2.23)

donde los pardmetros libres son Zgpar, el brillo superﬁcml central de la barra, apey ¥ bba,, los
semiejes mayores y menores de la barra respectivamente.
Considerando estas tres componentes, el mode]o total es simplemente la suma de todas ellas:

Stot (31 v= zdiaco + Zputbo + Lbar T (2.24)

-El ajuste estadfstico a las tres componentes se realiza buscando una minimizacién de x2.
“Aunque la diferencia central entre el método 1D y 2D estriba en que a diferencia del primero,
el segundo toma en cuenta las regiones no simétricas de las galaxias, el valor de los pardmetros
fotométricos obtenidos por uno u otro método no es muy diferente, la diferencia se hace mayor
cuando la galaxia es irregular o tiene una barra pronunciada. El trabajo de de Jong (1996) se
“ refiere al respecto realizando un andlisis completo, llegando a conclusiones que serin tratadas a
continuacién.

Sobre las diferencias entre los métodos 2D y 1D.

Del anilisis anterior esta claro que el valor de los pardmetros fotométricos centrales depende
del método utilizado para su obtencién., Puesto que en las submuestras que se analizardn en este
trabajo se utilizan diferentes clases de métodos (variaciones del 1D y el 2D), es entonces necesario
realizar un estudio para determinar si el radio de escala y el brillo superficial central determinado
por cada autor estdn libres de csta diferencia metodolégica, es decir, si es necesario, o no, hacer
una correccién sistemdtica que cuantifique esta diferencia y permita tratar a tales valores como si
provinieran de un estudio iinico, realizado con un solo método,

La forma mds segura de emprender esta labor serfa analizar uno a uno los perfiles de brillo
observados para todas las galaxias de la muestra y separar aquellas con bulbos prominentes y/o
barras, o con caracteristicas irregulares y as{ poder determinar de manera cuantitativa hasta que
punto difiere un método de otro, de esta manera podria realizarse una correccién de caricter
individual.

Afortunadamente de Jong (1996b) analiza este asunto al momento de plantear el método 2D
y de presentar los resultados obtenidos a rafz de su metodologia. Para analizar la cuestién, de
Jong utiliza la manera més directa e ideal para resolver el problema: obtiene los valores de los
pardmetros centrales siguiendo diferentes métodos, desde el “marcando ¢! disco”, pasando por los
métodos 1D que consideran al bulbo (con ajustes exponenciales y de Vaucouleurs) hasta su método
2D, y después los compara entre sf.

Los resultados son contundentes: la diferencia es mfnima. De manera general, los brillos cen-
trales son menores para el caso 1D que en el caso 2D y los radios de escala son mayores. Las
diferencias mds grandes se obtienen entre los métodos “marcando el disco” y 2D, asf es que solo
nos referiremos a ellos. Para el brillo central en la banda B, la diferencia promedio y su desviacién
estdndar es 0.07 £ 0.24, y para la banda K, 0.02 = 0.28; en referencia al radio de escala y tomando
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la definicién d = 2(hmark — h2p)/(hmark + h2p), encuentra que para la banda B, d = 0.06 £ 0.14 y
: para la banda K, d = 0.02 £ 0.10. E] hecho de que las desviaciones estindar sedn mayores que el
‘promedio apunta a que domina la dispersién sobre cualquier efecto sistematico.

Estos resultados se refieren a la muestra de de Jong, que representa mas del 60% de la muestra
final considerada en esta tesis, y por tanto, podemos usarlos directamente para caracterizar un error
entre su método y el de Verheijen (con un 30% de representacién en la muestra final) quien usa el
método "marcando el disco”. Los valores promedio muestran que estas diferencias no son significa-
tivas, aun considerando los casos extremos (dados por la desviacién estdndar) las diferencias son
menores al 2%. De tal suerte que se puede concluir que la diferencia en los pardmetros fotométricos
obtenidos con metodologias diferentes es mfnima y despreciable en relacién a las incertidumbres
observacionales, por tanto se decidié no realizar ninguna correccién en este respecto.

De cualquier forma, y para tener mayor certeza, se buscé en diversas relaciones analizadas a lo
largo del presente trabajo (la relacién: velocidad de rotacién - radio de escala es un ejemplo), una
diferenciacién evidente entre las muestras usadas; no se encontré ninguna diferencia significativa.

2,1.3 Correcciones a los pardmetros fotométricos.

Debido a los diversos factores “deformantes” que estdn presentes en la observacién de una galaxia, se
vuelve necesario corregir los datos medidos directamente (crudos) para obtener medidas absolutas
de las cantidades fisicas que sc¢ desean analizar. En la presente seccién se describirdn con cierto
detalle los procedimientos que se han seguido para llegar a las férmulas que definen las correcciones
a las cantidades observacionales fotométricas que se usarin en este trabajo. En la seccién 2.2.3 se
definirdn las correcciones asociadas a los pardmetros dindmicos.

a) Magnitud total.

En cste trabajo usaremos la luminosidad de apertura como la medida observacional de la lu-
minosidad total de una galaxia. Ya en la seccién 2.1.2 se definié esta cantidad y se le distinguié
de la luminosidad integral. En astronomia es de uso comiin medir la luminosidad de un objeto en
unidades logarftmicas (magnitudes). A partir de la magnitud absoluta calculada para una galaxia,
que por definicién es igual a: M) = —2.5Log(L,), su luminosidad total en unidades de luminosi-
dades solares es simplemente:

L[Lyo] = 10%4Mr0=Mx) (2.25)

donde Myp es la magnitud absoluta del Sol en la banda A\: Mpg = 5.48 y Mkgp = 3.41, por
ejemplo.

Para obtener la magnitud absoluta total (M) de una galaxia, se deben tomar en cuenta los
diversos efectos que alteran el valor real de la magnitud aparente (m,). Primero que nada, las
condiciones instrumentales y atmosféricas al momento de la observacién, deben ser consideradas
para obtener cantidades que sean independientes de estos factores; Los autores de las submuestras
pertenecientes a la compilacién de galaxias que habremos de definir en la seccién 2.3, consideran los
efectos anteriores y corrigen por ellos a las galaxias de su muestra. Luego, se tienen los siguientes
efectos atenuantes que deben ser considerados:

Eaxtincidn galdctica. El polvo presente en nuestra galaxia bloquéa parte de la luz éptica y
algo de la infrarroja proveniente de objetos exteriores. El porcentaje de luz bloqueada es funcién de
la posicién del objeto observado relativa al plano galdctico, a latitudes bajas es mixima. Este efecto
es cuantificado por la cantidad Aga, que depende de la banda observada y se mide en magnitudes.
Para establecer esta cantidad, se realizé un mapeo tridimensional del polvo presente en nuestra
galaxia. De esta manera se puede cuantificar la absorcién causada por el polvo para cada posicién
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en el cielo. - Este estudno fue realxzado por Schelegel et al. (1998) en base a las observaciones del
satélite COBE (Cosmlc Background Explorer). 3

Eztincién interna. Asf como nuestra galaxia, los discos de otras galaxias contienen diferentes
cantidades de polvo que enrojecen la luz proveniente de sus estrellas. La inclinacién de la galaxia
aumenta el camino de la luz através de la capa de polvo; por tanto la absorcién es mayor cuanto
mayor sea la inclinacién. Durante décadas se ha realizado un gran esfuerzo para encontrar la
correccién apropiada a este efecto, llamado extincién interna (Af\); desafortunadamente, aun no
se llega a un acuerdo general al respecto. Siendo asf, en los siguientes pdrrafos se describirdn de
manera detallada los procedimientos y férmulas m4s utilizados para determinar esta correccién. El
primero de ellos tiene un enfoque tedrico mientras que el segundo es de cardcter empirico.

o Tullly & Fouqué, el enfoque tedrico

En el artfculo de Tully & Fouqué (1985}, se analiza el problema de la extincién interna en las
galaxias de disco y se presenta un modelo para estimar la absorcién producida por la atmésfera
interna de las galaxias. El efecto global de esta absorcién es un enrojecimiento de la galaxia, es
decir, la absorcién es mayor para las bandas azules que para las rojas. Un modelo simple presentado
por Heidmann & de Vaucouleurs (1972), consistente en suponer una capa absorbente infinitamente
delgada dentro de la galaxia y suponiendo que la mitad de la emisién en el azul ocurre fuera de
esta capa y el resto dentro, predice que la absorcién sera: ‘ :

§ = —2.5l0g [0.5(1 + =7 o (é.zs)

donde T es la profundidad éptica del material que constituye la capa e i es ln mchnaclén de la
galaxia. ;

Cuando Tully y Fouqué analizaron los resultados de esta prediccién a la luz de datos observa.-
cionales, llegaron a la conclusién de que no era satisfactoria y era entonces necesario modificarla:
Supongamos que la absorcién ocurre en una ldmina de grueso finito. Una fraccxén f ‘de la luz se
encuentra frente a esta ldmina y una misma fraccién detras de ella, con 0 < f'< 0.5. La fraccién
restante de luz, 1 — 2f, se considera mezclada homogéneamente con el material de la l4mina ab-
sorbente; de esta manera la férmula anterior se generaliza a:

i = ~2.5log [f(l +e7Tee) 4 (1 - 2f) (1——"—1’1“-)] (2.27)

T8ect

que se convierte en la férmula (2.26) cuando f = 0.5. La ecuacién (2.27) es ¢l resultado de un modelo
tedrico correcto; pero en este sentido, nada puede decirse sobre los pardmetros libres: 7 y f. Para
determinarlos es necesario referirse a resultados empfricos. Un andlisis de este estilo permitié a
Tully y Fouqué restringir el intervalo de valores aceptables para estas cantidades, llegando a los
valores finales de: T = 0.55 y f = 0.25. Aunque el andlisis presentado en su articulo es muy extenso
y detallado, estos valores solo son satisfactorios para la muestra que analizaron; es por ello que
otros investigadores buscaron mejorar el modelo bajo la hipétesis de que tanto f como 7 pueden
depender de propiedades intrfnsecas de las galaxias; en particular, es de esperar que la profundidad
6ptica no sea la misma para todas las galaxias.

3El cocficiente de extincié lictica Agp para las galaxias de la muestra que habremos de definir fue tomado del
catdlogo LEDA, en el que se hace uso de los resultados de Schelegel et al. (1998). En referencia a la banda K, se
usari la férmula: Agx = 0.084p, estimada en base a la ley de enrojecimiento galictico encontrada por Cardelli et
al, (1989).
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e Wang & Heckman : 57 Hepénde de la luminosidad?

La pregunta sobre si el polvo en las galaxias de disco es dpticamente delgado o grueso sigue
siendo un tema de discusién en la astronomfa. La importancia del entendimiento de la opacidad
en las galaxias es obvia pues afecta directamente la interpretacién de las observaciones y por
tanto, a la inferencia de las propiedades fotométricas. Estudios tempranos indicaban que los discos
galdcticos son en su mayorfa épticamente delgados (Holmberg, 1958,1975); sin embargo los estudios
més recientes parecen no llegar a un acuerdo. Algunos sugieren que en realidad son épticamente
gruesos (cj: Disney et al. (1989); Valentjin (1990); Giovanelli et al. (1995)) mientras que otros
sugieren lo contrario (cj: Bosma et al. (1992) Burstein, Haynes y Faber (1991)). Sin embargo quizd
esta discusién no tenga lugar si es que la profundidad 6ptica () de las galaxias depende de alguna
de sus caracterfsticas internas. Siendo asi, algunas galaxias podrian ser pticamente gruesas y otras
no.

En el articulo de Wang & Heckman (1996) se discute cste asunto y se analiza la relacién de
con una de las propiedades méds fundamentales de las galaxias, su luminosidad. La determinacién
de esta dependencia la realizan comparando de manera cuantitativa los flujos relativos asociados a
la banda ultravioleta (UV) y a la banda del lejano infrarrojo. Ambas bandas son trazadoras de la
emisién de estrellas jévenes, solo que en el primer caso se trata de la radiacién que sale diréctamente
de la galaxia, mientras que en el segundo corresponde a aquella fraccién que ha sido absorbida por
el polvo y reemitida en el lejano infrarrojo; por lo tanto el cociente de ambas luminosidades serd
directamente proporcional a la cantidad de polvo que hay en la galaxia.

Wang y Heckman encuentran de su estudio que:

Ly s
TB =TB, (E—) (2.28)

donde 7p,. es la profundidad éptica del disco a una luminosidad “intrfnseca” (una luminosidad
patrén) Lp,., Lp es la luminosidad total de la gala.xxa antes de ln correccxén Es decu‘, la absorcién
es funcién de la luminosidad (masa).
Los autores obtienen el valor de los pa.rémetros llbres de la ecuacxén antenor 7g,. = 0.8+£0.3,
Lp.=13x100Lyoy B=05%£02. ..
Utilizando los valores encontrados por Wang y Heckman, ylas ecuaclones (2 27) y (2.28), se
puede encontrar una aproxxmacxén ala funcxonahdad entre Ai L -R.eese & Firmani (2000)

encuentran: S
: L 2
————)) (2.29)

10" Lo ‘una aproximacién lineal es bastante

Al 038+042log(-————,— :

en el rango de 10° — 10“LB@ Pa.m el rango 109,
buena: k

Ay 2 0,43 + 0.42l0g ( o) (2.30)
©

Las ecuaciones (2.29) y (2.30) pueden ser bastante ttiles para obtener buenas estimaciones del
coeficiente de extincién interna en la banda B, dada la luminosidad de la galaxia.
~ La dependencia de la extincién por polvo con la luminosidad de la galaxia (la cudl reflcja la
masa total de estrellas en ella) puede entenderse teéricamente como un efecto diferencial en la
eycccion de metales. Las galaxias mds masivas poseen un campo gravitacional mayor al de las
menos masivas, entonces tienen una mayor capacidad para retener dentro del cuerpo de la galaxia
a los metales eyectados durante las explosiones de supernova, y en general a todas las particulas
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- que las rodéan, por tanto tendrdn una mayor cantidad de polvo haciendo que la absorcién causada
- por esté sea’ mayor (Shustov, Wiebe & Tutukov (1997)). )
Esta dependencxa de la extincién con la luminosidad también tiene implicaciones 1mportantes
respecto a relaciones fundamentales que guardan algunas de las propiedades de las galaxias. .
Una de ellas es la relacién entre la velocidad de rotacién y la luminosidad de la galaxia (rel e
Tully-Fisher): puesto que la correccién por extincién es funcién de la luminosidad entonces la:
pendiente de la relacién TF se modificard respecto al valor que tendria si la dependencia no fuera -
tomada en cuenta; ademds puesto que la absorcién intrinseca por polvo y el espesor de la k:apa.
de polvo en una galaxia dada disminuyen conforme la longitud de onda de la radiacién emitida
aumenta, entonces el valor absoluto de la dependencia de la extincién interna con la luminosidad =
disminuird al pasar de la banda B a la K y por tanto la pendiente de la relacién TF dnsmmumi
proporcionalmente al pasar de una banda a la otra; este tltimo efecto debers compensarse al aplxcar bt
la correccién por extincién adecuada a cada banda. :
La relacién observada: color integral-luminosidad, es también fuertemente afectada por ux_l_a o
extincién dependiente de la luminosidad. Si suponemos que en la banda K no hay absorcién por .
polvo (o es despreciable) mientras que en la banda B la absorcién crece con la luminosidad (se'gu‘n, .
la ecuacién (2.28)), entonces el color (B-K) se enrojecers proporcionalmente a Ak, es decxr, con
cierta proporcionalidad a la luminosidad. Gran parte de esta relacién puede ser expllcada por sélo ;
este efecto,

o La extincidn determinada empiricamente, Tully et al. (1998)

El reconocimiento de la dependencia de la extincién interna en relacién a alguna propxedad -
intrinseca de la galaxia ha ocasionado que se realicen diversos estudios empmcos en’busca’ de S
una formulacién que cuantifique apropiadamente la absorcién producida por el polvo. Uno de los
trabajos mds serios al respecto es el que se presenta en el artfculo de Tully et al. (1998), cuyo
objetivo central es la calibracién de la relacién Tully-Fisher como instrumento en la determinacién
de distancias galdcticas; en él, los autores establecen el valor de Af\ en funcién de la velocidad de
rotacién de la galaxia (Waoc) (corregida tal y como se describird en una seccién posterior) y, por
supuesto, de la inclinacién, o equivalentemente, del cociente de semiejes (a/b).4

AL = 1 (Wao,)log(a/b) (2.31)

Enlaec. (2.31) se usala velocidad (Wag,c) pues es una cantidad observacional directa fntimamen-
te ligada a la luminosidad de la galaxia (rel. TF). En caso de no contar con esta medici6én, del
mismo trabajo de Tully et al. puede hacerse un ajuste a posteriori y encontrar el coeficiente Af en
funcién de la luminosidad no corregida por extincién interna (L§°): Al 7A(L'°)log(a/b)

Los valores de los coeficientes - A} que encuentran Tully et al. en las bandas B y K’ son los
siguientes: ! )

v8 = 1.57 +2.75(log(Wap,c) — 2.5) (2.32)

YK = 0.22 + 0.40(log(Wap c) — 2.5) (2.33)

puesto que las bandas K y K’ son aproximadamente iguales, asumiremos que v ~ 7g:. Para
galaxias enanas (Wao,. < 80kmas~—!) se toma 5 = 0; ésto es vilido pues galaxias con campos
gravitacionales tan pequefios son mcapaccs de mantener el polvo dentro de ellas, se vuelven entonces
Sptimamente transparentes. -

“En trabajos anteriores (por ejemplo en alguno§ referidos a los catdlogos RC2 y RC3 de de Vaucouleurs) se incluia
una dependencia ligera con el tipo morfolégica en lugar de la velocidad.
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21

Una vez que hemos establecido los enfoques teédricos y empiricos sobre la extincién interna,
debemos decidir sobre la formulacién que habremos de seguir en esta tesis. Para ello resulta 1til
una comparacién cuantitativa directa entre ambos enfoques. La figura 2.3 muestra la diferencia
entre el coeficiente de extincién interna en la banda B calculado deacuerdo a la ley empirica de
Tully et al. (1998) (ecs. (2.31) y (2.32)) y calculado segiin la férmula de Tully & Fouqué (ec. (2.27)
con f = 0.1) utilizando la dependencia de 7 con la luminosidad dada por Wang & Heckman (ec.
(2.28)) con los valores promedio para Tg,., Lp,. y B (0.8, 1.3 x 10!%Lg g y 0 5 respectivamente),
en funcién de la magnitud absoluta no corregida por extincién interna.
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Fig. 2.3: Comparacién entre los coeficientes de extinclén intcrna segin T98 (A% (T)) y segtn TFq+WH (A% (TFq+
W H)), en funcién de la itud absoluta en la banda B (sin corregir).

La muestra observacional usada en la gréfica anterior, corresponde a la muestra que habremos
de definir en secciones posteriores (es un total de 90 galaxias).

Como se vé, la correccién dada por la formulacién tedrica es siempre mayor a la correccién
netamente empirica y conforme la galaxia es mds brillante la diferencia aumenta. Esto significa
que ambos métodos toman en cuenta de la misma forma la dependencia de la extincién interna
con la luminosidad en un rango de magnitudes entre -16 y -19.5 (es por ésto que en la figura 2.3
no se observa una dependencia de la diferencia con la luminosidad en este rango), solo difieren en
su amplitud; mientras que para las galaxias mds bnl]antes (—19.5 > Mp,s) la correcién tedrica
estimada es mucho mds dependiente que la empirica®. De modo que los resultados que habran de
obtenerse mds adelante (sobre relaciones fundamentalcs como la TF) sf dependerian de que tipo de
correccién sc utilize.

Aunque no existe una regla o método que nos permita decidirnos por alguno de los dos enfoques,
decidiremos a favor la modelacién empfirica de Tully et al. (1998) por las siguientes razones: (1) Las
formulas empiricas encontradas en este enfoque tomaron como base una muestra amplia de galaxias

5Probablemente esto se deba a que la funcionalidad de la correccién tedrica con 7 es de tipo exponencial.
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pertenecientes a diferentes ctimulos cercanos, uno, de ellos es el de Osa Mayor, al cual pertenecen
un niimero importante de las galaxias en nuestra muestra. (2) Si bien la formulacién tedrica estd
bien sustentada, sus coeficientes libres solo pucden obtenerse a través de estudios empiricos; Wang
& Heckman obtuvieron estos coeficientes para la banda B pero no hay ningiin estudio similar que
ofrezca resultados en la banda K, de modo que para utilizar la formulacién teérica serfa necesario
tomar la extincién interna igual a cero en la banda K; aunque se sabe que la absorcién por polvo
es pequeifia en las bandas infrarrojas, esta es una suposicién burda.

De cualquier forma se tendrd presente la diferencia entre la correccién de Tully et al. (1998) 'y
la que resulta de la formulacién tedrica en los resultados que se presentarin més adelante. Posible-
mente la primera esté dando una subestimacién a la correccién por extincién interna.,

Correccién K. La correccién K es la diferencia en magnitud entre la distribucién espectral de
energfa que ha sufrido el efecto Doppler (es decir corrida hacia el rojo) y la que no lo ha sufrido,
cuando se ha observado a través de un intervalo espectral fijo. Oke y Sandage (1968) 1a definen
més apropiadamente: “la correccién K es un efecto puramente técnico que ocurre cuando una
distribucién continua de energfa F(\) es corrida hacia el rojo al ser recibida por un detector cuya
respuesta espectral estd fija respecto al sistema de referencia del laboratorio (es decir, que no sufre
del efecto Doppler)”. Teéricamente consiste de dos efectos: a) el flujo a la longitud de onda F(XA)
desde un sistema en reposo de la galaxia con un corrimiento al rojo (redshift) z, transformado al
sistema de referencia del detector serd diferente: Fy 7# F(A\,/(1 + 2)); el segundo efecto consiste en
que el ancho de banda del sistera en reposo del detector diferird entre la galaxia corrida hacia el
rojo y la galaxia en reposo por el factor 1+2; el ancho de banda es mds pequefio para la galaxia
corrida hacia el rojo que para la galaxia en reposo, dando una correccién de 2.5log(l + z)mag. El
primero de los efectos es selectivo, es decir es funcién de A, mientras que el segundo no es selectivo
y es independiente de la forma de F. La férmula para la correccién es:

J& F(2e)SiA)dX
f§° F(ﬁﬂ;)s;(x)d,\] (2.34)

Basindose en este formulamiento, muchos autores han intentado ajustar una ecuacién empirica
que determine la extincién interna de una manera més directa, con una funcionalidad en 2 (inicamen-
te. En este sentido se descubrié que de hecho una relacién de este estilo no puede lograrse a menos
que se considere también el tipo morfolégico de las galaxias. Uno de los trabajos m4s recientes es el
de Poggianti (1997), donde se d4 una tabla de valores en diferentes bandas (incluidas la B y la K),
para la correccién K (A,)) correspondiente a cierto corrimiento al rojo y a cierto tipo morfoldgico.
Con estos valores, se obtuvo una ecuacién lineal entre la correccién y z (con el tipo como tercer
pardmetro), resultando en una muy buena aproximacién. Las ecuaciones son:

K(z) = 2.5log(1 + 2) + 2.5log [

A.p = ~0,008 + 4329z, (T <4) (2.35)
A = —0.014+298lz, (T >4) (2.36)
Asxe = —0015— 1,160z, (T < 4) (2.37)
Az =—0014 -1.183z, (T >4) (2.38)

*+La galaxia mds alejada en la muestra observacional que habremos de utilizar (ESO-LV
3500110) tiene un valor de z = 0.05, para’‘ella, A;g = 0.21 y A;x = —0.07. Para el resto las
correcciones son tfpicamente mucho menores**.

Suma de las correcciones.
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Tomando en cuenta todas estas correcciones, la magnitud total absoluta es igual a:

Bm =my — 5log(d[pc]) + 5~ Agx — AL + A, (2.39)

donde my es ln magmtud relativa observada, d es la distancia medida en pc y Aga, A,\ y Az son los:
coeficientes de extincién galdctica, interna y el coeficiente de correccién evolutivo respectivamente. -

**Las galaxias de nuestra muestra fueron uniférmemente corregidas en sus magnitudes usando para - - :
“Agn la correccién de Schelegel et al. (1998) (tomado del LEDA), Agg = 0.08Agp (Cardelliet al.; - ;

(1989)); para A} las ecs. (2.31), (2.32) y (2.33) (Tully et al. (1998)) y para A, las ecs. (2 35)-(2. 38)
(Poggianti (1997))**

Si en alguno de los trabajos de donde se obtuvieron las magnitudes, el valor dado se encontraba
corregido de alguna otra manera, entonces se “descorrigié” de acuerdo a la receta usada por el
autor respectivo y se corrigié de nuevo como se acaba de mencionar; este mismo procedimiento se

‘realizé para todos los pardmetros observacionales obtenidos en cada submuestm. El objetivo es
que todos ellos estén corregidos de igual manera. RIS

Sobre la distancia. La determinacién observacional de la distancia se realiza através de la
medicién de la velocidad heliocéntrica (Vi) de la galaxia. La mayorfa de las distancias a las
galaxias de la muestra final fueron obtenidas del catdlogo LEDA. Se define la cantidad llamada
modulo de distancia (mucin) como: mucin = 5logd(pc) — 6. Utilizando la ley de Hubble y el
efecto Doppler (d{Mpc) = Vphat/H, = cz/H,, donde H, es la constante de Hubble), el modulo de la
distancia puede escribirse como: mucin = 5log(Vhe/H,) + 25. Esta es la cantidad que se d4 en el
catdlogo LEDA, donde la velocidad heliocéntrica utilizada para obtener este valor ha sido corregida
por el movimiento de cafda del grupo local hacia el cimulo de Virgo, asumiendo una constante
de Hubble de 70kms~'Mpc~! (que es el valor que usaremos a lo largo de esta tesis); para este
modelo sti necesita elegir una velocidad de caida del grupo local; el grupo LEDA elige un valor de
170kms=*.

Con ¢l valor de “mucin”, la distancia a las galaxias es calculada usando la férmula:

d(pc) = 10(mucin+5)/5 (2.40)

En un universo en expansién la generalizacién de la distancia euclidiana es la asf llamada

distancia’ luminosa (dz) que depende del corrimiento al rojo del objeto y de los pardmetros del

,m'odelo cosmolégico. A partir del valor del modulo de la distancia, se puede calcular el corrimiento

zdela galaxxa [7;—- 10% = d(pc). Puesto que todas las galaxias de la muestra son de z muy bajo

(lo cudl es un punto necesario para asegurar que las galaxias analizadas pertenezcan al universo
. ‘jructual), podemos aproximar la fSrmula para la distancia luminosa como:

dr(Mpc) = T [1 + = (1 - qo)z] (2.41)
YRl p&mimetro de desacelaracién go depende dcl modelo cosmolégico. Aquf se tratard el universo
plano (2 = 1) con constante cosmolégica (25 = 0.7), En este caso, gg = —0.55. La distancia dada

por la ecuacién (2.41) es la que en realidad se usa en la ec. (2.39). Debido a los valores bajos de z
. en nuestra muestra dy, = d.

B ‘b) ‘Brillo superficial.

Al igual que la magnitud, el brillo superficial observado necesita ser corregido por condiciones
-instrumentales y atmosféricas al tiempo de observacién, por extincién galdctica, inclinacién, ex-
tincién interna y por enrojecimiento (correccién K) para poder obtener el valor absoluto real de
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esta cantidad. Como en el caso 'de’ la magmtud el pnmcr térmmo correctlvo (resoluclén instru-

mental y “substraccién del cielo”) fue-llévado a cabo por los autores de’ cada submitestra en la

compilacién que se hizo. La extincién galdctica y la correccién K son eva]uadas de igual fotma que
para la luminosidad.

En este trabajo se usard como indicador del brillo superficial de una’ galaxia al brillo superficial
central (1) obtenido de la extrapolacién del ajuste al disco exponencial ‘que se realiza sobre los
perfiles observados y promediados azimutalmente. En la seccién 2.1.2 se describieron a detalle estos
métodos y técnicas. El valor de uoc, » observado y correg:do se tmnsforma a unidades fisicas a través
de la siguiente férmula: ey .

Do [;_cai] = 100421572+ Mo ~#ae,2) (2.42)

Extincién interna. Aunque la idea fisica detrds de este término es la misma que en el caso de
la luminosidad, existe una diferencia fundamental debida a que el brillo superficial es una propiedad
local de las galaxias. Esta diferencia hace que la evaluacién del término por correccién interna sea
distinta entre ambos casos. Para los dos, el efecto de la inclinacién incrementa el camino de la luz
a través de la capa de polvo y por tanto la luz emitida disminuye, pero en el dltimo caso juega
ademds otro papel: provoca que el rea observada del disco disminuya a medida que mayor es la
inclinacién; debido a que la luminosidad emitida es la misma independiente de la inclinacién, al
ser menor el drea observada, mayor resultard el brillo superficial (luminosidad por unidad de 4rea
observada). El efecto total de la inclinacién en el brillo superficial es una combinacién, por un lado,
de la disminucién de su valor por el aumento de la absorcién, y por el otro un aumento debido al
incremento en el drea efectiva de captacién.

La manera usual de parametrizar el coeficiente de extincién interna superficial (en magnitudes)
es:

¥ = 2.5C\log(a/b) (2.43)

donde C) toma en cuenta la absorcién por polvo y tiene que ser tal que si la galaxia es épticamente
transparente entonces solo quede el término “geométrico”, es decir Cy = 1 en este caso. El valor del
coeficiente Cy, se ha determinado de una manera empirica y tipicamente se supone constante, es decir
que no depende de otras propiedades fundamentales como la luminosidad, el tipo morfoldgico o el
mismo brillo superficial. En realidad dependencias de este tipo son de esperarse (para la magnitud
total ya vimos una dependencia de este estilo con la luminosidad 6 Wyp). Desafortunadamente
no ha sido posible hasta la fecha encontrar cuantitativamente estas dependencias. Lo mds que se
ha propuesto es que galaxias de bajo brillo superficial (LSB) sean 6pticamente delgadas, es decir
Cj = 1, pues ellas pricticamente no tienen polvo.

Una de las determinaciones més recientes y completas de Cy es la de Tully & Verheijen (1997).
Ellos ddn: Cp = 0.23 y Cx = 1 para las galaxias HSB, y, como ya se menciond, Cp = Ck =
para las galaxias LSB.

Dimming (Atenuamiento) cosmoldgico. La expansién del universo produce también un
efecto en la observacién del brillo superficial que debe ser tomado en cuenta. Por definicién, el
brillo superficial es el cociente de la luminosidad emitida entre el drea de emisién. Supongamos un
drea circular de radio r que cmite una luminosidad global L, entonces:

Lr
wr?

Desde la Tierra, solo observamos un flujo de luz en nuestra direccién, con lo cuil obtenemos
la luminosidad, y un drea de proyeccién, con la cual obtenemos el drea real. En relacién a la

Sr= (2.44)
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luminosidad, solo hace falta conocer la distancia actual a la galaxia, o, para ser mds preciso, la
distancia (dy) que le tomé a la luz en llegar de la galaxia (al tiempo de su emisién) hasta nosotros;
sabiendo estd cantidad y suponiendo simetrfa esférica en el flujo de cmisién (F)), la luminosidad
total es simplemente: Lp = 41rd%F,\. Para calcular el drea real de emisién es necesario estimar el
valor del radio real de emisién a partir del observado, que de hecho es un radio angular(f); esta
estimacién es puramente geométrica y serfa muy simple en un universo estdtico: r = drsen(6),
pero debido a la expansién del universo, la distancia que recorrié la luz hasta llegar a nosotros
es mayor a la separacién (dp) que habfa entre la Tierra y la galaxia observada al momento de la
emisién. El drea proyectada en la imagen de la galaxia debe ser asociada a dp, que corresponde al
evento que la produjo, y no a dy, que se refiere a la distancia que recorrié la luz hasta alcanzarnos.
Siendo asf, el radio real serfa igual a: r = dpsen(@). Por tanto la determinacién del valor auténtico
del brillo superficial depende de nuestro conocimiento sobre la tasa de expansién del universo,
solo asf podremos conocer el valor de dp a partir de d;. En la métrica de Robertson-Walker:
do = (1 + z)~%d, entonces:

dnd} Fx - 4ndiF(1 +2)*

Er n(doaen (0))2 mfi (.scn((9))2

Eo(l +2) (2.45)

donde Zp es el valor observado del brillo superﬁcml ‘Es decu‘, el resultado de este efecto es el de
provocar una disminucién del brillo superficial dada por el factor (1 z)%. Para corregir el valor del
brillo observado por este efecto, hace falta multlphcarlo por este factor, 6, en magnitudes, restar
este factor:

Ay = 2.5l0g(1 +2)* (2.46)

**Para la galaxia mds alejada consxderada en nu mue: ra: z = 0.05, entonces Aq =~ 0.21.
Para cl resto de las galaxias la correcién es mucho men ** igual que la correcién K, la correccién
por oscurecimiento es poco significativa para las galaxms n’ nuestm muestra.

Después de considerar todas estas correccioﬁes, éi‘bi‘i'lld'é\iperﬁcial central es igual a:

I#om = poa — Aga — A — A4+ A;I (2.47)

donde pg,y es el brillo central inferido de las observaciones, Agy es la extincién galactica, A¥ incluye
la correccién geométrica y por extincién interna, Ag es el coeficiente por atenuamiento cosmolégico
y A:za es el término de correccién evolutivo. Los términos Agy y A:a son los mismos aplicados para
la luminosidad.

La caracterizacién entre galaxias L.SB y HSB ser4 la siguiente (Verheijen (1997)): LSB's: aquel-
las galaxias con poc, i = 18.5magarcseg™?; HSB's: aquellas galaxias con Hoe,k < 18.5magarcseg™2.
Esta definicién podrfa parecer en primera instancia inconsistente, pues el valor corregido del brillo
superficial depende de la determinacién de la extincién interna, que a su vez depende de la difer-
enciacién cntre galaxias HSB y LSB, sin embargo, ésto no es asf pues para la banda K todas las
galaxias se consideran 6pticamente delgadas.

No se ha llegado a un acuerdo sobre cudl debe ser el valor del brillo superficial central que divide
a las galaxias en tipos HSB y LSB; usualmente cada autor utiliza una definicién propia, tipicamente
en la banda B, para una muestra observacional propia. Por ejemplo: de Blok define una galaxia
LSB como aquella cuyo brillo central es menos brillante que po,5 = 21.65.




26 . ' _ CAPITULO 2

Radio de‘escl:ala' z,dépende de la inclinacién'?v

: El radio de escala, hj, es el otro pardmetro del disco que se infiere de realizar al aJuste a
-una, distribucién exponencial del perfil de brillo observado y promediado azimutalmente. ‘El radio
’ angula.r obtenido en arcseg se transforma a kpc a través de la ecuacién:

ha(kpe) = sen(hy(rad))dp(kpe) ~ ha(rad)dy(kpe) (2.48)

donde se ha hecho la aproximacién sen@ ~ 8, pues los radios angulares medidos son muy pequeiios.
La inclinacién, desde un punto de vista geométrico, no altera el valor de hy. Sin embargo, si la
profundidad éptica () varia a lo largo de la porcién del disco que es usada para realizar el ajuste
al perfil de brillo observado, se tendrd una variacién de hy con la inclinacién. Lo que ocurre es que
la imagen de la galaxia proyectada en los detectores se ve alterada por esta diferencia “radial” en
la profundidad Sptica; ésto hace que el perfil observado sea diferente al emitido antes de atravesar
la capa envolvente alterando asf los valores del radio de escala y del brillo superficial central; en
el 1ltimo caso, la correccién interna absorbe este efecto; para el radio de escala se necesita una
férmula de correccién similar.

En este sentido, se han realizado algunos estudios empiricos que presentan férmulas para esta
correccién (una formulacién teérica serfa complicada y no ofrecerfa resultados mejores a los que
ofrece una buena metodologfa empfrica). Uno de estos estudios es el realizado por Giovannelli et

(1994). En él, se analizan cerca de 2000 galaxias espirales de tipo tardfo; sobre los radios de
escala obtenidos a partir del método “marcando el disco ”, encuentra que requieren una correccién
por inclinacién de la siguiente forma:

hac{kpc) = ha(kpe)(l + nlog(a/b)) (2.49)

donde 7 es igual a 0.60; la incertidumbre de este valor es cercana al 30%.

Afios mds tarde en un artfculo de 1997, el mismo grupo de trabajo hace notar que una vez que
en el ajuste tedrico al perfil se consideran las caracterfsticas no simétricas en las galaxias (barra,
brazos, etc.), es decir, siguiendo un método 2D), el valor de n disminuye. De esta manera, y
siguiendo la tendencia de los resultados encontrados en trabajos como los de Wang & Heckman
(1996}, sugicren una relacién del estilo:

hae(kpe) = ha(kpe)(a/b)™ (2.50)

donde o depende de la magnitud absoluta propiamente corregida de la galaxia (con un valor prome-
dio cercano a 0.2).

Después de analizar este estudio, se encuentra que en realidad no hay una formulacién muy
clara para establecer la correccién por inlclinacién, no solo porque difiera para diferentes métodos
de ajuste al perfil, sino porque ademads, el estudio tiene la limitante de referirse \inicamente a galaxias
de tipo tardfo. Dada la sospecha de que el radio de escala puede alterarse por la inclinacién, se
explorard para nuestra muestra si hy presenta cierta dependencia con la inclinacién. En la figura 2.4
se presentan hp y hx vs i(°) para las galaxias en nuestra muestra final (ver seccién 2.3), divididas
en las respectivas submuestras: circulos (de Jong), cuadrados rellenos (Verheijen) y tridngulos (Bell
et al.); Andrémeda aparece simbolizada con una estrella. Aunque de manera global se observa que
conforme la inclinacién aumenta el radio de escala disminuye (lo cual va en contra de los resultados
de Giovanelli et al.), esto se debe en mayor medida a la diferencia intrinseca en tamaifio entre las
galaxias de las diferentes submuestras®. Cuando observamos el comportamiento de cada submuestra

®En la figura 2.4 se observa con claridad la diferencia en seleccién por inclinacién de las sub as de Verheijen
(con mayor i) y las de Jong (con menor i) y también se aprecia como las galaxias de esta iltima muestra son
tipicamente mds “grandes” (m4s luminosas) que las de la muestra de Verheijen.
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Flg. 2.4: Relacién entre el radio “de escala ¥ la'inclinacién’ en'las bandas B (panel (a)) y K (panel (b)). Las galaxias
estdn divididas segiin la sub a a la que per cfrculos (de Jong), cuadrados (Verheljen) y tridngulos (Bell
et al.); la galaxia de Andrémeda esta simbolizada con una

por separado, es claro que no existe dependencla. del radio de escala (tanto en la banda B como en
la K) con la inclinacién.

2.2 Dindmica y contenido de gas.

2,2.1 Velocidad de rotacidn.

La determinacién observacional de la velocidad de rotacién de una galaxia es un asunto complejo
que requiere de técnicas sofisticadas para llevarse a cabo. La observacién del gas en la galaxia
resulta ser la mejor trazadora del campo gravitacional del sistema hasta radios muy grandes. El
gas estd formado mayoritariamente por dtomos de hidrégeno neutro (HI) y en menor medida por
moléculas de hidrégeno (H,7). Con la instrumentacién y resoluciones adecuadas puede obtenerse
el perfil de velocidad de la galaxia, es decir, la velocidad de rotacién como funcién de su radio (en
la direccién del semieje mayor usualmente). También sucle usarse la linea de H, como trazadora
de la velocidad de la galaxia en sus partes internas. Los estudios observacionales hechos al respecto
muestran bisicamente cuatro tipos de perfiles: (1) crecientes, en los cuales la curva de rotacién crece
ridpidamente cn el centro, reduciendo después este crecimiento en la regién exterior sin alcanzar
una velocidad asintética final hasta el Gltimo radio al cual puede observarse; (2) crecientes-planos,
muestran un comportamiento similar a las del tipo anterior solo que en este caso si se alcanza una
velocidad asintética (Vyiae), es decir la curva se aplana; (3) decrecientes, el perfil crece rdpidamente
en el centro hasta alcanzar un maximo (Vimaz), después decrece y continua haciéndolo hasta el
iltimo radio observado; (4) decrecientes-planos, muestran un perfil similar al caso anterior solo que
en la regién mds externa la curva termina por aplanarse. Se piensa que el primer tipo en realidad

7Las moléculas de hidrégeno son generalmente trazadas y detectadas através de la )inea de CO, y solo son intensas
en las partes mds centrales de la galaxia.
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/N0 es una sxtuacnén f(snca real smo que se, debe a una limitacién observacxonal que, enla Tegién més
. externa, impide 1a medicién'de’la veloc:dad asmtétlca o decreciente final.-La figura 2.5 muestra los
: 'cuatro txpos mencxonados anteriormente.
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Fig. 2.5: Tipos de curvas de rotacid doenla ina superior izquierda y en sentido de las manccillas
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. del relo_\ aparecen ejemplos para el tipo (1) NG0598 (2) NGC2403 (4) NGC3034 y (3) NGC4303.

Sin embargo, este tipo de anélisis observacional ‘local’ solo se ha realizado para un nimero
limitado de galaxias. La mayorfa de los miembros de las muestras analizadas en esta tesis carecen
de observaciones sobre sus perfiles sintéticos de velocidad; siendo asf, es necesario encontrar una
observable ‘global’ que sea una medida directa de alguna velocidad de rotacién caracterfistica de la
galaxia, como la velocidad méxima o la velocidad asintética; tal cantidad puede ser dada por la
observacién espectral del ancho de la linea de 21 cm (correspondiente al hidrégeno atémico) o del
ancho de la linea de H,.

Este asunto ha sido tratado por diversos autores llegando a conclusiones diferentes. Verheijen
(1997) llega a la conclusién de que el ancho de linca (Wgp) (a un nivel standard del 20% del
pico méximo), corregido apropiadamente (tal como seri explicado més adelante), es una buena
estimacién de la velocidad mdxima (Vinez) de la curva de rotacién; sin embargo, otros autores han
manifestado que Wy es en realidad una mejor observable de Vitae (McGaugh (2000)). Ya que
este tipo de andlisis consisten en un estudio de casos particulares, sus conclusiones dependen en
mucho del tipo de muestra utilizada en el estudio. Siendo asf, nos basaremos en las conclusiones
de Verheijen, pues su trabajo aplica precisamente para una de las submuestras utilizadas en esta
tesis. En él concluye: “...en un sentido estadistico, la velocidad de rotacién maxima de una galaxia
puede obtenerse razonablemente bien a partir del ancho del perfil global...la amplitud de la parte
plana no puede obtenerse consistentemente para una mezcla compuesta conteniendo galaxias con
curvas de rotacién decrecientes.”

Ancho de linea (Wag). Observacionalmente, el espectro de la linea de 21 cm no define directa-
mente un ancho tnico si no que se traduce en un perfil de intensidad centrado en la longitud de
onda observada que es usualmente traducido en un perfil de intensidad en funcién de la velocidad
de recesién de la galaxia (corregida para dar la llamada velocidad heliocentrica Vj.). El efecto
Doppler produce el ensanchamiento de la linea debido a la rotacién de la galaxia: este movimiento
provoca que uno de los extremos de la galaxia tenga una Vi menor (y por tanto una longitud de

TESIS CON
FALLA DE ORIGEN




2.2 DINAMICA Y CONTENIDO DE GAS. 29

onda menor) a la observada para ¢l centro de la galaxia y el otro extremo una Vi mayor (longi-
tud de onda mayor); si el andlisis espectrogrifico de la galaxia se hace con suficiente resolucién,
entonces se tiene una medida de la velocidad heliocéntrica a lo largo de toda la galaxia, de extremo
a extremo, asf como un valor de la intensidad luminosa asociada a cada Vhet.

El flujo luminoso proveniente de la galaxia no es més que la energia por unidad de superficie que
llega al detector; este flujo es la integral de la curva de intensidad de la lfnea de 21 cm en funcién de la
longitud de onda; que se traduce en la integral del flujo por unidad de frecuencia (medido en Janskys
1Jy =1 x 1072%W/m?/hz) en funcién de la velocidad heliocéntrica: Fr = [ S(Jy)dv(kmas=1).

Del espectro de emisién de la linea de 21 cm se obtienen: la intensidad méxima de emisién, el
flujo total y el ancho de linea. Para definir la Gitima cantidad es necesario establecer un criterio
que determine a que nivel de la curva espectral (con una forma aproximadamente gaussiana) debe
medirse este ancho; de manera convencional se ha decidido realizar esta medida al 20% (Wa) y
al 50% (Wso) de la intensidad mdxima de la linca. La mayoria de los astrénomos observacionales
prefieren medir Wag, pues consideran que es una mejor estimacién de la velocidad de rotacién de
la galaxia. Para el caso de la linea de H,, la situacién es similar.

2.2.2 Masa total de HI.

Un objetivo importante de este estudio es el de analizar ciertas caracteristicas de la masa bariénica
total contenida en una galaxia, que incluye las estrellas y el gas presente en ella. Para lograr ésto,
es necesario tener una estimacidén tanto de la masa total de estrellas como de la masa total de gas;
esta tiltima debida en su mayor parte a la cantidad de hidrégeno atémico (HI). En gran medida,
el hidrégeno atémico en las galaxias de disco es épticamente delgado, es decir, la linea de 21 cm
sufre muy poca absorcién. Por lo tanto la masa total de HI es proporcional a la emisién de esta
linca, es decir, al flujo total Pr = [ S(Jy)dv(Kms™1!).

Para determinar csta masa, se integra el flujo a lo largo de una superficic esférica cuyo centro
coincide con el centro de la galaxia observada y cuyo radio es igual a la distancia a ella; si se asume
simetria esférica, entonces el flujo se vuclve independiente a lo largo de la superficie y por tanto el
resultado de esta integral es simplemente el drea de la esfera. Con lo anterior y sabiendo la masa
de un 4tomo de hidrégeno (1.67 x 10~27 kg), la masa total de HI, con los factores de conversién
entre unidades adecuados, es:

Merr(Mg) = (2.36)10%d3 (Mpc) / S(Jy)dv(Kms—1) (2.51)

2.2.3 Correccién a la velocidad de rotacién.

Correccidn insirumental (Instrumental Broadening Correction). La obtencién del perfil de intensi-
dad de la lfnea de 21cm o de Hj, se realiza con una resolucién limitada, asociada a los instrumentos
especificos utilizados en la observacién. Puesto que la intensidad es usualmente medida en funcién
de la velocidad heliocéntrica, entonces la resolucién de la medicién se expresa en kms™!. Ya que
las observaciones se realizan en diversos instrumentos con distintas resoluciones, ¢s necesario de-
terminar un término correctivo patrén que, de acuerdo a la resolucién del instrumento utilizado,
proporcione un valor del ancho de linea que sea independiente de tal instrumento, es decir, indepen-
diente de su resolucién. Solo asf se pueden analizar de manera compuesta y sin riesgo de cometer
errores sistemdticos, valores obtenidos con diferentes instrumentos.

La determinacién de esta correccién puede realizarse tedrica o empfricamente. El segundo
método consiste simplemente en comparar los anchos de linea obtenidos a diferentes resoluciones
para asf obtener una ley que cuantifique las diferencias en funcién de la resolucién. Un trabajo de
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esta naturaleza aparece descnto en el artfcu]o de Bottmelh et a.l (1990), en él se estab]cce que la
correccién por mstrumentacxén esta dada por la fdrmulzr

(2.52)

donde Wag es el ancho de linea observado al 20% de mtensxdad 6W20 es el error instrumental yR
la resolucién instrumental.

Verheijen & Sancisi (2001) presentan un enfoque analftxco del problema simulando el perfil de
intensidad con una curva gaussiana. A partu‘ de esta suposicién, arriban a una férmula teérica
para el término correctivo: .

. R
Wop = 3578 [ 1+ (23 5) 1] ‘ o (253) :

Las diferencias entre estas dos metodologfas son discutidas también en el artfculo del 2001; se
resumen en una tabla en funcién de la resolucién. Para resolucmnes desde 5kms—1 hasta 16.5kms ™!,
el valor promedio de esta diferencia es del orden de 2kms™!. La conclusién de estos resultados es
inmediata, la utilizacién de cualquicra de los métodos e¢s equivalente para la obtencién del término
correctivo por instrumentacién®.

Movimientos turbulentos (azarosos). Debido a inestabilidades gravitacionales locales en el disco
de la galaxia, partes importantes constituyentes del gas en ella siguen orbitas fucra del plano
galdctico y con trayectorias diferentes a las circulares. La interaccién interna de las particulas de
gas entre sf resulta en movimientos turbulentos propagados y disipados a lo largo del plano galdctico.
Aunque los efectos son pequefios y globalmente se conserva la estabilidad del disco sostenida por
la energia rotacional de la galaxia, estos elementos rompen la suposicién sobre equivalencia entre
la medida cruda del ancho de linea (Wa2p) y la velocidad de rotacién de la galaxia. Es entonces
necesario establecer una correccién a las medidas observacionales que considere estos movimicentos
turbulentos; solo puede lograrse una formulacién general de esta correccién si se analiza el problema
desde un punto de vista estadfstico; los efectos turbulentos pueden entonces ser tratados como
desviaciones azarosas de la situacién estable.

En base a trabajos previos, como los de Botinelli et al. (1983), Tully y Fouqué (1985) estudian
esta posibilidad y ofrecen una formulacién. Una primera aproximacién seria obtener una dispersién
estadistica de velocidades a lo largo del plano galdctico y perpendicular a ¢l (de hecho Bottinelli et
al. estiman estas cantidades:o, = 10kms~!y g, = oy = 1.50:). A partir de estos valores se obtiene
la magnitud del vector velocidad de dispersién asociado a los movimientos aleatorios; substrayendo
cuadrdticamente (pues nos estamos refiriendo a cantidades vectoriales) este valor al dado por el
ancho de linea se obtendria la componente asociada a la rotacién. Sin embargo, Tully y Fouqué
hacen notar que esta substraccién no es del todo adecuada pues los términos de turbulencia y
rotacionales en realidad interfieren entre sf, de esta forma, los autores sugieren una suma no de tipo
vectorial sino andloga a la suma ondulatoria, en donde se introduce un término de interferencia; este
formulamiento tiene su origen en la forma gaussiana del perfil de intensidad de HI y su justificacién
en el estudio de galaxias enanas (Tully et al. 1978).

