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§ Capítulo 1 

Introducción 

El presente capftulo presenta de manera sintética el estudio de las galaxias, en particular de las 
galaxias de disco, tanto en un marco histórico corno fenomenológico. Daremos una descripción 
somera de sus características observadas y del intento teórico de sintetizar toda esta información a 
fin de entender los fenómenos físicos que ocurren en ellas. Se analizarán cuales son las principales 
componentes de las galaxias de disco y se planteará el problema de las fracciones de materia oscura 
y luminosa en ellas, tanto a la luz de la evidencia observacional como teóricamente. Finalmente, 
plantearemos los objetivos de este trabajo de tesis. 

1.1 Algunos antecedentes históricos sobre las galaxias 

La Tierra orbita alrededor del Sol a una distancia aproximada de 150 millones de kilómetros; 
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 minúscula 
componente de una estructura espiralada (el brazo de Orión) 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, radiación y materia oscura que forman la Vía Láctea. 
Se le llama así por asemejarse a una "mancha de leche" en la esfera celeste; debido a la forma 
discoidal que tiene la Vía Láctea y estando la Tierra dentro de ese disco, en la dirección 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 número de objetos visibles disminuye notablemente. 

En un contexto histórico, durante siglos se penso en la Vía Láctea como una estructura continua, 
como un fluido luminoso, y no fue hasta que Galileo observó a la Vla Láctea con su reciente invento, 
el telescopio, que se reconoció que esta formada por una infinidad de objetos luminosos, un conjunto 
discreto de estrellas. Quizá el primero en relacionar nuestro Sistema Solar con la Vla Láctea fue 
Emmanuel Kant, quien a mediados del siglo XVIII propuso que la estructura aparente de la galaxia 
podría explicarse si este sistema estelar fuera similar en acomodo y forma al Sistema Solar, solo que 
en una escala mucho más grande. Afirmó 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 atracción gravitacional del sistema con la velocidad rotacional 
sistemática de la misma. La hipótesis planteada por Kant sirvió entonces para explicar In forma 
de la Vía Láctea vista desde la Tierra, una gran franja de estrellas cruzando el cielo nocturno; 
reconociendo ésto, Kant sugirió además que los objetos luminosos alejados de esta franja debfan 
ser sistemas estelares independientes, es decir, galaxias independientes, fuera del disco de la Vfa 
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Láctea. 
La comprobación observacional de las ideas de Kant no llegarla sino hasta más de un siglo 

después con el advenimiento de telescopios con un mayor poder de resolución, capaces de resolver 
la imágen difusa de las galaxias en componentes estelares bien separadas. Esto sucedió a principios 
del siglo XX con la captación de imágenes de galaxias a través de placas fotográficas. Para la 
década de 1920, Edwin Hubble demostró de manera definitiva la existencia de galaxias exteriores 
a la nuestra; logró observar a través del telescopio de Monte Wilson estrellas variables (del tipo de 
las ceféidas) en la entonces llamada nebulosa de Andrómeda. Esta observación le permitió 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 Vla Láctea. De esta forma 
comenzó el camino hacia el establecimiento de que la Vla Láctea no es más que una de millones de 
galaxias en el cielo. A la fecha los dcscu brimicntos y teorías formuladas en referencia a las galaxias 
son numerosos y de gran valla para su entendimiento. 

A partir de ese momento las galaxias fueron definidas como objetos astrónomicos de estudio 
independiente a las estrellas, cuya importancia se ha dado esencialmente sobre dos marcos de 
investigación. El primero las considera como los grandes ecosistemas 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 químicas, además de nubes de polvo, gas y materia oscura. 
En su conjunto, estas partes determinan propiedades globales de las galaxias como su luminosidad, 
tamaño y velocidad circular y en lo individual determinan las características peculiares que dan 
identidad propia a cada galaxia (zonas de alta formación estelar, hoyos negros, núcleos activos, 
etc.). Los análisis en este esquema responden a cuestionamientos generales o particulares sobre 
las propiedades y procesos observados en las galaxias, sin interesarse demasiado sobre su origen o 
evolución. 

El segundo marco de in11estigaci6n es de tipo cosmol6gico y pretende responder precisamente 
a c6mo se formaron las galaxias y cuál ha sido su e11oluci6n 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 cinemática y dinámica a gran escala permite trazar 
la dinámica del Universo en si. Es as! como el mismo Hubblc, usando la cinemática de las galaxias, 
infirió que el Universo está en expansión. El estudio de la formación y evolución de las galaxias 
está fntimamentc ligado con el estudio de la formación y evolución del Universo. 

1.2 Morfología y física de las galaxias 

Sobre el primero de los marcos de investigación y en un contexto histórico, la primera característica 
que fue estudiada en las galaxias fue su forma. Conforme los telescopios fueron obteniendo las 
imágenes de más y más galaxias independientes en el ciclo, resultó evidente que la forma que tienen 
no es la misma y que de hecho pueden clasificarse en grupos de morfología semejante. Hubblc fue 
uno de los primeros en realizar una clasificación de esta naturaleza para mediados de la década 
de 1930. Una versión mucho más reciente de esta clasificación (llamada secuencia morfológica de 
Hubble por razones históricas) puede resumirse en la figura 1.1. 

Tal secuencia muestra en primer lugar dos grupos bien diferenciados, el de las galaxias elípticas 
(desde los tipos EO hasta SO) y el de las galaxias de disco (desde los tipos Sa hasta las galaxias 
irregulares). La característica central de la primera familia es la de una forma elipsoidal que va 
de la forma esférica (EO) a una forma elipsoidal chata (como el tipo SO). En estos esferoides la 



· 1.2. MORFOLOGÍA Y FÍSICA DE LAS GALAXIAS 3 

Se 

Hubble Sequence for Classlfylng Galaxias SBc 

Fig. 1.1: Secuencia fundamental de Hubble. Se muestran diíerentes tipos de galaxias ellpticas (EO-SO) y espirales 
con y sin barra (SBa-SBc y Sa-Sc respectivamente). 

gravedad es contrarrestada por la alta dispersión de velocidades de las estrellas (dinámicamente 
calientes). La segunda familia, la de las de disco, tiene una forma de disco plano con un esferoide 
(bulbo) en el núcleo y con brazos a su alrededor en forma espiral, los cuales van desde muy intensos 
y enrollados, hasta poco intensos y desenrollados; es más, al final de la secuencia se tiene a las 
galaxias irregulares que prácticamente ya no presentan brazos espirales. Las galaxia., de disco son 
dinámicamente frías y es la fuerza centrifuga la que las mantiene en equilibrio contra la gravedad. 
Las galaxias espirales se dividen a su vez en dos clases, las barradas y las no barradas. Además 
de esta secuencia principal han sido reconocidas dos secuencias alternas y análogas para galaxias 
de características diferentes a las de las galaxias normales al poseer una fracción de materia oscura 
significativamente mayor a la fracción de materia visible dentro del radio óptico: las galaxias de bajo 
brillo superficial (LSB), caracterizadas por tener un brillo superficial muy bajo con una distribución 
radial muy extendida (pueden tener luminosidades tan grandes como las galaxias normales); parecen 
reproducir la secuencia de Hubble de las galaxias espirales, pero la física de sn formación es diferente 
a la de las normales, es por eso que se les estudia por separado. Las galaxias enanas, llamadas as! 
por tener masas muy pequciias, y por tanto son de una luminosidad muy baja, tienen una secuencia 
morfológica propia, aunque no ha sido caracterizada por completo; esta cla.•ificación incluye formas 
esferoidales (con y sin núcleo) e irregulares. El estudio de las galaxias enanas es un tema de 
investigación extenso y de mucha vigencia, la presente tesis excluye este tipo de galaxias dada su 
naturaleza tan peculiar. 