En resumen se postula lo siguiente: se propone una férmula que degenera en una suma vec-
torial entre los términos dispersivos y rotacionales para galaxias gigantes (donde la rotacién es
predominante) y se convierte en una suma de tipo ondulatoria para estos términos en el caso de

£

®Los datos de W20 obtenidos para nuestra a observacional fueron corri por las fi que los pro-
porcionan, con alguno de estos dos métodos. Puesto que la utilizacién de ambas es equivalente, entonces no debemos
esperar diferencias sistemiticas esntre los datos provenientes de diferentes submuestras.
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enémenos de magnitudes semejantes);
sos para galaxias de tipo intermedio. La

‘_ Wao,r
2W2Q'RW20'¢ [1 —e ( ’“") J (2.54)

donde Wgo;g se refiere a la magnitud total de la parte aleatoria de la velocidad y Wag . se refiere
a la transicién entre la suma vectorial y la suma con términos de interferencia. Aunque este
artfculo presenta valores para estas cantidades, se prefirié tomar los que presentan Verheijen y
Sancisi (2001) siguiendo este mismo formulamiento. En él, realizan un estudio intensivo sobre
los diferentes acercamientos que se han hecho al problema. Puesto que este andlisis esta basado
en resultados directos obtenidos de la muestra de galaxias de Osa Mayor, resultan mucho maés
adecuados y actualizados para ser considerados en esta tesis. Los valores son: Wyg . = 120kms—1
¥y Wag, = 22kms—!

Correceidn por inclinacion. La inclinacién aparente de la galaxia ocasiona que la velocidad de
rotacién medida para la galaxia (Wzo,) sea solo la componente a lo largo de la lfnea de visién.
Puesto que por convencién una inclinacién de 90° corresponde a una galaxia vista de canto, la
magnitud del vector velocidad de rotacién es:

Wag,a

Wage = >
20 sen(iopn)

(2.55)

Todas estas correcciones al ancho de linea de 21cm, proporcionan una aproximacién m4s cercana
a la velocidad de rotacién real de la galaxia. Como se mencioné anteriormente, la comparacién de
esta medida con el valor directo tomado de la curvas de rotacién representa una prueba importante
para conocer que tan cercana es esta aproximacién; al menos para la submuestra de Verheijen
este punto ya ha sido discutido con conclusiones favorables. Ya que esta muestra contiene galaxias
diversas (en el rango de luminosidades, brillos superficiales y velocidades) y representa un porcentaje
importante de la muestra final analizada en este trabajo, se considerard que estas conclusiones son
igualmente validas para cl total de galaxias en la muecstra.

**Respecto a la muestra observacional compilada, los datos de Wy para la submuestra de
Verheijen fueron tomados directamente de su trabajo, por tanto ya aparecfan corregidos tal y
como se describié en los pirrafos anteriores y no hubo necesidad de alterarlos, para el resto de las
submuestras, los valores dados para Wy se “descorrigieron” segin la receta dada por los autores
respectivos y se volvieron a corregir usando las ecs. (2.54) y (2.55)**.

2.3 Compilacién y caracteristicas de la muestra

El objetivo central del presente proyecto es analizar las propiedades luminosas y dindmicas de las
galaxias de disco y las correlaciones entre ellas. La muestra seleccionada debe contener suficiente
informacién observacional para llevar a cabo este andlisis. La informacién requerida se refiere
bisicamente al tamaifio de la galaxia, su masa oscura y luminosa, las distribuciones de éstas, su
velocidad de rotacién y sus colores integrales. Para esto requerimos observaciones fotométricas por
lo menos en dos bandas (la B y la K), curvas de rotacién o anchos de lineca para la velocidad (ya
sea en HI, H, o ambas) e informacién sobre el contenido de gas.

Uno de los problemas centrales radica en conocer la medida en que la luminosidad de una galaxia
traza la masa de la misma, es decir, la forma en que los fotones emitidos por ella determinan la
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masa total de los bariones participes de su emisién. Es conocido que la medida de relacién entre
la luminosidad y la masa de una galaxia es funcién de la longitud de onda (o frecuencia) de los
fotones medidos por el observador, es decir, en términos observacionales, de la banda (regién del
espectro electromagnético en unidades de longitud de onda) en la que se observe la galaxia; siendo
asf, observaciones en diferentes bandas dardn informacién variada sobre esta medida.

La mayorfa de los datos observacionales rcalizados hasta la fecha se han hecho en la banda B
(azul), correspondiente a altas frecuencias de emisién de fotones, y en la banda R (roja), correspon-
diente a frecuencias de emisién mds bajas; solo recientemente se ha podido observar con precisién
en el infrarrojo, en las llamadas bandas K' y K. Las caracterfsticas y usos de las observaciones
en diferentes bandas serdan tratadas con cierto detalle mds adelante; solo adelantaremos que las
estrellas vicjas y poco masivas son responsables de la mayor parte de la emisién en el infrarrojo,
mientras que las estrellas jévenes y las regiones de polvo en condiciones propicias para la formacién
de estrellas emiten principalmente en las bandas B y U (ultravioleta). De esta forma, si se desea
obtener informacién sobre la masa estelar en una galaxia de disco, las bandas infrarrojas son las
adecuadas pues la poblacién dominante en nimero en las galaxias corresponde a estrellas poco
masivas; la funcién de luminosidad ticne su valor mas alto para estrellas entre 0.8-1.0 Mg, estrellas
mas masivas son poco abundantes. Entonces, la banda que ofrezca la observacién de estas estrellas
serd la indicada para determinar la masa total estelar. Por otro lado, la banda B, representa una
buena medida de las poblaciones estelares mds jovenes.

Para determinar la dindmica de las galaxias de disco, es necesario conocer su velocidad de
rotacién; observacionalmente, éste es otro asunto de gran relevancia que queda resuelto si se logra
seguir con precisién la orbita de alguna particula de prueba sujeta al potencial gravitacional de la
galaxia. Para ésto, se utiliza ¢l gas presente en la galaxia como trazador de este potencial; la mayor
parte de dicho gas es formado por dtomos de hidrégeno (HI) cuya linea de emisién corresponde a
la longitud de onda de 21 cm; la rotacién del gas produce un ensanchamiento de la linea por efecto
Doppler, la medida de este ensanchamiento es pues, una medida de la velocidad de rotacién de la
galaxia. Por lo tanto, observaciones de esta linea permiten determinar la cinemdtica de la galaxia;
también se puede usar como trazador de la rotacidn galdctica a la linea de H, emitida por regiones
Hj principalmente.

Otra caracterfstica importante que debe tener nuestra muestra es homogeneidad en las can-
tidades fundamentales, es decir, debe poder representar de manera estadistica a la poblacién de
galaxias de disco presentes en el universo actual (i.e. galaxias ubicadas a bajo z), para ello debe
contener galaxias cuya luminosidad comprenda un rango amplio, desde las poco luminosas (con
Mjc ~ —19) hasta las luminosas (con Mg ~ —25); cuyos brillos superficiales centrales vayan desde
los discos més concentrados (de tipo HSB) hasta los menos concentrados (de tipo LSB); por ultimo,
se buscé que la morfologia de los miembros de la muestra fuera variada, desde las galaxias de tipo
temprano (tipos morfolégicos entre 0 y 4), hasta galaxias de tipo tardio (tipos morfoldgicos entre
5 y 10).

En resumidas cuentas la compilacién de la muestra se hizo teniendo en cucnta todos estos
aspectos: se buscaron galaxias con datos en las bandas B y K, con medidas del ancho de la
lfnea de 21cm o de H, o con curvas de rotacién sintéticas y con estimaciones de la masa en gas
neutro. Después de una extensa biisqueda en la literatura sobre diferentes estudios observacionales
realizados en los Gltimos afios, se encontraron 3 submuestras con todas las caracteristicas necesarias
¥y 2 més con datos en la banda B que servirdn para propésitos especificos. En la siguiente seccién se
désci‘iben de manera sintética los métodos y criterios utilizados en cada submuestra. La presentacién

- de ellas se hace teniendo en cuenta que en secciones pasadas se explicarén con claridad los aspectos
técnicos que ahf se sefialan.
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2.3.1 " Submuestras.
T e 'S_ubmuesm'z‘de de Jong.

La primera de las submuestras corresponde a los trabajos de de Jong & Van der Kruit (1994) y
de de Jong (1996) en los que se analizaron un total de 86 galaxias espirales de campo y se obtuvieron
pardmetros fotométricos en las bandas B y K.

- .La mayor parte de las galaxias en esta muestra son dominadas por el disco (i.e. tienen bulbos
muy pequeiios); fueron elegidas del catdlogo UGC (Uppsala General Catalog) seleccionadas de tal
forma que la razén entre el eje menor (b) y el eje mayor (a), observados para la galaxia en la
banda R, fuera mayor que 0.625 (b/a > 0.625), lo que corresponde a inclinaciones menores a 519
esta restriccién permite la obtencién de perfiles de brillo bien determinados como serd explicado
mas adelante. También se restringid la muestra al eliminar galaxias con tamafios aparentes muy
pequeiios, seleccionando Unicamente aquellas cuyo eje mayor fuese mayor a 2’ (@ > 2'); esti es
una restriccién relacionada con la capacidad instrumental del telescopio utilizado. Los detalles
especificos sobre la seleccién y caracterfsticas estadisticas de la muestra aparecen en el primero de
los articulos de la serie.

El segundo de los trabajos (de Jong (1996)) presenta los perfiles de brillo y los pardmetros
centrales para el conjunto de galaxias en las bandas B y K. El método utilizado en la obtencién de
los perfiles es el llamado método de las elipses (ellipse fitting), que por cierto, es el utilizado por
los autores responsables de las observaciones para el resto de las submuestras presentadas aquf.

Teniendo los perfiles de brillo observados, de Jong diferencfa el bulbo, el disco y las barras
de la galaxia y aplica un método bidimensional para obtener los parimetros asociados a cada
componente. Este método fué descrito con detalle en la seccién 2.1.2,

Las magnitudes aparentes totales para las galaxias de esta submuestra fueron calculadas sumando
la magnitud de apertura y la magnitud extrapolada en cada caso. Esta es una muestra limitada
en lo que se reficre al didmetro de las galaxias (se espera que UGC sea completa hasta didmetros
tan pequefios como 2 arcmin en la banda R) que puede transformarse en una muestra limitada en
voltimen.

o Submuestira de Verheijen.

Esta muestra corresponde a los trabajos de Verheijen (1997) y Verheijen & Sancisi (2001). En
ellos, se estudian un total de 52 galaxias pertenecientes al ciimulo de Osa Mayor.

El cimulo de Osa Mayor (ubicado en la constelacién del mismo nombre) consta de 79 miembros
identificados. Se localiza en el plano supergaldctico a una distancia angular de 38° del cimulo
de Virgo. Tiene una velocidad de rescesién de 950kmns~! y una velocidad de dispersién promedio
del orden de 150kms~! (Verheijen & Sancisi (2001)). Se encuentra a una distancia promedio de
18.6 Mpc. La morfologia de sus miembros es mayoritarinmente de tipo tardia, y sélo unas cuantas
galaxias son del tipo lenticular. La distribucién de galaxias no muestra acumulamiento hacia algiin
centro comiin. Comparado con los cimulos cercanos de Virgo, Hércules y Coma, Osa mayor es
mucho menos masivo y denso, de esta manera los efectos de la estructura global sobre cada uno de
sus miembros, son comparativamente menores. De manera similar, la baja velocidad de rescesién
del ciimulo evita la formacién de una estructura dindmica y espacialmente compleja, que podrfa
causar efectos importantes en las estructuras internas de las galaxias individuales.

La muestra de Verheijen estd seleccionada de forma tal que sus galaxias tiene magnitudes
absolutas en la banda B que cumplen con la condicién: Mg < —16.5 e inclinaciones mayores a
45°. La primera restriccion permite eliminar galaxias con pardmetros observacionales inciertos y la
segunda permite obtener de manera precisa la velocidad de rotacién de cada miembro.
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Verheijen presenta los pardmetros fotometncos en las bandas B R I y K’,' ut.xhza.ndo un método
unidimensional para ajustar los perfiles de brillo, el llamado “marcando el disco” (ver seccién 2.1.2).

Las magmtudes aparentes totales dadas en este estudio, se obtuweron con el mxsmo método
usado por de Jong®.

Las submuestras de Verheijen y de de Jong contienen gala.xnas tanto de alto brillo (HSB) como
de bajo brillo (LSB), aunque la mayorfa son HSB's.

e Submuesira de Bell et al. (2000).

Se analizan un total de 26 galaxias tipo LSB compiladas de diferentes trabajos. La seleccién
se hizé dividiendo a la muestra en dos subgrupos. El primero contiene galaxias observadas en el
hemisferio norte elegidas de forma tal que su brillo central superficial en la banda B (corregido por
inclinacién de acuerdo a los criterios del trabajo de Bell et al.), esté en el intervalo 22.5 < uop < 23.5
(magarcseg™?); este grupo también fue restringido en el tamafio aparente de sus elementos (una
vez mds, esta medida es para evitar tener datos fotométricos imprecisos), solo galaxias cuyo eje
mayor en la banda B sea superior a los 16 arcseg hasta el nivel isofotal de 256 magarcseg™=? fueron
seleccionadas. El segundo grupo lo integran galaxias observadas en el hemisferio sur seleccionadas
de forma que: pop > 23(magarcseg=2) y con inclinaciones menores a 67° (lo que permite la
obtencién precisa de perfiles de brillo).

Aunque este trabajo es en sf una compilacién de otras muestras, los autores tomaron los datos
observacionales crudos de ellas e hicieron los ajustes al perfil de brillo por su cuenta; asi, presentan
pardmetros fotométricos en las bandas B y K, usando un método unidimensional con caracterfsticas
muy especificas. Se realiza una descomposicién bulbo disco eligicndo uno de los siguientes cuatro
casos: un ajuste exponencial al disco tinicamente, un ajuste exponencial al bulbo y al disco, por
separado, un ajuste de Vaucouleurs al bulbo y un ajuste exponencial al disco, y, un ajuste de
Vaucouleurs a todo el perfil. La eleccién de uno de estos casos es particula.r a cada galaxia; los
autores realizaron un anélisis buscando una minimizacién del valor de x2 para los ajustes en: todas
las bandas; el ajuste que en promedio (respecto a las bandas) obtuviera el valor minimo para x2,
fue elegido para la obtencién de los pardmetros fotométricos. Las magnitudes aparentes totales se
obtuvieron de la misma forma a como lo hace de Jong.

Las dos siguientes muestras tienen un objetivo complementario inicamente pues no contienen
datos en la banda K.

o Submuestra de de Blok et al. (1995,1996).

°Banda K y Banda K'. Ya que el trabajo de Verheijen presenta datos en la banda K’ (con una longitud
efectiva del orden de 2.1 pm), que difiere ligeramente de la banda K (con una longitud efectiva del orden de 2.2
pm), fue necesario aplicar una correcién a estos datos para obtener una muestra final consistente; la transformacién
fue calculada en base al artfculo de de Jong (1996) y en el artfculo de Wainscoat & Cowie (1992); en el primero, se
presenta una tabla sobre los colores promedio para diferentes tipos morfolégicos (resuitado basado en su muestra), a
partir de ella se obtuvo el valor promedio del color H-K en funcién del tipo; en el segundo artfculo se presenta una
formula de correlacién entre el color H-K y el color K-K: K’ — K = 0.19(H — K). A partir de estos dos resultados
se logré obtencr el valor de K'-K como funcién del tipo morfolégico, la siguiente tabla resume las transformaciones:

Tipo M K'-K
T<T<2 | 0.0551
2<T<4 | 00741
4<T<6 | 00437
6<T<8 | 00418
8<T<10 0

- Como era de esperarse las correcciones son pequeiias.
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“La integran 21 galaxias espirales con bulbos pequefios (i.e.' dominadas por el disco) de tipos
morfolégicos tardfos; elegidas de los catdlogos UGC (Nilson 1973) y SBSM (Schombert y Bothun
1988; Schombert et al. 1992) con el siguiente criterio: brillos centrales superficiales en la banda B,
sin correcciones, mayores a 23 magarcseg~2, con lo que establecen un criterio para la definicién de
galaxias LSB; inclinaciones menores a 60° (lo que equivale a perfiles de brillo precisos); ademas,
los miembros del grupo deben tener observaciones de HI disponibles, conocidas en inglés como
observaciones “single- dish HI", este requerimiento es necesario para la obtencién de curvas de
rotacién muy precisas,

El primero de los artfculos (de Blok et al. (1995)) presenta pardmetros fotométricos en las
bandas U,B,V,R e I para las galaxias de la muestra, sin embargo no todos los miembros tienen
datos en todas las bandas. El método “marcando el disco”, es utilizado para obtener los ajustes a
los perfiles de brillo,

A diferencia de las muestras anteriores, de Blok asume que la magnitud aparente total equivale
a la magnitud de apertura, asf que no utiliza ninguna extrapolacién. Esta suposicién es vilida ya
que el estudio observacional de los autores les permite detectar més del 90 % de la luz total cada
galaxia cn su muestra (ya que son galaxias LSB dominadas por el disco), siendo asi, la magnitud
aparente total corresponde a la magnitud de apertura. Cabe sefialar que esta suposicién es valida
\inicamente para galaxias de este tipo observadas bajo condiciones similares a las del estudio de de
Blok; no puede generalizarse para todos los casos de galaxias LSB, de ser asf, se correria el riesgo de
subestimar considerablemente la luminosidad de muchas de ellas, pues la apertura del telescopio y
1a baja densidad de alguna galaxia pueden combinarse para producir una estimacién falsa al seguir
este método.

eSubmuestra de Beijersbergen et al. (1999).

Contiene el andlisis de 21 galaxias LSB con bulbos prominentes y con morfologias muy variadas,
en el rango Sa-Im. Se seleccionaron del catdlogo ESO-LV (Lauberts & Valentijn) con los siguientes
criterios: inclinaciones menores a 50°; que tengan ejes mayorcs en la banda B en el intervalo:
1’ < 2a < 3, al nivel isofotal de 26 magarcseg=?; esta es una restriccién debida a la limitacién
impuesta por el tamaiio del chip del CCD usado en las observaciones; y con brillos superficiales en
la banda B mayores a 23.8 magarcseg—? hasta el radio efectivo.

El trabajo presenta pardmetros fotométricos en la banda B, obtenidos a través de un método
unidimensional con ajustes exponenciales al bulbo y al disco.

El articulo solo presenta las magnitudes absolutas totales, ya corregidas por extincién galactica.
Para obtener la magnitud aparente total, utilizamos este valor y los dados por los autores en lo
que se refiere a la distancia y al coeficiente de extincion galictica en cada caso. Lo referido en
el artfculo sugiere que la magnitud aparente fue calculada siguiendo el método usual, es decir, el
descrito en la muestra de de Jong.

Via Ldctea y Andrédmeda. La comparacién de nuestra galaxia y la galaxia de Andrémeda con
otras galaxias de caracteristicas similares en el universo local es de gran interés; esta comparacién
permite referirnos al resto de galaxias analizadas en base a las propiedades de nuestra galaxia y a
las de Andrémeda que son, obviamente, las mds estudiadas.

Los estudios fotométricos hechos sobre Andrémeda son muy abundantes, sin embargo, de-
bido a su tamafio aparente, la mayoria se reficren a andlisis muy especificos sobre algunas de sus
propiedades, o a observaciones solo de algunas regiones locales de ella. Siendo asf, fue laborioso
encontrar datos fotométricos globales, sobre todo en la banda K; fue entonces necesario recurrir a
varias fuentes para obtener los datos requeridos.
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Para la fotometrfa en la banda B, nos basamos en los libros:-“Allen’s Astrophysical Quantities”
de Arthur N, Cox (2000) y, “The Milky Way as a Galaxy" de Gilmore et al.” (1990), Los datos en la
banda K se obtuvieron del trabajo de Hiromoto et al. (1983). Nota: Para el artfculo de Hiromoto
fue necesario pasar de las unidades fisicas que ¢l presenta a las unidades usuales utilizadas en
fotometria.

Ya que el sistema solar es parte de la Via Lictea, determinar los pardmetros fotométricos de ella
de manera observacional resulta mucho més complejo de lo que es para el resto de las galaxias, el
método utilizado debe ser diferente. Los datos en la banda B fueron obtenidos del libro de Gilmore
et al. (1990), y los datos en K del trabajo de Kent el al. (1991), sintetizados en el libro: “Galactic
Astronomy” de Binney et al. (1998).

Catdlogo LEDA. Algunas de las propiedades de las galaxias, necesarias para el presente estudio,
no fueron medidas observacionalmente por los autores de cada submuestra; para obtenerlas, se
recurrié al catdlogo en linea LEDA (Lyon-Meudon Extragalactic Database) que ofrece de manera
gratuita acceso a los principales pardmetros astrofisicos de més de 100 000 galaxias.!®

2.3.2 Caracterizacién de la muestra final.

En esta seccién se describiran los criterios finales de seleccién utilizados para asegurar que la muestra
final tenga los datos adecuados para este estudio. Mds adelante se mostrardn las caracteristicas
estadfsticas de la muestra en relacién a la poblacién total de las galaxias observadas en el universo
actual de acuerdo a otros estudios. Por tltimo, se presentardn las tablas que muestran las cantidades
observacionales y fisicas obtenidas después de todo el proceso descrito en este capitulo.

Seleccién final. Una de las preocupaciones centrales sobre los pardmetros observados compi-
lados en esta investigacién es en relacién a la precisién de su medicién. Es por ello que se deben
buscar las mejores condiciones para su determinacién. Una limitacién natural en este sentido, es
la inclinacién aparente de la galaxia, que estd limitada de un lado por la inferencia de la velocidad
de rotacién y de otro por las mediciones fotométricas. Una inclinacién de 0° impide totalmente la
medicién del ancho de lfnea de 21 cm. Considerando esta limitacidén, se vuelve necesario estable-
cer una cota angular inferior en la inclinacién que permita tener anchos de linea suficientemente
confiables. El establecimiento de este criterio depende principalmente del error de esta cantidad
asociado a los instrumentos utilizados en las mediciones; quizé la forma mds sencilla y prictica de
establecer este limite sea de cardcter empirico. Algunos autores (Verheijen por ejemplo) sugieren
que esta cota sea de 45°. Sin embargo, debido a que en la principal submuestra de este estudio (la
de de Jong) dominan las galaxias de baja inclinacién (el autor establece una cota superior de 51°),
fue necesario reducir esta cota a 35° para incluir un nimero mayor de galaxias en la muestra final.
De cualquier forma, se realizaron pruebas posteriores en algunas relaciones fundamentales (como la
Tully-Fisher) en bisqueda de algiin error sistematico en la velocidad de rotacién para las galaxias
de menor inclinacién. No se encontré ninguna tendencia.

Dos de los pardmetros fundamentales en este estudio, el brillo central superficial y el radio
de escala dependen de la buena determinacién del perfil de brillo observado. La situacién ideal
se presenta para inclinaciones bajas, es en estos casos cuando el drea proyectada de la galaxia
se aproxima mds al drea real de la misma; sin embargo, cuando la galaxia esta muy inclinada
la determinacién del peril se vuelve cada vez mds complicada pues el drea proyectada disminuye
y por tanto los brillos superficiales medidos se vuelven cada vez menos confiables, entonces se
vuelve necesario establecer un lfmite superior a la inclinacién para asegurar que el perfil de brillo
obtenido no sea dudoso. Cuando el objetivo central de un estudio es exclusivamente la obtencién

4l y adquisicién de datos, c Itar la pdgina web: http://leda.univ-lyonl.ir

1%Para informacién sobre el
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de parimetros fotométricos, entonces es deseable que las galaxias analizadas tengan inclinaciones
bajas, es por ello que de Jong selecciona su muestra hasta un lfmite superior de 51%; pero puesto
que el objetivo de este trabajo es mas amplio, es necesario ceder en este aspecto para obtener una
situacién equilibrada entre confiabilidad en la medicién del brillo y en la velocidad de rotacién,
como ambas situaciones se excluyen, un intervalo intermedio es necesario, se decidié entonces optar
por una cota superior de 80° (lo cuil permite ademds incluir un numero mayor de galaxias de la
muestra de Verheijen).

Se eliminaron también de nuestra muestra las galaxias con curvas de rotacién crecientes al
tltimo punto medido, la razén: esta caracterfstica indica que en la observacién no se alcanzaron a
medir las regiones mds externas del perfil de la linea de 21cm y por tanto la medicién de su ancho
(W2q) estard subestimando el valor real de la velocidad méixima de rotacién. Esto puede ocurrir
generalmente sélo en galaxias LSB. Afortunadamente contamos con curvas de rotacién detalladas
para la mayorfa de éstas.

Nuestro interés estd centrado en galaxias de disco normales. En este sentido tuvimos que
eliminar también algunas galaxias (de la submuestra de Verheijen principalmente) que mostraban
signos claros de interaccién con otras semejantes.

Asf pues, forman parte de la muestra final inicamente aquellas galaxias
con inclinaciones épticas en el intervalo: 35° < i £ 80°, con curvas de
rotacién no crecientes en la regién m4s externa medida, y sin interaccién
clara con otras galaxias. La muestra final (con datos tanto en la banda B
como en la K) consiste de 78 galaxias: 42 de las 86 de de Jong, 29 de las
52 de Verheijen, 5 de las 26 de Bell et al., l1a Via Lictea y Andrémeda.
A éstas, se le suman 12 galaxias con datos en la banda B, 5 de de Blok
y 7 de Beijersbergen, cuya inclusién servird solo para fines comparativos
con otros estudios.

2.3.3 Distribucién estadfistica de la muestra.

La muestra de 78 galaxias de disco normales que hemos compilado no es completa en ningiin
sentido. Sin embargo, ella cubre un amplio rango de luminosidades, tipos morfolégicos y brillos
superficiales. Esto es en realidad lo que interesa para el tipo de trabajo planteado en esta tesis:
explorar dependencias fisicas entre las propicdades fundamentales de las galaxias, compararlas e
interpretarlas a la luz de los resultados de modelos tedricos.

Una parte importante del reconocimiento de esta muestra como un conjunto de galaxias repre-
sentativo de la poblacién del universo actual, es el anilisis de su distribucién estadfstica en relacién
a los pardmetros fundamentales analizados en esta tesis. La comparacién de estas distribuciones
con la de otros estudios con un nimero mucho mayor de galaxias, permite establecer tal represen-
tatividad.

En la figura 2.6 se presenta la distribucién numérica de tipos morfolégicos, magnitudes cor-
regidas en la banda B, brillos superficiales corregidos en la banda B y colores integrales corregidos
(B-K). La distribucién estadfstica de los tipos morfolégicos es similar a la que presentan otras mues-
tras dec galaxias cercanas (ej. Herndndez-Toledo et al. (1999); Jansen et al. (2000)), con un pico
méximo alrededor de T = 4.5. La distribucién para la magnitud absoluta indica que la muestra es
representativa de la funcidn de luminosidad local en la parte brillante (Mg, < —19.5) pero no lo es
de manera suficiente para las luminosidades mds pequefias. De hecho la parte menos brillante de
la funcién de luminosidad la compounen en su mayor parte galaxias enanas; la fisica de este grupo
de golaxias es diferente a la de las galaxias normales. Los objetivos de esta tesis se restringen



38 o o CAPITULO 2

S N P
5 10 22 .20 -18 R
Tipa M. (T) M, (mag)
: ;K:-’_'_'l T T T q —-l_-'_'_"l T T j
P e
e r ]
o t <

o :
19 20 21 22 23 24 2 25 3 a6 4
Hoes (Mogarcseg-®) B-K (mag)

Fig. 2.6: Distribucién estadfstica de tipos morfolégicos, magnitudes corregidas en la banda B, brillos superficiales
centrales en la banda B corregidos y colores integrales (B-K) corregidos para la muestra compilada de 78 galaxias.
La contribucién de las galaxias de tipo HSB aparece sombreada.

linicamente a estas dltimas. La distribucién de brillos superficiales presenta una bimodalidad (la
divisién de los dos picos principales se da aproximadamente a: pgc, g = 21magarcseg~?); la muestra
no es completa para galaxias de muy bajo brillo superficial, lo cual es consistente con la falta de
galaxias poco brillantes en la distribucién de las magnitudes: galaxias de muy bajo brillo superficial
pertenecen t{picamente a la familia de galaxias enanas.

Los datos para la muestra final se presentan en la Tabla 1. El nombre y tipo morfolégico de
la galaxia estdn dados en la columna (1); la distancia luminosa y su inclinacién se presentan en la
columna (2). Magnitudes aparentes ‘crudas’ y luminosidades corregidas en la banda B y K aparecen
en las columnas (3) y (4) respectivamente. Brillos superficiales centrales ‘crudos’ y corregidos en
las bandas B y K en las columnas (5) y (6), mientras que en la columna (8) se muestran los radios
de escala correspondientes. En la columna (7) se dan los colores corregidos integrales ((B — K)) y
centrales ((B — K)o)!!. La columna (9) presenta los anchos de linea corregidos (Wap,c) y la masa
de HI. Finalmente, la columna (10) da cl niimero de la referencia utilizada en cada caso (al final
de la tabla se asocian estos niimeros con las referencias respectivas).

. MEI color integral se define como: (B — K) = Mg — Mk y el color central como: (B — K)o = po,8 — po,K -
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Tabla 2.1: Pé:érgiéftos"fotométricos y dindmicos de la muestra de galaxias de disco.

"| Nombre D" - m} mik pSp MGk (B—K) hy Wi Ref

]

e ¥ O .

T - i(°) LogL% LgL% . LgZb s, LeShy. (B~ K)b A% LeM),

U89 . 67.6 12.63 8.85 2207 17.46 340 934 5164 "1,6"
1 493 1099 1152 197  2.83 422 570 9.96
U242 64.6 1392 10.30 21.26 17.28  3.24  4.29 407.3 "1,6"
6 40.6 1043 1090 2.35  2.96 3.59 348 9.75
U334 ©68.7 1524 12.07 2336 20.32 292 7.6 187.1 "1,6"
9 41.6 990 10.24 140 174 291  6.02 9.80
U438 66.9 1295 0.10 20.45 16.23  3.57 4.57 5474 "16"
5 39.7 1081 1141 2.63  3.38 3.96 3.73 9.91
U490 66.9 1348 046 2147 17.16 362 6.00 471.7 "1,6"
5 46.0 1065 1127 2.24 297 391 4.83 10.18
U628  79.8 1558 12.52 22.86 20.30 273 573 260.7 "1,6"
9 524 993 1020 1.49 - . 1.63 240 720 982
U1305 39.2 1275 8.65 2202  17.61 _ 3.70 - 6.44 513.9

4 36.8 1047 11.12 209 2.86 401 503  9.61.
U1577 77.9 1379 9.90 22.44 18.26  3.60 .

3 387 1061 1122 178 .2.58 4.06 6.

U1719 120.3 1408 10.09 2245 17.73 -

3 44.2 1095 1154 1.86 2.75

U2064 62.2 1420 10.18 22,28 = 18.01

4 46.8 10.41 1092 206  2.64

U2081 86.8 14.50 11.55 22.31 = 19.44-

6 547 9.66 9.90 1.69 ..1.99

U4308 52.1 1317 0.83 2134 -

5 40.6 1050 10.89 2.29

U4368 56.7 1357 1021 21.52

6 37.8 10.40 10.82 . 2.22° "

U4375 30.3 13.28 9.53

5 50.1 10.04 10.55

U4422 - 63.2 12.85 8.83

5 35.7 1079 - 11.46

U5103 54.8 1277 9.22

3 540 10.76 11.19

U5303 209 12.24 . 8.67 12.8.78] .1,
5 55.5 10.15 - 10.57 ©.73.83 9.38
U5510 19.8 12.36 ~ 9.24 . 1.96 - 287.5 "1,6"
5 36.8 9.94 10.28 177 9.42
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Tabla 2.1: Continda.

Nombre D* mY myk  phe Mk (B—K) hy Wiy, Ref*

T - i(°) LogL% . LgL%, Lg¥h s LgZhue (B— K)o h% LM},

U654 18.7 12.88 9.10 20.98 16.94  3.47 1.73 3553 "1,6"
1507 476 9.74 1030 243  3.06 365 1.52  8.60

U5633 . 20.5 14.24 1128 2313 2001 264 2.77 1988 "1,6"
8 524 927 950 143  1.80 2.99 293 9.19
U6028 - 16.9 13.04 1019 2049 17.27  2.60 1.25 2336 "1,6"
3. 56.2 9.56 9.77  2.62 285 266 106 9.14

U6453 17.8 1245 9.18 2091 1716  3.02 1.84 3310 "1,6"
4 425 9.84 1022 246 3.0 344 141 947

U6460 17.7 11.87 8.62 20.66 17.15  3.03 2.37 2739 "1,6"
4 4256 1005 1044 256  3.01 3.20 2.07 9.02

U6746 102.6 13.35 0.39 21.38 17.30  3.72 8.80 7981 "1,6"
0 416 11.01 11.67 221 293 3.80  7.06  9.94

U7169 324 1262 9.63 2011 1655 276 2.08 347.3 "1,6"
5 36.8 10.28 1056 2.79  3.28 330 157 9.65

U7315 13.7 12.55 8.62 1099 1603  3.60 008 3135 "1,6"
4 49.3 960 1022 283 341 3.53° 097  8.39

U7523 14.7 11.80 8.08 2149 = 17.70. _3.52° 257 2641 "1,6"
3 368 901 1049 225 - 283 . 352 0232 8.5

U7901 13.0 1146 7.90 20.07 . 16.06 -3.16: - 1.58 477.9 "1,6"
5 - 493 1003 1046 279 340 - 359 124 039

U8279 39.7 13.07 9.74 20.52 1690 . 3.16  2.62 369.8 "1,6"
4 40.6 10.25 . 10.69 258 3.2 3.41° 2217 9.60

U8SSG5 369 12.62 898 2189 - 1827 - 341 - 5.73 "4224. "16"
2. 416 10.39° 1093 196 ~2.56 - .3.59. " 5.24. 962 |
U9481 56.7 13.31 10.00 21.22 = 1803 . 3.04  4.84 3222 "16"
4 43.4 1047 1090 229  2.64 2.95 4811008
U9926 30.3 1217 845 20.13 1645  3.28  2.63 4614 "16"
5 46.0 10.50 = 1098 2,81 ° 3.27 322 244946 L[
U9943 301 12.30 8.67 2040 16.60  3.19 201 4019 "1,6"|"
5 517 1044 10.89 267 . 316 - 3.31.12.56 ::9.60

U10083 28.7 12.37 9.9 21.51 17.60  2.98  3.24. 2705

2 35.7 10.26 1063 224  2.87 3.64 " 2.63779.66 o
U10445 16.8 13.10 1081 21.76 19.00  2.07 1.65. 2162 "1,6"|" "
6 40.6. 9.51 951  2.05 2.29 2.66 159 925 .-
U11628 61.6 12.82 8.64 2227 1719  3.63 1160, 659.9 "1,6"
2 46.8° 10.95 1158 2.01  2.96 446 655 1023 .
U11872 181 -12.03 811 2046 1571  3.44 1.61 4204 "1,6"
3 43.4 -°10.12 1067 272 3.59 423 111 931
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Tabla 2.1: Contintia.

Nombre D* - - mh  m%  uSe uix (B—K)® hy Why  Refk
l:‘ i(°) LogL} , LgL% . LgThp. LgEhx. (B ~ K)b h% LgMi,,

U12343 352 11.87 7.81 21.95 17.67 = 3.45 8.65 544.2 "1,6"

4 . 406 10.82 1137 218 2,82 3.67 6.77 1004 - -

U12511 520 13.81 10.58 ©22.46 18.35 298 6.15 434.6 "1,6"

6 357 10.23 10.59 178  2.56 4.02  3.33 10.32 )

U12614 61.8 12.64 912 2094 17.24  3.15 543 420.1  "1,6"

5 442 10.75 1118 246 2956  3.32 5.08 9.92 .

U12638 820 13.95 9.99 2217 18.27  3.60  8.51 469.8 "1,6"|

5 368 10.62 11.23 192  2.59 3.74 7.88 “10.03 . .

U12654 59.5 13.65 10.28 21.76 17,98  3.08 565 354.2  "1,6"

4 357 10.43 10.83 216 271 345 '4.38°-9.85 B

U6399 14.6 14.33 11.09 21.83 1872 279 1,69 172.0 - "2,6"

9 750 9.00 929 156 196 3.07 1.86.9.03° - -

U6446 125 13.52 11.50 22.61 19.31 186 - 228 '174.0  "2,6"| °

7 510 9.08 899 159 2.8 3.30 149 9197

N3726 152 11.00 7.96 2107 1719 2,74 430 331.0 - 2,6"]: 7"

5 ' 53.0 10.32 10.60 2.37 2.93 348 /2,79 982 .

N3769 13.5 12.80 910 1093 1634  3.13 - 1.26 256.0- "2,6"

3 70.0 9.64 10.06 2.76 2,98 2.62 71309370 i)

N3877 159 11.91 7.75 19.72 1550  3.20 ~2.60%335.0: "2,6"

5. 760 10.31 10.76  2.81 3.16 2,93 24192170 "7

N3893 17.0 11.20 7.84 19.88 16.71 3.07_ 2133820 "2,6"

5 490 1034 10.74 286  3.16 2.82 | 2,23 79,75, v

N3917 171 12.66 9.08 2059 1712  2.80 . 2.60 276.0  "2,6°

[ 790 9.98 10.28 199  2.55 3.46 2847926

N3949 145 11.55 8.43 19.54 16.55  2.85 131 321.0 "2,6"

4 550 10.06 1038 299  3.20 . 260 135 931 .|.

N3953 ' 184 11.03 7.03 20.43 1647  3.47 '3.85.446.0 - "2,6"

4 62.0 10.59 11.16 262  3.14 337 3.79.°941

N3972 155 13.09 9039 2023 1650  3.10. 171 ‘2640 *2,6"]. -

4. 710 9.66 1007 262 287 2.71.0 162895 .

U6917 162 13.15 10.30 2227 19.17 249 293 2240 "2,6"

9 560 9.526 9.69 168 2.06 3.02 /2,55 '9.26

U6923 186 13.91 11.04 2142 1834 254 ~1.62°160.0 "2,6"

10 650 9.33 951 191 228 . 3.01.71.57 892

N3992 183 10.86 7.23 2020 1682  3.14 4.05 547.0 "2,6"

4 56.0 10.65 11.07 2.69  3.05 2.97 411 9.76

41
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.Tabla 2.1: Continda.

lj:mbre D' mh mk. #ha. . Hx (B—K) hy Wi, MT’
T i(°) LogL¥ . LgL% . LgEh n. LuSlyc. (B = K)b bk LgM},
UG6983 .~ 18.8 13.10 . 10.62 . 22.50 10.41  2.36 3.60 221.0 "2,6"
6 0490 -9.63 . 9.74. . 1.64 2,07 3.15 267 9.51
N4051 -~ 13.1.10.98 .. 7.86 .20.78 1690  2.93 2.94 3080 "2,6"
47:77:49.0°°1017 ~'10.51  2.48 - 3.09 3.58  2.10 9.26
N4088 - 14.1 11.23 . 7.46 - 19.77 1619 3.1 233 3620 "2,6"
570 69,0.-10.33 1 10.75. 2.84  3.11 2.74 254 9.72
186, : 19.82 1577  3.07 2.81 386.0 "2,6"
2.80 3.8 3.03 254 9.63
18.28 15.82 - .3.80 1.30 393.0 "2,6"
. 3.08 - 3.45 3.00 134 875
'21.88. 17.62 _ 3.7 6.83 476.0 "2,6"
2.00 - .2.63 3.66  4.79 9.86 .
18, 31, 2022~ 16.44 . 3.53 1.67
S 49,079,809 2.70 - 3.27 " 3.50 - 1.62
U6773 ;16,4 ~14.42 . 11.23. " 21.67.18.79  3.06 .-,1.19
10+ 7. 58.0 7892 7932 . 1.90 . 221 -2.84.. 1.33:
UGB18. : 14.6 14.43 _11.70 21,62 . 18.68 ., 2.33 - 149
7 75.0 894 . 9.05 165 197 ;. 2.88 1410
N3g85 167 13.25 . 10.19 _20.04.. 17 2,827
9 51.0 946 - 9.75 279 ° 2,520
U7089 140 1373 1111 .21.51 X T2.21
8 80.0 919 924 151 " 178 2,74
U7004 141 1474 1168 21.99 1856  3.12 -
8 700 862 9.04 170 224 3.40
N4117 163 1405 9.98 21.16 17.80 _ 3.60
-2 680 922 9.83 201 252 3.33
N4138 159 1227  8.19 20.05 1598  3.75
-1 53.0 9.85 1052 2.77 340 3.65
N4218 135 13.60 10.83 20.35 1674  2.69 0.
1 53.0 907 931 2.65 3.08 3.14 .
N4220 164 1233 8.36 20.08 1527 3.8 .1.96 399.0 "2,6"
0 780 10.09 1054 2.69  3.40 3.84 '1.38 8.99
Ul28 67.8 1516 12.10 23.55 2030  2.75 7.8 336.6 "3,4"
8 360 994 1022 137 178 3.00  6.90 9.99
F563-V269.6 16,25 13.80 22.16 10.20  2.37 2.63 1525 "3,4"
10 451 943 955 L79 212 2.90 216 9.46
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Tabla 2.1: Continta.

s D¥ o mpy mi l‘hB pn“K (B - K)rh' : Wm’, RH“"
- i(°)" LogL% . LgL% . LgT3p. LTl xe (B~ K)o hk LgM),

16,12 13.11 2233 19.16 290 4.03 2411 "3 4°
9.76 10.09 175 2.20 3.21 3.62 i 9.60
16.67 13.80 23.00 19.66 2.55. . 591 ;1965 "3,4"
974 994 120 1.73 3.30 - 4.26 7'0.61
16.40 13.50 23.05  19.80 250, "34"
: 899 9.16  1.31 1.73 3.12 U1 :
.Vfa L&:tea - - - - - : "g,10"
‘4 - o - 10.28  10.83 198 3.00 :
: Andromeda 0.7 4.36 - B 15.67 7,887
‘3 752  10.70  11.27  2.29 3.24 S
49.0 15.60 :
52.4  9.38
548 16.93
42,5 - 891
519 - 17.58
i - 66.0 . 8.62.
: vF568~V1 -~ ....87.0 16.67.
8 857 . 943
F571 v1‘ - 868 17.40 .
8 L 35.7 9,10
ESO Lvnsozao 01.3 - 14.32 °
45 63.2 - 10.52
ESO-LV1530170 90.9 - 13.99
5 L -45.9  10.62
ESO-LV2520100 140.0 14.20
2 41.6  10.89
ESO-LV3500110 221.1 14.49
1 40.6  11.11
ESO-LV5520190 173.6 15.07
2 53.2  10.84 I
ESO-LV1220040 139.4 15.47 "5,6,11"
3 52.4  10.45 - 1.11 L
ESO-LV3740000 39.9 15.45 - 2340 75,6,11"
1 36.8 9.38 - 151 7 -0

Distancia luminoss en Mpe.
Magnitud apsrents no corregida (mag).

Brillo ficlal central no gldo (; =),

Colu Inu.rll (E K) ¢nru||dn

do (en Lagpe=? ¥ Lxope3, respectivamente).

(1997); Varheljen & Sanclal (3001). 2. de Jong (1996s, 1996b). 3. Bell ot al, (2000). 4. de Blok et
Beljeisbergen et al. (1990), 8.- LEDA. 7.» Cox 2000. 8.- Hiromoto et al. (1983). 9. Gilmore et al. (1990). 10.-
Geaham (2002).
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2.4 Inferencia de las propiedades bariénicas de la muestra.

Para poder pasar de la luminosidad y brillo (pardmetros medidos) de una galaxia a su masa y
densidad (pardmetros inferidos), es necesario saber, de manera cuantitativa, como es que los fotones
emitidos por las estrellas de estas galaxias trazan su masa total. Este factor es conocido como el
cociente masa estelar-luminosidad: Ty = M,/L,.

El cociente M, /L, depende de la forma como el gas se transforma en estrellas y como éstas
evolucionan. El primer aspecto tiene que ver con la ley de formacién estelar, la historia de acreccién
del gas y la funcién inicial de masa. El segundo es parte de la teorfa de evolucién estelar. Los
modelos de sfntesis de poblacién estelar toman en cuenta ambos aspectos y nos dicen finalmente
cuanta luminosidad (L,) se tiene por unidad de masa en estrellas (M,). Bell & de Jong (2001)
realizan esta modelacién de manera muy completa. Nos habremos de basar en sus resultados.

La explicacién completa de la modelacién presentada por estos autores se llevarfa muchas
péginas, al no ser este el objetivo del presente estudio, solo se resumirdn los aspectos més rele-
vantes, enfocando la explicacién en los puntos importantes para esta tesis.

La modeclacién consiste en describir la evolucién de un disco gaseoso (sin considerar un bulbo
o una barra) planteando una ley potencial de formacién estelar (parametrizada en funcién del
brillo superficial central) y una ley de evolucién quimica (asumiendo la aproximacién de reciclaje
instantdneo (IRA)). La obtencién de los colores se realiza sobre la base de un modelo de sintesis de
poblacién estelar desarrollado por Bruzual y Charlot (2001) en el que se asume una funcién inicial de
masa de Salpeter (1955). Para establecer una comparacién mds directa entre los discos modelados
y las galaxias reales, los autores se aseguraron de utilizar \inicamente modelos con un rango en
luminosidades y brillos similar al usual en galaxias observadas. En total, este estudio presenta
seis modclos diferentes (es decir, seis diferentes combinaciones de pardmetros); se utilizardn los
resultados provenientes del méds completo, el 1iltimo de ellos; se trata de un modelo sin cafda o
salida de material que considera explosiones de supernova (bursts), la época de formacién del disco
depende de la masa baridnica inicial, y una variacién de la tasa de formacién estelar cada 0.5 Gyr
(giga-afios). Los autores de este estudio afirman que las conclusiones de su trabajo no dependen de
la eleccién del modelo, sélo pequeiias diferencias cuantitativas son de esperarse. De modo que los
resultados que obtendremos més adelante no serfan muy diferentes a los que se hubiesen encontrado
de haber usado un modelo distinto al elegido aquf.

Una vez que se obtuvo el cociente M., /L a partir del modelo, se estudiaron las dependencias del
mismo con pardmetros basicos como la luminosidad, el brillo central, la fraccién de gas y el color.
Aunque en todos los casos se encuentra una tendencia, es con el color con el que se encuentra la
relacién mds estrecha. Aunque la relacién con el color es muy clara, la dependencia del cociente
con el brillo superficial parece indicar que las galaxias HSB y LSB decben ser tratadas de manera
distinta (especialmente en la banda K, ver fig. 1 de su artfculo), los resultados parecen indicar un
cociente constante para las galaxias de bajo brillo. Por esta razdn se decidié utilizar las conclusiones
de este estudio Gnicamente para galaxias de tipo HSB.

En base a la tabla presentada por Bell y de Jong, se calcularon los coeficientes de la relacién
entre el cociente y el color con una forma funcional del tipo: Log(M,/L) = a + byColor.

Como se mencioné anteriormente, la observacién de la luminosidad en la banda K permite tener
una estimacién del grueso de la poblacién estelar en la galaxia y por tanto es la banda adecuada
para inferir la masa total de estrellas.

Considerando todo lo anterior, el valor de Ty para las galaxias HSB depende del color segiin
la férmula:

Ty = 10—0.91+0.21(B—K) (2.56)
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Para las gala.xlas de tlpo LSB, se utlhzaré. el estudlo seml-empinco de Verheijen que aparece
en su tesis doctoral. Las diferentes descomposmlones de la curva de rotacién que realiza Verheijen
(con halos pseudonsotermos y Hernqunst) con s muestra, mdlcan que el valor de T, aumenta para
galaxias azules, Tomando el modelo de halo Hemqulst, se ‘analizé la figura resultante del estudio
de delimitacién del valor de M, /L de a.cuerdo a’la curva de rota.cxén, obteniéndose las siguientes
relaciones para el cociente M, /Lg: =

B‘L‘K‘_<_'3 ' (2.57)

Tk =275—0.75(B = K),"

Tg=05 - B-—K3>3 (2.58)

Cabe mencionar que toda esta metodologfa para calcular el valor de T podria parecer exagerada
¥ quizd muy rebuscada como para tomarse como un resultado general. Es claro que en la actualidad
aun no existe un acuerdo global para la determinacién de esta cantidad. Sin embargo, y debido
a su importancia, se pretendié obtener una formulacién seria que tomars en cuenta las conocidas
interdependencias de esta cantidad con algunas otras fundamentales. De cualquier manera, es
probable que este planteamiento podr{a alterar resultados de relaciones fundamentales, haciéndolos
dependientes de la metodologia utilizada; a lo largo de esta tesis se analizardn los resultados que
podrian verse afectados por esta causa.

Masa Estelar (M,.). La masa estelar total de una galaxia es simplemente el producto de su
luminosidad en la banda K por Tg: M.[Mg] = TxLk{Le].

Densidad Superficial Central de las estrellas (3,). Esta dada en unidades de Mg/pc*: =.

Y Zo,x-

Radio de escala de las estrellas (h.). Puesto que la banda K traza de manera apropiada la masa
de las estrellas, es entonces de esperarse que también trace su distribucién, siendo asf, se asumird
que h, = hg.

Masa del gas (My). La masa total de gas es estimada a partir de la masa total de dtomos de
hidrégeno en la galaxia: My = nMpy; el factor 7 cuantifica la fraccién que representa My de todo
cl gas en la galaxia. Puesto que el hidrégeno atémico representa la proporcién dominante de los
elementos constitutivos del gas, seguido por la contribucién del hidrégeno molecular (H3), podemos
despreciar el resto de elementos y suponer:

n=14 [1 + (2.59)

M, MHu,; ]
El factor 1.4 toma en cuenta la contribucién del Helio, el segundo elemento mds abundante después
del hidrégeno. Puesto que la medicién de hidrégeno molecular cs observacionalmente compli-
cada, entonces es necesario obtener una estimacién de la misma a partir de otras propiedades mds
facilmente medibles. En cste sentido, McGaugh & de Blok (1997) (en base a un trabajo de Young
& Scoville), establecen que el cociente My, /M es funcién del tipo morfolégico:

My,

= 3.7 — 0.8T + 0.0437? (2.60)
My

con una validez inicamente en el intervalo: 2 < T < 10; para galaxias fuera de este intervalo se
tomé n = 1.4.

Radio de escala del gas (hg). Supondremos que el gas presente en la galaxia sigue una dis-
tribucién exponencial de masa, al igual que las estrellas. Sin embargo asumiremos que la concen-
tracidn del gas es mucho menor, es decir, el gas es mucho mds disperso y se extiende hasta regiones
muy externas, de esta manera consideraremos que hy = 3hy.
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e Bnllo superﬁcml centrol del gas (X,;). Tiene las mismas umdades que }3.. Ya que se ha supuesto
que la densidad del gas sigue una distribucién exponencial, entonces deberd ohedecer a la relacién

- de Freeman: My = 2a5ghy. A partir de esta ecuacién se obtuvo I, .

) Propiedades globales del disco. La masa total del disco es sxmp]emente Md = M + Mg, su

 brillo central superficial es: 34 = 3, + X4, Para obtener el radio de escala del disco (hd), se utlhzé

Ia relacién de Freeman y los pardmetros para las estrellas y el gas: .

2 Sahg = Mg = M, + My = 2m(S.h2 + 2,);3)’) (2.61)
Ya que h. = hg y hg = 3h) entonces: S '
3 = K3 [.’?_iﬂgz] (2.62)

En'la Tabla 2 se presentan las cantxdades compuestas inferidas descritas arriba para la muestra
final de galaxias de la Tabla 1. En la columna (1) aparece el nombre de la galaxia. Las columnas
(2) ¥ (3) contienen la masa estelar de la galaxia y el brillo superficial central estelar, Las columnas
(4) y (5) contienen estos mismos pardmetros pero para la parte gaseosa. La columna (6) presenta
la fracci6n total de gas (f,!?). Las columnas (7), (8) y (9) dan la masa, el brillo superficial central y
el radio de escala del disco respectivamente. Las columnas (10), (11) y (12) se refieren a cantidades
que habrdn de ser definidas y utilizadas en el capitulo tercero.

?Definida como:. fy = My /Ma... -




,‘.f[‘zyvalé.:2>.2‘: ‘Pméﬁxetros estelares, gaseosos y bariénicos inferidos.

Nombre LgM.* LgS.” LghM,® LgS8 £ LgMa' LgTa®

ha® Va/Vid Mayn/Ms' Maya/Ls*]

U89 7 11.33 2,63 ...10.11
U242 .71710,67 702,74 . '10.06
U334 .9.99 149 | 9.94
U438 77:11,25 ¢ 3.22. 10.31
U490.°5::11,12 . 2.83:. 10.57
U628 10.04 1~ 1.47. - 9.96
'U1305°¢710,99 - 2,73 . . 10,10
U1577 - 10,92+ 2.28. '10.69

U1719 - 11,377 2,58 - 10.71
U2064 - 10,72 . 2,44 10.30
U2081 . 978

U4308 - 10,63
U4368 " 10.56 2.
U4375 10,34

Ua422
Us5103°
U5303
uss10
UB554
U5633 .,

U12343
U12511
U12614
U12638
U12654
U6399
U6446
N3726
N3769

964,

0.84
1.22
0.63
141
145
0.49
0.94
129
112
110

“0.81;

1.35

1,38
12
092
163
40,86

1.57

072

0.67
191
191
112
0.53
1.90
115
0.65
1.84
1.65
0.58
145
1.33
142
1.20
140
0.99
2.05
111
1.83
115
0.88
131
0.88
1.32
1.57
1.96

0.06
0.20
0.47
0.10
0.22
0.45
011
0.37
0.18

0.28 -

0.42

'0.34

0.38

0.17.

018
0.29
0.22
0.40
0.05
0.48
0.67
0.51
018
0.03
0.40
0.06
0.06
0.27
0.31
0.12
0.45
0.11
0.8
0.22
0.48
0.08
0.20
018
0.68
0.20
0.24
0.37
0.54
0.66
0.48
0.57

11.35
10.77
10.26
11.29
11,23
10.30
11.04
11.12

11.46 -
10.86 "
10.01

10.81
10.77
10.42
11.25
11.09
10.43
10.21
10.14
9.67
9.89
10.25
10.25
11.56
10.45
10.09
10.35
10.36
10.60
10.69
1091
10.81
10.73
10.45
9.87
1147
10.58
11.28
10.80
11.03

11,05

10.77
9.44
9.60

10.54
10.18

2.64
2.75
1.54
3.23
2.84
1.51
2.74
2.32
2.59
2.46
1.90
2.57
2.54
2.73
2,27
2.92
2.38
2,70
2.88
1.72
2.59
2.79
2.75
2.81
2.99
3.26
2.66
3.18
2.90
2.27
2.44
3.06
2.94
2.60
2.41
2.83
3.42
2,65
2.41
272

2.30°

2.48
1.83
2.27
2.64
2.80

443 0537 . 587

-5.89 0.

6.06 0.61 2.08 479

3.87 0.70 3.21 6.94

8.46 0.56 4.69 10.92

3.95 . 0.92 1.75 5.36
5.56 0.81 2.13 . 808"
9.54 042 9.40 22,08
5.34 . 0.65 3.73 13.98°
8.79 0.62 348, 0 113100}
9.38 0.54 4,55 . 14,807 >

6.17 - 0.79 2,66

5.03.072 7 3147
503 0.69 . 3.43 .
2.71  0.67°
9.65 0.43
457 0.82
4.26. 0.59
224 071
156 0.60 .
3.83 044
173 0.68
201 0.66
2.26 0.80
8.12. 0.56
2.02 079
100 084
241 077
146 0.60
2.67 076
5.65 048 ° :
6.49 .0.81 "
261 072
2.86 0.76 .
3.02.0.79 -2
213 ’
6.92°
1.28 0.
7.52

5.60
8.98
5.43
2.57
2.05
3.63
1.91
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Tabla 2,2; Contina.-

"CAPITULO 2

| Nombre  LgAM.* LgZ.” LgM,® Lgs? 3 LgMa’ LgTa® ha® Va/Vi' Muya/Md Maya/Ls*|
N3877 10.52 2.92 9.60 1.09 0.11 10.57 2.93 2.55 0.86 2.24 412 .|
N3893 10.47 2.89 10.15 -1.70-0.32 10.64 292 271 0.76 2.64 ¢ 5.32 0
N3917 10.09 236 957 091 023 1020 237 3.21 0.61 447
N3949 10.07 2.89 9.79 1,78 '0.35 10.25 292 1.70 0.72 2.86
N3953 10.98 2.96 990 099 0.08 11.01 296 3.95 0.83 2.23°
N3972 9.81 262 . 943 '1.26 030 9.96 2.63 1.88 0.67 = 414"
U6917 9.64 201 . 940 083 037 9.84 204 313 0.50 = 6.65
U6923 9.44 221 907 092 030 9.69 223 1.8 068 3.51
N3992 10.82 2.80 10.25 1.27 0.21 10.93 281 4.56 0.61° 4,72
U6983 9.73 - 2.06 9.82. -1.22 0.556 10.08 2.12 .3.78 -4.46
N4051 10.22 279 9.75. 135 0.26 10.34 2.81 238" 2.98
N4088 10.49 2.85 10.12 156 0.30 10.64 2.87 2.99 2.59%
N4100 10.53 2,92 1012 - 1.55 0.28 10.67 293 293" 2,73
N4102 10.55 3.34.9.32. L31 0.06 10.58 3.34 1.39 1,67
N3718 10.64 . 2,33 1001 .0.89 0.19 10.73 = 2.35 (542" .'6.67
N3729 10.31 - 3,11 . 9.29 111 0.09 10.35 - 3.1 .1.69"

u6773 9.01 1.0 . 870 0.70 033 9.19 193 162"

U6818 9.05 . -1.97:.°6.137-.1.08 0.55 .9.39 - 2.03 1.94

N3985 9.44 11217026 9.57 0 2,67 115

U7089 9.28 0.92. 0.57:.9.65 " 1.87 3.18"

U7094 8.74 7710870607914 199 1.55.

N4117 9.53 221,22 . 0.287°9.67 7226 - 1.55

N4138 10.40 70,94 .0.03 '110.41° 3.28 ' 1.22.

N4218 8.97 . 71.4670.32779.137 2.76 - 0.61

N4220 10.30 1,10 °0.06 {10.32 0 3.17 . 1.43

U128 © 10,05 £0.73.0.56.-10.41-- 1,67 9.57 .

F563-V2- 9,54 . 11,187 0.54 - 9.87 2,16 -2.93° 0.

F568-3 . 9.85.° 0.95°70.49710.14 © 2.00 4.75

F574-1 - 9.86 082 0.49:10.15 - 1.71 -6.07::

F583-1 - . 0,117 ©71.4370.725'9.67.7 '1.87 - 2.94

Via Léctea 10.64 . . -1,380,227.'10.75 * 2.83 1 3.40

Andromeda °11.09 3. ©1.08° 0.08 11:13  3.07 ' 4.26 -

Masa estelar total (disco+bulba) en Mo

Densldad estelar superficll central on Mg p

Masa total de gas en l‘{é

nte masa dln:tm|:=|~m-u

"Goclente mass-luminosidad en a banda 8 a Sha (Mo /Lag).
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§ Capitulo 3

Contenidos de materia oscura y
baridnica: correlaciones con
propiedades fundamentales

En este capitulo se estudiardn los contenidos de materia luminosa y oscura presentes en las galaxias
de disco y como dependen estos contenidos de las propiedades fundamentales de las galaxias. En la
primera seccién se presentard una sintesis histérica sobre el problema de la materia oscura y sobre la
necesidad de su introduccidn para explicar las propiedades dindmicas de las estructuras presentes en
el universo, desde las escalas mads pequeiias (vecindad solar) hasta las mas grandes (grupos y cimulos
de galaxias). Puesto que las galaxias de disco representan el objeto de estudio de la presente tesis,
el resto del capitulo estard dedicado enteramente al anilisis del papel de la materia oscura en su
dindmica. Para ello se planteardn los modelos tedricos y empiricos elaborados para la caracterizacién
de los halos de materia oscura. Una vez planteados, se combinaran con las expectativas tedricas
de los componentes luminosos de la galaxia y as{ compararemos esta modelacién sencilla con lo
resultados obtenidos a partir de las propicdades observadas de la muestra de galaxias descrita en el
Capitulo 2. También sc comparardn los resultados observacionales con los obtenidos a partir de un
modelo seminumérico complejo de formacién y evolucion galdctica dentro del escenario jerdrquico
CDM. El resto del capftulo se dedicard a la comparacién teérico-observacional de los resultados
obtenidos y al establecimiento de las conclusiones que de cllos emanan, .

3.1 EIl problema de la materia oscura.

La comparacién entre la estimacién dindmica de la masa de un sistema de objetos cdsmicos y
el estudio de la luminosidad proveniente de la poblacién de cuerpos que lo constituyen, muestra
que existe una discrepancia mayiscula entre la masa asociada a los objetos luminosos y aquelia
responsable de su campo gravitacional. Histéricamente esta diferencia ha sido notada en problemas
distintos en un rango amplio de escala; los estudios dindmicos de las fuerzas y campos actuantes cn
la vecindad solar, en las galaxias, en los grupos y ciimulos de galaxias y en el Universo entero, indican
que existe una mayor cantidad de materia inferida dindimicamente de la que puede ser atribuida a
componentes conocidos (materia bariénica). Si hemos de suponer que la ley de gravitacién universal
de Newton es valida en estas escalas, entonces la tinica solucién a tal discrepancia es la introduccién
de materia adicional, carente de interaccién electromagnética (por lo que se le llama oscura) y capaz
de generar campo gravitacional.

Aunque se han planteado otras alternativas para explicar este problema, la principal de ellas
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basada en una teorfa de gravitacién modificada (“Modi‘ﬁed Newtonian Dynamics” (MONDJ)V, Mil

grom (1983)), la investigacién actual estd encausada a reconocer la existencia de la materia oscura

"y a establecer su naturaleza y propiedades. En esta tesis se asumir4 tal postura. Se iniciard en-

tonces por describir brevemente los estudios que se han realizado para llegar a conclusxones sobre )
la existencia de la materia oscura, principalmente en las galaxias de disco.

e Antecedentes Histdricos.

Uno de los primeros en plantear el concepto de materia oscura fue Fritz Zwicky a principios
de la década de los 30’s, quien al medir la dispersién de velocidades de las galaxias contenidas
en el ctiimulo de Coma, descubrié que la masa total de los componentes en este ciimulo no era
suficiente para mantener gravitacionalmente unido al sistema: las velocidades de dispersién eran
demasiado grandes; asf que sugirié que parte de la materia total presente en el ciimulo deberfa ser
invisible. Cuando esta idea fue planteada, la mayoria de los cientfficos no estuvo dispuesto a creer
en ella. Durante la subsiguientes décadas, se realizaron trabajos similares para otros cimulos asf
como grupos de galaxias (ej. Kahn & Woltjer 1959). Los resultados siempre indicaban presencia
de mds masa que la inferida de la parte luminosa.

También surgieron evidencias de materia oscura a nivel teérico: los discos en simulaciones
numéricas se destruyen rdpidamente; la presencia de un halo oscuro de materia “caliente” logra
estabilizarlos dindmicamente (Ostriker & Peebles 1973). Sin embargo, la prueba més directa y
contundente de la existencia de halos de materia oscura en las galaxias llegé a finales de los afios
70 con las curvas de rotacién observadas en HI.

La nocién de materia oscura dentro y alrededor de las galaxias espirales fue desarrollada de
manera lenta. Esto se debié a la dificultad en la comprensién de la poblacién estelar en las galaxias
y la forma en que contribuyen a la masa total de estos sistemas, Ha sido en épocas recientes que se
ha logrado un mejor entendimiento en esta cuestién y estamos ahora en una mejor posicién para
sustentar las ideas planteadas desde la década de los 30’s. En 1970, K.C. Freeman presenté un
articulo ya cldsico en el que en base a una ley sencilla realiza un esquema que es capaz de describir
las propiedades fotométricas de las galaxias de disco. A partir de ello, desarrolla la dindmica que
resulta de estos discos modelados y compara tal modelacién con las observaciones que se tenfan
hasta ese momento para 4 galaxias dominadas por el disco. Sobre dos de ellas concluye que los
datos observacionales y las expectativas de su modelacién concuerdan entre si, sin embargo, para
las otras dos afirma que si los datos dindmicos observacionales (obtenidos en la linea de 21 cm)
son correctos, entonces debe existir una cantidad de masa no detectada al menos de la misma
magnitud a la detectada y con una distribucién radial muy diferente a la exponencial obedecida
por los componentes Juminosos.

El paso de la distribucién de luz al de la distribucién de masa, requiere la introduccién del
cociente M/L estelar (Y,) y de su comportamiento radial a lo largo de la galaxia. Aunque se ha
sugerido que es probable que este cociente no sea constante en funcién del radio (Baldwin 1975), no
parece haber razones tedricas para justificar tal hipétesis (que llevada a sus extremos puede explicar
las curvas de rotacién observadas) y actualmente se supone generalmente una Y, constante con el
radio.

En la década de los 80’s, ¢l desarrollo de las técnicas de observacién permitié obtener mejores
datos observacionales, a partir de los cuales podian obtenerse perfiles de brillo de buena precisién.
La suposicién de la constancia de Y. combinada con estos perfiles se traduce directamente en una
curva de rotacién esperada para el disco galdctico. La comparacién entre esta curva y la obtenida
observacionalmente (a través de la cinemdtica trazada por las lineas de hidrégeno en 21 cm y Ha
principalmente) dié la primera nocién cuantitativa de la cantidad de materia que debfa estar en
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forma de materia oscura y la distribucién radial que deberfa tener. De hecho, como se describié
en el capftulo anterior, la curva de rotacién tipica observada se aplana después de alcanzar el
méaximo, mostrando el mismo comportamiento hasta las regiones observadas mis externas; este
comportamiento es totalmente inexplicable inicamente por la distribucién exponencial que siguen
las partes luminosas de la galaxia; aun la inclusién de la componente gaseosa y otras componentes
menos significativas no puede explicar tal exceso de materia en las partes externas.

A partir de ese momento, los esfuerzos de las investigaciones al respecto se han enfocado en
descubrir la naturaleza de esta materia y en encontrar modelos tedricos o empfricos que permitan
cuantificar la masa restante y su distribucién. Pero jqué es la materia oscura? Existen dos posibil-
idades: que sea materia bariénica o no bariénica. Los estudios observacionales y teéricos indican
que el segundo tipo tiene que ser dominante.

e Materia oscura baridnica

Los estudios astronémicos permiten determinar la densidad de materia visible en el universo. Las
principales componentes visibles en el mismo, sun las galaxias formadas basicamente por estrellas,
gas caliente y tibio, tanto en cimulos de galaxias como en los filamentos, y huecos, gas frio, etc.
Recientemente Fukugita, Hogan & Peebles (1998) realizaron un extensivo censo de las componentes
bariénicas en el Universo, concluyendo que la mayor parte de los bariones al dia de hoy estdn aun en
forma de gas ionizado; las estrellas y sus remanentes son una componente relativamente pequefia.
La contribucién a la densidad del Universo por parte de cada una de las componentes luminosas se
expresa cominmente en unidades de la densidad critica p.!:

=P _B81G
Q= = a2 (3.1)

donde p es la densidad de la componente dada y H es el pardmetro de Hubble. Usando esta
definicién y suponiendo Hy = 70kms~!Mpc~!, Fukugita et al. encuentran que los pardmetros
de densidad correspondientes a las estrellas en las galaxias, al gas frfo y al plasma caliente son
respectivamente: 0.00415, 0.00063 y 0.0166, de tal manecra que el pardmetro de densidad total de
la materia visible es:
: Quis = Qo + Qg pr + Oy car = 0.02 (3.2)

Por otro lado, las observaciones de abundancias de elementos ligeros (Helio, Deuterio, Litio, ete.)
:combinadas con la teorfa de la nucleosintesis primigenia de la Gran Explosion, fijan el pardmetro de
densidad total de los bariones Q,,. Las determinaciones més recientes basadas en la abundancia del
Deuterio en l{neas de absorcién a quasares arrojan un valor de Qpe,h% & 0.021 (Kirkman et al. 2001),
que para h = 0.7 implica Qe = 0.04. Las mediciones recientes de las anisotropias de la radicaién
césmica de fondo a pequeiias escalas angulares ofrecen también la posibilidad de determinar Qpq,
con gran exactitud; los 1ltimos resultados del satélite WMAP implican Qperh? = 0.022 que para
h = 0.7 dan Qe = 0.04 (Bennett et al. 2003).

Como se vé, entre la densidad de la materia visible y la materia bari6nica total hay una diferencia
aproximadamente de un factor 2. Podria ser que los astrénomos estin perdiendo en sus conteos
galaxias de muy bajo brillo superficial o gas dificil de detectar. Por otro lado, la contribucién de
objetos baridnicos oscuros conocidos (enanas cafés, hoyos negros, etc.) seguramente contribuye a
disminuir esta diferencia. De todos modos es importante recalcar que la contribucidn de los bariones
en total no supera el ~ 4% de la densidad critica del Universo.

!La densidad critica es aquella que corresponde al del légico critico o Ei in-de Sitter; en este modcelo
el Universo tiene curvatura cero {es plano espicialmente), carcce de constante cosmolégica y se expande por siempre
tendiendo a una velocidad de expansién igual a cero con t — oo
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o Materia oscura no baridnica

~ Desde un punto de vista astronémico podemos preguntarnos cudl es la fraccién de la masa
luminosa con relacién a la dindmica en las galaxias, hasta donde se observa la galaxia visible; éste

- serd uno de los temas a tratar en el presente capitulo. Uno de los resultados que se obtendrd
més adelante muestra que el cociente entre la masa luminosa y oscura en las galaxias de disco
hasta el radio 6ptico se encuentra en un rango de 0.2 a 1.0, dependiendo basicamente del brillo
superficial; lo cual implica que la materia oscura al radio éptico en las galaxias es hasta 5 veces
mayor que la luminosa. Sin embargo, hay muchas evidencias de que los halos oscuros se extienden
10-20 veces mas alld del disco éptico, un ejemplo de ello es el estudio de las orbitas de galaxias
satélites y ciimulos globulares alrededor de nuestra galaxia y otras galaxias cercanas. Recientemente
estudios con lentes gravitatorias han mostrado que los halos alrededor de las galaxias de disco son
en efecto 20-30 veces mds masivos que la galaxia visible (Schmidt et al.2001). Si este cociente,
aproximadamente de 1/25, para la masa luminosa entre la masa total inferido para las galaxias
se mantiene a nivel de todo cl Universo, implicarfa que Qyqr/SQp0 = 0.0042, donde Q0 es el
pardmetro de densidad de la materia oscura. jEs éste realmente el cociente que se infiere de la
dindmica a grandes escalas?.

A grandes escalas la densidad de materia se infiecre de estudios de las velocidades peculiares
(desviaciones del flujo de Hubble) de las galaxias asf como de las abundancias de ctmulos de
galaxias. Los resultados, producto de décadas de estudio, muestran tipicamente valores para Q,,
(bariones+materia oscura) entre 0.2 y 0.5 con el valor més probable de 0.3. Si combinamos este
resultado con la contribucién total de los bariones a la densidad del Universo (Qgqr = 0.04), entonces
Qpar /U010 a grandes escalas es del orden de 0.15, indicando que la fraccién de bariones en las
galaxias de disco es un factor ~ 3 — 4 menor que la fraccién universal. En efecto, simulaciones
cosmoldgicas recientes han mostrado que al dfa de hoy sélo ~ 40% de los bariones estdn atrapados
en halos galdcticos. El resto es atin gas caliente en filamentos y huecos. Por otro lado, del gas
atrapado en los halos galdcticos, aproximadamente sélo el 50% cae al disco (Van den Bosch 2002).
Por tanto, de la fraccién universal Qp,./Qus0, en los discos sélo se encuentra un ~ 25% de ella;
resultado que coincide con las inferencias observacionales.

Por otro lado, se han realizado estudios para determinar cuil es la geometrfa espacial del
Universo, es decir, si es plano (@ = 1), abierto (2 < 1) o cerrado (2 > 1). Este tipo de estudios
estd basado en una idea muy simple, consiste en medir la suma de los dngulos internos de un
tridngulo imaginario en el Universo. El tridngulo debe ser de grandes dimensiones para poder
determinar las cantidades angulares con precisién; si esta suma es 180°, la geometria serd plana, si
es mayor serd cerrada y menor en caso de ser abierta. Hasta ahora el tridngulo de mayor escala que
podemos medir estd dado con la Tierra en uno de sus vertices y los otros dos en la superficie opaca
de hidrégeno ionizado que delimita la regién visible del universo, la responsable de la emisién de
la radiacién césmica de fondo (CMB). Imdgenes de esta superficie revelan un conjunto de manchas
cuyo tamaifio angular puede predecirse teéricamente, corresponde al primer pico del espectro de
potencias de la radiacién cédsmica de fondo (CMB) y deberd valer 0.5° para una geometrfa plana.
Las observaciones mas recientes de los experimentos BOOMERanG, WMAP y otros, midieron este
pico caracteristico y encontraron un valor muy cercano a 0.5°, lo que ha llevado a afirmar que  es
de hecho igual a 1.

Si las observaciones de la geométria espacial del universo apuntan a que 2 = 1 y la cota superior
observacional para la densidad de materia en el universo es de 2, = 0.3, entonces existe un déficit
de densidad de alrededor de 0.7 que no puede ser explicado con la materia presente en el universo.

La cantidad restante de densidad necesaria para producir Q = 1 estd asociada a la constante
cosmolégica A, que Einstein introdujo originalmente para producir soluciones estdticas a sus ecua-
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ciones de campo. Su efecto global es el de producir una expansién acelerada en el universo (contraria
al efecto gravitacional), asociada tedricamente a la presién negativa del vacfo; la contribucién de
este término serfa cercana al 70% (Qa ~ 0.7) y es conocida con ¢l nombre de energfa oscura. Los
estudios observacionales m4s contundentes que apuntan hacia la existencia de la energfa oscura son
los que analizan las supernovas de tipo JIA a diferentes épocas en el universo. La idea consiste en
utilizar el brillo tan intenso de estos objetos y su valor absoluto estimado de otras mediciones para
conocer su distancia relativa a diferentes épocas. Los resultados muestran que las supernovas més
lejanas son menos brillantes y por tanto més distantes de lo que se esperaria para un Universo en
desaceleracién. Sugiriendo entonces que la tasa de expansién del Universo esta acelerandose, lo
que indicaria la existencia de energfa oscura con presién negativa. Los ajustes dan un valor de:
Qp = 0.75 = 0.1 (Bahcall et al.1999).
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Fig. 3.1: Este tridngulo representa los limites observacionales para el valor de 2 y de sus comp tes. Se an
los intervalos delimitados por las observaciones en el Universo actual (franja con el nombre: “clusters™, relativa a los
lios sobre cimulos a las grandes en el Universo), el Universo intermedio (franja con el nombre: SNe, relativa

al estudio de las supernovas de tipo Ia) y en ¢l Universo temprano {franja con ¢l nombre CMB, relativa al estudio
de la radiacién cédsmica de fondo). Las cotas de la observacén de cimulos indican un Universo con baja densidad de
materia, las de la observacién de SNIa indican un Universo en aceleracién y las de la observacién de CMB apuntan
hacia un Universo plano. Las tres bandas independientes se intersectan en el modelo de concordancia: @ = 0,
Qn = 0.3 y Qa = 0.7. La curvatura del Universo esta cuantificada por Qx o k/H?, donde k es la curvaturay H la
constante de Hubble. En un modelo de Universo plano, s =0.

Todos los resultados observacionales que se han mencionado, y algunos otros, apuntan hacia
la definicién del llamado modelo de concordancia. En €], la geometrfa espacial del universo es
plana: §2 = 1, siendo la densidad total de la materia: Q,, = 0.3 y el resto asociada a la constante
cosmolégica. La figura 3.1 ilustra como las cotas de los experimentos observacionales delimitan los
valores de las componentes de §2 apuntando hacia el modelo de concordancia.

Naturaleza de la materia oscura no baridnica.

A menos que las leyes fundamentales de la gravedad no estén atin correctamente formuladas,
las observaciones astronémicas muestran que en el Universo existe mucho mds materia capaz de
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crear campo gravitacional que la que\»'existe en forma de bariones, Este hecho desemboca ‘en una
las preguntas m4s actuales y fundamentales de la fisica y la cosmologfa: jde qué estd constituida
esta materia? Aunque existen varios tipos de teorfas y modelos que intentan explicar los aspectos
mds fundamentales de la materia y la gravedad, lo m4s aceptado actualmente es que la materia
oscura sf existe y que ella estd constituida por particulas elementales no bariénicas, principalmente
aquellas que se predicen en las teorfas de superunificacién y supersimetrfa, por lo que se las llama
genéricamente particulas SUSY (del inglés “Super Symmetry”). Son varias docenas los potenciales
candidatos y ninguno de ellos ha sido aitin detectado en laboratorio aunque existe un creciente
nimero de experimentos en todo el mundo que busca descubrirlas, También hay candidatos que se
predicen en otros contextos tedricos (los axiones por ejemplo).

Las teorfas de supersimetria son extensijones del modelo estdndar de unificacién de los campos
fuerte, electromagnético y débil. A fin de resolver el problema de la jerarqufa, se introduce un
nimero igual de bosones y fermiones con los mismos acoplamientos. En el caso de la supersimetria
minima se tiene el menor niimero de particulas de pareja supersimétrica. Entre los candidatos que
surgen estén los gravitinos, fotinos, S-neutrinos, axinos y otros, sin embargo la particula mds viable
es el neutralino (son cuatro especies), cuya masa estimada oscila entre 50 y 500 GeVs. Actualmente
hay mds de una docena de experimentos enfocados a la deteccién de esta particula, basados en que
la misma al chocar frontalmente con los nicleos puede producir un retroceso en ellos, el cual a su
vez, induce transiciones electrénicas en el 4tomo capaces de ser medidas (ver resefias recientes y
referencias ahf sobre teorfa, experimento y observacién en Olive 2003, Turner 2002).

Desde el punto de vista de formacién de estructuras, la materia exética es conveniente dividirla
en tres tipos: frfa, tibia y caliente. Esta divisién estd sujeta a si las particulas han sido relativistas
durante mucho o poco tiempo. Una particula se dice relativista cuando su energfa cinética o
temperatura asociada es mayor a su energfa en reposo:

AKT; > "‘;Cz,
donde k es la constante de Boltzman, A es una constante cercana a la unidad, Tz y m; son la
temperatura y la masa de la partfcula y ¢ es la velocidad de la luz en el vacfo. En las épocas en que
las partfculas son relativistas, T, es similar a la temperatura de la radiacién; esta 1iltima decrece
con el tiempo por la expansién como Traq o< t=1/2, Por lo tanto la época en que AKT; se hace igual
a mzc?/2, el tiempo en el que es “no relativista”, escala inversamente proporcional al cuadrado de
mz: tn, « mZ2; mientras mas masiva es la partfcula més pronto se vuelve frfa. Como veremos mas
abajo el hecho de cudndo las particulas se vuelven no relativistas tiene profundas implicaciones en
la formacién de estructuras césmicas. Por lo tanto, de acuerdo a sus masas, las partfculas pueden
ser:

e Materia Oscura Frie (CDM), m,; > GeV; el principal candidato, y el mds buscado por los
fisicos, es el neutralino. También fue un candidato muy aceptado el axién, el cual tiene
una masa casi despreciable, 10~5eV, sin embargo nace por construccién frfo en una ruptura
de simetrfa dentro de la cromodindmica cudntica. Se han encontrado recientemente ciertas
inconsistencias teéricas para esta partfcula.

Materia Oscure Tibia (WDM), m:20.5 KeV hasta decenas de MeVs; los principales can-
didatos son cl neutrino estéril y el neutrino derecho con masas alrededor del KeV o mds. Hay
experimentos que buscan detectar estas particulas.

(3.3)

e Materia Oscura Caliente (HDM), m; hasta de algunas centenas de eVs; el principal candidate
es el neutrino. De hecho es la tinica partfcula de materia oscura exdtica demostrada experi-
mentalmente y predicha dentro del modelo estindar de partfculas. Sin embargo los neutrinos
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parecen tener masas muy pequeiias, segin recientes experimentos, inferiores al eV para la
especie méds abundante que es el neutrino electrénico. Con estas masas, la contribucién de los
neutrinos a la densidad del Universo es muy pequeia, Q, = 0.007, similar a la de las galaxias
luminosas pero mucho menor que la Qgjn.

Cabe notar que existen también otros candidatos a materia exética de naturaleza diferente a 12
de las de particulas elementales. Ellos son principalmente las gotas de quarks y los hoyos negros
primigenios. Los primeros son nicleos gigantescos de quarks (y no asf de nucleones) que pueden
haberse formado en la transicidon cromodindmica por una sobreproduccién de quarks extrafios, lo
cual hace posible que los quarks no terminen formando nucleones sino que puedan existir en estado
libre. Recientemente se reporté haber inferido sisimos epilineales a partir de una extensa base de
datos de eventos sismicos reportados en muchas estaciones a lo largo del planeta. Estos sismos
tienen la caracteristica del paso por la Tierra de un objeto de algunas toneladas de masa y sélo
algunas micras de radio, lo cual estd dentro del rango de las propiedades predichas para las gotas
de quarks. Este tipo de materia oscura se comporta para fines practicos como CDM.

Origen de las estructuras césmicas.

Fig. 3.2: Ambas son imdgenes del universo primigeneo, 380,000 afios después del Big-Bang (hace 13 billones de
afios aproximadamente). En 1992 la misién COBE (Cosmic Background Explorer) de la NASA detecto por primera
vez los patrones que forma la luz emitida por el universo en csas épocas (mostrados con diferentes tonos de gris en
la figura). El satélite WMAP (Wilkinson Microwave Anisotropy Probe) muestra con mucho mayor detalle la imdgen
mostrada por el satélite COBE. La comparacién cntrc ambas im#genes es consxsteme. 1a del WMARP es 35 veces mas
detallada que la del COBE. Son las pruebas mds feacientes de fluctuaci primi, en el Universo.

El paradigma central de la teorfa de formacién de estructuras en el Universo es que éstas
provienen de la evolucién gravitacional de tenues perturbaciones primigeneas. Estas perturbaciones
tienen que ser tan tenues que el Principio Cosmolégico (homogeneidad ¢ isotropfa del Universo)
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siga siendo vélido. La existencia de perturbaciones primigeneas sale de la capacidad predictiva de
la teorfa de la Gran Explosién. Es la teorfa inflacionaria la que llegé a ofrecer un marco conceptual
para entender su origen: ellas provienen de las fluctuaciones cuanticas del vacfo cosmolégico, el cual
luego dacéde en materia y produce la expansién inflacionaria del Universo. La evidencia observacional
directa de la existencia de estas fluctuaciones se revelé en la radiacién césmica de fondo, el f6sil
mads antiguo del Universo que observan los astrénomos (fig. 3.2). La amplitud de las anisotropias
(Aluctuaciones) es de una parte en 104 — 105, es decir, son realmente tenues, incluso ya a una edad
del Universo de 400,000 afios, la época de la recombinacién.

La evolucién de las perturbaciones presenta los regimenes lineal, cuasilineal y no lineal. La
transicién al régimen no lineal se d4 cuando la densidad promedio de la fluctuacién es mayor al
doble de la densidad del Universo (6§ = (Bhato — Puniv)/Puniv = 1). La evolucién de las fluctuaciones
de interés (escalas galdcticas) es lincal hasta épocas muy posteriores a la recombinacién. De acuerdo
a su escala, las fluctuaciones después de la inflacién tienen dos épocas relevantes en su evolucién:

e a). Cuando estdn fuera del horizonte (régimen suprahorizonte), es decir sus extremos no estén
causalmente conectados. En este caso son mds bien perturbaciones a la métrica del espacio-
tiempo y no es relevante de qué componentes materiales estén constituidas. Un anilisis
relativista, teniendo especial cuidado en las definiciones de norma, muestra que & evoluciona
cinemdticamente (ver por ej. Kolb & Turner 1990, cap. 9). Durante el dominio de la
radiacién, § « a2, y durante el dominio de la materia, § ox a, donde a es el factor de escala.
Las escalas galdcticas cruzan el horizonte en épocas cuando ain domina la radiacién.

e b). Cuando estdn dentro del horizonte (régimen subhorizonte), es decir cuando el tamafio
fisico de la fluctuacién ya es menor a la distancia que recorrié un fotén hasta la edad césmica
en cuestién (£<ct, donde £ es el tamaifio fisico y ¢ el tiempo césmico). Por ende, mientras
m4és pequeiia es la fluctuacién inicial, mas pronto cruza el horizonte, Al haber ya conexién
causal, se establece toda la microfisica (presién, viscosidad, transporte radiativo, disipacién,
etc.). En este caso las fluctuaciones ya son en densidad y es crucial de qué estdn compuestas
pues de ello dependerd c6mo evolucione su contraste de densidad.

Para estudiar la evolucién de las fluctuaciones subhorizonte se realiza un andlisis perturbativo.
La gravedad de la regién sobredensa tenderd todo el tiempo a incrementar su contraste de densidad.
En el caso en que las fluctuaciones estén constituidas por bariones y radiacién, el gradiente de
presién del Aluido (bisicamente la presién radiativa) se opone a la gravedad. Es fdcil mostrar que,
tras un andlisis perturbativo a la Jeans (ver por ¢j. Padmanabhan 1993; Kolb & Turner 1990), las
fluctuaciones con escalas menores al tamafio del horizonte son gravitacionalmente estables durante
el dominio de la radiacién. Por lo tanto, las fluctuaciones subhorizonte de bariones congelan la
evolucién de su 4 al cruzar el horizonte. De hecho, la solucién matemaitica muestra que estas
perturbaciones oscilan gravito-acisticamente. A tiempos muy anteriores a la recombinacién, el
acoplamiento entre materia y radiacién es perfecto por lo que el fluido (plasma) materia-radiacién
es ideal. Sin embargo, a medida que el Universo se expande, la radiacién se enfria adiabdticamente y
el acoplamiento con la materia se hace mas imperfecto, cn el caso lfmite, se desacopla por completo
en la época de la recombinacién (z == 1080, ¢ = 400.000 afios). El hecho de que la radiacién se v4
desacoplando de la materia (difusién foténica) provoca que las oscilaciones gravito-acisticas disipen
energfa y se amortigiien. Este proceso, descubierto por Silk (1968), provoca que las fluctuaciones se
borren. El cdlculo detallado muestra que hasta la recombinacién todas las fluctuaciones de escalas
menores a & 10'*Mg se borran por el amortigiiamiento de Silk, planteando un grave conflicto
para un Universo donde domine la materia baridnica: jcé6mo explicar entonces la formacién de las
galaxias?



3.1." EL' PROBLEMA DE LA MATERIA OSCURA. ) 57

La escuela soviética, lidereada por Yacob Zel'dovich, desarrollé un ‘escenario de fragmentacién
por inestabilidades térmicas de las fluctuaciones que si sobreviven (las de escalas mayores a =
1013Mg) que podfa explicar la formacién de las galaxias (el escenario de los “pancakes"). Sin
embargo, la amplitud que luego se midié en la radiacién césmica de fondo para estas fluctuaciones
es muy pequeiia implicando que su fragmentacién apenas estarfa dando origen a las galaxias en el
presente, cosa que contradice toda observacién.

Los cosmdlogos en el Occidente, entre ellos el mexicano Carlos Frenk, propusieron entonces
que una manera de lograr la formacién de galaxias es suponiendo que en el Universo domina la
materia oscura exética. Esta materia no interactia electromagnéticamente, por lo tanto, las
fluctuaciones constituidas de esta materia no tienen una presién radiativa que se oponga a su
evolucién gravitacional y, mucho menos, no sufrirdn del amortigiiamiento de Silk. Esta propuesta
venia respaldada con la creciente evidencia astronémica de la existencia de grandes cantidades de
materia oscura en el cosmos (ver subseccién previa) y de la afinidad de la teorfa inflacionaria a la
existencia de particulas supersimétricas.

De todos modos, incluso las luctuaciones de materia oscura exdtica sufren un proceso de amor-
tigiiamiento llamado de flujo libre. Mientras las particulas oscuras sean relativistas, estas viajan
por sus geodésicas y pueden fluir libremente por escalas menores al horizonte (= ct), borrando toda
perturbacién de tamnafios menores al del horizonte al tiempo cdsmico ¢ (ver por ej. Padmanbhan
1993). Si las particulas se vuelven no relativistas muy temprano (CDM, ver subseccién anterior),
entonces sobreviven al amortigiiamiento por flujo libre practicamente todas las escalas, mientras
que si son calientes (HDM), pueden borrarse las escalas galdcticas. De acuerdo a lo dicho en la sub-
seccién previa, el hecho que las particulas sean del tipo CDM, WDM o HDM, depende bésicamente
de su masa. Aproximadamente se tiene la siguiente situacion:

CDM: mg~50Gev = Mpin =~ 10° Mg
WDM: mg~1Kev— Mpin = 10'°Mg (3.4)
HDM: mg~ lev = Mpi, = 10 Mg

donde Myni €3 la masa del horizonte a la época en que la particula se vuelve no relativista, por
ende, es la minima masa que sobrevive al Alujo libre; escalas mayores no se borran. Como se
ve, para el escenario HDM, otra vez surge el problema de formacién de galaxias por lo que fue
descartado tempranamente. Por economia se estudié el caso extremo de CDM donde sobreviven
todas las escalas de interés cosmolégico, suponiendo ademds que estas particulas son totalmente
no colisionales. Este es el escenario por excelencia usado para explicar la estructura a gran escala
del Universo y la formacién de galaxias. Cuando las fluctuaciones entran en su régimen no lineal
de evolucién gravitacional, el proceso es altamente complejo por lo que tiene que ser atacado
principalmente con métodos numéricos en poderosas computadoras.

El escenario jerdrquico CDM. El punto de partida para estudiar la formacién de estructuras
césmicas ya autogravitantes a través de simulaciones numéricas no lineales, es el espectro de po-
tencias de las fluctuaciones a un tiempo avanzado, la recombinacién por ejemplo. Como se vio, si
las fluctuaciones estdn dominadas por CDM, sobreviven todas las escalas cosmolégicas. Sin em-
bargo, incluso para estas fluctuaciones existe un proceso de estancamiento (pero no borrado) en su
evolucién, en la época cuando domina la radiacién (pPraqd >> Pmat). En estas épocas la dindmica
de la expansién del Universo estd controlada por prge, por lo tanto, el tiempo caracterfstico de
estiramiento de una fluctuacién (en su régimen lineal se expande junto con el Universo, atin no es
autogravitante) es texp ~ (Gprad)~Y/?; el tiempo caracterfstico de contraccién por la gravedad de
la Auctuacién es teontr ~ (GPmat) /2. Debido a que prad >> Pmat, tenemos que tezp << teontry
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es decir que en lo que la fluctuacién intenta contraerse por su gravedad, la expansién del Universo
dominada por la radiacién lo evita. Este fenémeno se conoce como “estancamiento por expansién”
y provoca que todas las fluctuaciones que cruzaron el horizonte antes de la igualdad (es decir las
de tamafios menores al horizonte a esa época, My (tig) = 10'*Mg) congelen su evolucién gravita-
cional; recordemos que las escala mayores al horizonte estdn a todo evolucionar. Este fenémeno
deja una profunda huella en el espectro de potencias procesado y, como se mostrar4 en §4.1, en una
de las relaciones mds importantes de las galaxias, la relacién de Tully-Fisher.

La inflacién predice un espectro de potencias inicial definido, el asf llamado invariante de escala
o de Harrison-Zel'dovich. Si en vez de hablar del espectro de potencias (que se expresa en el espacio
de Fourier) pasamos a una cantidad mds fisica como es la varianza de ese espectro, tenemos que
después de la inflacién la varianza del campo de fluctuaciones escala inversamente proporcional
al cuadrado del tamaiio ¢ (que es proporcional a la rafz cibica de la masa M;). La varianza
se puede interpretar como el exceso medio cuadrédtico de masa de una fluctuacién de tamaiio ¢,
o =< §M/M >, (o es proporcional a ). Entonces:

oM 1 1
< =5 >inX 5 X 5 (3.5)
M I Mt/

Las fluctuaciones todo el tiempo estin aumentando su amplitud mientras estdn fuera del hor-
izonte (ver mds arriba), pero aquellas que cruzan el horizonte mientras domina la radiacién, con-
gelan su evolucién por el "estancamiento por expansién”; entonces a escalas menores a Mpor (tig),
< §M/M >, se hace casi constante (en realidad decrece logarftmicamente con la masa). Escalas
mayores, no sufren ya del estancamiento por expansién y conservan la forma original (3.5). Claro,
si las fluctuaciones fuesen de bariones 0 HDM, escalas menores a Mor(tig) se habrfan borrado por
completo ya sea por el amortigiiamiento de Silk o por el del flujo libre, respectivamente. Entonces,
para el CDM, a la época de la recombinacién, < 6M/M >, se comporta de la siguiente manera:

M 1 1
< GF Dtree X 7 X 7 Mg > Mpor(tig) = 1013 Mg (3.6)
[

M 1

1
< f Stree™ o9 (@) * Tog(M0)’ M < Mpor(tig)

En la fig. 3.3 se resume esta situacién.

De lo dicho se infiere que la formacién de estructuras en un Universo dominado por CDM es
jerdrquica, es decir, las primeras estructuras en colapsar gravitacionalmente son las més pequeiias,
pues son las mds densas (contrastadas). A escalas galicticas este proceso ocurre con relativa
coherencia temporal pues la diferencia en < §M/M >, entre las diferentes escalas galdcticas es
pequeiia. Incluso antes de que se enunciard por completo el modelo CDM, ya se habia trabajado
sobre un escenario de formacién de estructuras jerdrquico. Dos trabajos han sido pioneros y semi-
nales en esta direccién: el de Press & Schechter (1974) que plantéa una aproximacién analitica para
calcular el proceso de agregacién jerdrquica de las estructuras césmicas y asf estimar el nimero de
las mismas por unidad de volumen de acuerdo a su masa a cualquier época; el otro trabajo es el de
White & Rees (1978) que plantéa el problema de la formacién de las galaxias luminosas dentro de
halos oscuros ensamblados jerdrquicamente “a la Press-Schechter”.

En los afios 80 del siglo pasado el entusiasmo por el escenario jerdrquico CDM cundié con
intensidad y se empezaron a realizar los primeros cdlculos numéricos en supercomputadoras. La
virtud de este escenario es que, de dominar la materia oscura frfa (CDM), la formacién de las es-
tructuras césmicas en su primera fase es un proceso principalmente gravitacional; la materia oscura
exética no interactia a nivel electromagnético ni consigo misma, por lo tanto, no son importantes
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Fig. 3.3: Se a el tro de p {as observado a alguna época después de la época de igua.ldad entre
materia y radiacién (Kolb & Tumer 1990) En lugar de 1a masa, la abcisa estd dada en terminos de la longitud de
onda () iada a la i ién. La or d a la amplitud de la fluctuacién segin la escala A. Los tres
modelos muestran el espectro asociado a los modelos CDM y HDM, do que las fluct son adiab4ti

y para un modelo de jsocurvatura CDM. En todos los casos, se hace la suposicién de que el esp o de entrada es
de la forma Harrison-Zeldovich, | 8; |?cx k. La normalizacién en la litud es arbitraria.

los fenémenos hidrodindmicos y térmicos. Es después que la materia bariénica es atrapada en los
pozos potenciales de las estructuras oscuras (halos, filamentos, paredes) y dentro de ellas, debido
a su capacidad disipativa, puede perder energfa y caer al centro donde alcanzars densidades tales
que la formacién estelar sea posible.

Los aciertos de los cdlculos numéricos fueron asombrosos y poco a poco fueron refindndose y
combindndose con el creciente niimero de nuevos datos observacionales. A finales de los 90, el
escenario jerdrquico CDM alcanzé el nivel de teorfa predictiva, por lo menos en lo que se refiere
a propiedades de la estructura de gran escala del Universo (ver una resefia al respecto en Frenk
2002). Por otro lado, el modelo inflacionario, fntimamente asociado al escenario jerarquico, fue
demostrado indirectamente a través de una seric de pruebas, principalmente provenientes del estudio
de las anistropfas de la radiacién césmica de fondo (ver una resefia recientc muy completa en
Kamionkowski 2003). En la fig. 3.4, tomada del consorcio cosmolégico Virgo (C. Frenk, director), se
presenta un esquemna que sintetiza los principales ingredientes del escenario jerarqucio de formacién
de estructuras.

El escenario jerdrquico CDM ofrecié un poderoso marco tedrico para estudiar la formacién y
evolucién de galaxias. La principal idea es que la materia bariénica es jaloneada gravitacionalmente
por los potenciales gravitacionales de la materia oscura. Esta, luego de un proceso de colapso y
relajamiento gravitacional, forma estructuras en equilibrio virial que crecen continuamente ya sea
por acrecién o por fusiones. La materia baridnica atrapada en estos halos es capaz de perder
energfa y continuar colapsando. Debido a que los halos de materia oscura tiene cierto momento
angular inicial (muy pequeiio), ¢l gas bariénico que contienen, que se contrde mucho mds, legard
un momento que entrard en equilibrio centrifugo formando un disco en rotacién denso donde la
formacién estelar se dispara. Si el momento angular inicial es despreciable o hay transporte del
mismo durante el colapso del gas, éste puede no formar el disco pero si un esferoide altamente denso
donde también se dispara la formacién estelar en fases violentas. Los esferoides también pueden
formarse-del choque entre discos. Firmani & Avila-Recse (2003) ofrecen una reseiia reciente sobre
la formacién y evolucién de galaxias en el contexto cosmolégico. Los modelos que se presentarin
mds adelante, y con los cuales se compararin nuestros resultados observacionales, son dentro del
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Fig. 3.4: Se muestra el paradigma actual sobre la formacién de estrucuturas en ¢l Universo. Se inicia con la gran
explosién (Big Bang), que de acuerdo a la teorfa inflacionaria, dio origen a las fluctuaciones de densidad primigeneas
en el Universo antiguo (mostradas en la imagen capturada por el satélite COBE, cuando el universo tenfa unos 400
000 arios de existencia). A partir de ese momento, las inestabilidades gravitacionales amplifican las fluctuaciones y los
primeros objetos individuales comicnzan a formarse y a agruparse en grandes ctiimulos (las simulaciones de N-cuerpos
muestran esta ctapa). A través de un proceso complejo que involucra fisica de gas y formacién cstelar, las galaxias
luminosas emergen. La estructura a gran escala en el universo que resulta del seguimiento tedrico de este paradigmna
a través de las simulaciones computacionales, se verifica con observaciones de gran campo en diferentes bandas del
cspectro electromagndético: El satélite SCUBA, que analiza longitudes de onda submilimétricas, cl telescopio espacial
Hubble para la regién 6ptica y el satélite CHANDRA en la regién de rayos X.
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escenario jerdrquico.

En resumen, dentro del marco cosmolégico, la formacién y propiedades de las estructuras
césmicas, en particular las galaxias, depende de los pardmetros cosmoldgicos y de las componentes
materiales del Universo; el tipo de partfcula oscura determinara las propiedades de las galaxias. Por
ahora el candidato més aceptado es de tipo CDM, aunque como veremos en esta tesis, podrfa ser que
se requieran ligeras modificaciones al escenario a fin de lograr mejor acuerdo entre las propiedades
observadas de las galaxias y las predichas en modelos que toman como punto de partida el escenario
jerdrquico CDM.

3.2 Descomposicién de curvas de rotacién y halos de materia os-
cura

Una vez que se ha planteado una introduccién sobre la naturaleza de la materia oscura, la fisica de
la formacién de galaxias y sobre los modelos cosmolégicos predominantes en la actualidad, regre-
saremos al tema sobre la descripcién del hipotético halo oscuro que rodea a las galaxias espirales,
responsable del aplanamiento de la curva de rotacién observado en las regiones externas.