La clasificación de Hubble se basó en criterios morfológicos subjetivos o suceptibles a la banda 
en que se observaba; con el tiempo algunos criterios han sido refinados. Para la familia de las 
elípticas la propiedad esencial es el cociente de los ejes aparentes (observados) de la galaxia, un 
cociente cercano a 1 corresponde a un tipo esferoidal (EO). En el caso de la familia de las espirales, 
el criterio central se refiere al cociente de luminosidades bulbo-disco b/d (más adelante se definirán 
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estas componentes), cocientes pequeños se refieren a galaxias con formas riniy aplanadas

0

fesfcl'oidés 
centrales muy poco significativos, cocientes mayores corresponden a g8.laxia.S·con'ú¡)ós'~ércanos- a 
SO, otros criterios de tipo complementario para esta familia son el ángulo de ·erirollamiento y de 
intensidad de los brazos espirales y el tamaño de las barras. . : . 

Hubblc sugirió además que esta secuencia es en realidad una representación de la. evolución de 
las galaxias. Supuso que las galaxias pasan por un proceso evolutivo completo· des.de las galaxias 
elíp.ticas SO hasta las espirales de tipo Sd (i.e., de la parte izquierda a la derecha de. la secuencia). 
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 transformación 
morfológica, típicamente de galaxias tardías a más tempranas, es decir al revés de la propuesta de 
Hubble. 

· Otro punto relevante es si las propiedades morfológicas, que pueden ser transitorias, reflejan 
realmente propiedades físicas fundamentales de las galaxias. Una serie de evidencias observacionales 
muestran que así es, aunque en muchos casos sólo a nivel cualitativo (ver por ejemplo la reseña de 
Robcrts & Haynes 1994). La principal concepción es que a lo largo de la secuencia de Hubble, desde 
las galaxias elípticas EO hasta las irregulares, el cociente esferoide (bulbo) disco, b/d, disminuye de 
1 a O, el color integral va de muy rojo a muy azul, la fracción de gas aumenta. Con mucho más 
.dispc~sión, se encuentra también que el brillo superficial y la luminosidad (masa) disminuyen al ir 
del lado izquierdo al derecho de la secuencia. 

El principal ingrediente evolutivo que está detrás de estas propiedades fundamentales es el 
de la historia de formación estelar: las galaxias elípticas muestran una población estelar densa, 
típicamente vieja y de poco gas, síntoma de una historia de formación muy activa en su inicio, 
mientras que las galaxias de disco muestran una mezcla de poblaciones estelares desde las muy 
viejas hasta las muy jóvenes con una componente gaseosa considerable, lo que sugiere una historia 
de formación mucho más extendida en el tiempo, más lenta que en el caso de las elípticas (o 
de los bulbos en el centro). Si este escenario es real, entonces debemos esperar que el índice de 
color correlacione con la secuencia de Hubble, las galaxias más rojas representan en promedio 
poblaciones estelares más viejas y por tanto corresponderán a tipos tempranos, mientras que las 
azules, representativas de poblaciones jóvenes, estarán asociadas a tipos tardíos. Así ocurre en 
promedio (ver Roberts & Haynes 1994). Como se mencionó en líneas anteriores, la fracción de gas 
en las galaxias también muestra cierta correlación con su tipo morfológico; las galaxias con historia 
de formación estelar temprana consumen rápidamente su gas y por tanto tendrán una fracción 
menor a aquellas con historia de formación extendida. La fracción de gas dependerá también de 
la historia de acrcción de gas sobre el disco. Por último, el brillo o densidad superficial de una 
galaxia es también una medida indirecta de la historia de formación estelar; la tasa de formación 
depende de la densidad de gas presente cu la galaxia, conforme esta cantidad sea mayor, mayor 
será la eficiencia de la formación estelar; por tanto las galaxias con mayor densidad superficial 
corresponden a galaxias de tipo temprano y viceversa. 

Estas son algunas de las propiedades físicas esenciales detrás de la secuencia de Hubble; otras 
correlaciones con otras propiedades pueden surgir pero en todo caso se originarán de intercorrela
ciones de estas con las tres fundamentales mencionadas en el párrafo anterior. 

Es importante mencionar que la morfología galáctica está también conectada con el ambiente 
externo inmediato en el que se forman las galaxias, es decir con su interacción 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 básicamente de campo y de cúmulo. 
Las primeras son aquellas que se encuentran gravitacionálmente muy separadas de otras galaxias 
similares y suelen ser, según lo muestran estudios estadísticos, de tipos más tardíos. Las galaxias 
de cúmulo, como su nombre lo indica, son aquellas que pertenecen a un grupo de galaxias que 
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se encuentran cercanas entre sí. En los centros de los cúmulos tlpicamentc habitan sólo galaxias 
ellpticas¡ haciá la periferia aumenta el número de galaxias de disco (relación de Dressler (1980)). 
En el Universo 'actual, 'cierca"del 80% de las galaxias normales son de disco; el restante 20% se 
reparte entre galaxias· elípticas y lenticulares. Gran parte de estas pueden haberse formado por 
procesos de fusión ·o interacción dinámica los cuales fueron activos en los cúmulos en el pasado. 

1.3 Composición de las galaxias de disco 

La secuencia completa de Hubble abarca familias de galaxias con propiedades dinámicas muy 
diferentes. Como ya se mencionó, el equilibrio gravitacional responsable de la estabilidad en los 
sistemas se debe a causas diferentes entre las galaxias ellpticas y las de disco: en el primer caso, es 
la alta dispersión de velocidades de las estrellas, y en el segundo, es la rotación del disco que está 
en equilibrio centrífugo. Esta diferencia de estados dinámicos produce una profunda división en el 
estudio de las familias galácticas. En esta tesis analizaremos únicamente las galaxias de disco y nos 
referiremos a las ellpticas solo de manera aislada con fines comparativos. 

La parte visible de las galaxias de disco está constituida por dos componentes principales: el 
bulbo y el disco. El bulbo se encuentra en el centro de la galaxia y tiene características de esferoide: 
la dispersión de velocidades domina sobre la rotación, la población estelar es generalmente más 
vieja en promedio que la del disco y contiene poco gas. El disco está formado por estrellas de 
poblaciones diferentes, aunque son dominantes las jóvenes, y contiene una cantidad importante 
de gas, es por tanto una componente con formación estelar¡ los discos son fríos dinámicamente y 
con altas velocidades de rotación. En el interior del disco pueden distinguirse dos subregiones: la 
barra (más 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 decáe exponencialmente, está formada por 
regiones grandes de densidad casi constante¡ y los brnzos, cuyo número y grado de enrollamiento 
depende del tipo morfológico¡ los de tipo tardío son mucho más largos y menos enrollados que los 
de morfologías más tempranas, la población estelar en los brazos es típicamente de estrellas jóvenes. 

Como se describirá en el capítulo tercero, la dinámica de las galaxias de disco solo puede ser 
explicada satisfactoriamente con la introducción de un cuerpo "oscuro" envolvente muy grande 
y masivo alrededor de la galaxia misma. A este objeto se le conoce como halo oscuro y tiene 
supuestamente características definidas; entre otras: la materia que lo constituye no emite radiación 
alguna (es por eso que se le llama oscura), es un sistema dinámicamente caliente y con cierta simetría 
esférica o elipsoidal¡ su masa es considerablemente mayor a la ma.•a de la galaxia visible¡ se extiende 
también hasta radios 20-30 veces mayores que la galaxia visible. La cuestión sobre la naturaleza 
de la materia oscura es uno de los problemas más candentes de la astrofísica, la cosmología y la 
física en general (ver una reseña en el Capítulo 3). Los modelos cosmológicos que se desarrollaron 
en base al dominio en el Universo de esta materia sobre la normal (bariónica) enfrentan pruebas 
decisivas en la comparación de sus predicciones a escalas galácticas con las observaciones. Esta es 
In principal filosofía que perméa la presente tesis. 

Las componentes oscura y luminosa de las galaxias se encuentran ligadas únicamente por la 
fuerza gravitacional. El enorme campo gravitacional que produce el halo oscuro es equilibrado 
por la rápida rotación del disco. De esta manera, la rotación del disco traza aproximadamente la 
velocidad circular (campo gravitacional) del sistema disco-halo. Si el halo domina sobre el disco, 
entonces la curva de rotación traza básicamente la distribución de masa del halo (esto ocurre para 
las galaxias enanas y LSB). A la inversa, la curva de rotación reproduce la distribución de masa 
del disco que implica una curva de rotación decreciente después de un máximo. Por lo tanto, de la 
forma de la curva de rotación 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) explotll.ron ésto: 
usando una muestra de galaxias tardías y de tipo HSB con curvas de rotación ópticas (limitadas 
en radio), infirieron que la fracción de materia oscura a luminosa a 3.2 radios de escala decrece 
notáblamente 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 rotación a 3.2 radios de escala, donde la banda usada para definir este 
radio es crucial; desafortunadamente ellos usaron la banda B la cual está supeditada a efectos de 
formación estelar transitorios. 

Es de gran relevancia conocer las fracciones de materia oscura y luminosa en las galaxias y si 
éstas dependen ó no de las propiedades de las galaxias. El resultado arriba mencionado es muy 
limitado. Por otro lado, cualquier modelo de formación y evolución de galaxias es capaz de predecir 
dichas fracciones. Para el caso del modelo más popular, el jerárquico con Materia Oscura fría ( CDM, 
ver Cap. 3), suponiendo que la retroalimentación del disco al halo cosmológico es despreciable, estas 
fracciones dependen principalmente de la densidad superficial del disco: mientras más denso es el 
disco, mayor es la fracción de materia luminosa con relación a la oscura dentro de radios internos 
del disco (Mo, Mao & White 1998; Firmani & Avila-Reese 2000). La dependencia de la masa es 
mínima y si acaso contraria a la que Persic et al. (1996) estiman. Este problema será 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 flsica de las galaxias es importante explorar el tipo de relaciones que guardan 
sus propiedades estructurales, luminosas y dinámicas y cómo cambian éstas al pasar de cantidades 
bariónicas (estrellas+gas) a cantidades solo estelares y de éstas a cantidades luminosas en diferentes 
bandas. La relación por mucho más sólida y estrecha de las galaxias de disco es la asl llamada de 
Tully-Fisher (1977; de aqul en adelante TF): la velocidad de rotación de los discos, tfpicamente 
representada por la velocidad máxima Vm, es proporcional a la luminosidad L¡: Vm ex L~', donde 
i es la banda observada y fJ¡ es la pendiente que depende de la banda. En el Capitulo 4 se hace 
una reseña completa sobre esta relación fundamental de las galaxias. El origen de la misma ha 
sido ampliamente conectado con las propiedades del campo primigenio de fluctuaciones del cual 
emergen las galaxias, es decir, su naturaleza parece ser cosmológica. Estudios de la dispersión de 
la TF se revelaron como claves para comparar predicciones teóricas con observaciones. ¿Cuáles son 
las fuentes de dispersión en la TF? ¿Correlaciona esta dispersión con otras propiedades galácticas 
(3er, 4to, etc, parámetros)? Los modelos hacen predicciones certeras sobre estas cuestiones y la 
comparación con las observaciones podrá restringir a los modelos. De ésto nos ocuparemos en el 
Capitulo 4. 

Una cuestión de gran relevancia es cómo se comporta la TF en diferentes bandas asl como en el 
caso de la masa estelar y la masa bariónica. El pasar de un caso a otro está asociado a diferentes 
efectos dinámicos, estructurales y luminosos (formación estelar por ejemplo). Nuevamente, la infe
rencia de dichas relaciones de las observaciones y la comparación de los resultados con predicciones 
teóricas, ofrece poderosas pruebas para restringir a los modelos y entender en general la flsica de 
las galaxias. 

La relación de escala más general de las galaxias es entre sus 3 propiedades extensivas fundamen
tales: luminosidad (L;), radio (R;) y Vm. En realidad, debido a que la relación entre luminosidad 
y Vm (TF) es tan estrecha, es de esperarse que las galaxias formen un plano en el espacio 3-
dimensional L¡, R;, Vm (Plano Fundamental, PF). La explicación de las propiedades de este plano 
y de cómo y porqué cambian al pasar a diferentes bandas o a cantidades bariónicas (PF bariónico) 
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es de gran importancia. La inferencia adecuada de los PFs de las galaxias de disco a partir de las 
observaciones para luego explorar la física evolutiva· detrás de ellos es un problema abierto al que 
nos dedicaremos en el Capitulo 4. 