La observacién de la curva de rotacién en las galaxias espirales constituye la base mds fuerte
para plantear la existencia de los halos de materia oscura. En forma mads detallada, el procedimiento
que origina tal idca es el siguiente: Una vez que se han obtenido el perfil de brillo de una galaxia
y su curva de rotacién, es de esperarse que podamos pasar de uno a otro utilizando el cociente
M/L estelar (Y.); para ello, se parte del perfil de brillo y puesto que la luz en el disco muestra
una distribucién radial exponencial, el perfil de velocidad decaerd exponencialmente una vez que
se alcance el méximo (siempre y cuando Y, sea una constante radial?), volviendo imposible la
descripcion de la curva total inicamente con la parte luminosa. La amplitud de la parte luminosa
estd dada por el valor de M/L; el criterio més usado para establecer este valor es conocido como
“disco méximo” (Maximum Disk), consiste en asumir que la parte luminosa contribuye de manera
mdxima a la curva de rotacién, entonces el cociente masa-luminosidad es ajustado para que esto
ocurra sin superar el valor de la curva total. Aun con esta maximizacién solo la parte central
de la curva total puede explicarse generalmente; respecto al aplanamiento en la parte externa es
necesario apelar a la materia oscura.

3.2.1 Componente luminosa

En 1970, Freeman establecié el formalismo tedrico para describir el perfil de velocidad que tiene
una distribucién exponencial de masa en un disco infinitamente delgado. Si la distribucién de

" la densidad de masa esta dada por: T4(r) = Zgee~"/h4, entonces el perfil de velocidad de esta
distribucién es:

VE(r) = 4nGZaphay? lo(y) Ko(y) — L) K1 ()] (3.7

‘donde y = r/2hy, In(y) y Kn(y) con n = 0,1 son las funciones modificadas de Bessel de grados 0
y 1.-La masa del disco a un radio r esta dada por:

A . ;
u Mg(r) =2m / Sa(r)dr = My [1 = ="/h)(1 + r/hy)] (3.8)

PO - Jo
?Este hecho ‘es | justificado por la ia de gradi de color en el disco galdctico. Como se
" establecié en el capftulo anterior, T. = M./L depende del color de la galaxia, pod pensar que de
. existir un gradiente cn el color, el valor de T dependerfa del radio. Observacional te esta hipétesis es verificada en

base a los datos de la muestra de de Jong (1996), con cllos se encuentra que los gradi son en realidad p fi
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.dohde Md = Z#Edh es la masa del dxsco extrapolada hasta mﬁmto El mé,xlmo de:la curva de )
rotacién se alcanza en v & 2.2k, entonces el valor de la velocidad al maximo del disco es, evaluando

las funciones de Bessel en y = 1.1; . ; )
Vim = 4xGKZaphg (3.9)

con K & 0.193. La masa en el disco contenida hasta este radio es: My(< 2.2hy) = 0.65My.

La ecuacién (3.9) representa una muy buena aproximacién al maximo de la curva de rotacién del
disco en galaxias espirales, sin embargo, el disco estelar observado en galaxias reales no es infinita-
mente delgado, tiene un grueso finito ocasionado por la evolucién de inestabilidades gravitacionales
presentes en él. La diferencia neta entre estos dos casos es el de una disminucién de la energfa
rotacional del caso infinitamente delgado, al caso real, pues parte de esa energfa es “ocupada” en
mantener las orbitas de los cuerpos en la galaxia fuera de un plano. Por tanto, es de esperarse
que la velocidad méxima real para un disco galdctico sea menor a la velocidad dada en la ecuacién
(3.9).

El potencial gravitacional de un disco de estas caracteristicas no puede ser resuelto analfticamente,
solo através de métodos numéricos se puede calcular. Sin embargo, puede encontrarse una aprox-
imacién muy cercana al cdlculo exacto. Una de estas aproximaciones fue calculada por Newman
(1980) (ver S. Casertano (1983)).

En base a los trabajos de van der Kruit & Searle (1981) sobre el andlisis de la distribucién de
luz en 5 galaxias espirales (con 0° de inclinacién), Casertano supone una distribucién de masa en

el disco de la forma: ;
plr, z) = poe="! ""[hd(z/ "«’o)]"2 ' . (3.10)

donde z se refiere a la coordenada perpendlcular al plano de la galaxia, y zg es el radio de escala
vertical; zg cuantifica el grueso de la galaxla La cotrecclén al caso infinitamente delgado es:

VE ~ Vueo + 27razn(2)r[——-—-"(z°”(’))1 SRERTI

Una serie de estudios observacionales muestra.n que zp es independiente del radio y es’ propor-
cional al radio de escala hg. La constante de proporcxonahdad varfa de galaxia a galaxia, usualmente
entre 0.1 y 0.25. Si suponemos el valor. promedlo que considera Casertano: zg = 0.2hg, entonces
podemos calcular el valor méximo de la curva“de rotacién en funcién del valor calculado para el -
disco infinitamente plano. Resolvxendo la ecuacxén (3.11) se encuentra que: Vd‘m(zo =0.2hg) = °
0.95Vim(20 = 0).

Esta aproximacién es vélida umcamente para la distribucién de masa dada en la ecuacién (3.10).
Sin embargo esta distribucién no es general a todas las galaxias espirales, otros estudios sugieren
que la distribucién de luz en el eje z. es de la forma:

“plr; 2) = poe~" "4 cosh=2(z/ ) (3.12)

En base a esta distribucién; Burlak, Gubina & Tyurina (1997) obtienen la siguiente aproximacién:
Vinick

=1-0. 195— 3.13

Vikin ha (8.13)

donde Viicx es la velocidad de rotacién méxima para un disco de grueso finito, Vipin es la veloci-
dad de rotacién méxima para un disco infinitamente delgado. Suponiendo zg = 0.2h4, entonces:
Vinick (%o = 0.2h) = 0.96Vipin(z0 = 0).

Los valores calculados a la correccién de la velocidad en base a los trabajos de Casertano y
Burlak et al. muestran una gran coincidencia entre si. El resultado final es una disminucién de
entre 4% y 5% a la velocidad de rotacién calculada seguin la ecuacién (3.9).
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Aunque pequeiia,” la “correccién por’ grueso finito ‘a la. formulacxdn tedrica para la velocidad
; méxima de rotacién pe m:te un me_]or a/.:ercamnento al valor real de esta ca.ntxdad en las galaxias
' de dxsco.

omp nente' oscura

‘_ . Madelacxdn E'mpmcn.

: La forma més pragmética de explicar la curva de rotac:én obs rvada’e vlas galaxms de disco,
bajo la hipétesis de la materia oscura, es introducir artificialmente d_istribuc' esférica de masa
dingmicamente caliente tal que sumada con la distribucién de 1

ria lummosa reproduzca el
perfil total de velocidad. La definicién de este artificio necesita ser'lo més general posible para
poder ajustarse de buena manera a cualquier galaxia de disco,

Halo pseudo-isotermo.

- En astronomfa, el modelo de una esfera isoterma (sistema colisional o cuasi-colisional con tem-
peratura constante) ha sido bastante usado en diferentes contextos. Resolviendo la ecuacién de
Boltzman para este caso, se obtiene un perfil de densidad de la forma p « =2, Bajo ciertos
argumentos termodindmicos, King (ver Binney&Treamey 87) encontré una solucién fisica que no
diverge al centro. Un ajuste a estos modelos fisicos es la asf llamada esfera pseudo-isoterma cuya
validez es mds que todo el de una ley de ajuste. El trasfondo ffsico es que se trata de un sistema
gravitacional con simetria esférica y en equilibrio virial donde la gravedad es soportada por la
dispersién de velocidades de las particulas (en este sentido es un sistema dindmicamente caliente).

A fin de explicar la curva de rotacién observada, se asume que la galaxia luminosa se encuentra
sumergida en una esfera de materia oscura (halo), que solo interactiia gravitacionalmente con la
materia observada. La distribucién de masa de este halo en el caso pseudo-isotermo es:

=P

p(r) T r/r)e (3.14)
donde pg es la densidad central del halo (es decir, a un radio igual a cero) y r. es llamado el “radio
de core (niicleo)”, definido como el radio al cudl la densidad del halo es igual a la mitad de la
densidad central. A partir de esta ecuacién se puede calcular la masa del halo hasta un radio dado,
usando coordenadas esféricas:

2m ew opro, .
M(r) = /0 /o /l; r 2senpp(r )drdpdf = podnr? [r ~ rearctan (:—c-)] (3.15)

Dada esta distribucién de masa es fécil calcular el potencial gravitacional al cual estarfa sometida
una particula de prueba. Suponiendo érbitas circulares, la velocidad circular de tal partfcula seria:
Vg = GM(r) = 4nGpgr? [1 —Tearctan (L)] (3.16)

r r Te
La varjacién de los pardmetros p y r. permite, en principio, ajustar la contribucién de la
componente oscura para obtener la curva total observada. El aplanamiento en regiones externas

observado en curvas de rotacién reales puede ser explicado por este modelo, pues para r > r,
predice una velocidad casi constante y cercana al valor asintético:

Voo = /4nGpor2 (3.17)




64 ' ' CAPITULO 3

En un trabajo ya cldsico, Fall & Efstathiou (1980) establecieron un esquema de formacién de
discos bariénicos dentro de halos de materia oscura ya colapsados y relajados (virializados). La
idea consiste en que el gas, que hasta el momento de la virializacién del halo sigue una distribucién
de densidad y momento angular similar a la del halo, es capaz de disipar energfa por procesos
radiativos y colapsar més alld dentro del halo hasta entrar en equilibrio centrifugo. Suponiendo
conservacién detallada de momento angular, el radio del disco depende diréctamente del parimetro
de giro A inicial. Este pardmetro, que mide el grado de soporte centrifugo de una estructura
gravitacional dada (A = “-J‘:’:, donde w es la velocidad angular de la estructura, y weq es la velocidad
que tendria que tener el sistema para estar soportado por la rotacién), es muy pequefio para halos
colapsados (A < 1), mostrando asf que estos no estén soportados por rotacién. Sin embargo, para el
gas que colapsa, por conservacién del momento angular llegard un momento en que la velocidad de
rotacién serd tal que el equilibrio centrifugo se establece (conforme el radio del disco va disminuye al
colapsarse, la velocidad rotacional aumenta para mantener al momento angular constante). Por otro
lado, se dice que un halo cosmolégico estd en equilibrio virial cuando la dispersién de velocidades
de sus componentes es mayor que la velocidad radial, Viqa/0rms > 1.

El modelo de colapso esférico de fluctnaciones homogéneas en un Universo en expansién muestra
que el halo se virializa cuando su densidad promedio es n-veces mayor a la densidad del Universo
al momento de la virializacién ((colapso, tcet), ver Padmanabhan (1993), seccién 8). El factor
n depende del modelo cosmoldgico, para el caso Einstein-de Sitter (Universo plano (2 = 1) sin
constante cosmolégica), n = 180, es decir Prato(< rv) = 180pyniv(tcar), donde ryir es el radio virial
del halo y Prato €8 la densidad promedio hasta ese radio, prato = My/(4/3)7r3 = npuniv(teot)-
Para el caso Einstein-de Sitter, puniy = Perit = 1.88 x 1072h2gr/em? =~ 136.11:’ . Para otros
universos Puyniv = mpPerit, donde O,y es el pardmetro de densidad de materia en el Universo.
Como se vié en la seccién 3.1, el Universo que mejor describe las observaciones es uno plano con
constante cosmoldgica, Q4 = 0.7 y Qm = 0.3. Para este caso, n = 334 (Eke et al. (1998)), por
lo tanto: Fralo(< ry) = (334)(0.3)perit (teot). Aunque la masa del halo pseudo-isotermo diverge, es
posible “cortarla artificialmente” justamente hasta el radio virial. Siendo as{, podemos definir un
parimetro adimensional de concentracién: ¢ = ry/r.. Con é], y usando las ecuaciones anteriores es
facil mostrar que, para el modelo pseudo-isotermo:

(3.18)

.‘ ¢ — arctan(c)

Debido a que el modelo de colapso esfénco es una idealizacién, se vuele importante saber si el
rv que predice concuerda con res ltados de xmulacxones numéricas no-lincales. Eke et al. (1998)
demostraron que asf es, es decir que el val or de ry predicho por el sencillo modelo de colapso esférico
es justamente donde se cumple que: de/a,-m, 22 1; a radios mayores, ya dominan los movimientos
radiales sobre los aza.rosos, es decn‘, la estructura no estd ya en equilibrio virial

o El halo cosmoldgico (NFW).

La otra gran pregunta es cudl es realmente el perfil de densidad de los halos virializados en
las simulaciones cosmolégicas de materia oscura fria (CDM). Las simulaciones hasta antes de 1995
eran todavfa de baja resolucién y no permitian resolver bien los perfiles de densidad de los halos
oscuros. Tipicamente se encontraban perfiles cercanas al isotermo (ej. Frenk ct al. (1988)) o
del tipo de Hernquist (Dubiensky & Carlberg (1991); Warren et al. (1991)). En 1996 y 1997
Navarro, Frenk & White presentaron el mejor ajuste al perfil de densidad que obtuvieron en sus
simulaciones CDM de alta resolucién. Este perfil difiere del isotermo y es cercano al Hernquist (ver
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mds abajo). Paralelamente surgieron tra‘i‘)'a_]ty:fsy con modelacién semianalitica donde se obtuvieron
perfiles de densidad similares al NFW (ej. Avila-Reese, Firmani & Herndndez (1998)).
El perfil NFW es mdependlente del modelo cosmoléglco y tiene la siguiente forma

: 56 i
B T/Tl)(1+r/ra)2 )
donde r, es un radio de escala, anmxlar are pam el éaso lsotermo y 50 es una densxdad caracterfstlca

Igual quc antes, deﬁmmos el radlo l(mlte de un’ halo vmahzado, rv, como el radxo al cuél 1a'densidad
r i la cua.cnén (3.15),'1a. masa. del halo

(3.1"5‘):

(3.20)

lo el teorema del virial, obtenemos
tlhzando la definicién de masa

(3.21)

Al igual que en el caso pseudo-isotermo, dos pardmetros son necesarios para definir enteramente
la dindmica del halo oscuro, la masa virial y la concentracién. En realidad ambos estdn conectados:
¢ decrece ligeramente con la masa: c(M,) = 62.1(M,/h~! M)~ (Eke et al. (2001)).

" Interaccidn entre la materia baridnica y la materia oscura. El perfil de densidad (velocidad)
pseudo-isotermo se ha usado como una férmula de ajuste para la componente oscura en la descom-
posicién de la curva de rotacién. Por otro lado, el perfil NFW es una prediccién de los modelos
cosmolégicos CDM.

En este caso, se propone que la formacién de las galaxias ocurre dentro de los halos virializados.
La materia bariénica que disipa energia y cae al centro, interactia gravitacionalmente con la materia
oscura jalindola hacia el centro y concentrando m4ds la parte interna del halo.

Para analizar este efecto asumiremos que el halo oscuro responde de manera adiab4tica a la
formacién del disco bariénico y que mantiene su forma esférica al contraerse (Flores et al. (1993);
Mo et al. (1998)); entonces el momento angular de las particulas individuales de materia oscura se
conserva durante la contraccién: rymV(r;) = rymV (r;), donde m es la masa de alguna particula de
materia oscura en el halo, los subindices f e i se refieren a la parte final e inicial de la contraccién
respectivamente. Este es un resultado directo del hecho de que, para orbitas periddicas, § pdg es
un invariante, donde p es el momento conjugado de la coordenada gq. Usando el teorema del virial
podemos reducir la férmula anterior a:

GMy(rp)ry = GMi(ri)r; (3.22)

donde M;(r;) es la masa dada por la ecuacién (3.20) y My(rs) es la masa total final contenida
hasta el radio ry. La masa final es la suma de la masa de materia oscura contenida dentro del radio
inicial 7; mds la contribucién de masa del disco exponencial:

My(ry) = My(ry) + Mi(ro)(1 - fa) (3.23)

donde fy es la fraccién de masa bariénica contenida en 1a masa total del halo y My(ry) esta dada
por la ecuacién (3.8).

Se supondrd también que los bariones tienen al inicio de la contraccién el mismo perfil de
densidad que la materia oscura (3.19). La energfa del halo hasta el radio virial sc obtiene calculando
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7 la. energfa. cmétlca total de las partfculas contemdas e el usando el teorema del vmal y la ecuacién
y (3 20) pa.ra. ‘el perﬁl NFW se obtxene [ o

’ (324) -

donde ¢ es'la concen

‘el radio .virial." Suponiendo que el momento

angular del disco es una fraccién del ‘momento total del ha.lo (J,; = ]dJ ); entonces podemos combinar
las ecuaciones (3. 28) (3 27) y (3 24) para obtener ;

hd = ) Argf(c "‘/2 r) 3.29

f f f ( ) f ( ) (3.29)

. puesto que la densidad superficial del dxsco decae exponencmlmente ¥y ry >> hy, entonces podemos
aproxxmar el lfmxte supenor de la ecuacnén (3 27) a co. Con esta suposncxén fres

f(f) =9 [/ e~ 2V(";du)d ] ) (3.30)

‘donde V., = V(r,,) es decn‘ la velocxdad cxrculm‘ al radio virial; supondremos que a este radio la

o dnstnbucnén del halo no es alterada por la contraccién debida al disco. La velocidad circular total

z ,es una suma cuadrzitxca entre las contnbucxones del disco (Vi) y del halo (V4):

n V2(r) = v,,(r)+vf (331)
donde: ‘
V2(r) = GlM, g(r)r— My(r)] (3.32)

El conjunto de ecuaciones de la (3.22) a la (3.32) definen el efecto a la velocidad de rotacién de
cada componente debido a la contraccién gravitacional del halo causada por el disco. La solucién
completa a estas ecuaciones depende de los pardmetros: My, ¢, A, fa ¥ Ja, que pueden entenderse
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como las condiciones iniciales al momento de la formacién de la galaxia. El procedimiento para
resolver estas ecuaciones es iterativo (pues hy depende de fr que a su vez depende de hy); el
primer paso consiste en encontrar el valor del radio de escala usando la ecuacién (3.29), para ello
se utiliza un método de convergencia, elegimos un valor fi(r) (fi(r)=1 por ejemplo) y calculamos
hg1, tomamos este valor y calculamos fa(r) que utilizamos en la ecuacién (3.29) para calcular hgg,
se repite el proceso hasta converger a un valor final de hy (dado algin criterio de convergencia). El
radio de escala calculado se inserta en la ecuacién (3.8) para definir por completo la masa del disco
en funcién del radio (usando ademés que My = fyMy). Con ello se combinan las ecuaciones (3.22),
(3.23) y (3.20) para encontrar el valor del radio inicial de la contraccién (r;) en funcién del radio
final (r7). Con ello, My(ry) es calculada y por tanto el perfil de velocidad de la componente oscura
(3.32) queda calculado. Para la componente del disco solo necesitamos el valor de hyq, dado por
la ecuacién (3.29) y el valor de B4, dado por: g = My/(27h3), con ellos y usando la ecuacién
(3.7) obtenemos el perfil de velocidad del disco.

Fig. 3.5: Descomposicién de las curvas de rotacién modeladas con un disco exponencial corregido homogéncamente
por grosor finito en un 5%, con un halo NFW sin interaccién gravitacional con el disco (panel (a)) y con interaccién
(panel (b)). La lfnca segmentada representa la contribucién del disco lumi 1a linea p da la del halo oscuro
NFW y la sélida es la suma cuadritica de ambas contribuciones. Para este modelos se usé: M, = 3.5 x 10'' Mg,
fd =005y A =0.05

La inclusién de la interaccién entre la materia baridnica y la materia oscura al momento de
la formacién del disco, nos permite tener un modelo sencillo mds realista sobre el perfil total de
velocidad de una galaxia de disco. A través de este modelo podemos entender de mejor manera las
relaciones entre la materia oscura y la materia bariénica a la luz de pardmetros globales como la
masa del disco, la densidad superficial central y el radio de escala, pardmetros que pueden obtenerse
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de manera observacional.

3.3 Fraccién de materia oscura y luminosa: dependencia de propie-
dades fundamentales

La culminacién de las dos secciones anteriores es la presentacién de un modelo simple para realizar
la descomposicién de la curva de rotacién de una galaxia de disco sobre la base de una modelacién
tedrica que toma en cuenta el escenario CDM para la formacién del halo de materia oscura y que
considera la interaccién del disco y el halo. El propdsito de todo este desarrollo es el de elaborar una
base solida sobre la cual podamos analizar resultados observacionales obtenidos para la muestra
descrita en el Capftulo 2; con un estudio de esta naturaleza, podemos inferir propiedades de los
halos de materia oscura en base a parimetros observacionales.

Una vez mds, la situacién ideal serfa poder contar con las curvas de rotacién de todas las
galaxias de la muestra final; de esta manera podrfa hacerse un estudio de la distribucién de la
materia luminosa oscura en funcién del radio de la galaxia. Sin embargo este no es el caso para
la mayorfa de las galaxias en nuestra muestra. Ademis otros autores han puesto en juicio un
andlisis de este estilo pues los métodos de descomposicién de la curva de rotacién en componentes
visibles (disco, bulbo y gas) y oscura son dependientes del modelo usado. Estos métodos, ademés
de postular un cociente M /L estelar cn la banda observada, T, requieren de una suposicién sobre
el perfil del halo. Una técnica popular es fijar T, (supuesta constante) al valor més alto posible
tal que la componente luminosa de la curva de rotacién no genere una velocidad de rotacién mss
alta de la que se observa en las regiones internas del disco, la llamada hip6tesis de disco méximo;
la parte restante de la curva observada es ajustada al modelo de halo supuesto. Como se vé, el
resultado serd dependicnte del tipo de halo que se suponga y, en ciertos casos, el modelo puede
converger a valores erréneos o no razonables para T (Persic & Sallucci (1991)).

Métodos alternativos para explorar la cantidad de materia oscura en las galaxias se basan
en pardmetros globales observados y en las relaciones entre ellos (ej. Sallucci, Ashman & Persic
(1991)). Estos métodos favorecen la significancia estadistica sobre la precisién. En el presente
capitulo seguiremos este tipo de métodos, infiriendo de las observaciones: (i) pardmetros globales
relacionados a las cantidades de materia oscura y luminosa en las galaxias de disco, y
(ii) explorando como estos pardmetros varfan con las propiedades galdcticas. Parte del
andlisis presentado aquf estd intimaménte relacionado con cl Plano Fundamental de las galaxias
de disco. Sin embargo, un estudio diferente sobre esta relacién serd presentado en el capftulo
cuarto. Los resultados que obtengamos serdn comparados con predicciones de modelos de evolucién
galdctica en un escenario de agregacién jerdrquica de masa, para poder probar si la hipétesis de
que los discos se forman dentro de halos CDM es realista o no.

Masa dindmica y Masa baridnica. En base a la dindmica rotacional total de una galaxia se
define la masa esperada responsable del potencial gravitacional total en la galaxia; se le llama masa
dindmica y esta dada por el teorema del virial. El inverso del cociente de esta cantidad entre la
masa total de la galaxia visible a un mismo radio, nos da la fraccién de materia bariénica hasta ese
radio y su complemento es la fraccién de materia oscura. Matemdticamente:

2
Mypn(r) _ VAT (3.33)
Mpar () G Mpar
Para nuestra muestra de galaxias s6lo contamos con la velocidad al miximo (V;,), es decir la
velocidad circular (V') definida al radio méximo (r,,). Podemos suponer que ry = zhy, donde z
cambia de galaxia en galaxia dependiendo del brillo superficial del disco, la contribucién del bulbo
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yel perﬁl de densndad del halo Como pnmera. aproxlmacxén, podemos suponer que £ = 2.2 para
todas las galaxias3, Entonces requenmos dcﬁmr Mpar & este radio, para asf tener una aproximacién
del cociente (Muyn/Mbar )2.284-

La masa bariénica My, estimada observac:onalmente, es la suma de las estimaciones para la
masa estelar y para la masa del gas que se obtuvieron a partir de la luminosidad en la banda K
(bulbo-+disco), y del flujo en la linea de 21 cm ([ Sdv), ambas medidas hasta un limite dado por
la apertura del telescopio utilizado, es decir, hasta el radio éptico (rop:). Bajo la suposicién de que
la galaxia es un disco exponencial, de la ecuacién (3.8) obtenemos que: Mpar(2.2h4) = 0.64 Mpqr.
Por lo tanto:

Mau..)' Vi2hy 1
=22 S 3.34
( Moar ) 228, "G ) 0.64Mosy (3.39)

Se puede también definir el cociente Myyn/Myar hasta el radio éptico. En este caso no hay que
suponer nada con relacién al perfil de densidad del disco. Ademdsa Shd (que es semejante al radio
Sptico), M(5hs) = 0.99My.

Sin embargo, no conocemos el valor de la velocidad asintética al radio dptico (V(rop)), sélo
sabemos el valor maximo Vj,, estimado a partir del ancho de lfnea Wagc. Los estudios observa-
cionales muestran que para la mayorfa de las galaxias Vi, ~ V(ropt), siendo la diferencia mayor para
aquellas que tienen curvas crecientes en el dltimo punto observado, estas galaxias fueron retiradas
de nuestra muestra; entonces podemos suponer que V(ropt) = Vin(1 — 8(Z4,0)) con 0 £ 6 << 1. La
motivacién para suponer que la diferencia entre Vi y V(rope) se debe principalmente a una diferen-
cia en el brillo central superficial es intuitiva. En la base teérica desarrollada en la seccién anterior
se vié que la distribucién de la masa oscura es mondétona creciente hasta radios grandes, por tanto
no puede ser responsable del decrecimiento de la curva total; este se debe entonces al decrecimiento
del perfil de velocidad del disco. La amplitud de este decrecimiento bien puede parametrizarse por
B4,0 (o por hgq) segin las ecuaciones (3.9) y (3.7). A mayor brillo superficial la contribucién del
disco a la curva total serd mayor en las regiones internas y por tanto el decrecimiento hacfa las
zonas externas serd mas agudo, la diferencia entre Vi, y V(rgp) se acentaurd. También existen
evidencias observacionales de que la forma de la curva de rotacién depende del brillo (densidad)
superficial del disco. Mientras que algunas galaxias de tipo LSB pueden tener curvas de rotacién
crecientes aun para r ~ 5hy, las de tipo HSB pueden presentar formas decrecientes a este radio
(ej, Casertano & van Gorkom (1991); Verheijen (1997)). Galaxias con curvas de rotacién crecientes
hasta el 1ltimo punto medido fueron retiradas de nuestra muestra. Las galaxias con mayor brillo
superficial tienen en promedio una velocidad de rotacién a 5hg menor en un 20-30% a V,, (ej.
ver figura 2 en Avila-Reese et al. (2002)). Por tanto, el cociente Myyn/Muar a 5hy pudiera estar
sobreestimado por este factor en las galaxias de mayor brillo superficial.

Combinando todas estas suposiciones (asumiendo rop = 5ha) podemos escribir:

Mayn (1 — 8(S4,0))2V;25hy
= sl m 2 .
(3 ) GM; (3.35)

Si consideramos que el valor de §(E4,0) es lo suficientemente pequefio como para despreciarlo,
entonces:

My ) 5V2 hd
—dyn 3.36
(Arbar Topt GMbar ( )

3Esto es estri cierto sol para galaxias de muy alto brillo superficial.
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-~ La ecuacién anterior aproxima el valor del cociente Myy,/Mp,r al radio 6ptico en términos de
cantidades observadas,

. Aunquelas ecuaciones (3.34) (3.36) nos ofrecen una primera estimacién del dominio del halo
oscuro sobre la galaxia visible, las suposiciones necesarias para llegar hasta ellas introducen un error
‘en’el cociente que pudiera afectar los resultados de an4lisis posteriores. Por ello se introducird un
cociente que estd conectado de manera m4s directa con las observaciones y que esta fntimamente
ligado con el cociente masa dindmica-masa del disco. Este cociente se podrd comparar mds direc-
tamente con los modelos.

Velocidades mdzima total y del disco. La modelacién teérica del perfil de velocidad del disco pre-
sentada en la seccién anterior nos permite estimar el valor maximo de la curva utilizando pardmetros
calculados a partir de cantidades observacionales (3.9), y la correccién propuesta por Casertano .
acerca la modelacidn al caso real de una galaxia con grueso ﬁnito. Por tanto’ el cocxente : .

Zf_rz) = (M)
(V ‘_0.9,5_ vao)

m

aproximadamente a través de la relacién’ de Heeman

My n) zV2ha zV2 hd z { Vy ; :
painl: 1% —_md o= | = (3.
(Mm YoMy~ §Cnseats — Xy \Vam (3.38)

dondesiz =5y ¢ = 1, r = Bhy = rop: bajo la suposicién de que V(rop) =~ Vip, 08iz =22y
y = 0.64, r = 2.2h4 bajo la suposicién de que el mdximo de la curva de rotacién total se alcanza a
2.2h4 para todas las galaxias y que el perfil de brillo es de tipo exponencial (Mper o< g gh3)4.
Esta ecuacién muestra la equivalencia entre ambos cocientes. Por tanto podemos analizar Vg/V
(lo cudl es mds conveniente) y los resultados obtenidos serdn igualmente validos para Md,,n/Mba,5.

e Erpectalivas tedricas.

Antes de analizar el cociente Vy,,/Vin a la luz de los modelos presentados en la seccién anterior
y. de compararlos con los resultados observacionales, se seguird una serie de argumentos tedricos
que pueden ayudar a interpretar y predecir de manera sencilla los resultados que serdn presentados
mis adelante,

.~ Uno de los principales objetivos de esta tesis es el andlisis de la relacién Tully-Fisher, la relacién
entre la luminosidad y la velocidad de rotacién de las galaxias, como se vera en el siguiente capftulo,
esta relacién cs muy estrecha y su pendiente (en un plano log-log) depende de la banda en que se
tome la luminosidad. Esta relacién puede extenderse para sustituir la luminosidad por la masa
estelar de la galaxia o la masa total del disco, sin perder la estrecha correlacién con V;,;. Es decir,
con gran certidumbre podemos suponer que:

4 A partir de ftados observacionales y de delos, esta icién es realista en todos los casos (discos estelares
y bariénicos, y también para luminosidades totales). Solo para ga]axms con bulbos grandes esta suposicién tiende a
dar valores m4s bajos a los observados

SEn general, mientras que ¢l cociente Vg m /Vin se refiere a contribuciones del disco (Va,m ha sido calculado usando
el perfil de brille del disco, utilizando o,k y £y en iltima instancia (ver ec. (3.9)), el cociente Mayn /Miar se refiere a
1a contribucién de toda la galaxia (bulbo + disco; A, fue calculad do Ja luminosidad total Ly . de la galaxia).
Por tanto, la informacién contenida cn estos cacientes es un poco diferente.
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‘ : vmoc(Md)" R o (339)
El vnlor de o sem calculado estadfstlcamente en el sxguxente capftulo. por a.hora. solo seré. tomado
genérlcamente Sustntuyendo la ecuacién” antenor en' la ecuacnén (3 37), obtenemos‘ R :

Vam _ (Sagha)'/? - (S, dhd) 12 2‘/2f°h1/2'2° (3 4‘0)‘

Vi © T (M= (Toahd)®

Esta relacién es de mucha utilidad pues ofrece una primera aproxxmacxén a las vamables con las
que el cociente Vy,;m/Vm correlaciona. El valor del exponente « que resulte de la relacién Tully-
Fisher es clave para determinar el papel del brillo superficial central y del radio de escala en esta
aproximacién. Histéricamente se han dado valores para este coeficiente entre 1/3 y 1/4, generando
una gran discusién sobre cudl es el valor real, csta discusién ha continuando hasta el presente y
aun no existe un acuerdo general al respecto. Sin embargo, y solo para ilustrar la importancia del
coeficiente a en la ecuacién (3.40), veamos el efecto de Ios valores extremos en la dependencia del
cociente con Lo 4 ¥ hg.

Si o = 1/4 entonces:

Vim 1/4
. ;V 2 (3.41)

es decir, el cociente Vd_m/ Vm se vuelve totalmente mdependlente del radio de escala. Si a = 1/3
entonces: 1/4
Vd. Eod 1/ S Zou
Vm ( ha ) o« M1/12 (3-42)

es decir, el cocxente Vd m / V,,. se vuelve proporcional al brillo central e inversamente proporcional al
radio de escala, con la misma ley potencial. Cualquier valor intermedio entre 3 y 4 para o arrojard
una dependencia tal que Vy,;m/Vin correlaciona mds fuertemente con g4 que con hg (6 My).

 La conclusién de este breve andlisis tedrico es que, a la luz de la relacién Tully-Fisher, se espera
que el cociente Vy,m/Vm correlacione esencialmente con el brillo superficial central del disco y en
menor grado con el radio de escala, que dicha corelacién estd definida por la pendiente de la relacién
TF y que ocurre una situacién especial si My oc V;i, en este caso el cociente depende inicamente
de T4,

3.3.1 Modelacién simple

Un acercamicnto teérico al problema mucho més completo lo ofrece la modelacién presentada en
la seccién anterior. La formulacién fisica y matemética presentada en ella para la dindmica de la
materia baridnica y de la materia oscura, ofrece la posibilidad de estudiar el cociente Vym/Vy, en
funcién de algunos pardmetros globales. Para tener un panorama més amplio de comparacién, se
considerarin tres modelos de halo diferentes. Para la componente luminosa se utilizard en todos
ellos la dindmica derivada para un disco infinitamente plano cuya densidad obedece una ley de
exponencial y cuya curva de rotacién esta dada por la ecuacién (3.9), tomando en cuenta el factor
de correccién debido a considerar un grueso de disco finito (zg = 0.2h4) segin la férmula de Newman
(3.11).

a) El primer modelo utiliza un halo de materia oscura pseudo-isotermo, con una curva de
rotacién dada por la ecuacién (3.16). Solo dos pardmetros se necesitan para definir enteramente la
curva de rotaciédn: M, y rc (ver la definicién de la concentracién c y las ecuaciones (3.16) y (3.18)).
La masa virial M, y el radio de niicleo r, determinan la amplitud y concentracién del halo.
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B2 Veo ajustando las curvas de
rotacién’de galaxxas enanas y de bajo bnllo superﬁcml y: ‘los’ perﬁles de: densxdad ‘de” ctimulos de
galast a esferas isotermas no singulares; encuentran el s:gmente a'uste RN

(3.43)

El radio del ndcleo del modelo isotermo no smgular es ces el radio del nucleo del modelo
pseudo-isotermo (esto se calcula comparando los perfiles de ambos modelos de halo). Debido a que
dada la masa virial (M,), Ve queda definida (teorema’del 'virial); _ent,onces la ec. (3.43) permite
estimar un valor de r. para cada M,. Si suponembs'li lo"'cexitrill'de M, = 3.5 x 1011 My,
entonces: r. =~ 3.8kpc. :

Una vez definido el valor de M,, el valor de la masa total el’ 1sco en ‘los modelos depende del
valor de la fraccién de materia que formar4 parte del dlSCO (f,l) “Como se mencioné en la seccién
3.1, esta fraccién es inferior a 0.1, con un valor més’ precnso entre 0.03 y 0.05 (ver Avila-Recse,
Firmani & Zavala (2002)). Para tener un rango amplio se consideraran tres casos: fgq = 0.03, 0.05
y 0.08.

b) El segundo modelo utiliza un halo NFW sin la contraccién debida al disco, con una curva
‘de rotacién dada por la ecuacién (3.20) y el teorema del virial. Al igual que en el caso pseudo-
isotermo, dos pardmetros son necesarios para definir enteramente al sistema: M, y ¢ (o r,) (ver
ecuaciones (3.20) y (3.21)). Tomaremos el mismo valor promedio para My que en el modelo anterior
(M, = 3.5 x 10' Mg). Estudios de simulaciones de N-cuerpos muestran que la concentracién de
los halos de materia oscura es funcién de la masa virial del halo; esta caracterfstica se noté desde
los primeros trabajos de Navarro, Frenk & White en 1997, Un estudio mds reciente, con mayor
resolucién (Eke at al. (2002)), ofrece una aproximacién a la relacién entre ¢ y My; através de ella
aproximamos el valor de la concentracién para la masa virial de 3.5 x 10“M@: c= 12.9. En el caso
de M, = 3.5 x 10!°My: c =~ 14.5 y para M, = 3.5 x 10!2Mg: ¢ = 11.2; estos estudios muestran
que la concentracién de los halos mis masivos es menor que la de los menos masivos.

c) El tercer modelo se refiere a un halo NFW considerando ahora la contraccién asociada a la
formacién del disco, cuya velocidad de rotacién estd definida por la ecuacién (3.32), y de acuerdo al
conjunto de ecuaciones que definen la dindmica de este modelo (ecs. (3.22)-(3.30)). Los pardmetros
M, y c son los mismos que en b).

Resulta 1til definir los parimetros centrales en un estudio de csta naturaleza, ellos son: M, =
3.5 x 101 Mg y f4 = 0.05, r. = 3.8kpc para el halo pseudo-isotermo, y ¢ = 12.9 para los halos
NFW.

Una vez definidos los tres modelos y sus pardmetros iniciales, podemos utilizarlos para asentar
de manera mds contundente las expectativas tedricas presentadas anteriormente y para establecer
las diferencias entre cllos en relacién al cociente Vym/Vin.

Se mencioné que el cociente Vg m/Vin depende esencialmente del brillo superficial central y del
radio de escala, de manera que el objetivo del siguiente andlisis serd presentar de manera directa
la dependencia de este cociente con g4 y h4, sin embargo, como se mencions, ambas cantidades
estdn relacionadas con la masa del disco a través de la relacién de Freeman (My o< Zpqh3), que
por definicién se cumple para la formulacién teérica del disco luminoso presentada en este capitulo;
por lo tanto al fijar 1a masa virial M, y la fraccién de disco f4 (lo cudl se supone para simplificar
el andlisis), la masa del disco My queda determinada y entonces solo una de las variables $pq 6
hq es independiente. Debido a que hq es el pardmetro de escala (pardmetro extensivo) que usamos
como argumento a través de M,, la dependencia de interés resulta entonces con Zg g4 (parimetro
intensivo). Ademds se demostrard que el cociente Vy,,/Vin depende en realidad muy poco de M,

(6 My).
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.Con esta tltima consideracién el analisis se reduce a estudiar la relacién entre dos variables.
Las funciones que definen los perfiles de‘vélocidad de la parte luminosa y de la parte oscura en los
modelos presentados, impiden el cilculo analftico directo de los mdximos de las curvas de rotacién;
se vuelve necesario entonces determinarlos a través de métodos numéricos. Para resolver este
problema se desarrollaron dos programas computacionales que calculan los perfiles de velocidad
de cada componente (para los tres cascs de halos de materia oscura) y encuentran los maximos
tanto de la componente luminosa Va,, como de la curva total V;,. Este proceso es realizado en una
cadena que corre en un amplio rango de valores para el brillo central (o A, en el caso de los modelos

NFW) para asf obtener parejas de valores de Vi,m/Vin ¥ Z4 que pueden ser analizados de manera
simple.
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Fig. 3.6: Paneles (a) y (b): Correlacién entre el cociente Vin/Vim = (Va/Vi)m y la densidad superficial del disco
(Z4)para los tres casos modelados segiin lo describe el texto. Paneles (c) y (d): Correl
¥y M4/M, a dos radios diferentes (2.2ha y 5hy) para los casos corr
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entre el coci Vi,m/Vin
a los paneles (a) y (b) i
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En la figura 3.6 se muestran los resultados que arroja la modelacén. En el panel a se presentan

los resultados para el caso pseudo-isotermo (ISO) y para el halo NFW sin contraccién gravita-
cional (NFW). La situacién con los pardmetros centrales se ilustra en ambos casos con una curva
sélida y las curvas segmentadas indican la desviacién del promedio al considerar f4 = 0.08 (curvas
superiores) y fg = 0.03 (curvas inferiores), en cada caso.

El panel b muestra los resultados andlogos al panel a para el halo NFW con contraccién gravi-
tacional. La curva central sélida muestra el caso central. Las otras dos curvas sélidas indican
las desviaciénes al considerar diferentes masas viriales: M, = 3.5 x 10'2Mg (curva inferior) y
M, = 3.5 x 10!1°M; (curva superior). Las curvas segmentadas representan la misma situacién

que en el panel a. La regién sombreada delimita las desviaciones al promedio asociadas al factor
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de concentramén ¢. Estas desviaciones se. deben a que en las sxmulacnones de cuerpos, ‘si bxen
se observa una dependencia entre la masa virial y la concentracién; tamblén estd presente una
dispersién (scatter), caracterizada por la desviacién estdndar (o¢) del ajuste lineal; Bullock et al.
(2001) cuantifican o.: 8i M, y c estdn en unidades logaritmicas: o, '~ 0.18. -En este sentido, el
limite inferior de la regién sombreada esta dado por la desviamén +1cr - el llmite superior por‘
—~loe. :

El panel ¢ muestra la relacién entre el cociente Viym/Vin con el cocnent Md/Mt M;,..,-/M,g,,,1
definido a dos radios: r; = 2.2hy (curvas inferiores) y ro = 5hg (curvas ‘superiores), Las curvas’
correspondientes al modelo NFW sin contraccién aparecen mds oscuras para dlstmgmtse del modelo
pseudo-isotermo. Los curvas presentadas representan los modelos deﬁmdos en'el panel a. e

El panel d es equivalente al panel ¢ pero para el caso de halo NFW ‘con conitraceién y para’las
situaciones descritas en el panel b. También se presenta el ajuste potencial encontrado pm‘a las
variables, tanto para el caso definido en r; como para rg

Regidn “Disco Mdximo”. En todos los paneles de la figura 3.6 se muestra la regién de valores
para Vym/Vm que convencionalmente se considera como aquella que toma en cuenta la mixima
contribucién del disco a la curva de rotacién, la llamada de "Disco Méximo” (discutida en la
seccién anterior); los valores de este intervalo fueron tomados del trabajo de Sackett (1997). En
¢l, la hipdtesis de “disco mdximo” es aplicada a galaxias de tipo Sb-Sc y el resultado es que la
masa bariénica del disco (incluyendo al gas) contribuye el (85 & 10)% de la curva total a un radio
igual a 2.2hy, cs decir, Vi,m/Vm = 0.85 = 0.1. El rango inferior es ocupado por galaxias de bulbo
grande y/o con barra. Las técnicas de descomposicién a las curvas de rotacién usualmente toman
en cuenta el grueso del disco.

La figura 3.6 ofrece resultados interesantes: Primero que nada el rango de brillos superficiales
va desde 10M<;‘/p¢:2 hasta 1 x 10* Mg/pc?, lo cual cubre por completo el rango de valores para o g
que tenemos exx las observaciones. Es importante mencionar que en realidad el pardmetro inicial
que dimos es \; usando la ec. (3.29), se calcula el radio de escala y de ahf el valor de o,q (usando la
relacién de Freeman), el cual también depende ligeramente de M,,: a paridad de A, discos formados
en halos mds masivos son mds concentrados que los formados en halos menos masivos.

La relacién que existe entre el cociente y el brillo superficial es aproximadamente lineal, aunque
para altos brillds el comportamiento comienza a ser asintético, lo cudl es natural pues Vym/Vin no
puede ser mayor a 1. En el panel 3.6a se aprecia la diferencia entre las distribuciones de densidad
de los modelos pseudo-isotermo y NFW. Ya que el perfil NFW es mds concentrado en el centro
de lo que e¢s el perfil pseudo-isotermo (ver ecs. (3.19) y (3.14)), entonces la contribucién del disco
serd menor en el primer caso que en el segundo, es por eso que en la figura se aprecia al modelo
pseudo-isotermo por encima del NFW. La comparacién entre los paneles a y b de la figura 3.6
muestra el efecto que tiene la contraccidn gravitacional del halo NFW debida a la formacién del
disco, el resultado neto es un aumento en la concentracién del halo, ocasionando un mayor dominio
del mismo sobre el disco en las partes centrales, por tanto el cociente Vy,,,/Vin es menor en el panel
b que en el g, en especial para valores altos de £y 4.

Queda también en evidencia la influencia sobre Vy,;m/Vyn de los pardmetros iniciales My, ¢ y fq.
Modelos con mayor masa resultan tener menores cocientes Va,m/Vin que aquellos menos masivos,
lo cual implica que los primeros son mis dominados por la materia oscura que los segundos. Este
resultado contradice, aparentemente, a la afirmacién hecha en parrafos anteriores: la concentracién
promedio para halos menos masivos es mayor que para los mas masivos. En realidad, los pardmetros
de los discos modelados estdn conectados a la escala del halo: hy y £ 4 dependen de M, (Dalcanton
et al. 1997; Mo et al. 1998). Para una A dada (g 4 constante), kg oc V,§, con a == 1.5 (este relacién

sera estudiada a profundidad en el préximo capitulo). Para Zo,4 constante, (Vym/Vm) h},/ 2/V,,.;
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entonces, (Vitm/Vim) x Vi v 4. es decir, (Vd,m/Vm) disminuye al aumentar Vi, (0 M, segin la
relacién TF). Este efecto es parcialmente compensado por el hecho de que halos mds masivos
son menos concentrados ((Vi,m/Vm) menor). El resultado final es una dependencia pequeiia del
cociente con la masa. Para una variacién de dos ordenes de magnitud en la masa, el cambio en
(Via,m/Vm) es alrededor de 16% para un valor tipico de Zpq = 400Mg /pc2. El cambio debido
a la concentracién (+o) se observa con claridad en el panel 3.6b siendo cercano al 12% para el
mismo brillo superficial. La razén de esta desviacién es obvia: halos m4s concentrados producen
un dominio mayor de la materia oscura sobre el disco y por lo tanto el cociente Vg ,/Vin se vuelve
menor. La dependencia del cociente Vg m/Vin con fg también es pequeiia, no es mayor al 10%
para Zp g del orden de 400My /pe? y de hecho tiende a ser cero conforme el brillo central aumenta.
Si galaxias poco masivas tienen sitemdticamente fracciones de disco menores que aquellas més
masivas (debido a que estas dltimas tienen una mayor capacidad para captar gas en su potencial
gravitacional), entonces la dispersién introducida en la relacién (Vym/ V) vs Zg,¢ debido a la masa
y a la fraccidén de disco es compensada, debemos esperar entonces una dependencia mfnima del
cociente con M, para un valor dado de Tg4.

Apreciamos también que la hipétesis “disco mdximo” sélo se cumple para brillos altos (las
galaxias de bajo brillo superficial (LSB) estdn lejos de cumplir tal hipétesis); de hecho, para el caso
del halo NFW sujeto a contraccién gravitacional se observa que sélo para brillos centrales muy
altos (mayores a 1000 Mg /pc?) serd valida la hipétesisS.

Haciendo una comparacién en el plano (Viym/Vim) — Zo,4 de los halos pseudo-isotermo y NFW
(tomando en cuenta la contraccién gravitacional en el 1ltimo caso), se observa que conforme g 4
aumenta, la diferencia en el cociente Vy,n/Vin es cada ves mayor entre ambos casos, entonces, es
a altos brillos superficiales (galaxias HSB) donde las observaciones pudieran indicarnos cual de los
dos modelos se acerca a la realidad.

Los paneles ¢ y d de la figura 3.6 tienen el propésito de mostrar grificamente la ecuacién (3.38)
a dos radios caracterfsticos (2.2hy, el radio donde el perfil de velocidad del disco alcanza su miximo
y 5hg = ropt). Como se anticipé en esa ecuacion, la relacién entre Vym/Vin y My/May, cs de tipo
cuadrdtico. Se observa también que la amplitud de esta funcionalidad es mayor para el caso de
5hq que en el caso 2.2h4, 1o cudl es entendible pues el disco se vuclve cada vez menos dominante
conforme aumenta el radio mientras que para el halo oscuro sucede justo lo contrario. También se
aprecia que la alteracién en las condiciones iniciales no modifica este comportamiento, no depende
del valor de fy, My o c. La utilidad de estos paneles es directa, pues permite identificar de inmediato
que fraccién de materia bariénica del total esta contenida ya sea a 2.2hy o0 a 5hy, dado un valor del
cociente Vym/Vm. Por ejemplo: para el modelo NFW con contraccién gravitacional (panel 3.6d),
la hipétesis “disco mdximo” implica que mas del 53% de la masa dindmica a 2.2hq esta en el disco.
A 5hy esta fraccién es menor al 40%.

3.3.2 Modelacién compleja

A pesar de que la modelacién simple representa una muy buena aproximacién al problema (lo cual
se volverd evidente cuando se introduzcan los resultados directos de las observaciones), tenemos
la oportunidad de presentar un acercamiento mucho més rico y preciso de la realidad al utilizar
resultados provenientes de una modelacién compleja surgida de los trabajos de Firmani & Avila-
Reese (2002) y Avila-Reese, Firmani & Herniandez (1998). Consiste en un conjunto de modelos
seminuméricos de formacién de galaxias de disco en el escenario jerdrquico ACDM. Estos modelos
incluyen de manera autoconsistente la formacién estelar en el disco, procesos de retroalimentacién,

9Los halos cosmolégicos CDM son muy concentrados al centro.
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la contraccién gravitacional del halo debida a la formacién del disco, formacxén scular del bulbo .
y otros procesos evolutivos. Debido a la complejidad de esta modelacién, su descripcién requiere
de un buen nimero de pirrafos, por esta razén, un apéndice completo se dedica a este tema
(Apéndice B), en este capftulo solo nos referiremos a las predicciones de estos modelos en relacién
a su comparacién con los resultados observacionales. ’

Diferencias entre la modelacion simple y la compleja. (i) La contraccién del halo debida a
la formacién del disco en la modelacién compleja fue calculada para orbitas elipticas, es decir,
la invariancia adiabdtica no se limité dnicamente a orbitas radiales, suposicién realizada en la
modelacién simple para el caso NFW. El efecto de esta diferencia es que la contraccién del halo
serd menor para el caso complejo. (ii) Los discos formados en la modelacién compleja, asumiendo
conservacién detallada de momento angular, tienen un exceso de densidad en el centro respecto a
la distribucién de densidad superficial de tipo exponencial (asumida en la modelacién simple), lo
que origina la formacién del bulbo de manera sccular, Los efectos de (i) y (ii) implican que Vi, y
el cociente Vg, /Vin medido en los modelos complejos serd mds grande que en los modelos simples.
(iii) Los modelos complejos no utilizan un disco infinitamente delgado; tienen una densidad vertical
superficial y una estructura de velocidad dada por la formacién estelar, retroalimentacién y otros
mecanismos incluidos en la modelacién. Para tener una estimacién cuantitativa del papel de estos
tres efectos en la diferencia entre la modelacién simple y la compleja respecto a la determinacién
del cociente Vjgm/Vm, se tomaron los datos provenientes de la modelacién compleja y se comparé el
valor de Vy ,,, tomado directamente de la modelacidn y este mismo valor calculado segin la ecuacién
(3.9), el resultado es que en promedio el valor directo es 7% menor al valor calculado. Sabemos
que la correccién aplicada a la férmula de Freeman por Casertano disminuye su valor en un 5%,
podemos entonces afirmar que al menos de forma aproximada ese 7% se debe en gran medida al
efecto que introduce el grueso del disco en el perfil de velocidad. Esta afirmacién permite tomar
los datos observacionales y utilizar la férmula de Freeman con la correccién de Casertano para
calcular el valor de Vi, ¥ poder compararlo de manera directa con los resultados inmediatos de la
modelacién simple y de la compleja.