1.5 Planteamiento de los objetivos de la tesis 

El análisis que habremos de desarrollar en esta tesis tiene como objeto de estudio a las galaxias de 
disco. En particular exploraremos emp!ricamente y analizaremos a la luz de predicciones teóricas 
las relaciones que existen entre sus propiedades dinámicas, estructurales y luminosas. El marco 
de investigación usado será tanto de tipo astronómico como de tipo cosmológico; el primero para 
establecer las propiedades fundamentales de las galaxias de disco y las correlaciones existentes 
entre ellas, y el segundo para, a raíz de los resultados astronómicos, obtener conclusiones sobre la 
formación y evolución de este tipo de galaxias. Los principales objetivos trazados para esta tesis 
son: 

• Lograr compilar una muestra de galaxias de disco lo más completa posible en el sentido de 
luminosidades, brillos superficiales y tipos morfológicos. Esta muestra además, tiene que contar 
con información observacional de tipo dinámica (curvas de rotación o anchos de línea equivalente) y 
tiene que ser posible inferir para ella masas estelares y de gas. Sólo una muestra de este tipo puede 
ser comparada con predicciones teóricas, pues estas barren de manera continua un espacio grande 
de parámetros iniciales ligados al modelo cosmológico. El capitulo segundo estará dedicado a. la. 
presentación de la muestra que compilamos, as! como a la. descripción de las diferentes correcciones 
que se deben de aplicar a las observaciones y su uniformización. Describiremos también cómo 
inferimos a partir de la. fotometría propiedades estructurales relacionadas a. la masa tanto estelar 
como gaseosa de los discos. 

• Explorar los contenidos de materia oscura. y luminosa en las galaxias de disco y las variaciones 
de estos contenidos en relación a propiedades fundamentales, todo ello en un marco comparativo 
entre los resultados observacionales y los que emanan de modelos teóricos simples y complejos. 
Principalmente, comprobar si realmente estas fracciones dentro de radios típicos del disco dependen 
de la luminosidad (masa) como algunos trabajos previos lo afirman (Persic et a.1. 1996). Interpretar 
los resultados observacionales que se obtengan. Este objetivo será tratado extensamente en el 
capitulo tercero. 

• Estudiar las TFs desde la banda. B hasta la bariónica. Explorar el origen de cada una. de 
ellas, as! como las fuentes de sus dispersiones. Una pregunta importante que nos formulamos es si 
existe realmente un tercer parámetro en cada una de las TFs (bandas By K, estelar y bariónica) 
y si es as! entonces explicarlo teóricamente. Asociada a esta cuestión, otra importante pregunta. 
que nos hacemos es si los residuos de las TFs presentan dependencias con las propiedades de las 
galaxias. De la. respuesta a esta pregunta se puede inferir mucho acerca ele las propiedades ele los 
halos oscuros, la fracción bariónica y la formación estelar en los discos. 

• Estudiar los PFs desde la banda B hasta el bariónico. ¿Cómo se distribuyen las galaxias en el 
espacio 3-dimensional ele luminosidades (masas), brillos (densidades) superficiales y radios? ¿Cuál 
es la física detrás de estas distribuciones? ¿Cómo correlacionan los residuos de cada una de las 
proyecciones del PF con otras propiedades galácticas y cómo cambian estas correlaciones al pasar 
de la banda. B a la K y de la K a las cantidades estelares y bariónicas? Estas son preguntas cuyas 
respuestas revelarán mucho acerca de la física ele las galaxias y que ofrecen poderosas restricciones 
a los modelos de formación y evolución de galaxias. 

Las conclusiones concretas obtenidas en tocia la tesis y que responden a los objetivos y preguntas 
arriba planteados, se presentarán en el capitulo quinto. 



§ Capítulo 2 

Observaciones: compilación y 
corrección de una muestra de galaxias 
de disco 

A pesar del gran esfuerzo observacional hecho hasta el presente, en realidad hay sólo un pequeño 
número de galaxias de disco para las que se tenga reportado de una manera sistemática tanto 
parámetros fotométricos fundamentales (en bandas ópticas e infrarrojas) como información cinemáti
ca (incluyendo detección de H1 para estimar la masa del gas). Una muestra que incluya estas 
caracterlsticas para un amplio rango de luminosidades, brillos superficiales y tipos morfológicqs es 
crucial para inferir relaciones fundamentales y comparar con modelos teóricos. La recopilación de 
tal muestra y su uniformización es el objetivo del presente capitulo. 

En este trabajo se analizarán diferentes relaciones entre las propiedades fundamentales de las 
galaxias de disco. Por tanto es necesario establecer las condiciones bajo las cuales se obtienen los 
parámetros observacionales que representan una medida experimental de tales propiedades y que 
son además las únicas cantidades que pueden obtenerse directamente. Primero se presentarán de 
manera sintética las características de las diferentes muestras de donde se obtuvieron los datos que 
habrán de usarse a lo largo de esta tesis. Después, se presentará una breve descripción sobre el 
proceso de obtención de datos, desde la observación de las galaxias, pasando por la metodología 
utilizada en el proceso de reducción de imágenes, los ajustes teóricos a los perfiles de brillo superficial 
hasta la aplicación de las correcciones necesarias para llegar a los resultados físicos finales. 

La obtención de datos observacionales sobre las galaxias del universo actual es un proceso 
complejo que requiere de instrumentos de precisión y de técnicas muy sofisticada.• para lograr 
resultados de certidumbre tal que puedan ser usados en la comprobación de hipótesis teóricas, lo 
cuál es un objetivo primordial en la presente tesis. En las secciones 2.1 y 2.2 se describirá de manera 
breve tal proceso en lo que se refiere a la determinación de propiedades fotométricas y dinámicas 
de las galaxias de disco y se presentarán los principales métodos de corrección, en particular los 
que usaremos en la presente tesis 1• 

1El lector conocedor de estos nspcctos puede remitirse directamente a la sección 2.3. 
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2.1 Fotometría galáctica. 

2.1.1 Detección y captura de imágenes. 

Históricamente, las galaxias han sido estudiadas principalmente por medio de instrumentos fo
tométricos ópticos. A principios del siglo pasado, el avance al respecto permitía solamente obtener 
placas fotográficas de los objetos cósmicos, en base a ellas se realizaron los primeros catálogos 
galácticos y se hicieron los primeros análisis sobre galaxias. Con el pnso del tiempo, el desarrollo 
de las cámaras y películas fotográficas, a la par con el incremento en la capacidad de apertura y 
resolución de los telescopios, permitió la obtención de imágenes más nltidas, con menos defectos y 
en otras bandas además de la óptica. En la actualidad es posible observar el cielo en una amplia 
región del espectro electromagnético: en la banda visible, en bandas infrarrojas, ultravioletas, en 
rayos X, en el radio, etc. La tecnologla de detección 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 astronómica desde hace muchas décadas. En los siguientes párrafos se comentará 
someramente al respecto. 