En el panel a de la figura 3.7 se presentan los resultados de la modelacién compleja para 63
galaxias simuladas agrupadas de acuerdo a tres masas viriales promedio, M, = 3.5 x 109Mfg,
3.5 x 101 Mg y 3.5 x 1012 M (representados con sfmbolos sélidos: tridngulos, cuadrados y cfrculos
respectivamente (21 en cada caso)). Con historias de agregacién de masa (MAHs) y As obtenidas
aleatoriamente de acuerdo a sus distribuciones estadfsticas correspondientes y con fy = 0.05. Las
curvas sélidas en este panel son las mismas a las graficadas en los paneles 3.6a y 3.6b para representar
los modelos promedio de los halos pseudo-isotermo (ISO) y NFW con contraccién gravitacional
(NFW(D)). Las lineas punteadas representan las desviaciones de estos modelos debidas a diferentes
masas viriales (3.5 x 1019 My, 1o cual implica r, = 1.9kpc y 3.5 x 1012 Mg lo cual implica r. = 7.7kpc
para ¢l modelo pseudo-isotermo; los radios del niicleo se obtuvieron de las inferencias de Firmani
et al. (2001), ver ec. (3.43). También se muestran en esta figura los resultados obtenidos a
partir de los datos observacionales correspondientes a la muestra final presentada en el Capitulo
2 (cfrculos abiertos); las galaxias con comportamientos muy diferentes al promedio (denominadas
genéricamente como outliers) aparecen en esta figura con sus nombres respectivos; la Via Léactea
y Andrémeda se resaltan también cn la figura: MW y A respectivamente. Sobre los resultados
observacionales se hablard mds adelante.

Esta gréfica nos permite apreciar visualmente las diferencias entre la modelacién simple (con-
siderando contraccién del halo y correccién uniforme por espesor del disco) y la compleja. Lo que
se observa es que los modelos complejos estdn en promedio un poco por encima del modelo simple
NFW(D) en el plano V4, /Vin vd T4p; 12 diferencia se asentiia a altos brillos superficiales donde el
disco es mds dominante. A pesar de que se ha hecho un buen intento por introducir la correccién




77

eU4117

PO USRIV T Y YN SR YT ST VAT WSS NN WS PO S S [ ST SN ST
e e

2.5
Lg8, [Ng/pc?]

dos obser (circulos abiertos) y para

Fig. 3.7: Panel (a): Igual que la figura 3.6(a) y (b), pero para
los modelos evolucionarios (sfmbolos sélidos). Panel (b): Promedios por intervalo en £4 y sus desviaciones estdndar
corresponidentes para los datos observacionales (linca gruesa p da y regién breada) y para los resultados de
los modelos mostrados en el panel (a) (lfnea gruesa solida y regién vacfa acotada por lineas sélidas). Las flechas son

un estimacién de que tanto bajarfan los modelos si fs decrece a 0.03.
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. debida al grueso del disco, se debe tener en mente los otros dos efectos, mencionados con anterio-
ridad, que diferencian a los modelos complejos de los simples; son ellos los principales responsables
de la diferencia que se aprecia en esta grafica. Sin embargo, es evidente que la modelacién simple
arroja resultados muy cercanos a los de la modelacién compleja; es por ello que fue introducida en
este trabajo; otros pueden utilizarla para sacar conclusiones sabiendo que, al menos en lo que se
refiere al problema atacado en este capitulo, sus resultados serdn cercanos a la realidad y pueden
ser interpretados de manera sencilla a través de esa modelacién.

Al igual que en los modelos simples, los resultados de la modelacién compleja muestran una
dependencia con la masa (la segregacion entre tridngulos, cuadrados y cfrculos se aprecia con
claridad), que desde luego va en la misma direccién que en la modelacién simple. La razén de
esta dependencia ya ha sido dada con anterioridad. Para una masa virial dada, la dispersién que
se aprecia en el panel 3.7a para los modelos complejos se debe principalmente a diferencias en
las estructuras de los halos oscuros en cada caso, esencialmente diferencias en la concenttracién.
Entonces, halos més concentrados y galaxias mds masivas tienden a tener un cociente Vy,n/Vin
menor para un valor de g 4 dado. De acuerdo a la modelacién compleja, el cociente Vym/Vi, es
determinado principalmente por el pardmetro de spin A (Firmani & Avila-Reese (2000)), por lo
tanto, el cociente correlaciona principalmente con el brillo superficial central del disco.

3.3.3 Resultados observacionales

Lo primero que puede decirse al analizar los resultados observacionales plasmados en el panel
3.7a es que, si bien siguen la misma tendencia que los resultados de las modelaciones simples y
complejas, la dispersién asociada es grande y antes de comparar cstos resultados con los de los
modelos, exploraremos de manera estadistica si es que la correlacién que se aprecia en esta figura
es significativa y directa. Debe mencionarse que las galaxias identificadas como “outliers” no son
consideradas en este andlisis.

El andlisis estadistico consiste en analizar las correlaciones del cociente Vy,;,/Vin (variable de-
pendiente) con una serie de pardmetros fundamentales de las galaxias de disco (tomados como
variables independientes), como lo son el brillo central (pg4), el radio de escala (hy), el color
(B -~ K), el tipo morfolégico (T) y la fraccién de gas (fy). En las dependencias que surjan de
estos pardmetros estdn incluidas todas las posibles dependencias que pudiera haber con todas las
variables globales mancjadas en esta tesis (y presentadas en el capitulo 2), pues aquellas que no
aparecen en csta lista, estdn relacionadas con alguna, o algunas, de las que si aparecen. La idea de
este analisis es separarse de las expectativas tedricas manifiestas con anterioridad y explorar con
una perspectiva amplia la dependencia del cociente Vy,m/Vin con tales pardmetros.

Esta exploracién puede realizarse de manera eficiente utilizando un método de regresién miiltiple
con criterios de significancia. Se aplicé el método de regresién lincal miltiple con un procedimiento
“backward stepwise”, donde se usan prucbas tipo F (F tests) para explorar la significancia de
cada variable independiente. Este método consiste bdsicamente en aplicar una regresién miiltiple
multidimensional {que es una extensién a n-variables del método bidimensional de minimos cuadra-
dos) entre la variable dependiente y el conjunto de todas las variables independientes; obtenida la
regresién se analizan los cambios que sufre el coeficiente de correlacién de Pearson ajustado (R2-
adjusted?) al suprimir alguna de las variables, si la disminucién en la explicacién de la varianza
es pequefia, cs decir si el coeficiente R? ajustado disminuye muy poco, entonces la variable es re-

El valor de “R*-adjusted” corrige el valor “normal” obtenido para R?, pues este iiltimo tiende a sobreestimar la
varianza explicada por las variables independientes. Existen dos razones responsables de esta sobreestimacién: un
niimero grande de variables independi y miimero pequeiio de el en la muestra. Tal que, con una muestra

pequeiia y con un nimero reducido de variables, R? — adjusted = R?.
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tu-ada del g'rupo. Esta eleccxén se hace a. través del test F que esencialmente impone un criterio
de seleccién para la varlable de acuerdo a su partlclpacxén en la explicacién de la varianza. Este
procedimiento se aplica varias veces hasta. obtener un conjunto de variables independientes, tal que
la eliminacién de alguna de ellas no produzca una violacién al criterio impuesto en el test F. De
esta forma, al final del método se obtienen las variables que més contribuyen a la varianza de la
variable dependiente.

La aplicacién de este método al problema que nos incumbe, lleva a la eliminacién de las inde-
pendientes no significativas hasta llegar a una correlacion lineal tridimensional, donde las variables
independientes son £g,4 y 7. Numéricamente:

Vd —&m . (E “)0 ,20:4:0. 0270 010,003 (3‘44)

con una constante de proporcionalidad igual 10~0-72£0.06 y yn coeficiente de correlacién de Pearson
ajustado (R? adjusted) igual a: R = 0.79. Los errores en este tipo de ajustes representan el valor de
la desviacién estdndar ®o. El andlisis estadistico muestra que la correlacién dominante del cociente
es con el brillo superficial central (Zp4). Cabe hacer notar de que a pesar de que una regresién
lineal directa da: Vyum/Vin = AZ$**70%, con A = 1070842004 y R = 0.75, la significancia de la
relacién se incrementa al introducir T, a pesar de que la dependencia con T sea despreciable (ver

(3.44)). La razén de esto es que Lgg y T no son completamente independientes entre sf; el
brillo (densidad) superficial anticorrelaciona ligeramente con el tipo morfolégico (ver Capftulo 4 y
Apéndice A).

Antes de continuar con la discusién sobre los resultados que emanan de este procedimiento es-
tadistico, es importante mencionar la validez del resultado anterior. Si bien esperdbamos teéricamente
una dependencia del cociente con el brillo central y con el radio de escala (ver ec. (3.40)), sélo el
valor preciso del exponente en la relacién Tully-Fisher podria decirnos la dependencia explicita de
cada uno de estos pardmetros (ver ecs. (3.41) y (3.42)). Sin embargo, la ecuacién (3.44) indica, de
mancra estadfstica, que el cociente Vy,,/V;, no depende del radio de escala A4; de hecho, esto puede
apreciarse mejor si se muestra el resultado obtenido al forzar un ajuste miiltiple con las variables
So,d ¥ hat

_‘3_."-_ = (20,d)o.lzio.ozh;o.ouo.os (3.45)
m

con R = 0.75. Aunque el coeficiente de Pearson es muy similar entre los ajustes (3.44) y (3.45),
la significancia de los coeficientes de ajuste para el radio de escala en este dltimo es muy baja, el
valor de la desviacién estdndar es del orden del valor del cocficiente; esto inidica, con firmeza, que
el radio de escala es una variable poco significativa para la determinacién del cociente Vg m/Vin.

En resumidas cuentas, el resultado sélido de este andlisis es que el cociente Vy,;,/Vin depende
esencialmente de X4, y no depende de hy. Este resultado contradice afirmaciones que han he-
cho otros autores en diferentes tipos de estudios observacionales donde se ha establecido que las
fracciones de disco y halo en las regiones &pticas dependen tanto del brillo superficial como de la
luminosidad (o el radio de escala), algunos inclusive han manifestado la no dependencia con el brillo
central (Sallucci et al. 1991; Persic et al. 1996; Graham 2002). Sobre la comparacién entre los
resultados presentados aquf y los de otros trabajos se hablara en una seccién posterior.

Este resultado también podrfa sugerir conclusiones mucho més ambiciosas respecto al exponente
de la relacién Tully-Fisher. A partir de é1 podemos afirmar que este exponente debe ser mds cercano
a 1/4 que a 1/3, solo asf se explicarfa la no dependencia del cociente Vy,m/Vin con el radio de
escala hy (ver ec. (3.41)). Podria también sugerirse tomar de manera exacta cl coeficiente que
aparece en la ecuacién (3.44) para derivar el valor del exponente de la relacién TF, lo cusl arrojarfa
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un valor de @ = 0.3, es decir, My x V23 (lo cual coincide excelentemente con’ 168 esultadosi
estadfsticos encontrados para la relacién 'I\xlly-Flsher bariénica, ver Capftulo 4). "Pero es necesario
mencionar que esta segunda conclusién depende de manera muy precisa del valor del ajuste en la
ecuacién (3.44) y la dispersién que aparece en el panel 3.7a, en el cual no se han incluido los errores
observacionales, es lo suficientemente grande como para que los coeficientes del s,_]uste ‘no’sean lo
suficientemente confiables para tomarlos tal cual en un andlisis de tal exactitud (que ‘depende de -
detalles finos). Es por ello que el andlisis estadistico presentado anteriormente solo puede indicar
tendencias aproximadas en el caso del problema del exponente de la TF, la primera hipétesis es
por tanto mucho mds confiable.

El ajuste presentado en la ecuacién (3.44) también muestra una dependencia del cociente
Viam/Vin con el tipo morfolégico (T), aunque la dependencia es pequeiia, es significativa, en el
sentido de las pruebas F, es decir, el andlisis estadistico muestra que el tipo morfolégico es el
segundo pardmetro en orden de importancia para determinar el cociente Vy,n/Vin. En realidad
el color integral (B-K) estd muy cerca al tipo morfolégico (T) en esta “escalera” de significancia
estadfstica. Este resultado concuerda con uno de los resultados manifiestos en los modelos teéricos.
En ellos, la concentracién del halo cambia el comportamiento promedio de la relacién Vy,,/Vy,
vs Xg0. La concentracién es en realidad un segundo parimetro en esta relacién; halos oscuros
de mayor concentracién tendrédn valores de Vym/Vin menores a pesar de tener la misma densidad
superficial de disco (ver fig. 3.6b). Es muy probable que la concentracién esté relacionada con el
tipo morfolégico y el color de las galaxias: halos concentrados implican un colapso gravitacional
més rdpido que halos menos concentrados. Por lo tanto, las galaxias que se forman en halos més
concentrados, podrfan ser mas perturbadas con estructuras dindmicas como el bulbo, brazos mds
desarrollados (asociados a tipos tempranos) y poblaciones estelares mds viejas (colores mds rojos)
que las galaxias formadas en halos menos concentrados (Avila-Reese & Firmani (2000)). Ademéds
observacionalmente se encuentra que T y (B-K) correlacionan entre si..

Puesto que los pardmetros Xo,q4 y hq no son cantidades observacionales directas, se podria pensar
que los resultados presentados anteriormente dependen de las suposiciones hechas para pasar de
las cantidades directas, Lo x y hi, a las inferidas, esencialmente sobre el cociente masa estelar-
luminosidad Y = M./Ly. Para averiguar si esto es cierto, realizamos el mismo procedimiento
estadfstico para el cociente Vy,;m/Vin en relacién al conjunto de variables independientes observadas:
o,y iy Ty B— K y fg. El resultado del ajuste muestra que solo dos variables son significativas:

‘:jm I (E )0-1610.02(3 - K)-O.OB:tOA02 (346)

con R = 0.76. La ecuacién anterior muestra la misma tendencia de la ecuacién (3.44): el cociente
Va,m/Vim depende principalmente del brillo superficial central Zp x y no depende del radio de
escala hy (al forzar un ajuste entre el cociente y estas dos cantidades se obtiene: (Vgm/Vmn) o
D0 EOO 0094003 con R = 0.72, un resultado muy similar al de la ecuacién (3.45)). En este
caso, el color (B-K) quedé como la tercer variable en importancia. El ajuste con gk y T es:
Vaum/Vin oc SR EEN02001420004 (R ~ 0,75), el cual es muy similar a la ec. (3.44). Por tanto
nuestra conclusxén acerca de la dependencia del cociente Vy,n/Vin con la densidad superficial del
disco (y en menor grado con T o (B-K)), y la no dependencia del radio de escala, es independiente de
las suposiciones hechas para inferir las cantidades o4 y hq a partir de pardmetros observacionales.

Asf como se usé un andlisis estadfstico para determinar que la densidad superficial es la variable
independiente fundamental en la determinacién del cociente Vg, / Vi, también puede utilizarse un
andlisis de esta naturaleza para determinar segundos pardmetros como el tipo morfolégico y el
color. La idea de este andlisis consiste en estudijar las desviaciones que presentan los datos respecto
a la ajuste fundamental que resulta del primer pardmetro (en el caso Ig). A estas desviaciones se
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les ‘conoce com siduos, la correlacién de ellos con alguna cantidad fundamental puede indicar -

-si esta ca.ntxdad es 0 no un segundo pardmetro. Para tener un andlisis completo, se estudiaron
“corrélaciones con diversos pardmetros galdcticos: la masa total del disco ( My, también llamada aquf

"/masa bariénica), la velocidad maxima de rotacién (V5), el tipo morfolégico (T), el color (B—K) y la
fraccién de gas (f;). El resultado es que ninguna correlacién es lo suficientemente significativa como

""para establecer de manera concluyente que una de estas variables es un segundo praimetro. Sin
embargo, como se anticip6 en pérrafos anteriores, las tendencias més claras aparecen con T', B - K
y My: galaxias mds rojas, de tipo temprano y mds masivas tienen un cociente V3 ,,,/Vp,
menor. Estas tendencias incrementarfan, y por tanto fortalecerfan la afirmacién, si consideramos
lo siguiente: las galaxias de tipo temprano (rojas) se encuentran més evolucionadas que las de tipo
tardfo y por tanto las inestabilidades gravitacionales que producen el engrosamiento del disco serdn
de mayor magnitud, es decir, el grueso del disco en las galaxias tempranas es mayor que en las
tardfas y por tanto, la correccién al méximo de la velocidad de la componente del disco (Vy,,,,) serd
mayor y el valor del cociente Vy,,,/Vin menor. La diferencia entre galaxias de tipo temprano y de
tipo tardfo se incrementarfa. Este efccto no es posible apreciarlo en la modelacién presentada aquf
pues la correccién a Vg, se aplicé de la misma manera a todas las galaxias, sin distincién alguna
(5% de manera uniforme).

Para los modelos, la dispersién en la relacién Vy,,/Vin-Zpa (con fgq constante) es producida
principalmente por variaciones en la estructura del halo {concentracién) y en la masa (ver fig 3.7a).
Ya que halos mds concentrados son el producto de una temprana acumulacién de masa (Avila-Reese
et al. 1998), entonces los discos formados dentro de estos halos, con una tasa de acrecién de gas
proporcional a la historia de agregacién de masa (MAH), tendrin un color més rojo (poblacién
estelar vieja). Entonces, como se mencioné anteriormente, para un valor fijo de g4, se espera
que discos mds rojos tengan cocientes Vg /Vin menores. Desafortunadamente, la incertidumbre de
los pardmetros observacionales es muy grande como para permitir una comparacién directa entre
modelos y observaciones en lo que a la correlacién de residuos se refiere. Sin embargo, al menos
todas las tendencias parecen apuntar en la misma direccién, lo cual muestra la buena capacidad
predictiva de los modelos evolucionarios complejos.

.Son las galaxias "disco méximo” o "disco submdéximo”?

El panel 3.7b ilustra las regioncs cubiertas por las observaciones (drea sombreada) y por los modelos
complejos (drea vacfa acotada por lfneas sélidas). Estas regiones fueron determinadas obteniendo
el promedio tanto para Zpg4 como para el cociente Viym,m/Vis, al dividir el conjunto de datos en 5
intervalos con un nimero semcjante de elementos en cada uno. Para las partes extremas de la
figura (limites superior e inferior en la densidad superficial), se aplic6é una extrapolacién lineal. Las
regiones estin acotadas por la desviacién do obtenida al encontrar los promedios. Esta figura es
mucho mdés visual a la anterior, muestra el relativo acuerdo entre los resultados observacionales y
los que provienen de los modelos de galaxias de disco en la cosmologia ACDM. La diferencia mas
notoria entre las regiones se alcanza a altos brillos superficiales. Los modelos complejos estan por
debajo de las observaciones en estos casos, sugiriendo entonces que los modelos presentan halos de
materia oscura mds concentrados que aquellos de las galaxias observadas.

Este resultado pucde tener valiosas interpretaciones; pero antes de mencionarlas, es necesario
decir que los errores observacionales en la determinacién de Wag, £o,x, ki, My y cantidades que
se utilizaron para el cdlculo de £y y el cociente Vym/Vin, son considerables (para una estimacién
ver Graham (2002)).
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Los modelos y las observaciones muestran que el cociente Vym/V;n cambia de galaxia en galaxia
dependiendo principalmente de la densidad superficial: decrece monétonamente conforme la galaxia
tiene menor densidad superficial (Figura 3.7a). Las lineas horizontales en la figura (3.7) muestran
el rango asociado a la hipétesis “disco maximo” de acuerdo a Sacket (1997), Vym/Vm = 0.85+0.10.
De acuerdo a la figura, una fraccidn importante de las galazins observadas de muy alto y alto brillo
superficial son descritas por discos mdzimos o cuasimdzimos, mientras que las galazias de tipo LSB
son por mucho de disco submdzimo (la contribucidn de la materia oscura es la mds dominante aun
en las regiones mds centrales de la galazia). Efectivamente, estudios observacionales detallados
sobre las curvas de rotacién y perfiles de brillo para galaxias de tipo HSB muestran que éstas
tienden a ser de tipo “disco méximo” (ej. Corisini et al. (1998); Sallucci & Persic (1999); Palunas
& Williams (2000)). Argumentos tedricos, incluyendo cotas dadas por la hipétesis "swing amplifier”
o ¢l alentamiento de barra debido a friccién dindmica, también sugieren el dominio de la materia
luminosa en el centro de las galaxias de tipo HSB (ver Bosma (2002) para una sfntesis y referencias
especfficas). Por otro lado, para las galaxias de tipo LSB, la hipétesis de "disco méximo” requicre
de suponer cocientes M /L estelarcs muy altos, que para modelos de poblacién estelar razonables,
implican indices de color no realistas para el disco (de Blok et al. (1997,2001)). Los resultados
mostrados en la figura (3.7) complementan todos estos trabajos previos, unificando a las galazias
HSB y LSB en un continuo donde el cocienle masa oscura-luminosa hasta la parte dptica de la
gelazia, decrece conforme la densidad superficial del disco decrece.

Desde el punto de vista teérico, para discos formados a partir de halos ACDM con fy = 0.05,
solo aquellos discos con densidades superficiales muy altas pueden ser descritos por la hipétesis
de “disco méximo”. Modeclos galdcticos con un valor moderado de Zog (~ 400Mgpc2) tienen
discos de tipo subméximo, con Vy,n/Vin = 0.66 = 0.06. Si tomamos valores mds realistas para la
fraccién del disco, fq = 0.02 — 0.03 (Avila-Reese, Firmani & Zavala (2002)), entonces los modelos
resultan con valores aun menores de los cocientes Vj;/Vin. Las flechas en el panel (b) de la figura
(3.7) ilustran que tanto el cociente Vy,m/Vin para los modelos disminuird si en lugar de fq = 0.05
utilizamos fq = 0.03.

La comparacién entre modelos y observaciones en los paneles (a) y (b) de la figura (3.7) muestra
un buen acuerdo, pero en promedio los modelos caen por debajo de las observaciones. Si fq = 0.03,
la diferencia se incrementa (ver flechas en la figura (3.7b)). En el panel (a), también se ilustra la
curva correspondiente al modelo pseudo-isotermo con fg = 0.05 (My, = 3.5 x 10! Mg, r. = 3.1kpc)
presentada en la figura (3.6a), y agregamos resultados para otras dos masas: M, = 3.5 x 101° Mg
(re = 1.6kpc, lineca superior) y M, = 3.5 x 10'2M (r. = 6.2kpe, Hnea inferior); los radios del
micleo (r;) estdn calculados segiin las inferencias de Firmani et al. (2001), ver seccién 3.3.1. Como
fue mencionado anteriormente (figuras (3.6a) y (3.6b)), la mayor diferencia entre ¢l modelo de halo
NFW gravitacionalmente contraido y el modelo pseudo-isotermo en cl plano Vym/Vim — gq se da
para densidades superficiales altas.

Las galaxias formadas dentro de halos ACDM parecen estar menos dominadas por el disco de
lo que las observaciones sugieren, especialmente cuando fg = 0.03. La diferencia promedio en este
caso es aproximadamente del 10%. Por otro lado, un halo pseudo-isotermo origina un cociente
Vdm/Vm mis grande de lo que se infiere de las observaciones para galaxias de tipo HSB (y un
crecimiento mds rdpido de Vym/Vim con Lg4). Estas diferencias podrfan disminuir al usar radios
de ndcleo (rc) menores a los usados aquf, o al introducir el jaloneo gravitacional del disco en el
halo pseudo-isotermo. El hecho de que el cociente Vi, /Viy, continue aumentando con £y 4 para las
galaxias observadas de muy alto brillo superficial pudiera significar que la contraccién gravitacional
del halo debida al disco no es tan eficiente como en los modelos (esta contraccién gravitacional es
la responsable de que Vy,,/Vy, tienda a un valor constante conforme £g4 tiende a valores altos),
o también pudiera deberse a algin proceso fisico que expanda continuamente el nicleo del halo
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(partfculas de CDM autointeractuantes podrian introducir este efecto).

La conclusién del andlisis de estos resultados es que las predicciones del escenario ACDM en
lo que se refiere a los contenidos de materia oscura y bariénica en las galaxias de disco predicen
un dominio menor de la materia luminosa al que se infiere de los resultados observacionales, es-
pecialmente si fq¢ < 0.05. Sin embargo, la manera en que estos contenidos varfan con la variacién
de diferentes propiedades galacticas (£o,4 en particular) concuerda entre los modelos y las observa-
ciones. El andlisis parece sugerir que una modificacién menor a la estructura de los halos ACDM
es suficiente para conciliar las diferencias entre modelos y observaciones, Firmani & Avila-Reese
(2000) muestran que la modificacién de estos halos con la introduccién de miicleos con una dis-
tribuéién de densidad suave (lo cual concuerda con las inferencias hechas a partir del andlisis de
curvas de rotacién de galaxias tipo LSB), produce un aumento promedio del 10% para el cociente
Viam/Vim para galaxias de tipo HSB. La inclusién de esta hipétesis en los modelos produciria un
mejor acuerdo con las observaciones en la figura (3.7a).

3.3.4 Cocientes masa dindmica entre masa bariénica y masa dindmica entre
luminosidad

En la seccién anterior se investigé el cociente Vd,m/Vm & la luz de modelos de formacién y evolucién
de galaxias y de resultados observacionales. Como lo muestran los paneles ¢ y d de la figura 3.6, y lo
establece la ecuacion (3.38), este cociente es un buen trazador de la cantidad de materia luminosa y
oscura eh'las galaxias de disco (de hecho si los halos fuesen del tipo NFW, V. /Vin es practicamente
igual a la raiz inversa de Myyn/Mp,,). En realidad el cociente Vg, /Vin €s una cantidad hibrida
pues no se define a un radio dado (ver inicio de la seccién 3.3); sin embargo es el dato més directo
que podemos inferir a partir de nuestra muestra observacional y por ende es lo mais apropiado
para comparar con predicciones tedricas. De cualquier manera, por completez, aquf presentaremos
también las estimaciones de Myyn/Myar para lo cual hay que introducir algunas hipétesis extra.
En esta seccién estudiaremos también la fraccién de masa estelar a masa total (Mgyn/M.) y los
cocientes masa total a luminosidad (May, /L) (que han sido explorados con anterioridad por varios
autores).

Como recordatorio, se definen a continuiacién las cantidades observacionalmente inferidas in-
volucradas en estos cocientes:

V2h '
My, =2 = 4 =My, (3.47)
Mgy = M.+ Mg = My (3.48)
M, =7YgLg (bulbo+ disco) (3.49)

Puesto que la definicién precisa de la masa dindmica en la ecuacién (3.47) depende del valor
que tomemos para z (y por ende de la suposicién que se haga con relacién a r,, y/o la constancia
de la curva de rotacidn en las partes externas), los resultados se presentardn por el momento sin
normalizacidn, es decir usando A!;y".

La figura (3.8) muestra la relacién de los cocientes M;y"/M,,M (a), M&yn/M. (b), Mayn/Lk (c)
con g4, Lo, Lo,k respectivamente. En al misma figura, en el eje vertical derecho, damos ahora
una estimacién de lo que serfa el coeficiente Myyn/Mpgr & Shy = Top. Para ésto multiplicamos por
5 M,',v,l, es decir supusimso que £ = 5 y que a ese radio esta contenida ya toda la masa del disco (en
realidad a 5hg, para un disco exponencial, se tiene ya el 95% de Mpqar). La suposicién de z = 5 serfa
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Fig. 3.8: (a) El coci de masa dindmica a masa de disco vs. la densidad superficial bariénica para observaciones

-y modelos (sfmbolos iguales a los de la figura (3.7)). El eje vertical izquierdo es la cantidad inferida directamente
de las observaciones, mientras que el eje derecho es esta misma cantidad multiplicada por 5: suponiendo que la
. W

locidad méxima de r ién per hasta r = 5i4 y que toda la masa esta contenida dentro de este
radio, esta idad corr de exact te al i masa dindmi de disco a r = 5hq. Las lincas sélidas
yp das son las reg lineales para modelos y observaci pecti Para las observaciones, el

ajuste se muestra en la esquina superior derecha. (b) Lo mismo que en (a) pero para la masa y densidad superficial
estelares. (c) Lo mismo que en (a) pero para la luminosidad y brillo superfical en la banda K; sélo las observaciones
se muestran en este \iltimo panel.
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correcta estrictamente hablando sélo si en todos los casos V' (5hy) = V. Como ya se menciond, para
galaxias de mayor brillo superficial y mé4s masivas, el valor de V(5h4) puede haber decaido hasta

“un 10> 20% del valor de la velocidad al m&ximo, Vi,. Esta es la incertidumbre que tenemos al usar
(Mayn / Myar)shy. Podemos también definir May,/Mpar a 2.2hy. En este caso tenemos que suponer
que Vi, sc alcanza para todas las galaxias a 2.2hy; a ese radio, la fraccién de masa (luminosidad)
de un disco exponencial es de 0.64. Por lo tanto, (Muyn/Mbar)2.2n, = (2.2/0. 64)(de/MM,-)

En todos los paneles de la figura (3.8) se aprecia de manera general una buena correlacién entre
los cocientes y las densidades y brillos superficiales. Describiremos uno a uno los paneles de esta
figura.

Como ya se mencions, el cociente Myyn /Mpq, estd conectado intimamente al cociente Vig,m/Vin.
Es por eso que los resultados son semejantes en los paneles 3.7a y 3.8b. Aplicando una regresién
multiple lineal para Myy,/Mper como funcién de las variables o4 y hd, llegamos a la misma
conclusién que en la seccién anterior: la fraccién de materia oscura a materia bariénica en las
galaxias de disco depende principalmente de la densidad superficial £p,4 ¥ no depende de la escala
(ha © Mpg,). La correlacién obtenida para las galaxias observadas es:

Md n

Mb! I (E )—0 .3120. 03h—0 .0540.05 (3'50)
ar

‘con R = 0.80. Lo cudl concuerda aproximadamente con la ecuacién (3.45) si M;v,,/Mba, 3
(Vi,m/ Vim)~2, es decir si se cumple la ecuacién (3.38). En la figura también se muestran los resulta-
dos de los modelos complejos usando exactamente la misma definicién usada en las observaciones
" para la masa dindmica y para la densidad superficial del disco. La comparacién entre modelos y
observaciones concuerda con lo obtenido para el cociente Vi, /Vin.
La regresién lineal entre Mdyﬂ/M,m y Zoq est

M,
__d;ﬂ) = 100-630.1033~0.31::0.04 3.51
( Moy r=ahy 0d ( )

(R=0.74), con & = 5 (linea s¢lida en figura (3.8)) y a = 2.2 para este cociente definido a un radio de
5 y 2.2 hq respectivamente. El cociente de materia banémca. a oscura, My, /My, esta relacionado
con Myyn/Mper a través de la siguiente férmula:
Miar 1 :
=g (3.52)
T
2 -Por tanto, el cociente (Mpar/Mp)2.0n, para galaxias de muy alto brillo superficial (Zogq =
'2000Mg /pc?), de mediano brillo superficial (Spg &~ 400Mp/pc?) y de muy bajo brillo superfi-
- cial (Zp4 & 50Mp/pc?) es en promedio 2.5, 0.8 y 0.25 respectivamente. Para la Via Léctea y
Andrémeda tenemos que: (Mpar/Mp)2.2n,=0.74 Y, 1.34 respectivamente.
En el panel 3.8b se muestra la relacién entre Mdy,, /M, y Zo,., la relacién es mucho més estrecha
. - 'que en el caso anterior y al igual que en él, no se observa dependencia con el radio de escala estelar
* (hs). El ajuste directo multidimensional es:

Md n
M,

< 26'(.).51:!:0.04,1’—(0.13:&0.06 (3.53)

con R = 0.86. La comparacién entre cste ajuste y el anterior muestra que la correlacién entre el
- cociente y la densidad superficial se ha hecho mas estrecha y su pendiente mas empinada. Este
cambio se debe a que galaxias con menor brillo superficial tienen tfpicamente fracciones de gas
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més gmndes que las de mayor brillo (ver ﬁgur A. 3 del péndlce A) y. por ta.nto tendrén mayor
contribucién de gas a la masa banémca de gala.x'a, provocando un cambxo de pendxentes entre
las relaciones 3.8b y 3.8a.

En el panel 3.8¢ se muestra la relacxén er
la del panel 3.8b, pues como se ha mencxon do

multidimensional entre estas cantxdad més el radlo de escala es;”

C My
5 : dyn = Ea%lﬂio.olﬂh%o:’ﬂ:o-oﬁ
Lp »

con R = 0.77. Por lo tanto, el cociente Myyn/Lp anticorrelaciona significativamente con £o,5 y
no lo hace con hp. El cambio de pendiente entre esta relacién y aquella que involucra cantidades
estelares es explicable: galaxias de menor densidad superficial usualmente tienen mayor luminosidad
en la banda B que sus contrapartes de mayor brillo superficial, esto ocasiona que la pendiente sea
menos empinada al pasar de masa estelar a la luminosidad en B (del panel 3.8b al 3.9a).

Debe hacerse notar que si la muestra csta limitada a un intervalo pequefio de magnitudes,
aparece una correlacién espurea de Myy,/Lp con hp (ver figura 3.12a). Contrario a los resultados
presentados aqui, y usando el plano fundamental, Graham (2002) llegé a la conclusién de que el
cociente Mgy,/Lp depende de hp y es independiente a $o,5. En la seccién 3.3.5 discutimos las
razones de esta aparente contradiccién.

Las correlaciones encontradas entre My, /Lx con Lo,k y Myyn/Lp con o, p permiten inferir
un resultado interesante: ) )

(B - K)=0.36(B~ K)o —0.19u0,, (3.56)

donde (B— K)o = po,B—pio,k cs el color central del disco. Esta relacién concuerda aproximidamente
con una comparacién directa de estas cantidades observables:

(B — K) = (1.35£ 0.24) + (0.52 £ 0.07)(B — K)o  (ajustedirecto, R =~ 0.60) (3.57)

La parte central de disco es tfpicamente mads roja que el color promedio para todo el disco y la
diferencia se vuelve més grande conforme la galaxia es mds roja (de Jong (1996); Verheijen (1997)).

En la figura (3.11a) exploramos si es que el cociente M;v,, /Mpar (definido a 5hy) correlaciona
con el color integral (B-K). Aparéntemente no existe una correlacién significativa directa, sm em-
bargo, se observa una ligera tendencia de las mds rojas a tener valores menores de Mdyn /Mbar
(ver también Graham (2002)). Esto se debe principalmente a que las galaxias més rojas tienen
comiinmente un mayor brillo superficial (ver figura A.2 del Apéndice A). Como vimos arriba, las
galaxias con mayor densidad superficial son menos dominadas por la materia oscura que las galaxias
de menor densidad superficial. Sin embargo, para un brillo superficial dado, es de esperarse que
las galaxias rojas (formadas antes que ¢l promedio) sean mis dominadas por la materia oscura que
las galaxias azules (ver Avila-Reese & Firmani (2000)). Esto se debe a que los halos formados en
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Fig. 3.9: (a) Igual que la figura 3.8, pero para la luminosidad y brillo superficial en la banda B y solo para los datos
observacionales. (b) Igual que en (a) pero usando el método y definiciones de Graham (2002), ver seccién 3.3.5, e

incluyendo algunas de las galaxias de tipe LSB con bulbos promi; bié ideradas por Graham (circulos
con cruces). Nétese como la dispersién en la correlacién vista en ¢l panel (a) se incrementa en el panel (b).
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Fig. .3.10: Relacién entre el color integral (B-K)“‘y el color central (B — K)o. Ap todas las galaxias de la
] logadas cotno outliers. La lfnea sélida corresponde al ajuste di ylap da al ajuste

:un colapso temprano son més concentrados que los halos formados por una acrecién extendida. En
la:figura (3.11b), se muestran los resultados de los modelos tedricos en términos del color (B-V).
. Los'datos” fueron acomodados en tres grupos de acuerdo a su densidad superficial de disco. Para
- los modelos de menor densidad superficial, ¢l cociente Myyn/Mp,r correlaciona con el color de la

manem esperada. Para mayores densidades superficiales, la correlacién tiende a desaparecer por

el efecto de saturacién del cociente para altas densidades superficiales. Esto es provocado por la
*contraccién gravitacional de los halos NFW debida a la formacién del disco 8(de lo contrario, los

modelos HSB azules podrfan tener cocientes Myyn/Mpor menores). En el panel (a) los datos ob-
- 'servacionales también han sido separados en tres grupos de acuerdo a su densidad superficial. La
tendencia de las galaxias de bajo brillo superficial es similar a la que se observa para los mode-
los. Para altos brillos, las observaciones y los modclos concuerdan de manera burda entre sf. Sin
embargo, gran parte de la las galaxias mds rojas y de mds alto brillo superficial tienen cocientes
Myyn/Mpar menores a los que tienen los modelos. Estas galaxias, que tienen los discos mas dom-
inantes y (probablemente) los halos mds concentrados, muestran que la materia oscura no es tan
dominante como en el caso de discos formados dentro de halos NFW.

En los paneles (a) y (b) de la figura 3.8 también se han incluido los resultados de la modelacién
compleja (sfmbolos rellenos, no hay predicciones disponibles de los modelos para la luminosidad
en la banda K y en la banda B). Como en el caso del cociente Vg, /Vin, los modelos concuerdan
de manera significativa con las observaciones presentando en promedio un valor de Myyn/Mpar
Y Muya/M. un poco mayor al de las observaciones, principalmente para galaxias de altos brillos
superficiales. Esta pequefia diferencia se incrementa si fy toma valores menores a 0.05, sugiriendo
la hipétesis de halos menos concentrados en el centro que los halos cosmolégicos de CDM. También

8La dispersion en la relacién entre Mayn/Miar ¥ To4 disminuye naturalmente para altos brillos superficiales pues
el valor del cociente empieza a saturarse al no poder ser mayor a uno.
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Fig. 3.11: (a) Cociente aproximado de masa dindmica a masa bariénica a r = 5hy contra el color integral (B-K)
para datos obser les. Ninguna cor! se aprecia de manera global. Sin embargo, para intervalos limitados
de densidad superficial, aparece una ligera correlacién, sobre toddo para densidades pequefias. Los datos fueron
agrupados en tres grupos de acuerdo a su densidad superficial de disco: sfmbolos abiertos, con un punto en el centro
y solidos, corresponden a densidades bajas, dias y altas respecti te. La linea sélida ayuda a observar Ia
tendencia, (b) Igual que en (a) pero para los modelos y para el color (B-V) en lugar de (B-K).
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debe mencionarse que las diferencias entre modelos y observacnones decrece al pasar de pa.rdmetros
estelares a baridnicos (estrellas mas gas). Este efecto se debe'a que los modelos tienen fracciones de
gas ligeramente mayores a las de las observaciones (Firmani, Avila-Reese (2000)). En los modelos
se supone que todo el gas en la galaxia es frfo, mientras que en las galaxias observadas, parte de
este gas puede estar ionizado, especialmente en las partes externas del disco. Por tanto, este gas
no es detectado por las observaciones de HI.

3.3.5 Comparacién con trabajos previos

Uno de los puntos més importantes, y que fue enfatizado en las ltimas secciones es la dependencia
de la fraccién de materia luminosa a materia total con las propiedades globales en las galaxias
de disco. Como se mencioné anteriormente, es de esperarse que entre estas propiedades globales
estén: la densidad superficial central y la cscala de la galaxia (representada ya sea por el radio de
escala o por la masa total). En base a esta expectativa, diversos autores han estudiado los cocientes
masa-luminosidad y han obtenido sus propias conclusiones. Mencionaremos a continuacién algunos
de estos estudios. }

A través del plano fundamental para las galaxias de disco, Graham (2002) concluye que el
cociente Muyn/Lp (definido a un radio r = 4hp) depende del radio de escala hp y no depende de
Zo,8. El procedimiento que sigue Graham para concluir lo anterior es el siguiente:

1) La muestra de galaxias que utiliza en su estudio es muy similar a la nuestra; es una compl- .
lacién final de 95 galaxias. Sélo considera los pardmetros fotométricos Xy s y hy en las bandas By,
R, no toma en cuenta la luminosidad ni el pardmetro dindmico Wyo. Las correcciones hechas porf
Graham son las mismas a las utilizadas en el Capitulo 2. :

2) A partir de estos pardmetros construye el ajuste al plano fundamental, definido por ¢l como:

Vin o< S5HE . (3.58)

Este E;Juste es calculado usando una regresién lineal miiltiple de tipo biscctor.
3} Usando el ajuste al plano fundamental y la deﬁmcxén para la masa dindmica, calcula lo que
¢l llama el cocxente masa-luminosidad fotométrlco.

=2.5log ( ) « (2a - 1)uo _a. 5(2/3 —1)logh (3.59)

4) Usando los valores de‘ «@ y B8 encontrados en 2), obtxene

V,?,4h
* SToh?

(%‘ﬂ)

-~ es decir, utiliza la relacién de Freeman para calcular la luminosidad. A este cociente le llama
cinemdtico y lo compara después con el fotométrico.
La conclusién final del trabajo de Graham es contradictoria a la nuestra y puesto que las
muestras observacionales usadas en ambos casos son muy semejantes, esta contradiccién pone en
tela de juicio alguno de los dos estudios; pero en realidad, esta discrepancia es s6lo aparente. En
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primer lugar, la definicién de masa dindmica usada por Graham es diferente a la nuestra; él la
- define en base al radio de escala en la banda B (hg) y no al radio de escala total del disco (hg).
La luminosidad que él considera es calculada segiin la relacién de Frceman: Lg o Euvﬂhzs, no es
una cantidad observacional directa. Su andlisis estad{stico no se basa en una comparacién directa
entre el cociente Myyn/Lp y las variables £y, y hp, sino en una correlacién indirecta basada
en el plano fundamental. Y por iltimo, agrega a su muestra un conjunto de galaxias bastante
peculiar, la submuestra de Beijersbergen (1999). Estas son galaxias de bajo brillo superficial pero
con bulbo dominante; su radio de escala es por tanto mayor al radio promedio de las galaxias de
bajo brillo. Todas estas diferencias hacen inadecuada una comparacién directa entre sus resultados
y los nuestros. Una comparacién sélo es posible si seguimos sus definiciones.

La figura 3.9b cs la misma a la figura 3.9a, solo que utiliza la definicién cinemdtica de Graham
e incluye un conjunto de galaxias extra, de las submuestras de Beijersbergen y de Blok (para ellas
solo hay informacién en la banda B). La diferencia entre ambos paneles es apreciable, al tomar en
cuenta las galaxias peculiares y la definicién de Graham, la correlacién entre ¢l cociente Muyn/Lp
con el brillo superficial disminuye notablemente, la dispersién aumenta significativamente. Los
paneles a y b de la figura 3.12 son andlogos a los paneles a y b de la figura 3.9 respectivamente,
solo que en ellos la relacién es entre el cociente y el radio de escala hg. El resultado es inverso
al de los primeros pancles, mientras que con nuestro método no se aprecia ninguna correlacién
entre el cociente Myyn/Lp y hp, al aplicar las definiciones de Graham, aparece una correlacién
significativa. Los resultados de este andlisis grafico muestran que al utilizar el marco de an4lisis de
Graham, obtenemos resultados similares.

El andlisis grdfico es respaldado por un andlisis estadfstico, utilizando como base el plano fun-
damental. Siseguimos el método de Graham utilizando la definicién del cociente masa-luminosidad
fotométrico, incluyendo las galaxias peculiares, obtenemos el sxgulente ajuste (bisector tridimen-
sional %) para el plano fundamental:

Vin z° “h“ 08 - (3.62)
lo cual da un cociente masa-luminosidad en la banda B de.
M o
log (-L;-) oc 0.0610,8 + 0.36loghp (3.63)

Por tanto, nuestros resultados coinciden aproximadamente con los de Graham (2002) cuando
aplicamos a nuestros datos sus técnicas y definiciones, y cuando incluimos la muestra peculiar de
galaxias de galaxias LSB con bulbos grandes. Sin embargo, consideramos que nuestra conclusién
de la seccién previa, sobre la correlacién del cociente Mgyn/Lp con el brillo central o5 y la no
dependencia de él con el radio de escala hpg, es fisicamente correcta. En realidad si usamos el
resultado de Graham, es ficil demostrar que:

(B — R) = -0.25(B — R)o — (0.090,5 + 0.12Mp) (3.64)

lo que implica una anticorrelacién del color central con el color integral de las galaxias, lo cual
estd en desacuerdo con comparaciones observacionales directas de estas cantidades. El andlisis de
Graham es una manera indirecta de estimar Mgyn/Lg donde el “ruido” en las diferentes relaciones
que se utilizan para llegar a esta estimacién parece confabularse para dar resultados contradictorios.

Para una muestra de 114 galaxias espirales, Karachentsev (1991) encuentra que el cociente de
masa dindmica a luminosidad en la banda B, no depende de Lp pero anticorrelaciona con el brillo

°El ajuste bi en tres di usado aquf es mds bien un ajuste promedio. Se calculé el ajuste directo

tomando como variable dependiente a cada una de las tres variables, después se promediaron las pendientes que
resultan en cada caso y se obtuvo el resultado que aquf se presenta.
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Fig. 3.12: (a) Igual que n la figura 3.8(a) pero para hg en lugar de En,a en el cje horizontal. Los datos estén divididos
en tres grupos de acuerdo a su magnitud en la banda B: Los rangos conwpoudlentes son: 4.0 x 10° ~ 2.5 x 10°Lso
(sfmbolos abiertos), 2.5 x 10% — 1.6 % IO‘OLa@ (cfrculos con un punto en el centro) 1 6 % 10'0 - 1.0 x 10'1Lag
(stmbolos sélidos). Una correlacién significativa aparece entre el i m lumi d y el radio de escala para
datos con Lg casi constante. (b) Igual que en la figura 3.8(b) pero para hg en lugar de Lo, en el eje horizontal, con
el cocient. luminosidad definido a 1a Graham y con la inclusién de las galaxias peculiares (circulos con cruces).
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superficial central en la banda B, en concordancia con nuestros resultados. La pendiente de cor-
relacién encontrada por este autor (Mayn/Lp o< Zg g, s = 0.5) es un poco mds empinada que la
nuestra; ésta podrfa disminuir si en sus datos se usa una correccién de extincién interna dependiente
de la luminosidad (velocidad) como se utiliz6 en nuestra muestra. Sise toma en cuenta esta de-
pendencia, entonces las galaxias mds luminosas de la muestra de Karachentsev tendrdn un término
mayor de correccién que las menos luminosas, disminuyendo asf la pendiente que encontré este au-
tor para la relacién entre Myyn/Lp y Zo,5 al aplicar un término de extincién interna independiente
de la luminosidad. )

Sallucci et al. (1991) infirieron el cociente masa-luminosidad usando datos en la banda B para
una muestra de galaxias de tipo HSB y suponiendo un brillo superficial constante, Concluyeron
que cste cociente es proporcional a LY4, Como ya se mostrd a lo largo de esta seccién, cuando la
muestra de galaxias observadas es aproxlmadamente del mismo brxllo centml una dependencw. con
la luminosidad es natural,

Una muestra limitada en luminosidades da origen a una falsa correlacxén del cocnente Mdvn /Myar
con el radio de escala. Este punto ya fue discutido, sin'embargo; la’ ﬁgura 3,13 710 muestra con
claridad segiin los resultados observacionales y los modelados.” En ella se usé el cocxente Vam/Vem
en lugar de Myyn/Mpg, pues es una cantidad observacional mds directa ¥ como ya se demostré
ambas son equivalentes.

Finalmente, a partir del andlisis de las curvas de rotacién de una muestra de galaxias HSB
con tipos morfoldgicos tardfos, Persic & Salucci (1988, 1990)encontraron que: (Mayn/Mbar)a.2n, o<
L‘° 4, El método usado por cllos es conceptualmente diferente al utilizado aqui-y estd basado
en mformucién observacional diferente. Nuestros resultados (observacionales y teSricos) muestran
que (Myyn/Mpar)2.2n, no correlaciona con Mper 0 con Lp. La principal suposicién que hemos
hecho para inferir este cociente de las observaciones, es que el factor z/y en la ecuacién (3.38)
permanece aproXimadamente constante para galaxias de diferente brillo superficial o luminosidad.
Esto es cierto para discos formados dentro de halos CDM (o dentro de cualquier halo cuya velocidad
circular no aumenta considerablemente una vez que se ha alcanzado el méximo de la componente
del disco), como se ve en la figura 3.6d, (Va,m/Vin) = (Vi/Vi)2on,. Ya que los anilisis llevados a
cabo sobre las correlaciones del cociente Vi m/Viy con diferentes pardmetros galdcticos muestran un
acuerdo razonable entre modelos y oservaciones, podemos especular que los halos que envuelven a
las galaxias reales no tienen una distribucién de masa muy diferente a la que proponen los halos
NFW, en particular para radios intermedios. Al final del capf{tulo y en el Capitulo 5, se discutirdn
con mayor detalle las diferencias entre este trabajo y los de Persic & Salucci.