Detectores CCD. Las placas fotográficas han sido reemplazadas por lo que ahora son los de
tectores estándar en astonomla observacional, los CCD (charge-coupled device). Estos detectores 
consisten básicamente de una placa de silicón capaz de absorber la luz que incide sobre él; cuando 
los fotones provenientes de los objetos astronómicos inciden sobre la placa, liberan electrones al 
momento del impacto generando una corriente eléctrica que puede ser amplificada para dar una 
señal de salida que es una medida directa del número de fotones incidentes. La superficie de un de
tector CCD está 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 colección 
de 'pixeles' es la generación de una imagen bidimensional cuya resolución depende del tamaño de 
los 'pixeles' y de la capacidad de la placa de silicón para generar una corriente eléctrica que con
tabilice a exactitud la cantidad de fotones incidentes, y cuyo campo de apertura depende del área 
de captación total del detector. Por supuesto que este tipo de detectores tienen sus limitaciones, 
algunas de ellas asociadas a problemas técnicos, por ejemplo en relación al proceso de amplificación 
de la señal que introduce incertidumbre en el conteo de fotones (este error es cuantificado en lo que 
se conoce como la razón señal-ruido "signal-to-noise ratio"), y otras asociadas a la naturaleza de 
los detectores en si, como la saturación luminosa debida a la incidencia de partlculas energéticas o 
a largas exposiciones. Los CCD's no son útiles para realizar observaciones en todas las longitudes 
de onda; fotones de alta frecuencia cargan demnsiada energla y no pueden ser absorbidos por la 
placa de silicón, son reflejados; fotones de baja frecuencia cargan muy poca energla como para 
liberar electrones en la placa, atravesándola sin generar corriente alguna. Para observaciones en las 
llamadas bandas infrarrojas térmicas (con longitudes de onda mayores a los 2¡•m, como las bandas 
K y K'), se utilizan detectores de este tipo, solo que para el análisis de las imágenes obtenidas es 
necesario tomar en cuenta los efectos producidos por la radiación de la atmósfera terrestre en estas 
regiones del espectro, la cual resulta ser dominante. Por eso es esencial la "substración del cielo" 
en estos casos. 

Reducción de imágenes. Una vez que el detector ha captado la imagen de una galaxia, es 
necesario procesarla para eliminar al máximo los mecanismos de error presentes al momento de 
su captura. El primero de ellos ya fue mencionado, y esta relacionado con la incertidumbre de 
medición presente en el detector, cuantificada por la razón señal-ruido. Además de ésto, los CCD's 
necesitan ser calibrados en base a observaciones de objetos patrón (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 corrección se refiere a la radiación propia de la atmósfera terrestre. Para 
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tomar en cuenta este efecto, es necesru-io substraer 'de la. imágen original ·de la gahciia. la imágen 
del cielo de fondo en un proceso conocido como "substracción del cielo"· (sky substraction), que 
consiste simplemente en capturar, al tiempo en que se toma la imágen de la galaxia, una imágen 
del cielo oscuro a su alrededor, de esta manera el brillo aparente de la galaxia resulta de la resta 
de ambas imágenes. 

La imagen de una galaxia se analiza gradualmente hasta un radio externo llamado óptico (ropt), 
definido por la curva de brillo constante más externa. Para evitar problemas en la definición de 
ropt, es común tomar un patrón para esta curva isofotal que convencionalmente corresponde a un 
brillo superficial en la banda B de 25magarcseg-2 (esta es la convención utilizada en los llamados 
catálogos de referencia (Re/erence Catalogues) de Vaucouleurs, de Vaucouleurs & Corwin (1976), 
de Vaucouleurs et al. (1991)), una definición más antigua se refiere al radio óptico 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 imágen hasta este punto se puede entonces proceder a obtener 
los parámetros fotométricos básicos. 

2.1.2 Perfiles de brillo y magnitudes totales. 

El análisis bidimensional de la imágen de una galaxia se realiza utilizando programas computa
cionales cuya utilidad consiste básicamente en dividir la imágen en contornos de brillo superficial 
constante, llamados isofotas; la figura 2.1 muestra esta técnica. EL flujo luminoso por unidad de 
área es medido usualmente en unidades de magnitud por área angular: magarcseg-2 • Al realizar 
este análisis sobre las galaxias de disco, se observan en general las siguientes características: las 
isofotas son casi circulares en la región del bulbo y, cuando la galaxia no es claramente barrada, se 
vuelven elípticas para el disco. Si teóricamente asumimos que el disco es circular y muy delgado, 
entonces la elipticidad de las isofotas se debe a la inclinación de la galaxia observada en relación a 
nuestro plano galáctico. 

60 
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Fig. 2.1: Imagen en la banda 1 de la galaxia NGC 5014. Se muestran las cun'a!I isofotales para brillos de 17-22 
mag~rcseg-~. ~n inten-alos -~e 0.5 '!'ªOªrcaeg- 2

• 

El perfil de brillo observado de una galaxia es simplemente la distribución 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 dirección será definido el radio. La inclinación 
de la galaxia hace del eje mayor el más usual para definir esta dirección, aunque como se explicará 
más adelante, técnicas más sofisticadas no privilegian dirección alguna al definir un radio más 
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general. Un~ vez que se eligió esta dirección, se ha de determinar unS: sucesión d~ radios promedios, 
acompañados de Jos correspondientes briJlos superficiales promedio, basta cubrir Ja región luminosa 
medida para Ja galaxia en cuestión. 

Método de las elipses ("ellipse fitting"). La curva que mejor ajusta Ja forma de las curvas 
de briJlo superficial constante es Ja elipse (al menos para el bulbo y el disco). Siendo asl, debe 
encontrarse un método que permita el mejor ajuste ellptico a las isofotas observadas. Esto se logra 
a través de un método de minimización de x2 , usando el cociente (b/a) (eje menor a eje mayor) y la 
posición angular (ip) de los pixeles dados dentro de una curva isofotal. El método de minimización 
es el siguiente: para un conjunto de (b/a, <p) sobre una isofota, se calcula el radio en Ja dirección 
del eje mayor, r., asociado a cada punto de la isofota. Se calculan la media (r.,m) y desviación 
estándar (r.,u) de esta cantidad para la población de pixeles contenidos en toda la isofota. Si la 
elipse asociada a este conjunto ajusta de manera perfecta a la isofota observada, entonces r.,u =O. 
Por tanto, al minimizar el cociente r.,m/r.,a. se encontrará el mejor ajuste ellptico posible. Este 
mismo proceso se repite para todas las curvas isofotales correspondientes a Ja imagen de la galaxia, 
de esta forma se obtiene una sucesión de radios promedios r•,rn cuyo brillo superficial asociado es 
simplemente el producto del flujo luminoso total contenido dentro de Ja elipse correspondiente a ese 
radio por el área que encierra Ja elipse. El resultado de la técnica aplicado a Ja galaxia que aparece 
en la figura 2.1 puede apreciarse en la figura 2.2. 

10 20 30 40 
a• 

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 nt.agar!!4eg-2 • 

Inclinación. A partir de Ja obtención de los semiejes mayor (a) y menor (b) de la imagen de 
una galaxia, se puede obtener la inclinación aparente de la misma (iopt) respecto a nuestro plano 
galáctico a través de la siguiente relación trigonométrica establecida por Hubble en 1926: 

2· q2-q12 
cos (iopt) = l _ q'2 (2.1) 

donde q = b/a y q1 se refiere el grueso intrlnseco de un disco estelar oblongo (de hecho, es una 
medida directa de Ja razón entre el ancho y el largo de la galaxia). Diversos estudios han mostrado 
que el valor de q1 no es constante para todas las galaxias, algunos autores sugieren una dependencia 
de este valor con el tipo morfológico galáctico (T) (Fouqué et al. (1990)). En Ja presente tesis se 
tomará el valor promedio encontrado por Holmberg en 1946 y que es usado comúnmente: q' = 0.20. 

' . 
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Ajustes teóricos. 

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 más 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 parámetros fundamentales. En los siguientes párrafos 
se describirán las formas generales de estos ajustes y los métodos utilizados para llevarlos a cabo. 
A continuación se presentan los perfiles ana!lticos: 

a) Perfil Ezponencial. 

Dada la forma del perfil de brillo observado en las galaxias de disco, seha sugerido que la 
distribución de luminosidad (masa) en estas galaxias obedece a una ley de tipo.exponencial, que 
en términos de parámetros centrales puede expresarse como: · 

(2.2) 

dónde Eo,>. y h>. son el brillo Euperficial central {definido al centro de la galaxia: r = O) y el radío 
de escala, definido como el radio al cuál el brillo superficial ha caldo un factor 'e'. Las unidades de 
· r:,. son típicamente expresadas en: L,.0 /pc2 • El subíndice .>. se utiliza para representar la banda· 
observacional a la que se refieren estas cantidades (>, = B, V, R, ... ). · ... 

Para· realizar el ajuste de la ley teórica al perfil observado, so utiliza un método de regresión 
lineal, én el plano logarítmico, como puede ser el de mínimos cuadrados. . :··.·>. · 

Ya ·que obscrvacionalmente el brillo es medido en magnitudes y el área en arC1Jeg2 , entonces· el 
brillo superficial observado (µ>.) tiene unidades de: magarcsey-2 y el radio de escala, unidades de 
arcse11:· En estas cantidades, el ajuste exponencial es: · · 

µ(r) =µo,>.+ 1.0857{r/h>.) 

Las conyt;irsiones entre las cantidades físicas y observacionales están dadas por las ecuaciones: 

r:,.[L,.0/pc2]·~·(2d62'~~Wio~)<M>.~~,,.1mao~r~•s:-2J~s) 
µ[magar~eg:;2) ;;21:572 t;M>.0 -:•2.5Ú)gE>.[L>.0/Pc2) 

{2.4) 

.:<1····.· .• :;: :'·:·!'.<·ri;,:;~1?f:~.~(:t•.'·;~;,~f·Jé .. ·• ; •... : 
•··;;:;s. ·:·/h~[Kjic) .:;h~[r,tid)d[Kpc) (2.5) 

. . .--,:~._ ;·.:: .. _',:-.,· .'f.'o".~:_'. }:.:;· · .. -,~- ._-. :·· ·,.:: :_' >,_,_.'' .·_-.'.;- :,_;· ... [.•"; . " 
donde M,. 0 e8 la magnitud absolúta delsol en'la banda .X dada y d la distancia a la galaxia2 • 

·--·~~~~?;,~r~:~~~i~~~~J~~ :,::;·-~~·~···~··'~®,: 
_Y _de est~s a unidades fisiéas_absolutas~--· '·-·}?,;·_~-~---:/ ~ 

A[rad ] = d"[pc] (2.7) 

donde d(pc] es la distancia a la galaxi~ en parsecs¡ y de transformar las unidades de la luminosidad de aparentes 
· (mag) a flslcas absolutas (L>e): · · : ·' 

. m•[magJ.=·:._2.51~gL~[L•el + 51ogd[pc] - 5 + M•e (2.8) 
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Es c~m~~~\l~,j~i{~y~,~~~griencialeisean descritas en términos de otros parámetros diferentes 
a Eo ~ y h~;·· de .toda5.e11a8; la'máS .wíual es la que se refiere a los parámetros efectivos re~ y E.A. 
El p~iniero defi~idéi' éomci el raaio.al cuál la. luminosidad ha alcanzado la mitad de su v~lor total 
y el.segundo definido''có~o 'ét'l:irÚlo.superficial a ese radio. En base a estos parámetros, la ley 

exponen;ial '}f .c~~r:1;i~:~}:t,(t¡ii,~~~~r=.:i:: •• ~e- 1 •678<'''··'- 1 > (2.10) 

.Tanto los 'pará~et~o~.;e,fec~~:-'?~c:c.<:>r#ci los '".entrales nos dan una medida de la distribución de 
luz en la galaxia;: la :única' diferencia' !'lltr.e ellos está en la clase de referencia en la que se basan, 
mientras que los'prlméroii"llcis'.:é!áñ\irifórínáéión·sobre la concentración central de la galaxia, los 
segundos· caracterizan' esta'.'conéentración · á.' un .rooio mucho más externo. Desde luego que estos 
parámetros tienen relaciones ·(lifeétas ·entre si: . 

r. = l.67835h 

Ee = Eoe-1.678 

(2.11) 

(2.12) 

Una vez que se tiene la distribución superficial de brillo en una galaxia, caracterizada por una 
función analltica, entonces se puede calcular de manera directa el flujo total contenido hasta un 
radio, es decir, la luminosidad (Lr) hasta ese radio; si suponemos que el brillo superficial tiene 
simetrla azimutal, es decir que el brillo es constante en dirección angular para un radio dado (lo 
cual es una aproximación 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 ecuación: 

¡2rr ¡r ¡r 
Lr =lo lo E(r)rd6dr = 271' lo E(r)rdr (2.13) 

En base a esta fórmula, la luminosidad total(Lr) de la galaxia se encuentra tomando el límite 
del radio hasta infinito (r--+ oo): 

Lr = 211' fo"° E(r)rdr 

Para la ley de ajuste exponencial, Lr y Lr son inmediatas: 

L, = 271'Eoh2 [ 1 - (1 + r/h)e-r!h] 

Lr = 271'Eoh2 

Esta última ecuación es llamada la relación de Freeman. 