En general, la mayorfa de los trabajos previos sobre los contenidos de materia oscura y luminosa
en las galaxias de disco no toman en cuenta que estos contenidos varian de galaxia en galaxia, segiin
el brillo superficial. Nosotros hemos mostrado que el cociente de masa total a luminosa hasta las
regiones épticas de las galaxias decrece conforme el brillo superficial central aumenta, con una
independencia casi total de la escala de la galaxia.
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Fig. 3.13: El cocicate Vi,m/Vim vs. el radio de escala del disco (ha) para observaciones (a) y para modelos (b).
Las observaci y los delos fueron agrupados en tres grupos de acuerdo a su luminosidad en la banda K o su
masa estelar, respecti Los rangos correspondi son: 3.5 x 10® — 3.5 x 10° Lo y 2.5 x 10° — 2.5 x 10° Mo
(sfmbolos abiertos), 3.5x10° ~3.5x 10’ 0L e y 2.5% 10° = 2.5 x 10'0Mo (circulos con marca en el centro), 3.5x10'0—
3.5x10'1Lxe y 2.5 x 10'0 — 2.5 x 10' 1M (sfmbolos sélidos). Las lfneas sirven de referencias visuales para apreciar
la tendencia de los datos observacionales y de delos en cada grupo. Se observa que una correlacién significativa
entre el cociente Vi, /Vin y ha aparece cuando la muestra estd acotada en un rango de luminosidad

peq



"3.4. ' DISCUSION - » _ 95
3.4 . Discusién

En este capftulo, aparte de haber presentado una breve resefia sobre el problema de la materia
oscura en las galaxias y los modelos de formacién de ellas en el contexto cosmolégico, se hizo un
‘extensivo andlisis de las fracciones de materia oscura y luminosa para la muestra de galaxias de disco
presentada en el Capftulo 2. Los resultados se compararon e interpretaron a la luz de predicciones
tedricas, primero con un modelo de descomposicién halo-disco y luego con modelos evolutivos
completos. En el Capftulo 5 se presentaran las principales conclusiones a las que arrivamos tanto
aquf como en el resto de los capitulos. A continuacién se remarca sélo la principal implicacién de
los resultados:

Encontramos que las fracciones de materia oscura y luminosa dentro de radios
tfpicos del disco dependen principalmente de la densidad o brillo superficial del disco
y no asf de la masa o luminosidad. A medida que el disco es de mayor brillo superficial,
mayor es el dominio de la parte luminosa. Este resultado es predicho para discos en
equilibrio centr{fugo formados en halos ACDM. Persic & Salucci (1990) y Persic, Salucci &
Stel (1996), usando la forma de la curva de rotacién de una muestra de galaxias tardias de alto
brillo superficial, concluyeron que las fracciones de materia oscura y luminosa dependen dnicamente
de la luminosidad 0 masa: mientras menos luminosa es la espiral, mayor es el dominio de materia
oscura a 3.2 radios de escala. El resultado clave que los lleva a concluir ésto, es la medicién de la
pendiente de la curva de rotacién a este radio. Lamentablemente ellos no disponfan de fotometria
adecuada para su muestra y usaron radios de escala en la banda B (hg) reportados en diferentes
fuentes. El radio de escala en esta banda no traza fielmente la estructura del disco bariénico, que
es quien produce en iltima instancia la componente de velocidad del disco. Para nuestra muestra,
vemos que hg sisteméticamente se hace m4s grande que hyq (o hg) a medida que la galaxia es més
luminosa. Es esta correlacién la que introduce finalmente la correlacion del cociente masa del disco
a masa total a 3.2 hp con la luminosidad. En efecto, para las galaxias mads luminosas, el radio
en el cual ellos determinan la pendiente de la curva de rotacién tendria que ser menor, dando as{
pendientes que poco se diferenciarfan de las de galaxias menos luminosas. Por otro lado, hay que
considerar que estos autores analizaron sélo una muestra de galaxias HSB y de tipo tardfo.

Nuestros resultados, a pesar de las suposiciones que se hacen, son sélidos y para una
muestra amplia en tipos, brillos y luminosidades. El cociente Vy,/V;, que inferimos
es practicamente directo de los datos observacionales. Para la curva de rotacién universal
que infieren Persic et al. (1996), este cociente (como es de csperarse) depende fuertemente de
la luminosidad, en franca contradiccién con los resultados encontrados aqui. Definitivamente el
método de andlisis de la forma de las curvas de rotacién de Persic et al. tiene que ser aplicado a
una muestra mds completa y con mejor fotometria a fin de poder dar resultados mds realistas.

El hecho de si es el brillo superficial o la luminosidad de quien depende el contenido de ma-
teria oscura y luminosa en las galaxias de disco, tiene profundas implicaciones para los mode-
los de formacién de galaxias. Como se mostrd a lo largo de este capitulo, para discos formados
auto-consistentemente en halos ACDM en crecimiento continuo, es el brillo superficial el principal
parametro: mientras mayor es, mayor es el dominio del disco sobre el halo. Incluso a paridad
de brillo superficial, los modelos muestran una ligera tendencia a ser mis dominados por materia
oscura a medida que son m4s luminosos, al contrario del resultado de Persic et al. Para que la lumi-
nosidad (o masa) sea el pardmetro clave, se requiere cambiar por completo la estructura interna de
los halos oscuros (abandonar el modelo ACDM) o introducir algiin fenémeno astrofisico que haga
que intrfnsecamente las galaxias menos luminosas tengan menos materia bariénica que las més
luminosas. La retroalimentacién por formacién estelar podria hacer ésto, pero tendrfa que ser muy
eficiente y funcionar de manera continua a todas las luminosidades. Como se vié anterioirmente,
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. van den Bosch mostré que la retroalimentacién sf actua, pero el resultado final es una dependencia
muy pobre con la masa del sistema. Las mas pequefias pierden mucho gas, pero las mds grandes
no logran incorporar todavia gran parte del gas en el halo, de tal manera que se d4 una especie de
compensacién y casi todas las galaxias terminan en sus discos con aproximadamente 0.4-0.6 de los
bariones disponibles en el halo, independientemente de sus masas (van den Bosch 2002).

Nuestros resultados abren una interesante controversia con profundas implicaciones
para los modelos de formacién y evolucién de galaxias: jLas fracciones de materia
oscura y bariénica en los discos galdcticos dependen del brillo superficial o de la lu-
minosidad? Nuestra respuesta es el primer caso. Futuros trabajos observacionales
concebidos para dar respuesta a esta pregunta, dardn el veredicto final.

3.5 Anexo.- Equilibrio dindmico e inferencia de masa en galaxias

La idea fisica fundamental que explica la dindmica que observamos en las galaxias de disco es
la de equilibrio centrifugo. El disco, formado por estrellas gas y polvo se encuentra rotando, lo
cual produce una aceleracién centrffuga que se equilibra con la aceleracién gravitacional producida
por toda la masa contenida en el sistema. A partir de esta suposicién se desarrolla la dindmica
de los discos galdcticos que permite inferir la distribucién de materia en las galaxias en base a
observaciones de la curva de rotacién. .

a) Masa puntu#l' S

Supongamos una particula (p) de masa m orbitando alrededor de un objeto mucho mds ma-

_sivo (P) de masa M, entonces podemos calcular la velocidad circular de rotacién (V;) del objeto

. orbitante en funcién de su distancia (r) al objeto P. Puesto que el satélite se encuentra en equi-
librio centrffugo, la fuerza gravitacional (Fg) que lo atrae hacia P es igual en magnitud a la fuerza
centrffuga (F¢) que tiende a alejarlo de él. Matemdaticamente:

o GMm mV2
| Fyl= == =% =| Fe| (3.65)
Entonces:
Ve =2 (3.66)

Las ecuaciones (3.65) y (3.66) nos llevan, a través de este ejemplo sencillo, a lo que se conoce
como el teorema del virial, que relaciona la energia cinética (K) con la energia potencial (U =
—GM /r para este caso) de la partfcula:

‘ GM 1

=-ZU (3.67)

K= r 2

-;-me = -;-m

b) Esfera homogénea

Del caso sencillo planteado en a), podemos ahora hacer una extensién a un cuerpo esférico con
una distribucién de masa homogénea, es decir, con una densidad p constante. Considerando érbitas
circulares, podemos calcular la velocidad circular de alguna pérticula dentro de la esfera ubicada
a una distancia r de su centro. Aplicando el teorema de Gauss a la ley de gravitacién de Newton,
se encuentra que las fuerzas gravitacionales debidas a partes de la esfera con una distancia mayor
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a r se cancelan entre sf, de forma que sélo la masa total de la esfera contenida hasta ese radio
(M (£ 1)) contribuye efectivamente a la fuerza gravitacional sobre la particula; la ley de Gauss nos
dice ademds que podemos sustituir todas las contribuciones de las partes que integran M(< r) por
una sola contribucién dada por una partfcula puntual de esta misma masa ubicada en el centro
de la esfera; entonces el problema se reduce al del caso a) y podemos usar la cc. (3.65). Ademds,
puesto que la densidad de la esfera es constante, entonces: M(<r) = ‘;wr p, por tanto:

Ve(r) = 1,9_&5‘_5_7‘1____ "4—7%1'0(1' v(3.68)

Para el caso de un disco infinitamente delgado con una densidad constante, el teorema de Gauss
también es vdlido y podemos calcular similarmente la curva de rotacién esperada. En este caso:
M(< r) = mr2p, por tanto siguiendo la ecuacién (3.68) obtenemos:

Ve(r) = VoGrr (3.69)
o ',b't“:v);Disco exponencial

Las ideas fisicas detrds del cdlculo de la curva de rotacién para un disco galdctico son las mismas
a las planteadas en los caso a) y b), sélo que las férmulas y desarrollos matemadticos se vuelven mucho
maés complejos al considerar un sistema discoidal con una distribucién dada de masa (exponencial
paralas galaxias de disco). A continuacién se describird de manera muy breve el procedimiento
. a"seguir, para un desarrollo completo ver Binney & Tremaine (1987). El sistema consiste de un
" “‘disco infinitamente plano con una densidad superficial que obedece a la ley: S(r) = Dge~"/hd
(ver ec. (2.2) del Capitulo 2 para las definiciones de £y y hq). En este caso calculamos primero
el potencial gravitacional (®) asociado al disco para de ahf obtener la fuerza gravitacional que
ejercerd sobre una particula de prueba (Fy(r) = —mV®(r), donde m es Ia masa de la particula
de prueba). El procedimiento comin para calcular este potencial es el de resolver la ecuacién de
Laplace (V2®(r) = 0), que en {ltima instancia depende de la distribucién de densidad en el disco,
es decir, de (r); una vez que se calcula el potencial, podemos encontrar la velocidad circular
de rotacién utilizando el principio de equilibrio centrifugo en el sistema (ec. (3.65)), suponiendo
simetrfa azimutal:

| Fg(r) |= mVe(r) =

w22 - mL{(—Q =| Fs| (3.70)

Br
Y por tanto:

.V’(r)‘%':f"(%‘% S ' (3.71)

Esta ecuacién determina la curva de rotacién del slstema dado el potencml gravitacional. Para el
disco exponencial lnﬁmtamente plano, el potencml es:: g

= —nGEor [Io(u)xo(y) Ix(u)m (u) ‘

La combmaclén de lns ecuaciones (3 71) y (3 72) nos da el perﬁl de velomdad
planteado ¢ en 'la’ec. (3. 7) 3

En partxcular, ‘el uso del teorema del vma.l resulta vahoso para plnntea.r la introduccién de la
materia oscura en las gulaxms De la ec. (3.68) tenemos que:

. (3.72)

M(s1r)=

VE(r)r
- (3.73)
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Entonces si la curva de rotacién de una galaxia espiral es plana en las regiones exteriprxje_:sf(%(rb >
Tezt) ~ cte), que es lo que se observa en muchos casos, M(< rez) o r, es decir, la masa crece
linealmente con el radio, lo cual es un comportamiento muy diferente al que se infiere de la’ obser-
vacién de los perfiles de brillo de los discos galdcticos. Estos perfiles son exponenciales; supomend :
un cociente M/L adecuado, se pasa al perfil de densidad que también ser4 exponencial 1mphcand
que M(r) (1 — e"/*d(1 +1/hq)) (ver ec. (3.8)), el cual es muy diferente al inferido de la cur
rotacién observada, M(r) « r. Esta diferencia se explica, dado el paradigma’ Newton'
presencia de un halo de materia oscura.

d) Galaxias elfpticas y ciimulos de galaxias

Tanto en las galaxias elfpticas como en los ctimulos de galaxias, no es la fuerza centrifuga la
responsable de equilibrar a la atraccién gravitacional; la dispersién de velocidades (oy, asociada
a la velociad promedio de las velocidades espaciales tridimensionales, referidas al centro de masa
del sistema, de las estrellas, en el caso de las galaxias elipticas, y de las galaxias, en el caso de
cimulos) se encarga de ésto. De cualquier forma se supone que estos sistemas estén en equilibrio
hidrostético, por lo que el teorema del virial es aplicable:

2K+ U =0 (3.74)

En este caso la energfa cinética es igual a la suma de las energfas cmétxcas de cada particula en
el sistema:
= —z.m,v, = —M(< r)(aﬁ) (3.75)

donde M es la masa total del sistema hasta el radio donde se obtuvo el promedio en las velocidades,
m; y v; son las masas y velocidades relativas a cada particula en un sistema de referencia dado. Es
importante sefialar que la dispersién media cuadrética tridimensijonal, oy, es una cantidad promedio
“pesada” por la.masa de cada partfcula.

. La energfa potencial (U) del sistema en su forma més general estd dada por:

/ p(2)®(2)d° (3.76)

- La determmncxén del valor especifico de la energfa potencial depende de la distribucién de masa
del sistema. Dada ésta y usando la ecuacién de Laplace podemos calcular el potencial &(&). Para
sistemas con simetria esférica, U(r) « —GM?(< r)/r, donde el coeficiente de proporcionalidad de-
pende de la distribucién especifica de masa. Para una esfera homogénea por ejemplo, ese coeficiente
es 3/5. Aplicando el teorema del virial (ec. (3.74)) obtenemos entonces:

2 (3M( D) = GMAs 1) (3.77)
‘Porv tanto: o2r
M(<r) < —&— (3.78)

que es similar al caso analizado para los discos galdcticos, s6lo que ahora en vez de velocidad de
_rotacién, tenemos a la dispersién de velocidades.
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§ Capitulo 4

El plano fundamental de las galaxias
de disco

Este capitulo estd dedicado al estudio de una de las relaciones empiricas mas importantes de las
galaxias de disco, la relacién Tully-Fisher (TF), y al andlisis de su extensién a tres dimensiones, el
llamado Plano Fundamental. En la primera parte se describird brevemente el desarrollo histérico
de la relacién TF, su importancia y utilidad; después se le definird a través de argumentos tedricos
y se presentardn predicciones sobre los parimetros de esta relacién: el punto cero, la pendiente
e inclusive su dispersién estadfstica. Una vez con esta base tedrica, se analizardn a detalle los
resultados que al respecto se obtienen de la muestra observacional definida en el Capitulo 2. A
continuacién, un analisis extensivo de la dispersién de la relacién TF y del resto de las relaciones
bidimensionales provenicntes de las proyecciones del Plano Fundamental, permitird inferir, a través
de las observaciones y en comparacién con las expectativas teéricas, importantes conclusiones sobre
la relacién entre la formacién y evolucién de las galaxias con ciertas caracteristicas observadas, asf
como lo que estas caracteristicas pueden decirnos sobre las propiedades de los halos de materia
oscura que engloban a las galaxias.

4.1 La relaciéon Tully-Fisher

En 1977, R. B. Tully y J.R. Fisher fueron los primeros en descubrir la fuerte correlacién que e-
xiste entre la luminosidad total de una galaxia y su velocidad de rotacién. Desde la fecha hasta
nuestros dfas, este descubrimiento ha motivado millares de estudios con diferentes propositos. En
primera instancia, la importancia de esta relacién fue la de servir como instrumento para la deter-
minacién de la distancia a las galaxias. En efecto, si csta relacién es lo suficientemente estrecha
para un conjunto estadfsticamente grande de galaxias, entonces su formulacién matemitica (ajuste
estadfstico) permite encontrar la luminosidad absoluta de cualquier otra galaxia fuera de la muestra
calibradora con sélo medir su velocidad de rotacién, y por tanto, utilizindola junto con la luminosi-
dad aparente, puede calcularse la distancia a la misma. Siendo éste el propésito inicial de la relacién
TF, se hicieron grandes csfuerzos para obtener una muestra galdctica lo suficientemente confiable
como para tener una correlacidn muy estrecha entre las variables en cuestidn, y asf, el punto cero
y la pendiente que resulten del ajuste podrin utilizarse para calcular distancias a galaxias alejadas
con cierta precisién; durante este proceso se encontré que los pardmetros del ajuste dependen de
la banda observada y que ademads la dispersién es menor en las bandas correspondientes al cer-
cano infrarojo que en el resto. Se reconocié pues que bandas infrarrojas como la I, H y la K, son
excelentes para estimar distancias.
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Dada la importancia de la relacién TF para la determinacién de distancias galicticas, se volvié
comiin en los estudios observacionales el analizar esta relacién poniendo como variable indepen-
diente a la velocidad de rotacién y como dependiente a la luminosidad (o masa). Sin embargo,
desde el punto de vista teérico, es mds natural invertir los papeles para ubicar a la velocidad de
rotacién como una funcién de la masa (V = f(M)), pues en Gltima instancia, la cantidad de materia
en un sistema en equilibrio centr{fugo es la que determina su potencial gravitacional y por tanto
su velocidad de rotacién. Basidndonos en este argumento, a lo largo del capftulo analizaremos a
la relacién TF como una relacién entre la velocidad de rotacién y la luminosidad (masa) de una
galaxia de disco, donde la velocidad es la variable dependiente.

Sin embargo, en tltimas fechas el interés en el estudio de la relacién TF se ha volcado hacia el
entendimiento de los procesos ffsicos que se dan en las galaxias de disco responsables de originar
esta relacién., Pretendiendo desde luego, explicar cuantitativamente su pendlente, punto cero.e
incluso su dispersién. :

Trabajos tedricos recientes han enfatizado el valor de estudiar la dispersién estadfstxca de la
TF por cuenta propia, pucs esta dispersién contiene pistas fundamentales respecto a la formacién
y evolucién de las galaxias (ej. Eisenstein & Loeb (1996); Elizondo et al, (1999), Fxrmam & :
Avila-Reese (2000); Buchalter et al. (2001)). ‘

Ser4 éste el propésito de nuestro estudio, para ello, en los sxgulentes pérrafos se desarrolla.rtin L
una serie de argumentos teéricos que permitirdn entender de mejor manera la relacxén TF. :

4.1.1 Desarrollo tedrico.

« TF cosmolégica.

" Si suponemos cierto el escenario de formacién galdctica planteado en la seccién 3.1, podemos
usar las ideas expresadas ahi para establecer un camino hacia el entendimiento de la relacién
TF. Partiendo de las fluctuaciones de densidad del universo primigeneo, se puede encontrar una
estimacién a la relacién entre la masa y velocidad de las estructuras formadas del colapso de estas
fluctuaciones; tales estructuras son los halos de materia oscura.

Como se explicé en esa seccién, el campo primigeneo de fiuctuaciones de densidad (generado
por ejemplo por los mecanismos de la teorfa de la inflacién) estd caracterizado por una estadfstica
generalmente Gaussiana y un espectro de potencias que refleja la amplitud de la fluctuacién en
funcién de la escala (masa). La mayorfa de los modelos inflacionarios predicen el famoso espectro
invariante de escala o Harrison-Zel’dovich que tiene su contraparte heuristica:

| & |2ox k™ (4.1)

con n = 1, donde | & |2 es justamente la amplitud de los modos de Fourier del campo de fluctua-
ciones. Como ya vimos en 3.1, una cantidad més intuitiva que el espcct.ro de potencias es la varianza
del campo suavizado a una escala fisica dada [ (0 masa: M o puniul?), la cual estd conectada al
espectro de potencias: )

oc k| 6k |2 (4.2)

donde el numero de onda k esté relacionado con los modos |, m y n del espectro discreto de potencnas
a trnvés de las’ ecuacxoues. e = 2nl/L, k, = 2em/L y k, = 27n/L, ademds M o Punivk™3. El
- ‘la‘’varianza es el del exceso medio cuadrético de masa a la escala I (6 M) con
relacxé al promcdlo esperado:
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(4.3)

1 ﬁnphca a" « l"2 o« M-2/3 (ver ec. (3 6)). Slgulendo

o dondea-—(3+n)/6 : S

- Inicialmente n = 1, entonces oA X M "'/3 como vimos,:‘A la época de la recombinacién, n es
funcnén de la escala, con n > 1 para escalas mucho mayores a 10'3 My y ne(—2.5, ~2.0) para escalas
.+ galdcticas (10° — 102 Mg) en la cosmologfa del modelo de concordancia ACDM (ver sobre este
" “modelo en la seccién 3.1).

Para seguir adelante cs necesario introducir ciertos conceptos sobre la formacién de estructuras
a partir del campo inicial de densidades. Para que este campo pueda dar origen a las diferentes
estructuras que vemos hoy en el Universo, es necesario que consideremos como marco tedrico la
evolucién gravitacional de las fluctuaciones iniciales y su colapso hasta formar tales estructuras,
todo ello en un Universo en expansién. Este proceso ha sido estudiado analfticamente para pertur-
baciones aisladas, esféricas y sin inhomogeneidades, introduciendo ademds una serie de hipétesis.
La validez aproximativa de este enfoque llamado del “colapso esférico”, ha sido confirmada por
los resultados mds sofisticados de simulaciones de N-cuerpos. En el Capftulo 8 de Padmanabhan
(1993) se pucde encontrar el desarrollo completo de este enfoque para el caso mds sencillo, el de un
Universo critico o Einstein-de Sitter.

El punto de partida es considerar una esfera homogénea cargada, en un medio en expansién
(Universo de fondo) con densidad promedio pyniv; la esfera estard al principio expandiéndose con
el Universo de fondo pero su evolucién comenzara a ser tal que su expansién se vd frenando con
relacién al Universo de fondo pues su densidad es ligeramente mayor. Llegard un momento en que
la autogravedad de la esfera detenga por completo su expansién alcanzando su maximo. Siguiendo
las ecuaciones de movimiento en un medio en expansidn, se encuentra que cn el caso de un Universo
critico, esa época de mixima expansién (zmaz) estd conectada a la densidad inicial de la esfera a
una época inicial (z): 5

o
) 1.062 (4.5)
donde 8y = (3/5)8;(1 -+ z;), es el valor de §; a z; extrapolado linealmente al dia de hoy (asf definido
por convencién). Esferas mds densas (§; mayor) llegan a su maxima expansién en épocas méds
tempranas (z's més altos). El exceso de densidad a zmar €s:

(1 4+ z2maz) = 0.57(1 + 2)6; =

( =1+ 6maz = 5.6 (4.6)
) | Puniv/ mazx
" donde. p; es la densidad promedio de la fluctuacién (esfera). El tiempo al cual la esfera recolapsa
- por su autogravedad serd tey = 2tmar (por simetrfa) 6 (1 + zeor) = 0.63(1 + 2maz) (pues en el
modelo de Universo critico: ¢ oc (14 2)=3/2). A esta época: (1 + zeot) = 80/1.686 (haciendo uso de
la ecuacién (4.5)).

Matemdticamente, la esfera colapsard hasta un punto infinitesimal, pero en la realidad sufrird
lo que se llama un “relajamiento violento”, proceso que amplifica el “agitamiento térmico” de las
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partfculas provocando que su dispersién de velocidades se oponga a la gravedad y entonces el sistema
entra en equilibrio virial con un radio finito ry. Suponiendo conservacién de energfa, al maximo de
la expansidn la esfera sélo tiene energia potencial (Emaz = Umez) pues es en ese instante cuando su
expansién se ha frenado por completo; mientras que después del colapso, segiin el teorema del virial,
E.p = —K, pués | U |= 2K. Suponiendo que antes y después del colpaso la esfera es homogénea (lo
cual es una hipétesis irreal pero sirve como primera aproximacién), entonces Upaz = 3GM?2/brmaz
¥ Ucot = 3GM?/5r,. Es fécil mostrar que ry = r, /2. De esta manera, pfcol = 8pf,maz. Tomando
en cuenta la evolucién del Universo de fondo entre la época de expansién méxima y la de colapso,

se encuentra entonces que:
, (_J_" ) ~ 180
Puniv/ col

sera mds complejn.
Para conectarnos con el campo de ﬂuct
que el espectro de potencxas e

: 4_.§)

donde a = (3 +n)/6. De

donde p.m.., 0 €s la densxdad del universo al dfa de hoy Por lo tanto:’ Peol X (1 ¥ Zeol ). 0 Mu‘?" y
por tanto la velocxda.d cxrcular del halo, de acuerdo al teorema del vmal seré e :

L GMAYE [ 4\ RS
ve (S2)7 o (&) ome o

donde ry = (3My/47pcat)}/®. En realidad, esta velocidad circular puede interpretarse como la
velocidad del halo hasta el radio virial, por lo que la llamaremos V,,. Si pcst ~ cte, entonces
claramente tencmos que V, o M.}/ 3, la cual se aproxima mucho a la dependencia entre estas
cantidades en la relacién TF. Sustituyendo en la ecuacién (4.10) las ecs. (4.8) y (4.9), tenemos que:

Vo ox M~2/201-3 = M = M (4.11)

El valor de n en el espectro de potencias procesado depende de la naturaleza de la materia
oscura supuesta en la modelacién, Asi es que es diferente entre los modelos CDM,WDM y HDM
(ver Capftulo 3, Seccién 1 y figura 3.3). Para el modelo CDM (con constante cosmolégica A)
adoptado en este trabajo, el espectro de potencias es de la forma mostrada en la figura 4.1.

En general, n es funcién de la escala (de la masa); sin embargo, para las escalas correspon-
dientes a los halos que envuelven a las galaxias observadas, n es aproximadamente constante
(ne(—2.5,-2.0)). En esta escala de valores, la velocidad virial irfa como: V,, o« M9290:25 (de
acuerdo a la ec. (4.11)).

Es necesario mencionar que el procedimieno llevado a cabo se refiere a un colapso esférico
instantdneo. Sin embargo, un modelo maés realista sugiere una agregacién continua de masa por
parte de la fluctuacién y por tanto no tiene sentido la definicién de una época tinica de formacién
(2cot). A este escenario de formacién continuo se le conoce como jerdrquico; los halos se forman en
un curso de agregacién de subunidades y de material que se acreta lentamente. A pesar de ello, es
usual definir una época tipica de formacién de halos de una masa dada al dfa de hoy. Por ejemplo,
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Fig. 4.1: Observaci para el esf o de p ias de las fluctuaciones a la densidad al dfa de hoy (2=0), asum-
iendo los contenidos de materia del modelo de concordancia. Las medici de CMB bil 1a informacién de

todos los experimentos realizados hasta la fecha. Los puntos marcados como LSS provienen de un estuido reciente

" de Ia distribucién tridimensional de galaxias del catdlogo 2dF (Two degree field catalog), que parcce trazar la dis-

* tribucién de masa en el Universo a estas escalas. Las observaciones de galaxias Lyman- Alpha (muy alcjadas, z = 2.7)

-complementan el espectro a escalas més pequefias. La curva sélida representa la prediccién tedrica del modelo de
concordancia.))

- esta época puede definirse como el valor promedio de los corrimientos al rojo (z) a los cuales los
halos de una masa dada al dfa de hoy (M), adquirieron la mitad de cse valor (z); Avila-Recse et
al.’ (1999), usan una aproximacién Press-Schechter extendida (Lacey & Cole 1993) para calcular
esta época, para dxferentes masas en el rango asociado a las galaxias y para un modelo ACDM,
obtlenen : .

(Q+2z)x M (4.12)

(que comc\xde en’ forma con la ec. (4.8)), donde ae(1/22,1/28), en promedio a = 1/25, es decir, el
. exponente dela elacién época de colapso-masa del halo, es mucho menor al caso instantineo. Esto
lmphca ta.mblén que las'densidades promedio de los halos seran menos dependientes de la masa
queen ‘el c caso instantdneo: pgo o< M~%12, Por tanto la pendiente de la relacién velocidad-masa
-‘.tambxén seré. algo dxferente ’

[V, oc M2 o a0t | (4.13)

: En lo sucesivo nos refenremos a ambos planteamientos como el colapso instantdneo (que origi-
na ce{1/6,1/12) a escalas galdcticas) y el colapso jerdrquico (que origina ac{1/22,1/28] a escalas
galacncas)
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DevV., a Vim, lar veloéiﬁad circular méxima,

Todo el desarrollo anterior nos ha permitido establecer una relacién entre la masa y la velocidad
circular hasta un radio virial para los halos de materia oscura en base a las condiciones primigeneas
del universo (el campo de densidad inicial). Sin embargo, para acercarnos més a la relacién TF
observada, resulta 1itil definir la velocidad maxima del halo Vj, ;m (que para el caso NFW, a diferencia
del pseudo-isotermo, no coincide con la velocidad virial). Para lograrlo debemos partir del teorema
del virial definido al radio (r;) donde se alcanza la velocidad méxima:

GM(rm)

Vi nlrm) = - (4 14) !

El radlo rm para el perfil cosmolégico NFW lo encontramos derivando’ el perfil; de velocldad i
correspondiente del halo: (Vi(r) = (GM(r)/r)/? = .(4nG)/?[po(rs/r)3(In(1 '+ /'r,) _,1/(1 +4
ra/7))]"/2, ver ec. (3.21)), con respecto al radno e igualando esta cantidad ‘a’ce
llega a una ecuamén trascendente - .

. - virial (r.,) par 3 truncar el perﬁl NFW, es facil mostrar que: -

V,.(r) 1ln(1+c.1:)
Vo \z In(l+c)— 1+c"

donde Ve es Justamente V;,(r,,) yz= r/r,,, Para r=rpy, =2.16/c, por lo’ tanto:

. 0.467c
hm = \2.16(n(1 +¢) — ¢/l +c)

donde para V,, hicimos uso del resultado anterior (ec. (4. 11)), y F(c) (0 467c/ [2.16(In(1 +¢) —
¢/1 + ¢))V/2. En la figura 4.2 ilustramos la funcién de relacién entre Viom ¥ Vo a través de la
concentracién; ésta es la principal fuente de dispersién en la relacién TF cosmolégica
(ver mds adelante).

Con la ecuacién (4.18) hemos recuperado la forma de la ecuacén (4.11): al pasar de la ve-
locidad virial a la velocidad al méximo, la potencia de la relacién TF pricticamente no cambia,
pero debemos esperar que su punto cero dependa de la concentracién de los halos. Por tanto,
si suponemos que en la realidad existen halos de diferente concentracién, entonces aparecerd una
dispersién intrfnseca en la relacién Vi, — M,. En realidad, como resultado de las simulaciones
numéricas cosmoldgicas, se encontré que ¢ depende ligeramente de la masa: ¢ ox M 2% (ver seccién
3.2.2). Introduciendo esta dependencia en la funcién F(c), y suponiendo que F(c) o ¢® (ver figura
4.2), se encuentra que: F(c) o« M;0014,

En resumidas cuentas, se ha derivado la relacién conocida como Tully-Fisher cosmoldgica,
que puede escribirse de manera general como:

o F(.:')M‘r—:‘ (4.18)

vz o
) wo:F(c)Mfa‘?‘

|T,h,m = I(p-')F(c(Mu))Mu?;“m (4.19)
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Fig. 4.2: Gréfica d‘e; 1n‘tr‘\‘mi:lén’F(‘c) :(v'ei'. ec. (4. )) contra’ la concentracién ‘¢’ (curva sdlida). La linea punteada

representa el ajuste lineal d§ la ifunciéyn F(c) en el plano logaritmico.

. Con esta formulacién obtenemos que el coeficiente de proporcionalidad en la TF cosmoldgica
depende de dos factores: la funcién I(p;) esta dada por propiedades fundamentales del campo de
densidades inicial, ésto es, la amplitud del espectro de potencias (ver ec. (4.1)) y la funcién de
ventana utilizada para pasar de la fluctuacién rms de densidad a la de masa (ver ec. (4.3)); mientras
que la funcién F(c) (ver ec. (4.18)) depende de la concentracién del halo. Obtenemos también que
el exponente en la TF cosmoldgica depende basicamente del exponente del espectro de potencias y
de la historia de agregacién jerdrquica del halo, que modifica la dependencia segin el valor de a,
pasando de a = (3 + n)/6 para el colapso instdnanco a a = 1/25 para el modelo jerdrquico. Es
posible que consideraciones tedricas y observacionales puedan determinar con precisién la amplitud
del espectro de potencias y que permitan también establecer una funcién de ventana iinica; sin
embargo, la masa y la concentracién de los halos son cantidades variables y por tanto es de esperarse
que exista una dispersién intrinseca en la TF cosmolégica debido a esta variacién.

Para ¢l caso mds realista de colapso jerdrquico, solo es necesario sustituir el valor de a cor-
respondiente en la ecuacién (4.19) para obtener la relacién TF cosmolSgica en este caso: Vpm =
I(p;) F(c)M%3. Si agregamos a esta relacién la dependencia de ¢ con M, scgin resulta de las
simulaciones mimericas (ver dependencia de F(c) con M,), obtenemos: Vi, o< M2-30,

Dispersién de la TF cosmolégica.

El andlisis pasado nos permite estimar de mancra cuantitativa la dispersién introducida en la
relacién TF debida a la diferencia en concentraciones de halos de la misma masa. A partir de la
funcién F(c) es posible determinar csta dispersién, para ello es necesario establecer una diferencia
estadfstica cuantitativa en la concentracién de halos de diferente masa. Ya en el capitulo pasado
se habfa mencionado que la concentracién es funcién de la masa virial (sec. 3.2.2), y que esta
funcionalidad tiene una desviacién estdndar en ¢l logaritmo aproximadamente de: ogj,5 = 0.18
(Bullock et al. (2001)), consideraremos que esta desviacién es vdlida y por tanto la utilizaremos en




c 4dF(c
¢"layi“(c:) = alach(c) dc -

; R 5((2c+l) . e
l_n(l—’-_c)_li&_) (4.22)
: in(l+¢)— 5

Y I L .

Podemos mterpretm' los pardmetros en la relacién TF cosmoldgica (4.19) de la siguiente manera:
la pendiente de la relacién es funcién de su masa, por tanto la relacién TF es en realidad no lineal, sin
embargo, y puesto que el cambio del valor de a es pequeiio dentro de las escalas galdcticas, podemos
suponer un valor promedio para la pendiente (por ejemplo para el caso de colapso jerdrquico este
valor es aproximadamente 0.30); siendo asf, podemos asignar toda la dispersién en esta relacién al
punto cero; a paridad de masa, la dispersién en la concentracién es responsable de esta dispersién
y por tanto con esta consideracién, la cantidad oi5er(c) = "lagv,, ,, mide directamente la dispersién
en la relacién TF cosmolégica.

A lo largo de los aifios, los estudios observacionales han dado la relacién TF poniendo a la
luminosidad (o masa) como variable dependiente y a la velocidad de rotacién como variable inde-
pendiente; matemdticamente esta s una simple inversién de la relacién que aquf hemos planteado,
sin embargo, en un tratamiento estadfstico la definicién de la variable independiente resulta rele-
vante en el cdlculo tanto del punto cero como de la pendiente. Sobre este tema se dird mds en
parrafos posteriores, sin embargo en este momento y solo para compararnos con estos estudios
observacionales daremos la prediccién a la dispersién en la masa como si ésta fuese la variable
independiente. Siguiendo la férmula (4.20) es facil mostrar que:

alcogM., = (l/b)U‘coth'm (4'23)

donde b es la pendiente de la relacién TF (Vi o M?), siendo b ~ 0.31 para el caso del colapso
jerdrquico. Dentro de este mismo punto de vista observacional, es comin presentar todas las
cantidades en unidades de magnitudes; de aquf que baste multiplicar a la ecuacién (4.23) por 2.5
para obtener la desviacién en magnitudes de la relacién TF cosmolégica:

5a In(l +c) — &2t}
R ulmag) = 2:50f0gar, = 2.5(1/b)ofpgy, . = %—‘%Lc (W(la-—c):l—t—ﬂ— (4.24)

De la ecuacién (4.24) es claro que no sc tiene una desviacién estdndar tinica para todos los halos,
sino que ésta es funcién de su concentracion y por tanto, en ultima instancia, de su masa virial.
La figura 4.3 muestra el valor de 0%4,(mag) CONtra la concentracién (a) y contra la masa virial (b).
Para obtenerla, hemos usado el ajuste encontrado para la concentracién y la masa virial dado en
la seccién 3.2.2 basado en el artfculo de Eke et al. (2001) (c = 62.1(M/(h~ 1 Mg)~%)). También
hemos usado el valor mds probable de la pendiente en la TF segtin el colapso jerdrquico: b = 0.31.
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Fig. 4.3: Correlacién entre 1a desviacién estdndar ¢ :
concentracién (panel (a)) y con la masa virial (panel (b))

Podemos estimar Ficilmente un valor & pico para af, (.0 usguido la ecuacién (4.24) para un
valor tipico de la concentracién o de la masa virial. Para ‘M, = 1 x 10?Mp (¢ = 12), tenemos:

O, (mag) = 0.35 (4.25)

o TF baridnica

El paso de las cantidades relativas al halo a las que se refieren al disco no es trivial; sin em-
bargo, en los primeros pasos trataremos de establecer este vinculo con la finalidad de obtener un
acercamiento mas a la relacién TF observada. La masa bariénica total de una galaxia (cantidad a
la que hemos llamado masa del disco (Mj)), est4 relacionada con la masa virial del halo a través de
1a fraccién de masa de disco fg, es decir, M, = Mg/ f4, de forma tal que en lo que se refiere al lado
derecho de la ecuacién (4.19), el paso a cantidades bariénicas se reduce al conocimiento del factor
fa. La situacién para el lado izquierdo es mucho mads complicada, en ese caso la idea consiste en
poder pasar de la velocidad maxima del halo, Vj, m, a la velocidad maxima de la curva de rotacién
total (halo + disco), Vin; este paso depende de la formacién del disco galdctico dentro del halo, que
como vimos en el capftulo anterior depende de varios factores: f4, el pardmetro de spin (A) y la
concentracién (c) entre los fundamentales.

Podemos encontrar una aproximacién al valor real de la dependencia entre Vj, ;n ¥ Vin si hacemos
uso de la modelacién teérica presentada en el Capitulo 3 para el caso de un halo NFW contraido
gravitaciondlmente por la formacién del disco. La figura 4.4 ilustra este punto.

La linea sélida mds grucsa corresponde a la modelacién con condiciones iniciales promedio, es
decir: My = 3.5 x 101 Mg, c = 12.88 y fy4 = 0.05; las lincas sélidas delgadas sc refieren a otras
dos masas, My = 3.5 x 101%My y M, = 3.5 x 1012 Mg con ¢ = 14.45 y ¢ = 11.22 respectivamente;
las Ifneas punteadas a desviaciones en la concentracién dadas por el valor de o, de Bullock et
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Fig. 4.4: - Correlacién cntré ‘el cocient Vm/V;.,,.. yel pardmetro de giro (A) (pancles (a) y (b)), y con la densidad
superficial del disco (24) (panelw )y (d)) segin resulta de la modelacién tedrica sencilla presentada en el capftulo
delos con dife pardmetros iniciales: My, fa ¥ ¢, ver texto.

tercero. Las diferentw curvas repr

.~ al."(2001) (ALog(c) ~ 0.18); las lfneas segmentadas corresponden a desviaciones en la fraccién de
disco, fq = 0.03 (curvas inferiores) y f3 = 0.08 (curvas superiores).
Aunque en primera instancia hemos ubicado al pardmetro de spin como factor principal en
" la dependencia que buscamos, es claro de la figura que la fraccién de disco juega un papel de al
menos la misma importancia: el cociente Vi, /V, m disminuye alrededor de 30% entre los valores
de A = 0.02 y A = 0.1, y la disminucién de éste respecto a f; es en promedio del 20% para una
A dada y para valores extremos de fg entre 0.08 y 0.03 (ésta es la disminucién que se encuentra
en particular para A = 0.04). De la modelacién es evidente también que el valor del cociente es
independiente de la masa virial y de las desviaciones a la concentracién (solo para valores de A muy
pequeiios se observa alguna diferencia). Siendo asf, podemos aproximar el valor de la velocidad
méxima de la curva de rotacién total como:

Vi = G(A, fa)Vam (4.26)

Una ventaja extra de esta formulacién es que, ya que tanto A como fq son pardmetros adimen-
sionales, la funcién G también serd adimensional. Puesto que A y f4 son pardmetros independientes,
es probable una separacién de la funcién G, es decir: G(, f4) = 91(A)g2(f4). Un método alterna-
tivo para encontrar G es el siguiente: partimos del hecho de que la dependencia con A es la mds
dominante y encontramos una funcién que ajuste correctamente para las condiciones promedio,
después suponemos que alguno de los pardmetros de esta funcién es dependiente de f4 y obtenemos
entonces la funcién de dos variables. La situacién ideal serfa poder aproximar la dependencia con
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A é_ohﬁﬂa.télacién lineal, sin embargo una aproximacién de este tipo es muy incierta en este caso
(ver figura), la dependencia es claramente no lineal. Después de tratar un ajuste con diferentes
funciones, se encontré que uno de los mejores y més simples esta dado por una funcién del siguiente
- txpo o
G\ fa) = B(L = g(f)A™)™" (427)

donde el pardmetro de normalizacién es: B =~ 1.04 y la funcién g estd aproximada linealmente
por: g(fa) =~ 0.11f4 + 5 x 10~%, La ecuacién (4.27) resulta ser una aproximacién razonable a los
resultados directos de la modelacién para los intervalos de valores que nos interesan segin se oberva
de la figura 4.5, ahf se muestra de nuevo el caso de la modelacién promedio (linea gruesa sélida) y
las desviaciones a fy (lineas segmentadas gruesas), junto con los ajustes respectivos dados por la
ecuacién 4.27 (lineas delgadas). El méximo error entre las curvas modeladas y las que resultan de
la ecuacién 4.27 es menor al 4%.

[

a los mi

Las curvas delgadns correspondén‘ al ajuste para mtos mismos modelos, estd dado por la ecuacién (4.27).

~En:la figura 4.4 (paneles (c) y (d)) también se analiza la relacién del cociente Vi /Vhm y el
..~brillo superficial central del disco (Z4), que es una observable. Sin embargo, £4 es bdsicamente
’determinada por A para M, y fy dadas. En otras palabras, £, es ya una funcién producto de

: _los pardmetros de entrada: A, f4 y M,. De tal forma que es preferible quedarnos con la ecuacién

(4.27), que es una buena aproximacién y que involucra pardmetros primarios.

Al utilizar la modelacién tedrica del capftulo anterior y todas las suposiciones hechas en los
pirrafos ‘anteriores, arribamos a la relacién llamada Tully-Fisher baridnica; al combinar las
ecuaciones (4.19), (4.26) y (4.27):

Vi = IIF(EG( f) (4) % o« FG O £0) (3) T (4.28)
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estimacién de la funcién I y de la forma del espectro de potencias caractenzado por el expdnente
n = n(M,) es necesaria para poder establecer teéricamente y de manera cua.nt:tatwa tanto el punto
cero como la pendiente en la relacién TF baridnica. :

Dispersién de la TF baridnica

En la relacién TF cosmolégica encontramos que la dispersién de la misma recide en el punto :
cero a través de la dispersién de la concentracién en halos de la misma masa. Siguiendo este R
razonamiento y la definicién del punto cero para la TF bariénica (ec. (4.28)), vemos que a'la
dispersién se suman dos nuevos pardmetros, en orden de significancia: el pardmetro de spin y la
fraccién de disco. La contribucién de A serd calculada a continuacién.

Siguiendo el mismo procedimiento utilizado para encontrar la dispersién debida a la concen-
tracién, empezamos por definir un pardmetro de spin promedio y su desviacién estdndar. Las
simulaciones de N-cuerpos generan una distribucién probabilistica de A en los halos de tipo log-
normal (Mo, Mao & White (1998)). Esta distribucién tiene su valor mds probable en A = 0.04,
su promedio en A = 0.05 y un ancho logaritmico de alrededor de 0.5 (ver figura 10 y ec. (15) del =
artfculo de Mo, ellos estiman: ojoga = 0.5). Tomando esta distribucién como base calculamos la
desviacién estdndar asociada a A siguiendo el mismo procedimiento que utilizamos para la concen- -
tracién. En este caso la funcién G(A, fq4) es andloga a la funcién F(c), sélo que como G depende
también de la fraccién de disco, serd necesario tomar un valor promedio de f4 para proceder de la
misma forma a como lo hicimos para 0}y (,q0y- Tomaremos fy = 0.05. Siguiendo las ecuaciones
(4.20), (4.32) y (4.22) encontramos que: 2

A dG(), 0.05)

9(0.05)
OlogG(r0.05) = TlogA G(»,0.05) an

>~ g(0. 05) ‘

= Ologi

bariénica debxda a las desvchlones mtrfnsecas en el pardmetro de giro, esdeci
Ui}:gv,. .+ Por tanto: o i(mag) = (2 5/b)a¢ag6(,"o os). Aligual que en el caso de ]a concentmcxén,
se tiene una desviacién estandar tnica sino que es funcién de A,
La figura 4.6 muestra la correlacién entre o}y 4(mag) Y A para b= 0. 31 correspondlente al caso
de colapso jerdrquico. :
Un valor tipico de A en las galaxias de disco es 0.05, con él, y s:gunendo la ecuacnén (4 29), se -
tiene que: B

O 1a(mag) = 0.55 : (4.30)

Si el valor usado para fd es menor que 0.05, "M 4(mag) 5€ hace mds pequeiio. Al ser fg menor,

el dominio del disco es menor y por ende Vi, se vuelve més insensible a g 4 (A). Para fg =0.03 y
“A=0.05; ch (mag) = 0.33.

La ultlma contribucién a la dispersién, la de fq4, es un tanto més incierta pues aun no se ha
estudiado a fondo como es la distribucién probabilfstica de f4 en los halos, y por tanto el estableci-
miento de una fg promedio y su desviacién estindar resulta ambiguo. Sin embargo calcularemos
el valor asociado a esta cantidad usando el mismo procedimiento que en los casos anteriores. La
funcién que define la contribucién de la fraccién de disco a la TF baridnica es (ver ec. (4.28)):

DO fa) = 375 GG, fa) (4.31)
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* Fig. 4.6: Correlacién entre M simag) ¥ A segiin la ecuacién (4.29).

donde o = 1/25 para el caso de colnpso jerdrquico’y A'es el pardmetro de giro promedio que ha
de tomarse para que la funcién G dependa \inicamente de f4. Tomaremos A = 0.05. Con estas
consideraciones se encuentra’ que: -

v 2‘.5"%.,5_ AP -

a,{‘,'v(mqg) = (6’3—1) 0!0?0(9‘05_ T 20fa)7 = 1.095"] (4.32)

é‘v:giyi.scé en 103 halos. Esta tltima

anera confiable un valor absoluto

alor alto considerando que hasta
¥ 0.08), y el valor central de f4 == 0.05,

- donde oy, €8 la desviacién esta.nda.r intrinse
cantidad es desconocxda, por lo que no podemos obte
para ”M 4(mag)* Si tomamos por ejemplo os =.0.02 (el
el momento hemos tomado valores extremos de fd entre,O.
entonces obtcnemos que:

a{r‘;d(mag) = 0.26 (4'33)

" Aunque este resultado es importante pues nos da una idea de la contribucién de las variaciones
en la fraccién de disco a la dispersién de la TF bariénica, no puede tomdrsele de manera estricta,
pues a diferencia de la concentracién y el pirametro de spin, poco se sabe sobre como varfa de
galaxia a galaxia e inclusive cual es su valor exacto, probablemente sea un valor constante en todas
las galaxias. De cualquier forma hemos encontrado que aun cuando fg sf fuera distinta entre las
galaxias y con un valor alto (muy probablemente irreal) de oy, la contribucién de la fraccién de
disco a la dispersién de la relacién TF bariénica es menor a las contribuciones asociadas a c y a A.
La fraccién de disco produce poca desviacion en la TF bariénica debido a un efecto de compensacién
(ver diagramas de la figura 4.10).

Definiremos la dispersién logaritmica total de la relacién TF bariénica (aMd(mag)(TFbar)) como
la suma cuadritica de las dispersiones logaritmicas asociadas a la concentracién y al pardmetro de
spin (la contribucién de f4 no la consideramos pues no esta claro cual es su distribucién proba-
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bilfstica)?

(03 a(man) ) (TFbar) = (051, (mag))” + (R (man ) ; " (4.35)
Para los valores tipicos de ¢ y A, y para el caso de: colapso Jeré.rqulco, tedricameente hemosj -
"llegado a una estimacién de la dxspersxén en la re]acnén TF bariénica, combinando las ecuaciones -
(4.25) y (4.30), obtenemos: B

’ [a{,d(mg) (TFbar) =~ (0.352 * 0.552)'/

Como vemos, en la TF bariénica €s A quien mds contnbuye
por lo tanto una correlacién de la dispersién'de la: relacnén TF
relacionada, el brillo superficial. I,Ocurre asf en Ia rea
y 4.4. A

e TF gstelar

Podemos pasar de la masa del disco galdctico (estrellas+gas) a la masa estelar umcnmente, para B
establecer una relacién TF estelar, Sabemos que My = M, + M, y que’J, o = Myl My, gntonces
podemos escribir: My = M./(1 — f;). Esta es simplemente una redefinicién de la masa’del disco
utilizando a la fraccién de gas, pero resulta muy 1til pues la fraccién de gas no es un pardmetro
totalmente independiente. Con esta redefinicién, la TF estelar es simplemente:

Vim = I PG, Ja) ( vy ,)) ’ (431)

Si la fraccién de gas en las galaxias de disco es aproximadamente constante e independiente de
pardmetros como la masa, el pirametro de spin y la concentracién, entonces esperariamos que tanto
la pendiente como la dispersién en la relacién TF estelar fueran los mismos a los de la relacién TF
bariénica. Sin embargo, tanto observacional como teéricamente no es asf. Las galaxias de menor
brillo superficial, menor luminosidad y tipos mds tardfos, contienen mds gas que las de mayor brillo,
mayor luminosidad y tipos mds tempranos (ver Apéndice A). Tedricamente, el contenido de gas es el
resultado de la historia de acrecién del mismo y de su transformacién a estrellas, asi como su posible
expulsién por retroalimentacién. La historia de acrecién de gas estd relacionada con la historia de
formacién del halo en sf: en primera instancia es proporcional a la historia de agregacién de masa
(HAM) cosmolégica (la cual est4 relacionada con la concentracién de los halos). La transformacién
de gas en estrellas depende principalmente de la densidad superficial del gas; este hecho se conoce
empiricamente como la ley de Schmidt y ha sido demostrado tedricamente (ej. Firmani, Herndndez
& Gallagher 1996; Avila-Reese & Firmani 2000).