(2.14) 

(2.15) 

(2.16) 

Luminosidad de apertura ¡¡ Luminosidad integra/, La manera observacional más 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 área del anillo ellptico asociado, se obtiene la 
magnitud total observada que es llamada magnitud de apertura pues debido a la limitación en el 
campo de apertura del telescopio utilizado, el perfil de brillo de la galaxia solo puede ser medido 

ver ec. (2.25). Con estas transformaciones obtenemos: 

µ,(magarcaeg-
2

] = -2.5109 ( (2~:i::J)' I:, [ ;~]) + 5logd(pc] - 5+1.1"¡, (2.9) 

Usando esta última ecuación es fácil demostrar las ecuaciones (2.4) 
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hasta donde el Hmite lo permite. Es usual que este límite no cubra el 100 % de la luminosidad 
total de la galaxia, para tratar de corregir esta limitante, se usa una extrapolación que consiste en 
realizar un ajuste exponencial a los últimos puntos del perfil de brillo observado para así extenderlo 
hasta infinito. De esta forma se puede utilizar la ecuación (2.15) para estimar la contribución a la 
luminosidad de la parte no observada de la galaxia; la suma de esta contribución más la luminosidad 
de apertura es una medida de la luminosidad total de la galaxia de disco, y es llamada luminosidad 
integral. 

b} Perfil de Vaucouleura. 

La ley de Vaucouleurs es la ley empírica más usada para describir el perfil de brillo superficial 
de las galaxias elípticas; es también conocida como la ley 'r1/ 4 • y fue introducida en 1953 por G. de 
Vaucouleurs. La estructura del bulbo en las galaxias de disco tiende a ser similar a la estructura de 
las galaxias eHpticas. En ambos casos, la estabilidad del sistema se logra a partir. de las yelocidades 
aleatorias de dispersión de las estrellas que lo integran; de manera diferente, la estructurá del disco 
es sostenida gravitacionalmente por su rotación. 

La ley de Vaucouleurs es: 

log (E~:>)= ~3.33on[(f.)1,':4:.~~L 

µ(r) = µ. + 8.3267~J~bJif.0P:ll. · 

(2.17) 

(2.18) 
donde E. y r. son el brillo y radios efectivos (ver defiriicioneil'arriba) en unidades físicas, µ. es el 
brillo efectivo en magarcseg-2 • . ·. ':'-':.:. ·· · 

Para este ajuste la luminosidad total Lr puede:calc~l~se usando la ecuación (2.14): 
- '-/ 

Lr "" 1.21451;;~.r~ 

e) Perfil de Sérsic. 

(2.19) 

El ajuste empírico más general que puede aplid~se al perfil de brillo de las galaxias fue formulado 
por vez primera por J.L. Sérsic en 1968; e8 uria gene[:'aÍizaeión. que en últimas fechas ha sido usada 
para ajustar los perfiles de brillo de la región del bulbo:• En parámetros efectivos el ajuste de Sérsic 
es: ' ' ~··-.: .. :\.7,:·:~t ,~, "'; 

E(r) = ~x~'[d!.''(,;[;'._.·~··1· l/n - 1)] 
IJe · ··~ ·· .-, .. · ·, ~e 

(2.20) 

En parámetros centrales es simp.lemente: 

:·. E(r) = Eoe-v•a'I• (2.21) 
Los parámetros libres· de esta ecuación permiten ajustar con buena precisión cualquier perfil 

observado de brillo,' siri embargo, debe señalarse que un ajuste libre sin restricción alguna a los 
parámetros pierde cualquier sentido físico por lo que la ley obtenida solo tiene fines empíricos. El 
perfil de Sérsic incluye al exponencial cuando n = 1 y al de Vaucouleurs cuando n = 4. 
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(2.22) 

donde r(2n) es l;;:fun~ióngru:i;á d" graao '2n'. 
Dados losperÍilcs'a~állticÓs éjué parecen"descdbir bien las diferentes regiones de las galaxias de 

disco, sé"procede· al ajuste de_ los perfiles observados combinando los diferente~ perfiles analltlcos, 
básicamente."descomponiendo'el perfil de.brillo en bulbo y diséo. · ·' ·• .':·/~:,,•· .:·< · 

•. ··: •"¡i;i""' ,:: : ;. 

Métodos unidimensionales (lD}. 

En estos métodos, la dirección en la que se mide el radio (r) en la definición del perfil de brillo es 
típicamente la dirección 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 dirección del eje 
mayor. El perfil unidimensional así 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 minimización de x2• 

El método marcando el disco ("marking the disk"}. Si la galaxia en análisis no es pronunci
adamcnte barrada y tiene un bulbo pequeño, entonces es de esperarse que el perfil de brillo total 
observado sea dominado por la contribución del disco. El método "marcando el disco" es aplicable 
en estos casos y es el más simple de todos. Consiste en realizar un ajuste exponencial únicamente 
a la región correspondiente al disco, sin tomar en cuenta al resto de las regiones en la galaxia y 
realizando el ajuste de afuera hacia adentro. 

Descomposici611 bulbo-disco. Cuando el bulbo de la galaxia observada es pronunciado, el perfil 
de brillo muestra una clara división entre la región del bulbo y la región del disco, en tales casos 
la contribución del bulbo a la luminosidad de la galaxia no puede ser despreciada. Es entonces 
necesario realizar un doble ajuste al perfil, con una ley teórica para el bulbo (de Vaucouleurs o 
Sérsic) y otra para el disco (exponencial típicamente). 

El ajuste estadlstico al perfil debe hacerse ele forma tal que se busque el mínimo error al ajustar 
ambas leyes teóricas al mismo tiempo. Esto suele hacerse con un método de minimización de x2 • 

La introducción del bulbo en el ajuste al perfil, ocasiona que el brillo superficial central del ajuste 
exponencial al disco, calculado según el método "marcando el disco", disminuya y por lo tanto h>. 
aumenta. 

Método bidimensional (2D). 

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

La dirección en la que se define el radio, utilizado en la determinación del perfil de brillo, no es 
única para todas las regiones de la galaxia: el bulbo, el disco y la barra; aunque la determinación 
de esta dirección puede ser variada, a continuación se presentará únicamente la más usual, descrita 
a detalle en el artículo de de Jong (1996b). 

El modelo 20 consta de 2 ó 3 componentes. Un bulbo esféricamente simétrico con una dis
tribución de luz que obedece a alguno de los ajustes teóricos descritos anteriormente (exponencial, 
de Vaucouleurs, etc.¡ de Jong utiliza una ley exponencial), el radio en este caso esta definido como 
r = JX2+i?, donde (x, y) son las coordenadas cartesianas en el sistema de la imágen 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 inclinación de la galaxia, el disco tiene dos compo
nentes adicionales (aparte de x, y) que son: ·b/a y la posición angular (PA), siendo as!, el radio está 
definido como: r = J([(xcos(PA)) + (ysen(PA)J](b/a)J2 + (-xsin(PA) + ycos(PAJ)2; cuando la 
imágen de la galaxia muestra claramente una barra, y cuando esta resulta una característica rele
vante en el perfil de luminosidad, entonces la barra es el tercer componente del modelo. Uno de 
los modelos más usuales para describir las barras fue introducido por Freeman (1966), el perfil de 
brillo está dado por la siguiente ley: 

(2.23) 

donde los parámetros libres son Eo,bari el . brill~ superficial central de la barra, ªbar y bbari los 
semiejes mayores y menores de la barra respectivamente. 