Una dependencia de la fraccién de gas con la masa en s{ no es muy esperada. Si acaso la
dependencia es mds bien para fy y fue discutida mds arriba, con la conclusién de que aunque
la retroalimentacién (galaxias de baja masa) y el enfriamiento del gas (galaxias de alta masa)
introducen cierta dependencia de la fraccién de disco con la masa, en promedio, los halos incorporan
alrededor del 50% de su gas al disco, no habiendo mucha dependencia con la masa (van den Bosch
2002). Por lo dicho, esperamos que la fraccién de gas sea principalmente funcién de Tz y la HAM,

La ién (4.35) es ltado de la lizacién a dos di i de la ec. (4.20):
OH ? aH(z, ) \*
: Oh(zy) = 0F ( 8(:’V)) +o} ( éi y)) (4.34)
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fg = f3{E4, HAM), las cuales ya se tomaron en cuenta en las funciones F(c) y G(A, fy) en lo que
se refiere a su contribucién a la dispersién. En cuanto a la dependencia de f, con la luminosidad (o
masa), ésta es indirecta, es decir, es a través de la dependencia de £4 y la HAM con la masa de la
galaxia. Los resuitados observacionales presentados mais adelante pueden ser interpretados de esta
manera. De acuerdo a la figura 4.8, 1 — f, aumenta conforme aumenta la luminosidad (o masa) de
la galaxia. Por lo tanto, en la ecuacién (4.37), el fndice de la relacién TF estelar bajard ligeramente
respecto al de la TF bariénica. Mds adelante veremos si est4 ocurriendo realmente. Por otro lado,
la mayor dependencia de f; con ¥4 se manifiesta en una especic de efecto de compensacién que
ocasiona una considerable reduccién de la dispersién en la relacién TF estelar: la dependencia de .
esa dispersién con A (Zpg4), encontrada para la TF bari6nica, se reduce bastante al pasar a la TF
estelar (ver mds detalles en la seccién 4.2). ’

¢ TF luminosa

En este punto ya podemos hacer el paso final hacia la relacién TF luminosa, que es la que'
se observa de manera directa en las galaxias. Para ello utilizamos la funcién Tk a través de la
definicién: M, = YTxLk, con Tx¢ = Tg(B — K); la funcién Tk depende umcamente del color
gegiin el modelo que hemos utilizado en el Capitulo 2,,

Tk(B —K)Li )k‘h (4.38)

‘ Vt,m = ](Pi)F(c)G('\v fd) (fd(l — fg(Zd,HAM))

Puesto que T g es principalmente funcién del color (Bell & de Jong 2000}, no cs de esperarse
que la pendiente de la TF luminosa en la banda K sea diferente a la de la TF estelar (un muy
pequefio aumento del exponente en Ly podrfa darse pues Ty aumenta ligeramente con el color
(B-K) y éste a su vez correlaciona con Ly (ver figura A.1 del apéndice A). Lo mismo puede decirsc
de su dispersién si la funcién T esta bien definida. Para nuestra muestra observacional este es el
caso, pero podemos esperar una ligera diferencia pues hemos usado diferente funcionalidad entre
las galaxias HSB y las LSB (ver ecs. (2.53) y (2.54) del Capfitulo 2).

Puesto que no podemos asignar una dispersién probabilistica a la funcién YT o a la fraccién
de gas como lo hicimos para la concentracién y para el pardmetro de spin, supondremos que la
dispersién en la relacién TF luminosa en la banda K proviene tinicamente por dispersiones en ) y
c. En efecto, como se menciond, tanto Tk como fg en dltima instancia dependen principalmente
de ¢ (que esta conectada a la HAM) y de la densidad superficial (conectada a X).

Por otro lado, cuando pasamos a la banda B, Tg(B — K) es una funcién méds empinada y
ruidosa que en el caso de la banda K. Debido a que el color integral (B-K) tiene cierta dependencia
con la luminosidad, al ser Tp una funcién mds dependiente (es decir con una pendiente mayor)
con el color de lo que es Yk, cs entonces de esperarse una dependencia significativa entre Y5 y
Lp: aumentard para galaxias mds luminosas. Por lo tanto, el exponente de la TF luminosa en
la banda B aumentari. En efecto, esta prediccién se verifica segiin los resultados observacionales
presentados en la figura 4.7.

4.1.2 Resultados observacionales

Utilizando la muestra definida en el Capftulo 2, construimos la relacién TF en las bandas B y K,
as{ como la estelar y la bariénica, la grifica 4.7 muestra los resultados que se obtuvieron.

La figura 4.7 muestra ademnds tres tipos de ajuste lineal a los datos: directo, indirecto y bisector.
El coeficiente de correlacién de Pearson se muestra en cada caso. A continuacién presentamos de
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Fig. 4.7: Relaciones TF, luminosa en la banda B (a), luminosa en la banda K (b), estelar (c) y bariénica (d);
obtenidas en base a ]a muestra observacional definida en el Capitulo 2. Las galaxias detectadas como ‘outliers’ en el
Capftulo 3 aparecen con su nombre en la figura y no son consideradas para los ajustes estadfsticos lineales: directo
(linea sélida), indirecto (lfnea seg da) y bisector (linea p da). El coefici de correlacién de Pearson (R)

aparece para Jos cuatro casos.

manera completa los resultados para el método bisector (de aquf en adelante todos los ajustes se
realizarén con el programa SLOPES?),

10g(Vin) = (—1.16 % 0.13) + (0.32 = 0.01)log(My) (4.39)
log(Vin) = (—0.71 % 0.11) + (0.28 = 0.01)log(M.) (4.40)
log(Vin) = (—0.62 % 0.13) + (0.27 % 0.01)log(L k) (4.41)
log(Vin) = (—1.16 % 0.14) + (0.33 % 0.01)log(L p) (4.42)

La desviacidén estdndar de la relacién TF baridnica es: ooy, = 0.0633.

?Programa de computo para realizar ajustes lineales teéricos con seis métodos diferentes. Fue escrito por E.
Feigelson en 1991. Para més informacién consultar Isobe et al. (1990).
3La desviacién estdndar fue calculada usando la férmula:

2

1
o’ = GEhailli = vror)’ (4.43)
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Una comparacién de estos resultados con las espectativas tedricas resulta muy valiosa. Para la
TF bariénica (4.7 (d)) encontramos que la semejanza entre el valor de la pendiente encontrado y
el esperado para el modelo de colapso esférico jerdrquico (0.31) es muy notable, signo de que la
prediccién de este modelo es excelente hasta este nivel y de que de la TF cosmoldgica a la baridnica
no hay dependencias intermedias con la masa que alteren el exponente. Si f4, por ejemplo, fuera
muy dependiente de la masa, la pendiente en la ecuacién (4.39) serfa notablemente diferente al
valor de 0.31 (ver ec. (4.28)). El valor exacto del punto cero no podemos compararlo con nuestras
predicciones tedricas pues éste depende de la funcién I(p;) que no fue establecida cuantitativamente.
La dispersién de esta relacién si podemos compararla con nuestra prediccién. En base al valor
observacional de oyogv;, » podemos calcular de manera inmediata el valor de o agy(imag) (TFbar)T:

2.5
O Ay(mag) (T Fbar)T = (6.3—2) OlogVi, = 0.49 (4.44)

que es inferior al valor teérico estimado en la seccién 4.1.1, ec. (4.30). Puesto que los datos obser-
vacionales tienen una contribucién intrinseca a la dispersién dada por los errores observacionales,
entonces el valor que debemos comparar con el predicho en la ec. (4.36) es inclusive menor a
0.49, lo cual amplia la diferencia entre ambos resultados. Esto significa que teéricamente estamos
sobrestimando el valor dc la dispersién total. La contribucién de la concentracién a nivel de la
TF cosmoldgica cstd bien sustentada y coincide aproximadamente con los resultados de otros tra-
bajos (ej. Avila-Reese et al. 1999, encuentran un valor de o-fm(mug) = 0.28 en sus simulaciones
seminuméricas y numéricas de N-cuerpos). La contribucién de A es més incierta pues se basa en
modelos tedricos simples. Un punto importante que debe considerarse es que la contribucién del
pardmetro de giro (A) a la dispersién total depende del valor absoluto de la fraccién de disco que
se suponga (a través de la funcién g(fy), ver figuras 4.4 y 4.5 y ecuaciones (4.27) y (4.29)). Hemos
utilizado un valor de fy = 0.05, pero como se mencioné en el capftulo tercero, los estudios observa-
cionales y tedricos apuntan hacia un valor inferior; tomando un valor mads realista de f34 = 0.03 y
utilizando la ec. (4.29) ya vimos que: aMd(mag)'\ =~ 0.33, con lo cual, la prediccién a la dipersién
total en la TF bariénica serfa: oag,(mag)(T Fbar) & 0.48, que coincide notablemente con el obtenido
en las observaciones.

Aun con la consideracién respecto a fq4, el valor de la prediccién resulta un poco alto pues el
resultado empirico incluye errores observacionales intrinsecos (la incertidumbre observacional esti-
mada a nivel de la TF luminosa no supera: g, = 0.1; vease Giovanelli et al. 1997). La coincidencia
puede mejorar si se toma la contribucién de la concentracién dada por las simulaciones numéricas,
ligeramente menor a la encontrada aquf. El resto de hipétesis y valores numéricos que fueron elegi-
dos para obtener la prediccién teérica, parecen ser los correctos y solo modificaciones pequefias
podrian realizarse para una mejor prediccién, Si lo anterior es correcto, entonces dos conclusiones
obtenemos de este andlisis, ambas relacionadas con la fraccién de disco: (1) La dispersién intrfnseca
de la fraccién de disco en las galaxias no puede ser muy grande, de lo contrario, su contribucién a
la desviacién estdndar teérica en la TF bariénica podria elevar su valor para hacerlo mayor al que
resulta de las observaciones. Este hecho apunta hacfa una fraccién de disco casi constante en las
galaxias de disco. (2) El valor absoluto (promedio) de f; debe se inferior a 0,05, de lo contrario,
la desviacién estdndar predicha para la TF bariénica serfa demasiado alta, contradiciendo a los
resultados observacionales.

Al analizar el resultado para la TF estelar (4.7(c)), observamos un cambio ligero de la pendiente
en relacién a la TF bariénica (de 0.32 a 0.28). Como mencionamos en pérrafos anteriores ésto se

donde NN es el mimero total de datos en la muestra (74 en nuestro caso), y; ¢s ¢l valor real de logVim ¥ ysor €l valor
de logVm calculado segiin la férmula 4.39.
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debe a una dependenc:a mdlrectn de la fraccién de gas con la masa estela.r. Esto ocurre en realidad,
la gréﬁca 4.8 ¢s pruebu de ello -

'Fig, 4.8 Corrclncxén entre 1
eatre]las (b) 4 el color integra.l (c)

Se ha uti]izado la cantidad'l - fq en vez de f, para comparar de manera mds directa con la

ecuacién 4.37

. Como ya se mencioné, la fraccién de gas depende principalmente de la historia de acrecién
de gas sobre el disco (proporcional a la HAM cosmolégica) y de la densidad superficial del disco
(4.8b) (determinada bdsicamente por A)*. En el primer caso, los halos con HAM mds concentrada
al pasado, scrdn también mgs concentrados estructuralmente y es de esperarse que las galaxias
que de ellos se formen sean m4s rojas pues la acrecién de gas ocurrié principalmente muy atrds
en el pasado, formando entonces poblaciones estelares que ahora son viejas (rojas). Aunque no
hay un estudio sistemdtico al respecto, nuestra prediccién es que las galaxias con pardmetros de
concentracién del halo mds altos serdn también mds rojas sistemdticamente; debido a que 1a HAM
de estos sistemas es concentrada en el pasado, serin también sistemas con fracciones de gas bajas,
pues ya agotaron casi todo su gas al transformarlo en estrellas. En la figura 4.8¢c en efecto se vé
que hay una importante correlacién de 1 — f; con B — K (o anticorrelacién de fy con (B-K)).

La dependencia cuantitativa de 1 — f; con M, no puede obtenerse utilizando tnicamente un
ajuste directo entre estas cantidades, dada la dependencia de ella con I, y con B — K y dada
la interdependencia entre M,, £, y B — K (la cual serd puesta en evidencia mds adelante). Sin
embargo, de las figuras anteriores podemos explicar al menos de manera cualitativa el cambio ligero
de pendiente entre la relacién TF bariénica y la TF estelar.

El paso entre la relacién estelar y la luminosa en la banda K estd dado por la determinacién de la
funcién Y i (ec. (4.38)). Puesto que esta funcién es dependiente sélo del color, entonces podriamos
esperar una independencia de la misma con la luminosidad y por tanto no ocurrirfa un cambio
de pendiente entre la relacién TF estelar y la luminosa en la banda K. Los ajustes estadfsticos
encontrados para estas relaciones (4.40 y 4.41) muestran una pequeiia diferencia que puede ser
justificada por la interdependencia entre el color y la luminosidad; esta relacién se presentard mds
adelante.

Estadisticamente se evidencfa claramente un cambio entre la relacién TF en la banda Ky en la
banda B, lo que origina la llamada TF de color (Lx/Lpg o< V™", donde m y n son los exponentes
de las relaciones TF en las bandas K y B respectivamente). El origen de este cambio de exponentes

-4La correlacién entre 1 — fy y la masa (4.8a) es de tipo indirecta, debida a las correlaciones de la masa con el color
y la densidad superficial.
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ya se exphcé ta.mbxén en la seccxén 4 1 1.

’4.2 ‘El plano fundamental'luminoso y baridnico

Como se mencioné al principio de este capftulo, el objetivo central del mismo es entender la fisica
detras de la relacién TF, ello se hizo en la seccién 4.1.1, comenzando con el espectro de potencias
de las fluctuaciones primigeneas y terminando con las relaciones TF en las bandas K y B. En lo que
resta del capitulo estudiaremos los resultados observacionales para deducir algunas conclusiones
importantes sobre la dispersién de esta relacién.

Desde el descubrimiento de la relacién TF, ha resultado muy interesante analizar su dispersién,
muy estrecha, para lo que en un principio se consideraba una relacién empfrica. Aunque parte
de esta dispersién se debe a errores observacionales, gran parte de ella es atribuida a una o més
propiedades fisicas, es decir, a un tercer o mds pardmetros. De manera natural y siguiendo al
teorema del virial, se ha sugerido al radio de la galaxia como tal pardmetro; este radio puede ser
el radio de escala o el radio a una isofota dada. Es precisamente la relacién tridimensional entre
la velocidad de rotacién al miximo, la luminosidad y el radio de escala (o el radio éptico), a la
que se le conoce como el Plano Fundamental 5, Aunque éste pudiera no ser de hecho el pardmetro
real, empezaremos por definirlo en los cuatro casos que hemos tratado aquf pues mucho estudios
se refieren a él, de esta manera podremos comparar nuestros resultados con los de estos estudios.

Observando los ajustes en cada caso y la medida en que la dispersién de la relacién TF es
disminuida al incluir al radio de escala como tercer pardmetro, podrfa pensarse que la introduccién
del radio de escala en la relacién TF es adecuada y quizd suficiente para cerrar el problema y
reducirlo a estas tres variables. Sin embargo es necesario mencionar que el argumento de aumento
del coeficente de Pearson no es suficiente para afirmar esta proposicién; es bien sabido que basta
una correlacién positiva independiente entre la variable tercera y las dos restantes en una relacién
tridimensional, por minima que sea, para aumentar cl coeficiente de Pecarson al pasar de una relacién
bidimensional a una tridimensional (es por ecllo que en muchas ocasiones se utiliza el coeficiente
ajustado de Pearson, en lugar del normal). Asf que para poder afirmar que el radio de escala es

SEl plano fundamental fue original te d definido, en cantidades observacionales, para las galaxias
elipticas (Dressler et al. (1987); Djorgovsky & Davis (1987)). Puede ser descrito como un conjunto de correlaciones
bivariadas que conectan un conjunto de propiedades observadas o fisicas de las galaxias elfpticas, como el radio, la
luminosidad, el brillo superficial, 1a dispersién de velocidades, la masa, la densidad, etc. De estas correlaciones, la
mis utilizada es la siguiente:

recofs? (4.45)
donde r ¢s alguna medida del radio total de la galaxia (usualmente cl radio efectivo), o es la velocidad de dispersién
y £ cs el brillo superficial promedio de la galnxm hasta el radio r. La ecuacién (4.45) puede derivarse ficilmente

usando el teorema del virial y algunas otras sup Conel t det virial para un sistema donde el equilibrio
estd dado por la dispersién de velocidades, obtenemos:
V) e " ‘}f —L”()r()' d (4.45)
donde los simbolos entre (..) representan valores promediados para toda la galaxia. Entonces:
(r) o (VI3(E)~H (M/L)? (4.47)
Si suy ! que las idades observaci les r, c;., yZ son una medida directa de los pardmetros (r), (V) y (E)

i

T te y que el i lumi 1 es cc , entonces los valores tedricos esperados para A y B
son 2 y -1. Los estudios observacionales han mostrado que de hecho el valor de A y B depende de la banda observada
y dificren de los prcdnchos por el desarrollo anterior (Djorgovski et al. 1995, encuentran A=1.56 y B=-0.94). Esta

if ia se debe principal a la suposicién errénea de un cociente M/L constante y a la verdadera relacién
entre ay y (V) (ver Busarello et al. (1997))
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en la banda K (b),

2. En cada caso se muestra el plano

en la banda B (a)}, luminoso

en el Capitul

Fig. 4.9: Grdficas del plano fundamental en los casos luminoso

. estelar (c) y baridnico (d); para la muestra obser

uacién lineal que mejor ajustan al conjunto de datos.
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un parémetro extra en la relacién TF y que ademds es el inico, un anAlisis estadfstico mucho m4s
completo es necesario.

Sobre esta idea y para encontrar este tercer pardmetro puede procederse de varias maneras.
Aquf iniciaremos con una anélisis multidimensional estadfstico entre las diferentes variables que
pueden ser candidatas; y4 en el Capitulo 3 se procedié de una manera semejante. El andlisis es de
tipo “stepwise” con V,, como variable dependiente y M (6 L), &, h, B— K, T'y fy como variables
independientes, con cada caso asociado a las variables adecuadas (bariénico, estelar, banda K y
banda B). El andlisis estd enfocado a obtener el tercer pardmetro en grado de importancia. ' Los
resultados son los siguientes.

o PF bariénico

Para el caso barlémco el radio de escala es el tercer pardmetro. El ajuste, que aparece en la
figura 4.9, es el siguiente:

16g(Vi,m) = (—1.39 = 0.14) + (0.35 £ 0, Ol)lag(Md) + (=0.17 % 0.03)log(hq) (4.48)

es decir, Vi o« Mg-“h;‘“’, con R = 0.96. Aunque el agregar el radio de escala a la relacién
" TF bariénica pricticamente explica toda la varianza de la relacién tridimensional (gran parte del
resto puede atribuirse a errores observacionales), cabe mencionar que aun pueden explorarse otros
caminos para eliminar o incluir otros pardmetros y para argumentar el porque contribuyen o no a
la relacién TF; sobre ello hablaremos en la seccién 4.4,
La ecuacién (4.48) es el resultado del equilibrio virial y del hecho de que el cociente masa
dindmica-masa baridnica en las galaxias de disco depende esencialmente de sus densidades superfi-
ciales (secci6n 3.3.4, ver figura 3.7). La velocidad al mdximo de la curva de rotacién puede escribirse

como:
- (Gde,(rm))‘/’ _ (GMiYam(Zo) )" (4.49)
Tm 9(Zoa)ha
donde: Man(re)  V2hag(So.0)
= Mdyn\Tm) _ Ymltdg\%0,d
Tdam = M, oM (4.50)

es el cocnente hibrido masa dindmica al méximo entre masa briénica total. La funcién 9(Zp,q4) es
el factor por el cual hay que multiplicar al radio de escala h4 para obtener el radio al miximo de
" la'curva de rotacién total: .rm = g(Zo,q)ha 8; para galaxias de tipo HSB, g =~ 2.2, para galaxias de
: bnllos cada vez menores, g > 2.2.
‘Enel Capftulo 3, seccién 3.3.4, encontramos una correlacién clara entre 'fd = Tamg(Soa)™?
“y Toa: 'rd' =3 2403,1, por lo tanto: Yg,m ox Iy, 0319(0,4). Sustituyendo esta expresién en (4.49)
A usando 1a relacién de Freeman obtenemos:

IV[ 4
h

1/2
) (Td,m)llz o« (%ﬂ) ((My h-2)—0.31)1/2 o MO.JSh—O.IQ (4.51)

T8i compnmmos la ecuacién (4.51) con la ecuacién (4.48) encontramos un excelente acuerdo. Es
decir, el plano fundamental baridnico, es un reflejo del equilibrio virial en las galazias de disco y
:del hecho de que la razén entre la masa oscura y la masa baridnica en esta familia de galaxias es
. funcidn de la densidad superficial.

®La funcién g ha sido sup como dependiente uni de la densidad superficial, esta hipétesis estd basada
en los andlisis desarrollados en el capitulo tercero; sin cmbargo, el resultado final encontrado en la ec. (4.51) no
depende de tal hipétesis.
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e PF estelnr. :

Para el caso estela.r el tercer pardmetro ya no es el radio de escala (estela.r) o br)llo, smo que
resu]ta ser el tipo morfoléglco El ajuste obtenido es el siguiente:

zag(v,,.) = (~0.25 +0.13) + (0.24 & 0.01)log(M.) + (0.01 £ 0. 003)T LT (4.52)

" con R 0. 95 En este caso el aumento en el coeficiente de Pea.rson es mimmo, solo se aprecia una
diferencia en la tercer cifra decimal; ésto indica que ninguna de las variables independientes aquf
analizadas puede explicar de manera satisfactoria la poca dlspgrsxén de la TF estelar, Sin embargo,
el hecho de que ni el radio de escala ni el brillo superficial sean un tercer pardmetro, resulta muy
relevante pues establece una diferencia entre la fisica detrds de la dispersién de la relacién TF
bariénica y la de la TF estelar.

Si forzamos la relacién tridimensional para que se cumpla el plano fundamental, el ajuste que
se encuentra es:

10g{Vin) = (—0.80 =% 0.13) + (0.30 = 0.01)log(M.) + (—0.10 = 0.03)log{hx) (4.53)

De la ecuacién anterior podemos observar que el coeficiente asociado al radio de escala es
pequefio y poco confiable (tiene un error del 30%), lo cual sugiere una vez més que el radio de
escala no es el tercer pardmetro en la relacién TF estelar.

" Las diferencias que aparecen entre el PF bariénico y el estelar pueden explicarse a través de
urgumentos sencxllos, los°diagramas y comentarios que aparecen al final de esta seccién resultan
muy llustratlvos pam comprender este asunto

i PF lummoso. I

Para. la banda K el tercer parém ro esde uevo el txpo morfolégico. El ajuste obtenido es:

Li) + (= 0.01 £0.003)T (4.54)

be: tener una’ exphcac:én fisica
Arhetro comclde, de hecho la

14) s (025 40, 02)lag(LB) +(011 T4 02)(B — K) (4.56)

s0s fisicos detras de la dispersién en la relacién TF de la banda B estén muy
:formacusn estelar, el color resulta importante para establecer una medida
o estos procesos en cada galaxia. El plano fundamental ajustado es:

(~1.16 = 0.20) + (0.34 = 0.02)log(L ) + (—0.08 = 0.04)log(hg) (4.57)

D‘ebyxguai forma que én'la banda K y en el caso estelar, el radio de escala resulta ser independiente
“.'a la relaciéon TF en la banda B.
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A lo largo de esta seccién hemos tratado de establecer de manera estadistica una tercer variable
que se involucre en la relacién TF y pueda contribuir de manera satisfactoria a explicar su dis-
persién. Hemos encontrado que esta variable es diferente para los diferentes casos y que su grado
de contribucién también es diferente en cada caso, aunque en todos ellos resulta muy pequefio pues
la relacién TF es de hecho muy estrecha.

Podemos hacer uso de argumentos fisicos sobre las galaxias de disco que pueden ayudarnos a
entender mejor el paso de la relacién TF bariénica a la relacién estelar y a la luminosa en la banda
B y con ello entender también lo que se observa en el plano fundamental para los cuatro casos.
Para dar una mejor explicaién, haremos uso de una sucesién de diagramas.’

(a) Cosmolégica : (b)"Ba.riénicav

TESIS CON
FALLA DE ORIGEN

Fig. 4.10: Diagrama explicativo de los cambios en la dispersién de la relacién TF, desde el caso cosmoldgico (a)
hasta llegar al caso luminoso en la banda B (d). Las flechas indican la dispersién debida a un dado pardmetro y la

e diemi 14

P ) lificacién de la dispersién debido a una serie de fenémenos (ver texto).

La figura 4.10 ilustra los fenémenos fisicos detris de la dispersién de la relacién TF desde el caso
cosmolégico hasta el luminoso en la banda B. A continuacién describiremos como estos fenémenos
influyen en cada una de las relaciones TF, tomando la dispersién como una desviacién en el eje
vertical, el de la velocidad de rotacién.

¢ TF cosmoldgica (a).- Para halos de la misma masa virial, una concentracién mayor a la
promedio implica una mayor Vi m (ver figura 4.2 y ec. (4.18)) y viceversa. En esta TF, c es
el \inico pardmetro responsable de la dispersién.



122 ‘ R CAPITULO 4

e TF baridnica (b).- A paridad de masa virial, la contribucién a la dispersién por la con-
centracién es la misma en este caso que en el caso cosmolégico. Aquellos halos con mayor
fraccién de disco que el promedio engendrardn galaxias de mayor masa (+My), pero a su
vez, estas galaxias tendrdn una mayor velocidad méxima de rotacién (+Vi, ver figura 44 y
ec. (4.26)); para halos de menor fg ocurre lo contrario. Por tanto, se da un fenémeno de
compensacién en la dispersién de la TF con variaciones en fg, es por ello que la contribucién
cuantitativa de este pardmetro a la dispersién total es minima (ver ec. (4.33)). Para halos
con la misma masa, concentracién y fraccién de disco, un pardmetro de spin (A) mayor im-
plica una V,; menor y viceversa (ver figura 4.4); A estd conectado al radio de escala del disco
(hd4, o a la densidad superficial £54) y bajo estas condiciones resultan ser proporcionales”
(ver ecs. (3.29) y (3.30) del Capitulo 3). Por tanto esperamos que, a paridad de masa, las
galaxias con radios de escala menores tengan una mayor V,; que el promedio, y viceversa. El
radio de escala contribuird de manera importante a la dispersién en Ja TF baridnica (es por
ello que resulta ser el tercer parimetro de esta relacién, definiendo asf el plano fundamental
bariénico), suméndose la contribucién cosmoldgica de la concentracién.

e TF estelar (c).- El paso de la TF bariénica a la estelar estd intimamente ligado a la fraccién
... .de gas de cada galaxia (a su vez dependiente de la formacién estelar), este hecho hace que
-+ ocurra un fenémeno de compensacién en las dispersiones debidas a la concentracién y a A.
A paridad de My, una menor )\ produce una mayor V,, pero también un radio de escala
menor, es decir, un brillo superficial mayor y entonces una fraccién de gas menor (ver seccién
4.1.2 y figura (4.8)). A paridad de My, una f;, menor implica una masa estelar mayor al
promedio y por tanto, las galaxias con A menores se moverdn hacia arriba y a la derecha ¢n la
relacién TF estelar y las de mayor A hacia abajo y a la izquierda, produciéndose un fenémeno
de compensacién; la dispersién en la TF estelar debida al pardmetro de giro, disminuira en
relacidn a la baridnica. Este es el motivo de que el radio de escala no sea el tercer pardmetro
en la relacién y de que por tanto, los casos bariénico y estelar no sean semejantes. Para
la desviacién asociada a la concentracidn, es de esperarse una compensacién semejante: a
paridad de masa, los halos con mayor ¢ producirdn V;, mayores, pero estos halos provienen
de una HAM cosmolégica concentrada en el pasado y por tanto tendran una historia acelerada
de acreccién de gas sobre el disco (ver seccién 4.1.2), es decir una f, menor al promedio al
dfa de hoy. De ser asi, las galaxias con mayor concentracién se moveran hacia arriba y a la
derecha en la TF estelar, ocurrird lo contrario para las de menor concentracién; la dispersién
en la TF estelar debida a la concentracién, disminuird en relacién a la bariénica. La TF
luminosa en la banda K no aparece en la sucesién de diagramas de la figura 4.10, pues sus
caracterfsticas son muy semejantes a las de la TF estelar en lo que a fenémenos fisicos se:
refiere.

o TF luminosa en la banda B (d).- Al igual que en el caso estelar, las dispersiones debidas a
A y c tienen un efecto doble en la relacién, produciendo cambios tanto en el eje horizontal
como ¢n el eje vertical, solo que en este caso, no ocurre un fenémeno de compensacién, sino lo
contrario, la dispersién asociada a ambas cantidades aumenta. A paridad de My, una mayor
A produce una velocidad menor y una f, mayor; puesto que esperamos que las galaxias con

q 1

7De hecho, de la ecuacién 3.30, podemos decir que aproxi se ple que:

ha o< AMI3 11} (4.58)

También, a paridad de masa virial, el radio de escala (ha) y la densidad superficial central del disco (Zo,4) resultan
equivalentes segin la relacién de Freeman: Zo g o h:’; por tanto, si A &« hg entonces: A o S.','.}”.
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' mayor fraccién de gas sean mds azules (ver seccién 4.1.2), entonces, a paridad de My, las
galaxias con mayor f, tienen una mayor luminosidad en B y por tanto, las galaxias con
mayor A se moveran hacia abajo y a la derecha en la TF en la banda B, mientras que, por
la misma razon, las de menor A lo hardn hacia arriba y a la jzquierda; la dispersién debida
al pardmetro de spin aumentard en relacién a la TF estelar. Con la concentracién ocurre
un fenémeno semejante; a paridad de masa, galaxias mds concentradas tendrian una mayor
Vin y una menor f,, desplazdndose hacia arriba y a la izquierda en la TF de la banda B; la
dispersién debida a la concentracién aumentard en relacién a la TF estelar. Cabe mencionar
un efecto mas que ocurre en este caso, para galaxias con la misma luminosidad en K (misma
M.,), ocurre que al pasar de la TF en K a la TF en B, las galaxias azules tendrdn una Lg
mayor a las de color rojo, por tanto, en la TF luminosa en B, las galaxias azules estardn a la
derecha del promedio y las rojas a la izquierda, introduciendo una dispersién natural debida
al color, que se suma a la debida a la concentracién (pues suponemos que la concentracién
de los halos de materia oscura estd ligada con el color integral de las galaxias que producen).
Esta suma de contribuciones provoca que el color sea el tercer pardmetro en el caso luminoso
en B, por encima del radio de escala, diferencidndose de esta manera del caso bariégico y de
la defincion del plano fundamental.

4.3 Proyecciones del plano fundamental.

Si definimos al plano fundamental como la relacién tridimensional entre la luminosidad (o masa),
la velocidad méxima de rotacién y el radio de escala, entonces la relacién TF es simplemente una
proyeccién del plano fundamental en los ejes L (6 M) y V. Siguiendo esta concepcién surgen
entonces dos proyecciones mds de este plano. Una en los ejes L (6 M) y h, llamada relacién Radio-
Luminosidad (o de Freeman), y otra sobre los ejes Vin y h, llamada relacién Velocidad-Radio. Dada
la importancia de estas relaciones, las definiremos de manera estadfstica en esta seccién.

Radio-Luminosidad

La gréfica 4.11 presenta la relacién entre hp y L (4.11a), hx y Lg (4.11b), ke y M, (4.11c) ¥
ha y My (4.11d) para las galaxias definidas en la muestra final del Capitulo 2. Los ajustes directo,
indirecto y bisector se presentan en la grafica junto con el coeficiente de correlacién de Pearson.
En las gréficas se ha dividido a las galaxias en HSB(sfmbolos rellenos) y LSB (simbolos abiertos).

Los ajustes bisector con las desviaciones estdndar de sus coeficientes son los siguientes:

 Log(hp) = (~5.04  0.40) + (0.55 % 0.04) Log(L ) (4.59)
- Log(hi) = (~3.99 £ 0.39) + (0.42 £ 0.04) Log(L«) (4.60)
S ~+ Log(ha) og"(hk)‘ = (—4.08 = 0.36) + (0.44 = 0.03) Log(M.) (4.61)

(~4.69 £ 0.45) + (0.50 = 0.04) Log(My) (4.62)

_"En los cuatro casos salta a'la vista una clara segregacién de galaxias en dos grupos, resulta ser
" que corresponden justamente a las galaxias de tipo LSB (grupo superior) y de tipo HSB (grupo in-
ferior). De hecho las galaxias én esta rclacidn estdn segregadas en familias de igual brillo superficial,

. reflejando lo quie se conoce como la relacién de Freeman generalizada.
Al igual que para la relacién TF, utilizaremos los diagramas que aparecen en la figura 4.12 para
explicar, en términos de los pardmetros: A, fq y ¢, la dispersién en la relacién Radio-Luminosidad.

- Log(ha) =
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Fig. 4.11: Relacién Radlo-Luminosidaden a'b _(a) en la banda K (h), estelnr (c) y bariénica (d). Las
galaxias detectadas como outliem’ enel Capftulo 3 aj a.reccn con su nombre en la figura y no son consideradas para
los ajustes dfsticos lineales: dire (Ifnea ldn), indlrecto (lfnea ﬂr-v” ntad ) y bi (nea p da). El
coeficiente de correlacién’ de Pearson aparece para’ los. cuatro casos. . Las galaxias estdn divididas segin su brillo
superficial en K, HSB (circulos rellenos) y LSB (c(rculos trnnspaxentcs)

e RL baridnice (a).- A paridad de masa del disco, un valor de A mayor al promedio implica un
valor mayor de hg y por tanto una menor densidad superficial (ésto es a través de la relacién
de Freeman). Esta es la razén de que las galaxias se segreguen en familias de igual brillo
superficial en la figura 4.11. A paridad de masa virial del halo y a paridad de A, una f; mayor
implica una mayor My, pero ha « f7! en estas condiciones (ver ecs. (3.30) y (4.58)), entonces
las galaxias provenientes de halos con mayor f; al promedio tendrin hy menores y por tanto
se desplazardn a la derecha y abajo en la relacién Radio-Luminosidad bariénica. Respecto a
la concentracién, halos con mayor ¢ tendrdn radios de escala menores y viceversa®.

e RL estelar (b).- Al pasar al caso estelar ocurre un doble desplazamiento, a paridad de masa

8Este resultado es de esperarse, intuitivamente esperamos que a paridad de masa virial, las galaxias mds concen-
tradas provengan de halos mds concentrados y por tanto tendrin un radio de escala menor. Mateméaticamente, ésto
se obticne en la modelacién simple que desarrollamos en el capftulo tercero, ver ecs. (3.25) y (3.30).
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4.12: Diagrama explicativo de la dispersié AéAn la relacié Rm;lio-f inosidad, desde el caso bariénico (a) hasta

llegar al caso luminoso en la banda B (c). 70 v

del disco, las galaxias con mayor X tendrdn un mayor radio de escala y por tanto una fraccién
de gas mayor, lo que las colocard con una masa estelar menor al promedio, el efecto opuesto
ocurre para las galaxias con A menor; de modo que la dispersién asociada al pardmetro de
giro aumenta en relacidén al caso bariénico. Para la concentracién ocurre algo parecido: halos
mas concentrados tendrin un radio de escala menor y una fraccién de gas menor al promedio,
por tanto una mayor masa estelar. El desplazamiento de estas galaxias serd hacia abajoy a
la derecha, lo contrario ocurrird con las galaxias de menor concentracién. De modo que la

dispersién asociada a c también aumentard en relacién a la bariénica. La relacién RL en la
banda K es semejante al caso estelar.

RL en la banda B.- Los fenémenos f{isicos que ocurren en este caso son los mismos al caso
estelar; pero en esta ocasién se produce un fenémeno de compensacién: a paridad de masa
estelar, aquellas galaxias con mayor )\ tendrin un mayor radio de escala y también una f,
mayor, por tanto una Lz mayor y entonces se moverin hacia arriba y a la derecha en el
diagrama, aquellas que tengan un A menor al promedio lo haran hacia abajo y a la izquierda.
A paridad de masa, los halos méis concentrados tendridn un hg menor y también serd menor
su f, respecto al promedio, entonces las galaxias provenientes de estos halos se moverdn
hacia abajo y a la izquierda en el diagrama, de manera opuesta se moverdn las galaxias
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yla, contnbucxén
l efecto global de

4 presenta la relacxén entre V,,. yhp (4.14a), Vm Yy hi: (4 14b) Y. Vm y hd (4 14c)

“la’grdfica junto’con ‘el coeficiente de correlacién” de Pearson; En las gréﬁca.s se ha dlvxdndo a.las

gala.xxas en HSB(cfrculos rellenos) y LSB: (cftculos nbiertos)

nuacién:
(4.63)

79 4 0.08) Log(hxc) (4.64)
Log(Vm) (1 81 :f: 0 04) + (0 75 % 0.06) Log(ha) (4.65)

Al igual que enr‘la relacnén Rale-Lummosndad, en la gréfica 4.14 las galaxias se separan en
familias de acuerdo a su brillo superficial (siendo notable la segregacion entre galaxias LSB y
HSB).

Haremos uso del diagrama presentado en la figura 4.13 para explicar la dispersién de la relacién
Velocidad-Radio. Solo presentamos el caso bariénico pues el cambio en la deficnicién del radio de
escala para los otro casos no altera el comportamiento global.

e VR bariénica.- A paridad de masa del disco, un valor de A mayor al promedio implica una Vi,
menor y un radio de escala del disco mayor, por tanto las galaxias que cumplan esta condicién
se moverdn hacia abajo y a la derecha en la relacién Velocidad-Radio y aquellas con A menor
al promedio lo hardn hacia arriba y a la izquierda. Esta es la razén de que las galaxias se
encuentren segregadas segiin su brillo superficial en la figura 4.14. La dispersién asociada a A

®No se presenta el caso estelar pues es idéntico al caso en la banda K
‘—""*-v-—s_—.._v
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Fig. 4.14: Relacién Velocidad-Radio en la banda B (a), en la banda K (b) y bariénica (c). Las galaxias detectadas
como ‘outliers’ en el Capftulo 3 aparecen con su nombre en la figura y no son consideradas para los ajustes estadisticos
lineales: directo (l{nea sélida), indirecto (linea segmentada) y bi (Unea p da). El coeficiente de correlacién
de Pearson aparece para los cuatro casos. Las galaxias estdn divididas segin su brillo superficial en K, HSB (circulos
rellenos) y LSB (cfrculos transpareates).

en esta relacién se amplificard con la combinacién de estos efectos. A paridad de masa virial
del halo y a paridad de A, una f4 mayor implica un radio de escala menor (ésto ya fue explicado
en los diagramas de la relacién Radio-Luminosidad) y una V;,, mayor (ver figura 4.4), entonces
las galaxias provenientes de halos con mayor fg al promedio se desplazaran a la izquierda y
arriba en la relacién Radio-Luminosidad baridnica, las que tengan f4 menores al promedio
se moverdn en direcciones opuestas. Con respecto a la concentracién: a paridad de My, A
y fa, los halos mds concentrados tendran una mayor V;,, pero también las galaxias que de
cllos se formen tendrdn un hy menor (tal y como se explicé en los diagramas para la relacién
Radio-Luminosidad), por tanto estas galaxias se moverin hacia arriba y a la izquierda en
el diagrama, lo contrario sucederd para aquellas provenientes de halos menos concentrados.
En esta relacién los pardmetros A, ¢ y f4 tienden a separar a las galaxias de una relacién
promedio, haciendo de la relacién Velocidad-Radio la mds dispersa de las proyecciones del
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4.4 Andlisis de la dispersién en la relacién TF.

Ya que la dispersién de la relacién TF es muy pequeiia, resulta muy complicado analizarla y
relacionarla con propiedades fundamentales de las galaxias. De manera tedrica se han planteado
las cantidades que son responsables de esta dispersién y que tanto pueden influir en ella; de manera
estadfstica sec encontraron los terceros pardmetros que logran disminuir la varianza de la relacién
TF al transformarla en una relacién tridimensional; en todos los casos, los andlisis estadisticos
coinciden con las tendencias esperadas tedricamente. Sin embargo, los procesos fisicos responsables
del origen de esta dispersién y de su variacién al pasar de cantidades bariénicas a luminosas,
diffcilmente pueden interpretarse a partir de ese andlisis estadfstico. En esta seccién pretenderemos
hacer frente a este problema con un anglisis mucho mds detallado. :

Para ello realizaremos un andlisis de residuos de la relacién TF, ésto es, buscaremos corrrela-
ciones de las desviaciones al promedio en la relacién TF con las propiedades fundamentales (brillo
superficial, radio de escala, color, etc.). Las desviaciones estarén simplemente definidas como:
A(TF) = Viy — Vip(L), donde V, es la velocidad mdxima de rotacién de la galaxia diréctamente
inferida de las observaciones y Vi;(L) es la velocidad méxima de rotacién calculada en razén de
la luminosidad (o masa) de la galaxia segin la ecuacién de ajuste lincal correspondiente. Pucsto
que hemos asignado la dispersién en la relacién TF a su punto cero, habremos de suponer que es
independiente de la luminosidad (o masa). Sin embargo, muchas de las propiedades observadas con
las que pretendemos correlacionar este residuo no son independientes de la luminosidad y por tanto
una relacién directa de éstas con la desviacién producirfa una relacién indirecta con la luminosidad,
situacién que deseamos evitar. El andlisis de residuos tiene que ser a paridad de luminosidad (o
masa); una forma de lograrlo es obtener los ajustes estadfsticos para las relaciones de las propiedades
que dependen de la masa y a partir de ahi obtener el residuo de estas propiedades definido de mane-
ra semejante a A(TF). Este residuo es por definicién independiente de la luminosidad o masa; por
tanto su relacién con el residuo de la TF permitird el andlisis que nos hemos propuesto.

Es necesario mencionar que un andlisis de naturaleza tan minuciosa como el que realizaremos
a continuacién es dltamente dependiente del tipo de ajuste estadistico que se realice a los datos;
es por ello importante definir un ajuste apropiado al andlisis en cuestién; nosotros utilizaremos el
ajuste bisector (ya utilizado anteriormente) pues a diferencia del directo, no establece una variable
dependiente y una independiente para realizar el ajuste, sino que toma las contribuciones de ambas
de la misma manera. Se sugiere usar este método cuando no se sabe con certeza cual de las
variables en una relacién bidimensional es independiente; en muchas de las correlaciones presentadas
a continuacién éste es el caso. Sin embargo, cabe mencionar que los resultados presentados a
continuacién solo difieren cuantitativamente de los que se obtendrfan usando un método directo,
los argumentos cualitativos son igualmente vilidos.

Desde un punto de vista tedrico, esperamos que la dispersién de la relacién TF dependa de la
concentracién, ¢l pardmetro de spin y la fraccién de disco para el caso baridénico, suméndose la
fraccién de gas, el color y el tipo en el caso luminoso (ver ecs. (4.28), (4.37) y (4.38)). Siendo
asf, utilizaremos los siguientes pardmetros observacionales como trazadores de estas cantidades:
el brillo superficial central 6 el radio de escala para trazar A (como el anilisis es a paridad de
luminosidad (o masa), ambos son equivalentes) y el color integral (B-K) 6 el tipo morfolégico para
1a concentracién!!, Desafortunadamente no tenemos una observable que trace la fraccién de masa

105 por ello que los coeficientes de correlacién de Pearson son tan pequefios en las relaci de la figura 4.14.
1 Esta hipdtesis ya fue planteada en el capftulo anterior y en éste
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de disco. ) :

En el Apéndice A se establecen y ‘describen las relaciones fundamentales que guarda la lumi-
nosidad (o masa) con el brillo superficial y el color, basindonos en ellas, podemos realizar el analisis
de la dispersién en la relacién TF. Dada la interdependencia entre variables, solo se analizar4 el
residuo de la TF contra dos tipos de residuo: en referencia al pardmetro de giro (A) utilizaremos
el residuo de la relacién Radio-Luminosidad, ésto es, las variaciones en el radio de escala a paridad
de luminosidad (o masa), que desde luego es equivalente a utilizar el residuo de la relacién brillo
superficial-luminosidad, pues a paridad de luminosidad (o masa), el brillo superficial es equivalente
al radio de escala'?. Para sacar conclusiones sobre el pardmetro de concentracién, utilizaremos el
residuo de la relacién color-luminosidad; ya hemos establecido que la utilizacién del tipo morfolégico
en lugar del color serfa equivalente.

e TF bariénica
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(AbeAr) con los residuos de las relaciones Color-My

En el panel b de la ﬁgura 4, 15 se muestra el residuo de la relacién TF bariénica (AT Fbar)
contra el residuo de la relacién hy-Ma (Ahg(My)). Los stmbolos sélidos representan las galaxias de
tipo LSB y los abiertos las de tipo HSB; en las graficas de residuos que siguen a continuacién se usa
esta misma simbologia. De manera global observamos una anticorrelacién entre ambos residuos:
las galaxias con residuos positivos en la TF, tienen residuos negativos en la relacién Radio-Masa
del disco, es decir, a paridad de masa bariénica, las galaxias con velocidades mayores tienen en
promedio radios de escala mds pequefios (o densidades superficiales méds grandes). Este resultado
concuerda con el obtenido en el analisis estadistico del Plano Fundamental en la seccién 4.2: el radio
de escala es el tercer pardmetro en la TF bariénica; en esa misma seccién, se presenté un diagrama
que predice este resultado en base a argumentos teéricos sencillos. Los modelos evolutivos complejos
usados en el Capftulo 3 muestran cliramente que en efecto el radio de escala es un tercer pardmetro
en la TF abriénica (Firmani, Avila-Reese 2000; ver también Shen et al. 2001; Avila-Reese, Firmani
& Zavala 2002).

En el panel a de la figura 4.15 se muestra el residuo AT Fbar contra el residuo de la relacién
Color-Masa bariénica (A(B — K)(My)). Aunque la relacién es muy ruidosa, se aprecia un com-

1id

12Esto es cierto dada la de la relacién de Fr an, st L (6 M) es constante, entonces: T o< hZ.
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portamiento diferente entre las galaxias LSB y HSB. Para las galaxias de tipo HSB, se observa
una tendencia de las mds rojas a tener residuos positivos en la relacién TF, mientras que para las
galaxias de tipo LSB no parece haber ninguna tendencia. De manera teérica, y como fue expli-
cado en los diagramas de la seccién 4.3, esperariamos que las galaxias provenientes de halos més
concentrados que el promedio tuvieran una velocidad médxima de rotacién mayor al promedio, es
decir AT Fbar > 0, sin importar el valor de A (£g,4). De aquf que si el color traza la concentracién
de los halos, entonces este mismo razonamiento se aplicarfa para él y observariamos una clara
tendencia del residuo A(B — K)(M,) con AT Fbar sin importar el brillo superficial. Sin embargo
este esquema puede romperse si es que el color no es un trazador directo de la concentracién. De
manera mds apropiada, podemos decir que la concentracién del halo es determinada por su historia
de agregacién de masa (HAM); un halo muy concentrado corresponde a una HAM acelerada y
uno poco concentrado a una HAM extendida en el tiempo, de ahf que se haya sugerido que los
primeros colapsan de manera mds rdpida que los segundos y por tanto tendran una poblacién es-
telar mds vieja; las galaxias correspondientes a estos halos serdn entonces mds rojas. Sin embargo,
esta cadena de argumentos tiene una serie de puntos intermedios que no han sido mencionados y
' que pudieran alterar el escenario. El principal de ellos tiene que ver con la relacién entre la tasa
de acrecién de gas y la tasa de formacién estelar. De la forma en que se ha descrito el escenario,
hemos supuesto implicitamente que ambas son aproximadamente equivalentes, es decir, al ritmo
en que la galaxia va acretando gas, se va dando la formacién estelar. Pero es sabido que la tasa
de formacién estelar es funcién también de la densidad superficial de la galaxia (que puede ser
parametrizada con el brillo superficial central); la tasa serd mayor conforme mayor sea la densidad.
Por tanto, si la galaxia es de muy alta densidad (HSB), entonces la tasa de formacién serd alta y
por tanto muy sensible de 1a HAM, entonces la cantidad de estrellas viejas en una galaxia de este
tipo serd altamente dependiente de la historia de agregacion y el color de la galaxia en efecto nos
dard informacién directa de la concentracién del halo que la contiene; pero si la galaxia es de muy
baja densidad superficial (LSB) entonces el proceso de formacién estelar puede darse de manera
mucho mi4s lenta al proceso de agregacién de masa, de forma que la tasa de formacién estelar de-
pende dnicamente de la densidad superficial volviéndose insensible de la HAM; siendo asf, el color
de este tipo de galaxias no refleja apropiadamente la HAM y por tanto no es una medida de la
concentracién de los halos. Para galaxias de brillos superficiales intermedios, el escenario que las
describe se encuentra entre uno de estos extremos. Pudiera existir una densidad superficial umbral
a partir de la cual el color se vuelve insensible a la HAM.
La hipétesis anterior podria entonces explicar porque las galaxias de mayor brillo superficial sf
muestran la correlacién esperada entre ¢l color y el residuo de la TF, mientras que al disminuir el
brillo de la galaxia, la tendencia comienza a disminuir hasta desaparecer para las galaxias LSB.

o TF estelar

El panel b de la figura 4.16 muestra el residuo de la relacién TF estelar (AT F E) contra el residuo
de la relacién Radio-Masa estelar (Ah,(M,)). La correlacién que se observaba para las cantidades
bariénicas ha desaparecido casi por completo. Esto es debido al fenémeno de compensacién por
la dependencia de la tasa dc formacién estelar (asociada a la fraccién de gas) con la densidad
superficial explicado en los diagramas de la seccién 4.3 y demostrado para los modelos evolutivos
complejos (Firmani & Avila-Reese 2000); esta compensacién es también responsable de que el radio
de escala no sea el tercer pardmetro en la relacién TF estelar. Sin embargo, y a pesar de la gran
dispersién que existe en la figura anterior, podemos observar una ligera anticorrelacién para las
galaxias de tipo HSB (un poco m4s notable en la figura asociada a la banda K, ver mds abajo).
Siguiendo la figura 4.15b, tenemos que: las galaxias HSB con radios de escala menores al promedio
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Fig. 4.16: Rel "‘ 'enérc‘el iduo de la r 1acié TF estela_.r‘ (ATFE) con los residuos de las relaciones Color-M.
(n) y hK-M. (b) b

(Ahs(M,) < 0) tienen en su mayorfa velocidades de rotacién mayores al promedio (ATFE > 0).
Conforme la densidad superficial de la galaxia va siendo menor, es decir, conforme Ah,(M,) va
aumentando, ATFE disminuye volviéndose incluso negativa. Es decir, para las galaxias HSB se
observa una tendencia similar, aunque mds ruidosa, a la observada de manera global en el caso
bariénico. Para las galaxias LSB la situacién es diferente pues no se aprecia ninguna tendencia.

| #A(+RK)
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Fig. 4.17: Diagrama de compensacion anklogo at de 1a figura 4.10c, Se muesira el fenémeno de compensacion que ocurre en 1s relacion TF

luminosa en lu banda K (o estelar). Cuando s pasidad de masa de disco las gataxtas posesn un valor de A mayor al promedio (es decir un brillo

1 bajo), ta velocidad mltlml de 16n de 1s |lllxll dllmlnuy.. p!rn también 1o hace su luminosidad en K pues Ia fracclén de gas (/y)

tas ‘gal axing de‘mencr densidad superficial. 81 blen para las galaxias de tipo LSB £, s meyor que para las HSB, su valor es casi
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d- sy brillo (v-r ﬁgun A.3). Es por eso qua las flechas de i6n en el {las hor pars las

: uluhl LSB son casl det mismo lumnﬁo. sin ‘mpbl’llt cual saa «f valor del brillo (A). Para las galaxiss qua a paridad de masa tienen un valor de

A manor al promedlo {es decir tas da tipo HSB), Vin a1 mayor y f, menor al promedio, an este caso [, depends fusrtements del brillo superficial,

- por tanto, Is tud da 1a serd p al brillo (es decir & A). Eato hace que los residuos de Ia TF estelar y en la banda K,
correlacionen con o} brlilo contral (o con el radio da escala a paridad de masa Ahy (L)) pars las galaxins HSB, mientras que para las de tipo
. LSH no s aaf) :
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Esta diferenciacién entre galaxias LSB y HSB puede deberse a la misma causa que provoca la
diferencia observada entre este tipo de galaxias en el diagrama AT Fbar vs A(B — K)(Mj,) (fgura
4.15a). Es decir, si el color deja de ser un trazador de la HAM, y por tanto de la concentracién
para las galaxias LSB, entonces la fraccién de gas se volverd poco dependiente del brillo superficial
en este tipo de galaxias. La figura A.3 del apéndice A parece sugerir que esta hipétesis es cierta; en
ella observamos que para las galaxias LSB la fraccién de gas es casi constante mientras que para
las galaxias HSB f, disminuye claramente conforme el brillo superficial central aumenta. El hecho
de que la variacién de f; con la densidad superficial no sea pareja hace que la compensacién que
se da en la TF estelar, debido al incremento o decremento del pardmetro de giro A (y por ende del
decremento o incremento de Tg,¢), no sea idéntica entre galaxias LSB y HSB. La figura 4.17 ilustra
este punto.

Si para las galaxias LSB la fraccién de gas no aumenta de manera proporcional con el brillo
superficial y de hecho, es independiente de éste, entonces tendremos que a un residuo positivo de
Ah,(M,) le corresponden tanto valores positivos como negativos de ATFE y entonces no obser-
varemos ninguna correlacién en la figura 4.16b.

En el panel (a) de la figura 4.16 apreciamos el residuo ATFE contra el residuo de la relacién
Color-Masa estelar (AB - K(M,)). A diferencia del andlogo baridnico, no se manifiesta ninguna
correlacién significativa. Esto es de esperarse por el fendmeno de compensacién descrito en los
diagramas 4.10 de la seccién 4.2, a paridad de masa, una mayor concentracién produce una mayor
velocidad de rotacién, pero al mismo tiempo, las galaxias més concentradas tendrdn menor fraccién
de gas y por tanto mayor masa estelar (ver diagrama 4.10c).

¢ TF en la banda K
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Fig. 4.18: Relu:ién entre el residuo de Ia relacién TF en la banda K (ATFE) con los residuos de las relaciones
“Color-L' (a) y hx-Lx (b).

La figura 4.18 muestra los mismos resultados ya discutidos en el caso estelar; la luminosidad
en la banda K es un buen trazador de la masa estelar en la galaxia, de manera que no esperamos
encontrar diferencias entre ambos casos. De existir estas diferencias, se deberfan al coeficiente Y g

. que usamos (dependiente de (B-K) segiin lo definimos en ¢l Capftulo 2). Pero de las figuras es claro
que aun a este nivel no existen tales diferencias.
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s TF en la banda B
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Fig. 4.19: Relac:én entra el res:duo de la relacién TF en la banda B (ATFB) con los residuos de las relaciones
CoIor-LB (a)y hs-Lp (b).

El panel b de la figura 4.19 muestra el residuo de la relacién TF en la banda B (AT FB) contra
el residuo de la relacién Radio-Luminosidad en la banda B (Ahg(Lp)). Lo que se observa es una
situacién similar al caso en la banda K, quizd con la tnica diferencia que para las galaxias HSB
la anticorrelacién es un poco mds significativa. Sin embargo, en los diagramas presentados en la
seccién 4.2 mostramos que era de esperarse una correlacién entre estos residuos, pues en este caso,
a diferencia de lo que sucede en la banda K y en ¢l caso estelar, la dependencia de la fraccién de gas
con el brillo superficial ticne el efecto de aumentar la dispersion en la relaciéon TF y provocar una
divisién en grupos de galaxias de diferente brillo, algo similar a lo que pasa en el caso bariénico. Esta
dependencia puede apreciarse para las galaxias HSB, mds no se cumple para las LSB. Lo anterior
puede deberse a la independencia de la fraccién de gas con el brillo superficial en las galaxias de
tipo LSB.

El panel a de la figura 4.19 muestra el residuo AT F B contra el residuo de la relacién color-
luminosidad en la banda B (AB — K(Lpg)). Se observa una ligera anticorrelacién, en especial para
las galaxias de tipo HSB: las mds rojas tienen residuos positivos. Esta es de nuevo una prediccién
de los diagramas presentados en la secccién 4.2. En este caso la dependencia de la fraccién de gas
con la concentracién (color) aumenta este efecto. De igual manera que en el caso bariénico, las
galaxias de tipo LSB no muestran esta misma tendencia, pues para ellas el color no es un buen
trazador de la concentracién.

En el trabajo de Kannappan (2002), se reporta también una anticorrelacién similar a la que
hemos encontrado en la banda B en relacién al color y el residuo de la TF en esta banda. Dejando a
un lado la intervencién de los fenémenos fisicos en la TF de 1a banda B, el efecto observado se debe
béisicamente a que una galaxia mas azul tendrd mas luminosidad en la banda B que una roja, si es
que ambas tienen la misma luminosidad en la banda K. Entonces al pasar de la TF en K ala TF
en B habrd un desplazamiento sistemdtico de las galaxias mas azules (rojas) hacia luminosidades
en B mayores (menores), incrementando por un lado la dispersién en la TF e introduciendo una
anticorrelacién con el color por el otro.



134 CAPITULO4

: ,4 5 Anallsns de la dispersién en las proyecciones del plano: funda—
mental

Al 1gua.l que en el caso de la dispersién en la relacién TF, utilizaremos un andlisis de resxduos para

“obtener. conclusiones sobre el papel de las diferentes propiedades galdcticas en la dispersién de la

‘relacién Radio-Luminosidad y de la relacién Velocidad-Radio. Las mterpretacxones se ha.rén ala
~qu de los diagramas presentudos en la seccién 4.3. - .
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‘Flg 4. 20 Rclamdn entre el residuo de la relacién hd-Md (ARLba
con el color lntcgral (B-K) (b): ’ : o

" En ‘el panel a de la figura 4.20 se presenta el residuo de la relacién Radio-Masa bariénica
"(ARMbar) contra ¢l logaritmo de la densidad superficial del disco (LogZ,). Dado que el tercer
pardmetro de la relacién Radio-Luminosidad es bastante claro, utilizamos directamente este tercer
pardmetro para relacionarlo con el residuo ARMbar. El resultado concuerda totalmente con las
expectaivas: la densidad superficial es el tercer pardmetro en la relacién Radio-Luminosidad. Esto
tiene su origen en la relacién de Freeman: My o Edhf}.

En la figura 4.21 se aprecia con claridad la validez de la relacién de Freeman para nuestra
muestra observacional. Esto significa que los bulbos de las galaxias analizadas no son demasiado
grandes y por tanto no contribuyen de manera importante a su luminosidad, al menos no alteran
la forma exponencial que guarda el disco.

En el panel b de la figura 4.20 se presenta el residuo ARMbar contra el color integral (B-K). Se
observa que las galaxias mds rojas corresponden en promedio a residuos negativos, mientras que las
mds azules corresponden a residuos positivos. Este resultado puede ser de cardcter indirecto, dada
la fuerte correlacién entre ARMbar y Ty 4 (ver figura 4.20a) y de este tltimo con el color (B-K)
(ver figura A.2 del Apéndice A); también puede ser directo pues coincide con el anticipado en los
diagramas mostrados en la seccién 4.3, si es que el color es un buen trazador de la concentracién.
Sin embargo, la correlacién entre el brillo superficial y el color (las galaxias mds azules son de
brillos superficiales mds pequefios) pudiera contribuir de mayor manera a la tendencia observada
en el panel b: puecsto que las galaxias menos brillantes tienen residuos positivos, entonces, de
manera indirecta, las mds azules tendrian también residuos positivos dada la correlacién entre el
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Fig. 4.21: Validez de la relacién de Freeman para los”casos barénico (a), estelar (b), lumi enK (c) y!

en B (d).

color integral y el brillo superficial. Lo que se observa en el panel b es probablemente la combinacién
de ambos efectos.

-o Radio Masa estelar

El panel a de la figura 4.22 muestra el residuo de la relacién Radio-Masa estelar (ARME)
contra el logaritmo de la densidad superficial estelar (LogZ,). Aunque la dispersién en la relacién
Radio-Masa estelar es mayor que en el caso bariénico (debido a la relacién entre la fraccién de gas
y el brillo superficial segiin lo muestran los diagramas de la seccién 4.3), el resultado general se
conserva: la densidad superficial estelar es el tercer pardmetro de la relacién Radio-Masa estelar.
Lo cual da validez a la relacién de Freeman para el caso estelar (figura 4.21b).

En el panel b de la figura 4.22 presentamos el residuo ARM E contra el color integral. De nuevo
sc observa una anticorrelacién como era de esperarse, la explicacién es la misma que en el caso
bariénico.

El caso en la banda K es muy semejante al caso estelar, los resultados que se obtienen son
idénticos, de modo que se omitirdn las figuras de los residuos para este caso.
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* Fig. 4: 22 Relacién entre el residuo dela relmcldn hi-M. (ARME) con la densidad superficial central de las estrellas
o, (a) y con ¢l color integral (B-K) (b).
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Flg 4.23: Rclaclén entre el ruiduo dela rclncxén hp-Lp (ARLB) con el brillo superficial central en la banda B
Zo,8 (a) y con’el color lntegra.l (B-K) (b).

En el caso luminoso en la banda B, la relacién Radio-Luminosidad es la menos dispersa de los
cuatro casos analizados aquf. La razén de ello se debe a las relaciones entre la concentracién, la
fraccién de gas, el brillo superficial y el color de las galaxias. Para esta banda, estas relaciones
tienen el efecto de compensar las dispersiones que se presentan en el caso baridnico por diferentes
concentraciones del halo y diferentes pardmetros de giro del disco. En los diagramas de la seccién
4.3 ilustramos cste punto. Sin cmbargo, el resultado que se d”a en los tres casos se mantiene de la
misma forma en la banda B: el tercer pardmetro de la relacién Radio- Luminosidad en esta banda
s el brillo superficial (ver panel a de la figura 4.23). El panel b de la figura 4.23 muestra la misma
tendencia que en los casos anteriores respecto al papel del cuarto pardmetro en esta relacién, la
concentracién.




4.5 DISPERSION EN LAS PROYECCIONES DEL PF * B S T
e Velocidad Radio K
La dltima de las proyecciones del plano fundamental, la relacién Velocxaa.d Rad‘lb, ':preééﬂta :
caracteristicas casi idénticas en los cuatro casos analizados en este capftulo (de_ hecho, el caso estelar -
y en la banda K son iguales pues hemos supuesto que: h. = hg). De modo que las conclusnones

provenientes del caso bariénico serdn igualmente vilidas para el resto de los casol
presentaremos la figura de los residuos para el caso bariénico.
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‘Fig. 4.24: Relacidu entte el residuo de 15 relaclén V,..-Md (AVRbar) con la densidad superficial central del disco
‘Zo.d (a) yconel color mtegml (B-K) (b) ’

Enla ﬁgura 4.24 se muestran el residuo de la relacién Velocidad-Radio para el caso bariénico
contra la densidad superficial central y el color integral. Tal como era de esperarse, el residuo
correlaciona fuertemente con el brillo, comprobando que para un halo de masa dada, un mayor

- pardmetro de giro implica una mayor velocidad de rotacién (ver diagramas de la seccién 4.3).
En referencia al color, se aprecia una tendencia mds o menos clara: las galaxias mds rojas tienen
residuos positivos comprobando la hipétesis de que los halos mds concentrados tienen una velocidad
mayor. :

Dado que el brillo superficial resulta ser el tercer pardmetro de la relacién Velocidad-Radio,

algunos autores (ej. Graham (2002)) han sugerido definir el plano fundamental de esta manera:

; : Vin o S48 (4.66)
- - Esta relaclén 0 B omo una desviacién ligera a la combinacién de las relaciones Tully Fisher
o y Freeman 'Co b ando imbas’es fécil mostrar que:

o 6: L¥ o o p2 (4.67)

afecuacxén (4.66), B = 2a. El ajuste multxdxmensional

(6'95 #+0.05) +(0.38 % 0.02) LogTo ¢ + (0.57 = 0.03) Loghg (4.68)
=(1:19 %0.05) + (0.31 £ 0.02) LogZo,. + (0.52  0.03) Loghx (4.69)
LogVim = (121 %0. 05) + (0.28 = 0.02) LogFo,k + (0.51 % 0.03) Logh (4.70)
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0 % 0.02)LogEo x + (0.58  0.03) Loghp - -1 (4.71)

LogVin = (1.25 % 0,06)
T @72)

con R? — adj = 095, 0.94, 0.94 y 0.93 respectivamente.



§ Capitulo 5

Sumario, conclusiones y expectativas

Este 1dltimo capftulo tiene la finalidad de presentar de manera sintética los resultados mds impor-
tantes encontrados en el desarrollo de la presente tesis.

E objetivo central del presente trabajo fue el de reunir un conjunto de teorias, desarrolladas
principalmente en las Gltimas décadas del siglo pasado, y combinarlas con ciertas hipétesis y argu-
mentos para lograr explicar relaciones fundamentales entre las propiedades dindmicas y luminosas
de las galaxias de disco. Se procuré en todo caso que el método llevado a cabo para conseguir
esta meta fuera de tipo tedrico-observacional, conjuntando y desarrollando las ideas tedricas para
conseguir empatarlas o refutarlas con los resultados emanados de los datos observacionales. Por
ello, el primer paso fue el de compilar un conjunto representativo de galaxias de disco en el Universo
actual que tuviera medidas observacionales de las propiedades de interés para nuestro estudio.

En el Capftulo 2 presentamos una compilacién de galaxias normales de disco (HSB y LSB) con
pardmetros fotométricos medidos en las bandas B y K (que en dltima instancia permiten determinar
la masa estelar de la galaxia y su distribucién radial), que cuentan ademads con observaciones de
su ancho de linea en 21 ¢m y algunas con curvas de rotacién observadas (lo cual permite una
estimacién de la velocidad circular global y por ende de la masa bariénica), y con flujos integrales
de HI (con lo que pudimos asignar una fraccién de gas a cada galaxia). Una vez reunidos los
datos observacionales directos, los uniformizamos y corregimos por los efectos principales que los
alteran y asf pudimos obtener las propiedades estelares y bariénicas asociadas a las cantidades
observacionales.

La descripcién de la correccién aplicada a las observaciones representa uno de los logros cen-
trales del segundo capitulo, pues logra establecer con claridad y completez cuales son los efectos
instrumentales y fisicos inherentes a la observacién de una galaxia que modifican el valor auténtico
de sus propicdades més fundamentales y que por tanto necesitan ser separados de los datos crudos
para alcanzar los valores reales que buscamos.

Después de un conjunto de criterios necesarios para tener datos confiables, seleccionamos una
muestra final de 78 galaxias.

Una vez definida la muestra, en el Capitulo 3, exploramos los contenidos de materia oscura y
luminosa en las galaxias de disco y como estos contenidos dependen de las diferentes propiedades
galdcticas. Los resultados observacionales interpretados a la luz de la dindmica newtoniana fueron
comparados con las predicciones tedricos de modelos simples que incluyen la dindmica asociada al
halo de materia oscura que rodea a las galaxias de disco y con resultados de modelos completos
de formacién y evolucién galdctica. A continuacién presentamos los resultados y conclusiones
principales que derivan de este andlisis.

o Utilizamos el cociente de velocidades mdximas del disco luminoso y de la curva de rotacién
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oy (Vd,m/Vm) para analizar los contenidos de materia oscura y luminosa. Este cociente es hibrido
©pues no define las contribuciones de materia oscura y luminosa exactamente a un mismo ra-

"“dio, pero es el dato mds directo, que podemos inferir de las observaciones, con que contamos

.y permite una comparacién limpia con predicciones tedricas. Del estudio observacional en-
contramos que Vy.,/Vin depende principalmente de la densidad superficial del disco (Zp,4):
Vam/ Vi 28;},5; conforme la densidad superficial del disco disminuye, las galaxias se vuelven
cada vez mds dominadas por la materia oscura; las galaxias de menor brillo superficial tienen
un cociente Vy,m/Vin de alrededor de 0.5!. Este resultado establece un continuo que va desde
las galaxias de tipo disco subméximo (con Vym/Vi, < 0.85 =+ 0.10) hasta las de tipo disco
méximo (con Vym/Vin > 0.85 & 0.10). Sélo una pequeiia fraccién de galaxias de muy alto
brillo superficial cae en el rango asociado a la hipétesis de maxima contribucién del disco
(‘maximum disk’). En trabajos previos, analizando las formas de las curvas de rotacién de
una muestra limitada de galaxias, Persic et al. (1996) mostraron que hay galaxias con curvas
de rotacién altamente dominadas por la componente de! disco y hay otras dominadas por la
componente del halo. Este resultado coincide conceptualmente con el nuestro; la diferencia
central estd en que los autores de ese estudio establecen que la luminosidad o masa de la
galaxia es la que determina sus contenidos de materia oscura y luminosa. Por el contrario,
nuestros resultados muestran que es el brillo o densidad superficial del disco la
que determina estos contenidos.

e A pesar de que el cociente Vy;m/Vin depende principalmente de g 4, una dispersién impor-

" tante se aprecia en la grifica Vy,m/Vin vs S49. Encontramos que los principales pardmetros
responsables de esta dispersién son el color integral (B-K), el tipo morfolégico y la masa: para
galaxias mds rojas, de tipo mds temprano y més luminosas, el cociente Vy,/Vin es
menor. Estos resultados nos dan pistas sobre la conexién entre las propiedades luminosas y
morfolégicas de las galaxias con las propiedades de los halos oscuros que las envuelven. Estas
dltimas relacionadas con las condiciones cosmolégicas primigeneas del Universo,

e Para tener un mejor entendimiento de los resultados observacionales, los confrontamos con una
modelacién tedrica sencilla que establece la dindmica de la curva de rotacién de una galaxia
dividiéndola en componentes luminosa y oscura, y también con modelos autoconsistentes de
formacién y evolucién de galaxias de disco en una cosmogonia ACDM (Firmani, Avila-Reese
2000). Los modelos sencillos coinciden de forma aproximada con los modelos evolutivos
en cuanto al cociente Vy,/Vin se refiere. Las observaciones comparadas con los modelos
sencillos parecen estar en medio de los resultados para un halo pseudo-isotermo y para un
halo tipo NFW (ver fig. 3.7). Los modelos evolutivos (con una fraccién de disco igual a
0.05) concuerdan marginalmente bien con las observaciones en el plano Vym/Vin-Xo,a (ver
figura 3.7a). Los modelos tienen en promedio cocientes Vy,m/Vim ligeramente menores a las
observaciones, siendo mayor la diferencia en los valores mas altos de Lo ¢4 (situacién andloga a
los modelos sencillos para el caso de un halo NFW). Si f; = 0.03, la diferencia se incrementa.
Estas diferencias sugieren que las galaxias reales pudieran tener menor cantidad de materia
oscura en el centro de lo que sugieren los modelos formados en la cosmogonfa ACDM, lo cual
se reafirma al comparar los resultados de la modelacién sencilla entre los halos pseudo-isotermo
y NFW a la luz de los resultados observacionales, ver figuras 3.6 y 3.7a. De cualquier forma,
las diferencias entre las observaciones y los modelos ACDM son pequeiias, y las dependencias
del cociente Vg, /Vin con diferentes propiedades galdcticas (en particular con £y 4) coinciden

!Para dar una reflerencia a estos valores, encontramos que la Via Lictea y Andrémeda tienen: Vi,m/Vin = 0.67 y
0.84 respectivamente.
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bastante bien entre resultados modelados y observacionales (veanse por ejemplo las lfneas
gruesas continuas y punteadas de la figura 3.7b). Por tanto, sélo una modificacién
mfnima a la estructura interna de los halos ACDM parece ser necesaria para
remediar las diferencias con las observaciones.

Un posible mecanismo para formar halos CDM menos concentrados en el centro sin alterar su
estructura externa y su historia de agregacién de masa (HAM cosmolégica), es la expansién
gravotérmica producida en el centro de los halos, si es que se agrega la hipétesis de interaccién
débil entre las particulas CDM. Simulaciones numéricas de N-cuerpos para perticulas CDM
autointeractuantes han mostrado ser una alternativa atractiva para producir halos menos
concentrados en el centro en concordancia con inferencias observacionales en escalas que van
desde galaxias enanas hasta cimulos de galaxias, manteniendo al mismo tiempo las predic-
ciones exitosas del paradigma ACDM (Colin et al. 2002). La expansién constante del niicleo
del halo (debida al fenémeno gravotérmico) podria explicar porqué los cocientes Vi, /Vin para
galaxias de muy alto brillo superficial son tan altos a pesar de la fuerte contraccién gravita-
cional producida por el disco sobre cl halo (ver figuras 3.6a y 3.6b). Modelos de evolucién
galdctica de discos dentro de halos ACDM con partfculas autointeractuantes mostrardn si
este fendmeno produce un mejor acuerdo con las observaciones del que produce el escenario
con partfculas carentes de interaccién.

Los modclos muestran que, a pesar de que los sistemas m4s masivos (luminosos) corresponden
tipicamente a halos menos concentrados que aquellos menos masivos, para un valor de o4
dado, los primeros son més dominados por materia oscura (valores menores de Vjm/Vim)
que los segundos. Esta tendencia, que también se da en las observaciones, es ficilmente
explicada a la luz de los modelos (ver seccién 3.3.1). Por otro lado, para una masa dada, el
cociente Vym/Vin para discos contenidos en halos mds concentrados es menor que para los
que se forman en halos menos concentrados. Los halos mds concentrados son tipicamente el
resultado de una acrecién de masa més temprana, por tanto los discos formados dentro de ellos
son mas rojos porque la tasa de acrecién de gas en épocas mis tardfas es menor. Entonces, la
tendencia que muestran las galaxins més rojas a tener cocientes Vig,m/Vin menores, al menos
en las de tipo LSB, se entiende con estos argumentos para los modelos y pudieran explicar
la misma tendencia encontrada para las observaciones. En general, la dispersién de los datos
observacionales en el plano Vg m/Vin-Zo,q4 os sélo ligeramente mayor que para los modelos (ver
figura 3.7). La mayor parte de esta dispersién es explicada a la luz de los modcelos y el resto
se debe quizd a incertidumbres observacionales.

También presentamos ¢l cociente masa dindmica a masa bariénica para modelos y observa-
ciones (ver figura 3.8). Para estimar este cociente a 2.2 y 5 veces el radio de escala del disco
(hq) para el tipo de observaciones que hemos usado en este estudio, es necesario suponer que
el maximo de la curva de rotacién ocurre a un radio igual a 2.2hy para todas las galaxias,
o que Vi, permanece constante hasta un radio igual a 5hy, respectivamente. El cociente
Muyyn /Mg para modelos y observaciones depende principalmente de £ 4 y no de-
pende de la escala de la galaxia (hg o My). Estas tendencias sc vuclven mis claras
al usar cantidades estelares (o luminosas en la banda K) en lugar de parimetros bariénicos.
Pero al pasar a la banda B (Lg, Xo,p), la relacién entre My, /My y To,p se vuelve miés
dispersa que en los otros casos. Sin embargo, aun se encuentra que My, /My anticorrelaciona
(pendiente negativa) con Lo,p y no correlaciona con hp {0 Lg). Los cocientes Myyn/Ma,
Mayn/M., Mayn/Lg y Mayn/Lp definidos a 5h4 para las galaxias de menor brillo superficial
son aproximadamente 8, 14, 10.5 y 18, respectivamente, mientras que para las galaxias de
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mayor bnl]o superﬁcxal son 2, 2, l 5y 0 5, respectxvamente (ver ﬁguras 3. 8 y 3 9) El cocxcnte

Myn/My para las galaxias modeladas de mayor brillo (donde sedala mayor diferencid entre -

. modelos y observaciones) es de alrededor de 2.4. Esto sxgmﬁca que para: las galaxlas de

mayor brillo superficial los modelos predicen halos 1.7 m4s masivos a’ 5hd que los
que se infieren de las observaciones (para un radio de 2. 2hd el’ factor es 1. 8)

Al contrario de lo encontrado en trabajos previos, basados en un anélisis estadfstico de las
formas de la curva de rotacién (donde la determinacién de la pendiente de la curva de rotacién
a un radio tfpico, 3.2hp para esos trabajos, se vuelve crucial), en nuestro andlisis, el cociente
Mayn /My no correlaciona con Lp (o My). Profundizando en esta diferencia, hemos notado que
existe una correlacién de hy/hy (0 hp/hk) y Lp, la cual podrfa contribuir significativamente
a generar una correlacién de la pendiente de la curva de rotacién con Lg, en el entendimiento
de que hy debe ser el radio fisico usado para determinar la pendiente. Es necesario mencionar
también que la fuerte dependencia del cociente Vy,m/Vin con la luminosidad inferido de los
andlisis estadisticos de la curva de rotacién, no se cumple segiin el analisis de nuestros datos
observacionales. Lo que realmente estd sucediendo es que dos métodos diferentes, usando
muestras diferentes, estdn llegando a conclusiones diferentes: nosotros encontramos que
las fracciones de materia oscura y luminosa en las galaxias de disco dependen
principalmente del brillo o densidad superficial, mientras que en trabajos basados
en el andlisis de la forma de las curvas de rotacién, el pardmetro que determina
estas fracciones es la luminosidad o masa. De hecho, la luminosidad y el brillo superficial
estdn correlacionados (ver Apéndice A), pero la determinacién de cual de ellos es el dominante,
es un asunto importante para entender la formacién y evolucién galdctica. Si la masa
(o luminosidad) es el pardmetro principal, entonces la formacién de discos en
modelos ACDM no podria ser realista, o procesos astrofisicos intermedios como
la retroalimentacién (dependiente de la masa) pudieran volverse muy relevantes.
Se vuelve entonces importante que trabajos futuros resuelvan esta controversia.

Las correlaciones de los cocientes masa-luminosidad con el brillo superficial en las bandas B
y K encontradas en el capftulo tercero, implican que que el color integral (B-K) correlaciona
con el color central del disco (B — K)g (ver ec. (3.57)), concordando con una comparacién
directa entre ambos pardmetros (ver figura 3.10). También encontramos que conforme las
galaxias son de menor brillo aparece una correlacién mds significativa entre el
cociente My,,/My y (B — K) (ver figura 3.11). De acuerdo a los modelos, las galaxias
son mds rojas en parte porque se formaron en halos oscuros mas concentrados (halos que
colapsaron temprano). Por tanto, para un brillo central dado, Myy,/My tiende a ser mayor
(més dominio de la materia oscura) para galaxias rojas. Sin embargo, para discos de alto
brillo superficial el cociente Mgyy,/My tiende a ser mis constante que para las galaxias de
bajo brillo (debido a la contraccién gravitacional del disco sobre el halo), de forma que la
correlacién del cociente con el color se minimiza. Las caracterfsticas similares encontradas
entre modelos y observaciones (compérense los paneles a y b de la figura 3.11) sugieren que
ésta es una explicacién factible para la tendencia vista para los resultados observacionales.

El buen acuerdo encontrado entre modelos y observaciones en las comparaciones
presentadas en el capitulo tercero fortalecen el escenario ACDM. A la luz de los
resultados presentados ahi, la principal dificultad de este escenario es un aparente
exceso de materia oscura dentro del radio 6ptico. Una modificacién menor a la fisica
de formacién de halos ACDM parece ser suficiente para superar esta dificultad.



143

El Capftulo 4 fue dedicado en su totalidad a un anailisis profundo de la relacién Tully-Fisher
en las galaxias de disco, desde la banda B hasta el caso bariénico. Se describieron brevemente los
antecedentes histéricos que dieron origen a esta relacién y la importancia que ha tenido tanto como
herramienta empirica en la determinacién de distancias como para servir de prueba observacional
en la comprobacién de hipétesis de los escenarios de formacién y evolucion galdctica.

En este ultimo sentido, en la primera mitad del capitulo se desarrollaron los pasos tedricos
necesarios para arribar a una prediccién de la relacién TF observada:

o Partiendo del espectro de fluctuaciones primigeneas y describiendo someramente la teorfa del
colapso esférico instantdneo y jerdrquico de tales fluctuaciones, arribamos a una expresién en-
tre la masa virial (M,) y la velocidad circular virial (V) de los halos colapsados: V, oc M e y
donde a depende bisicamente del exponente del espectro de potencias y de la historia de
agregacién jerdrquica de masa en el halo. Para el caso mds realista de colapso jerdrquico:

- o = 1/25. Dado este paso, derivamos la llamada TF cosmolégica, que difiere de la anterior al
utilizar la velocidad méaxima del perfil de velocidad del halo (Vj,,) en lugar de la velocidad

. virial. En ella, aparece la concentracién de los halos como pardmetro clave en la determi-
" nacién del valor de su punto cero y es responsable ademas de la aparicién de una dispersién

estadfstica en la relacién. De manera precisa: Vp ;= !(p,')F(C)M:T‘, donde I(p;) caracteri-
za bésicamente el valor absoluto de la amplitud del espectro de potencias y F(c) establece
la dependencia del punto cero de la TF cosmolégica con la concentracién (ver figura 4.2 y
cc. (4.18)). Dado que existe una funcionalidad entre la concentracién y la masa virial de los
halos de materia oscura, a cada M, podemos asignarle un tdnico valor promedio de Vi m, sin
embargo, la concentracién posee una dispersién intrinseca (Bullock et al. 2001) que por tanto
origina una dispersién en la TF cosmolégica. amos de manera analitica el valor de esta
dispersién cosmolégica para el ADM: 0§ ..;) = 0.35 (ec. 4.28), dicho valor coincide
aproximadamente con las estimaciones de trabajos numéricos (Avila-Reese et al. 1999, ver
también discusién de la seccién 3.1).

e Para arribar a cantidades observacionales m4s directas, definimos la relacién TF bariénica,
que vincula a la masa bariénica total de la galaxia (Mp,,) con la velocidad midxima de su

curva de rotacién (Vi,), que se deriva de la TF cosmoldgica y que puede caracterizarse por

la expresién: Vp, = I(p;)F(c)G(\, fd)(Mba,/fd)z‘—‘#an, donde G(A, f4) es la funcién que

relaciona la velocidad méxima del halo con la velocidad al maximo de la curva total; esta
funcién la encontramos utilizando la modelacién tedrica simple del Capitulo 3, descubriendo
que A (el pardmetro de giro, ec. 3.29) y f4 (la fraccién total de materia en forma de bariones
en el sistema) son suficientes para describirla (ver figura 4.4 y 4.5, ec. 4.27). De esta forma,
obtenemos una prediccién para la TF baribnica y de su dispersién. Suponiendo que fy no
es funcién de la masa de la galaxia, entonces el exponente serfa el mismo al caso bariénico
(0.31 en el modelo del colapso jerirquico). Al igual que para la concentracién, para A existe
una dispersién intrinseca. Esto crea una dispersidén en el punto cero de la TF bariénica,
la cual se suma a la contribucién cosmolégica de la concentracién para dar un valor total
predicho de (para fy = 0.05): "I{,,,(mag) = 0.65 (ec. 4.26). En teorfa, si fg cuenta también
con una distribucién estadfstica propia, deberia contribuir a la dispersion total, pero hemos
encontrado que los resuitados observacionales parecen no dar lugar a esta distribucién (ver
mds adelante). Definida la TF baridnica, el paso a la TF estelar, donde se toma la masa estelar
(M.) en lugar de la masa bariénica (M, = M./(1 — f,)), es inmediato matematicamente,
pero su estudio ofrece resultados importantes sobre los procesos globales de formaci6n estelar.
Sobre ellos concluiremos mids adelante. Las principales fuentes de dispersién en la TF
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7 -~ son entonces las dlspersxones estadfshcas dela concentracién de los halos y de su.
‘pardmetro A.

‘Una vez ‘presentado el tratamiento teérico y sus predicciones para el exponente y dxspemén
‘de la TF bari6nica, presentamos los resultados observacionales provenientes de la ‘muestra
"“definida en el Capftulo 2 para los casos bariénico, estelar y luminoso en K y en B (ver figura
4.7 y ecs. (4.39)-(4.42)). Se encuentra que para el caso baridnico la pendiente de la relacién TF..
es de: 0.32+ 0 01 y la dispersién estadfstica (definida de la misma forma que en el desarrollo
tedrico) es: oy, (mag) = 049 (ec. 4.44). Una comparacién directa de estas cantxdades con
las predichas tedricamente ofrece conclusiones importantes:

* El exponente es casi idéntico al que predice el modelo de colapso esférico
jerdrquico (0.31) siempre y cuando la fraccién de disco sea independiente
de la masa. De la similitud entre el resultado observacional y el tedrico, podemos
afirmar que tanto esta hip6tesis como el modelo de colapso jerdrquico son vilidos, La
comparacién entre las dispersiones resulta muy valiosa, pues el hecho de que el resultado
observacional sea menor al teérico parece sugerir que el valor supuesto para fg (0.05) es
muy alto y debe ser reducido; otros estudios apuntan en efecto a valores entre 0.02 y 0.03.
Tomando fq = 0.03, encontramos que la prediccién teérica darfa: oag,,, (mag) = 0.48,
valor que coincide notablemente con el resultado ovservacional.” Esta compn.racxén suglere
entonces dos conclusiones importantes: -

1).- El valor real de fg en las galaxias de disco debe ser inferior'a 0.05, probablemente
cercano a 0.03 o inferior. .
2).- La variaci6én estadfstica del valor de fy entre diferentes galaxias necesita ser
pequefia, de lo contrario, esta desviacién contribuirfa significativamente a aumentar
la dispersién de la TF baridnica, volviéndola mayor a la que muestran las observa-
ciones.

“Aun con la reduccién de f4, ¢l valor esperado tedricamente para la dispersién es algo
alto respecto al obtenido observacionalmente (sobre todo si se consideran la dispersién de
tipo observacional). Esto pudiera sugerir que alguna de las hip6tesis planteada necesita
una correccién menor o que quizd algin efecto astrofisico intermedio no fue tomado en
cuenta en el desarrollo tedrico.

e Otra manera de incluir al pardmetro de giro (A) en la relacién TF es a través del radio de
escala (para una masa dada, ambos son proporcionales, ver ec. 4.58). Hemos definido el plano
fundamental en las galaxias de disco como la extensién de la relacién TF a tres dimensiones

.-donde la tercer variable es precisamente el radio de escala.

* Para el caso bariénico encontramos que en el plano fundamental definido para nuestra
muestra observacional, el radio de escala efectivamente disminuye la dispersién
de la relacién TF bariénica y puede considerarse que es un tercer pardmetro.
Explicamos también como los pardmetros iniciales en la formacién de los discos galdcticos
(c, fa y A) alteran la relacién TF respecto a su promedio estadistico (ver diagrama b
de la figura 4.10). Tal y como mencionamos en el desarrollo tedrico, las desviaciones
estadisticas en c y en )\ son las responsables de la dispersién de la relacién TF baridnica.
En la seccién 4.4 verificamos esta hipétesis al analizar el residuo de la relacién TF contra
los residuos de la relacién masa bariénica-radio de escala (que equivale a la densidad
superficial), que es un trazador observacional de A, y contra el residuo de la relacién
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brillo superficial (ver figura 4.14 y 4.24a). Sin embargo, en este caso la relacién es més
dispersa que en las relaciones TF y Radio-Luminosidad; en esta proyeccién las galaxias
se segregan notablemente:también por colores. La explicacién de este hecho esta muy
conectada con las discusiones presentadas para la relacién TF (ver diagrama de la figura
"4.13). :

Las dispersiones en el plano Vi, — My, seqiin mostramos tedricamente, lienen su origen en
la dispersidn de la concentracién y de . - Al pasar a las cantidades estelares o banda K,
la dispersion predicha baja por efectos de compensacidn relacionados a ¢ y A. Es lo que
justamente se observa. Al pasar a la banda B, se predice una ligera segregacidn en el plano
Vin = Lp con el color; también se observd €sto. Al contrario, en los planos hy —~ My y
Vin — hg, las dispersiones aumentan al pasar a cantidades estelares o lumi 8 y las galazias
se segregan fuertemente por brillos superficiales y colores. La mdzima segregacidn se predice
para el plano Vin — hy; es justamente lo que se observa. Todo ésto demuestra que la
teorfa planteada para explicar la fisica y evolucién de las galaxias de disco ofrece
una excelente descripcién de las observaciones a nivel de segundo orden, es decir,
de residuos de correlaciones.

En los préximos afios la informacién observacional crecerd significativamente gracias a los es-
fuerzos hechos en la direccién de elaborar catastros completos y uniformes de grandes porciones
del cielo (SLOAN, 2dF, 2MASS, etc.). Andlisis como los presentados aquf podrén realizarse para
cientos de miles de galaxias, ofreciendo una gran oportunidad de probar los escenarios de formacién
y evolucién de galaxias con mucha precisién. Este es sélo el principio.




Apéndice A
Correlaciones observadas

El objetivo de este apéndice es el de presentar las relaciones que guarda la luminosidad (o masa)
de una galaxia de disco con otras propiedades fundamentales. Esta presentacién es necesaria para
establecer los resultados de las secciones 4.4 y 4.5 del capftulo cuarto asf{ como para reafirmar
algunos argumentos e hipétesis planteados a lo largo de esta tesis, El apéndice también tiene un
gran valor por si mismo, pues muchas de las relaciones que presentaremos a continuacién son objeto
de estudio y controversia actualmente, tanto en su definicién precisa como en los procesos fisicos
que las generan.

En la figura A.1 mostramos las relaciones entre la luminosidad y: el color integral (B-K), el
tipo morfolégico (T), el brillo o densidad superficial (£) y la fraccién de gas (f;), para los casos
bnnémco, estelar y lummoso en las. bandas KyB.

. Color-Lummosxdad

A continuacién s se presentan ]os a

stes bisector ‘para los cuatro casos presentados en la figura
Al :

(B - K) = (~4.91 £061) + (0.79 :E"o‘ 06)Log(Lz) R~ 0.70 (A1)

R=~081 (A.2)
(B - K) = (~3.83 £ 0.54) + (0.67%0.05)Log(M.) R~ 0.80 (A.3)
(B ~ K) = (—4.91 % 0.68) + (0.76 & 0.06)Log(M;) R~ 0.73 (A.4)

La correlacién entre el color integral y la luminosidad no es teéricamente esperada. Ya que hemos
supuesto que el color (B-K) es un trazador de la concentracién, entonces al menos a nivel bariénico
una ligera anticorrelacién entre el color y la masa es de esperarse pues la concentracién de los
halos de materia oscura depende de la masa virial: halos m&ds masivos son menos concentrados
(ver Capfitulo 3 seccién 3.3). La correlacién observada va sin embargo en la otra direccién, tanto
a nivel bariénico como a nivel luminoso: galaxias mds masivas son més rojas. Este resultado
sugiere dos posibilidades: (1) En el Capftulo 2 mencionamos que la absorcién de la luz por el polve
presente en una galaxia es muy probablemente funcién de la luminosidad, siendo mayor cuanto
mayor sea ésta y menor conforme la longitud de onda de la luz emitida aumenta; sin embargo,
nosotros ya corregimos a los datos observacionales por extincidn interna, tomando en cuenta este
efecto de acuerdo a las estimaciones empfricas de Tully et al. (1998). Pudiera ocurrir que esta
correccién por extincién interna no sea suficiente para compensar totalmente la dependencia de la
absorcién con la luminosidad; esta posibilidad ticne un antecedente en el Capitulo 2: al comparar
la formulacién empirica de Tully et al. con la planteada teéricamente por Tully & Fouqué (1985) y
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Fig. A.1: Correlacién entre la luminosidad en las bandas B y K, la masa estelar y bariénica, con la fraccién de gas, el
brillo o densidad superficial asociado a cada caso, el tipo morfolégico, y el color integral. El conjunto de observaciones
cousiste en la muestra final definida en el capftul gundo, retirando las galaxias marcadas como “outliers” en el
capftulo tercero. Para las correlaciones con el color y con el brille o densidad superficial, se muestra con una linea
sélida el ajuste bisector.
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complementada por una dependencia de la opacidad con la luminosidad segin Wang & Heckman
(1996), se encontré que la formulacién teérica daba lugar a coeficientes de correccién mayores a
los que dé la empirica, volviéndose mayor la diferencia conforme mayor sea la luminosidad de la
galaxia (ver fig. 2.3 Capitulo 2). Por tanto, la utilizacién.de la formulacién teérica provocarfa
una disminucién notable en la correlacién entre el color la luminosidad. Este es un punto que
se explorard a futuro. (2) La correlacién entre el color in Egral y la luminosidad podria deberse a
algin proceso astrofisico en la evolucxdn de lag galaxias. Su estudio es de crucial importancia.

e Brillo superficial central-Luminosidad

Aunque la relacién es muy ruidosa, se observa' de manera‘global para los cuatro casos que
las galaxias de tipo LSB son menos masivas que las'de tipo HSB ‘en promedio. Esta relacién es
tedricamente esperada (e_] Dalcnnton et al.: 1997), una. manera slmple de justificarlo es utilizando ::
la ec. (4.58): hg o AMv f y la relacxén de F‘reeman Md = fdM., o Ed,oh combmtindolus
obtenemos: o ) : .

Los ajustes de tipo biseciér"

 Loa(Fp) = (700 0.49) + (002 %0 SRy

‘Log(Sk).= (0774 2 < 0.57: (A7)
Log(£.) = (=5. 31 £0.67) + (0. 76 £ 0. 06)Log(M.) R=~0.51 - “(A8)
Log(z,,) = (~6.22%0.71) + (0.84 £ 0.07) Log(Ma) R~ 043 - (A.9)

: Aunque se observa una correlacién (pendiente positiva) entre el brillo o densidad superficial central
con la luminosidad o masa, el valor obtenido (~ 0.8 para el caso bariénico) est4 lejos de coincidir con
el esperado teéricamente (1/3), ésto se debe desde luego a que en la ec. (A.5) estdn involucrados
también el pardmetro de giro (A) y la fraccién de disco (fg); si bien fy puede considerarse casi
constante, A no lo es, varfa de galaxia en galaxia. Esto hace que no podamos comparar directamente
las ecuaciones (A.5) y (A.9).

Sobre el color, la densidad superficial central, el tipo morfol6gico y la fraccién de
gas

La dependencia que se observa en la figura A.1 entre el brillo, el tipo morfolégico, la fraccién
de gas y la luminosidad, puede explicarse en funcién de las relaciones que guardan estas relaciones
con el color. La figura A.2 muestra lo anterior.

Todas las relaciones anteriores han sido mencionadas y explicadas a lo largo de esta tesis.
Hemos supuesto que las galaxias méds rojas, de poblaciones estelares més viejas, provienen de halos
de materia oscura mds concentrados, por tanto, habrin colapsado antes en el tiempo que aquellas
menos concentradas, es decir corresponderén a tipos morfolégicos tempranos. Al provenir de este
tipo de halos, su historia de acrccién de gas habrd sido mds acelerada y por tanto su fraccién de
gas al dfa de hoy sera menor que la de las galaxias azules. Por iltimo, la relacién entre el color y
la densidad superficial central puede ser de tipo indirecto, dada la correlacién de ambas cantidades
con la fraccidn de gas, aunque también es posible que los halos m4s concentrados originen galaxias
mds concentradas y por tanto las galaxias rojas serfan mds densas en el centro que las azules.



151

ARRIRAAS~usans el r AR Ras i LA a2 L ASAL RS A e R
3 S 3 °g
as b wkeme I RO I RV
B ob, v fwh 3, ¢ seftief o seghee
B 3 o & g ° e ® o $°e _g 0 © s 800 E
™ E oo & "'B%n ° e @ :"go ° C] 3
Tas el o0 T F® & E

E o = o o 3 o °
2-”.4,“...1....f....nTE.L,lu..L..L.lu..iF secadioi ey lay
15 2 315 2 25 3 3515 2 25 3 35
LogTon [L»/PC'] LogZ,y g [Lm/Pc.] - LogE,, [Me/Pct]
e El....,..on]ﬁoir,..d,._:.“..,.‘
§3.5 E o,?ﬂ""’o ﬂalai
o F ° L
B  3Fe L4 °¥§° Ll !u
Fo 0,9, o &, %
¥as | 8og0 ° £
@™ E 0% EooTn e 3
2H ety e i ey A ey 1 dY
15 27253 35 0 [ 10-1.5 -1 -0.5
;. LogBe, [Me/pet]: e Tipe(my Log(t,)

Flg ‘A‘._Z:" Correlacién entre el color y el brillo superficial central en las bandas B y K, la densidad superficial central
estelar y bariénica; el tipo morfolégico y la fraccién de gas. Las observaci corresponden a la a final definid
en el Capitulo 2, retirando aquellas sefialadas como “outliers” en el Capftulo 3. :

e Fraccién de gas y densidad superficial central
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Fig. A.3: Correl i6nentre Ia fi cién de'gasl([,) y la densidad superficial del disco £o,4. Las observaciones
corresponden a la tra final definida en el Capitulo 2, retirando aquell fialadas como “outliers” en el Capitul
3.

En el Capitulo 4 se hizo mucho énfasis sobre la importancia de la densidad superficial de una
galaxia en la determinacién de su tasa de formacién estelar. Desde un punto de vista teérico, las
galaxias més densas tendrdn una mayor tasa de formacién que las menos densas y por tanto una
menor fraccién de gas. La figura A.3 muestra que esta hipétesis se cumple para las galaxias de
nuestra muestra observacional.



5%

Apéndice B

Modelos complejos de formacién y
evolucién galactica.

A continuacién presentamos los ingredientes principales de los modelos evolucionarios autoconsis-
tentes usados en el Capftulo 3. El disco galdctico es formado dentro de un halo ACDM. Una
aproximacién extendida de Press-Schechter es usada para generar la distribucién estadistica de las
historias de agregacién de masa (HAMs) de los halos formados a partir del campo de densidades
de las fluctuaciones primigeneas; un modclo generalizado secundario de acrecién (infall) es aplicado
para calcular la virializacién de las capas de masa acretadas. La estructura y evolucién de los halos
ACDM calculadas de esta manera concuerdan razondblemente bien con los resultados provenientes
de simulaciones cosmolégicas de N-cuerpos (Avila-Reese et al. 1999); los halos formados en HAMs
mads activas en el pasado terminan siendo mds concentrados en promedio que aquellos con HAMs
extendidas. Como parte de las hipétesis se supone que las capas de masa que van siendo acretadas
tienen cjes de rotacién alineados con un momento angular especifico dado por: el momento angular
total, la masa virial y la energia del halo. El pardmetro de giro X se supone constante en el tiempo.
Como resultado de la incorporacién de estas capas de masa, el halo al dfa de hoy termina con
una distribucién de momento angular similar a la distrribucién universal medida por Bullock et al.
(2001) en simulaciones de N-cuerpos. Una fraccién fg de la masa de cada capa se enfria y forma un
estrato del disco en un tiempo dindmico dado. La distribucién radial de masa del estrato se calcula
igualando su momento angular especffico con el que alcanzard en su orbita circular final una vez
que se haya alcanzado el equilibrio centrifugo. La supersposicién de estos estratos forma el disco.
La interaccién gravitacional del disco y del halo se calcula usando el formalismo de la invarianza
adiabdtica. La formacién estelar local es detonada por el criterio de Toomre de inestabilidad gravi-
tacional del gas y autorregulada por un balance vertical del disco entre el incremento de energia
dado por explosiones de supernovas SNe y la disipacién de energfa turbulenta. La eficiencia en la
formacién estelar depende de la densidad superficial del gas, determinada principalmente por el
pardmetro de giro, y de la tasa de acrecién de gas dada por la HAM cosmolégica.
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