Considerando estas tres componentes, el modelo total es simplemente la suma de todas ellas: 

(2.24) 

El ajuste estadístico a las tres componentes se realiza buscando una minimización de x2. 
Aunque la diferencia central entre el método lD 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 parámetros 
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 análisis completo, llegando a conclusiones que serán tratadas a 
continuación. 

Sobre las diferencias entre los métodos 2D y lD. 

Del análisis anterior esta claro que el valor de los parámetros fotométricos centrales depende 
del método utilizado para su obtención. Puesto que en las submuestras que se analizarán en este 
trabajo se utilizan diferentes clases de métodos (variaciones del lD 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 están libres de esta diferencia metodológica, es decir, si es necesario, o no, hacer 
una corrección sistemática que cuantifique esta diferencia y permita tratar a tales valores como si 
provinieran de un estudio único, realizado con un solo método. 

La forma más segura de emprender esta labor serla 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 características irregulares y as! poder determinar de manera cuantitativa hasta que 
punto difiere un método de otro, de esta manera podría realizarse una corrección de carácter 
individual. 

Afortunadamente de Jong (1996b) analiza este asunto al momento de plantear el método 2D 
y de presentar los resultados obtenidos a raíz de su metodología. Para analizar la cuestión, de 
Jong utiliza Ja manera más directa e ideal para resolver el problema: obtiene los valores de los 
parámetros centrales siguiendo diferentes métodos, desde el "marcando el disco", pasando por los 
métodos lD que consideran ni bulbo (con ajustes exponenciales y de Vaucouleurs) hasta su método 
2D, y después los compara entre si. 

Los resultados son contundentes: Ja diferencia es mínima. De manera general, los brillos cen
trales son menores para el caso lD que en el caso 2D y los radios de escala son mayores. Las 
diferencias más grandes se obtienen entre Jos métodos "marcando el disco" y 2D, así es que solo 
nos referiremos a ellos. Para el brillo central en la banda B, Ja diferencia promedio y su desviación 
estándar es 0.07 ± 0.24, y para In banda K, 0.02 ± 0.28; en referencia al radio de escala y tomando 
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la definición d = 2(hmark - h2v)/(hmark + hw), encuentra que para la banda B, d = 0.06 ± 0.14 y 
para la banda K, d = 0.02 ± 0.10. El hecho de que las desviaciones estándar seán mayores que el 
promedio apunta a que domina la dispersión sobre cualquier efecto sistemático. 

Estos resultados se refieren a la muestra de de Jong, que representa más 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 representación 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 desviación estándar) las diferencias son 
menores al 2%. De tal suerte que se puede concluir que la diferencia en los parámetros fotométricos 
obtenidos con metodologías diferentes es mlnima y despreciable en relación a las incertidumbres 
observacionales, por tanto se decidió no realizar ninguna corrección en este respecto. 

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

2.1.3 Correcciones a los parámetros fotométricos. 

Debido a los diversos factores "deformantes" que están presentes en la observación de una galaxia, se 
vuelve necesario corregir los datos medidos directamente (crudos) para obtener medidas absolutas 
de las cantidades físicas que se desean analizar. En la presente sección se describirán con cierto 
detalle los procedimientos que se han seguido para llegar a las fórmulas que definen las correcciones 
a las cantidades observacionales fotométricas que se usarán en este trabajo. En la sección 2.2.3 se 
definirán las correcciones asociadas a los parámetros dinámicos. 

a) Magnitud total. 

En este trabajo usaremos la luminosidad de apertura como la medida observacional de la lu
minosidad total de una galaxia. Ya en la sección 2.1.2 se definió esta cantidad y se le distinguió 
de la luminosidad integral. En astronomía es de uso común medir la luminosidad de un objeto en 
unidades logarítmicas (magnitudes). A partir de la magnitud absoluta calculada para una galaxia, 
que por definición es igual a: M>. = -2.5Log(L>.), su luminosidad total en unidades de luminosi
dades solares es simplemente: 

(2.25) 

donde M>.0 es la magnitud absoluta del Sol en la banda .>.: MB0 = 5.48 y MK0 = 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 observación, deben ser consideradas 
para obtener cantidades que sean independientes de estos factores; Los autores de las submuestras 
pertenecientes a la compilación de galaxias que habremos de definir en la sección 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: 

E:r:tinción galáctica. El polvo presente en nuestra galaxia bloquéa parte de la luz óptica y 
algo de la infrarroja proveniente de objetos exteriores. El porcentaje de luz bloqueada es función de 
la posición del objeto observado relativa al plano galáctico, a latitudes bajas es máxima. Este efecto 
es cuantificado por la cantidad Aa>., que depende de la banda observada y se mide en magnitudes. 
Para establecer esta cantidad, se realizó un mapeo tridimensional del polvo presente en nuestra 
galaxia. De esta manera se puede cuantificar la absorción causada por el polvo para cada posición 
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en el cielo .. Este.estudio fue realizado por Schelegel et al. (1998) en base a las observaciones del 
satélite COBE (Cosmic Background Explorer). 3 

Extinción interna. Asl como nuestra galaxia, los discos de otras galaxias contienen diferentes 
cantidades de polvo que enrojecen la luz proveniente de sus estrellas. La inclinación de la galrutia 
aumenta el camino de la luz através de la capa de polvo; por tanto la absorción es mayor cuanto 
mayor sea la inclinación. Durante décadas se ha realizado un gran esfuerzo para encontrar la 
corrección apropiada a este efecto, llamado extinción interna (A~); desafortunadamente, aun no 
se llega a un acuerdo general al respecto. Siendo as{, en los siguientes párrafos se describirán de 
manera detallada los procedimientos y fórmulas más utilizados para determinar esta corrección. El 
primero de ellos tiene un enfoque teórico mientras que el segundo es de carácter empírico. 

• Tullly & Fouqué, el enfoque teórico 

En el articulo de Tully & Fouqué (1985), se analiza el problema de la extinción interna en las 
galaxias de disco y se presenta un modelo para estimar la absorción producida por la atmósfera 
interna de las galaxias. El efecto global de esta absorción es un enrojecimiento de la galrutia, es 
decir, la absorción 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 emisión en el azul ocurre fuera de 
esta capa y el resto dentro, predice que la absorción será: 

Ah= -2.51og [o.5(1 + e-n•ci>] (2.26) 

donde -r es la profundidad óptica del material que constituye la capa e i es la inclinación·de la 
galaxia. 

Cuando Tully y Fouqué analizaron los resultados de esta predicción a la luz .de.datos observa
cionales, llegaron a la conclusión de que no era satisfactoria y era entonces neéesario modificarla: 
Supongamos que la absorción ocurre en una lámina de grueso finito. Una fraéciónf·de la luz se 
encuentra frente a esta lámina y una misma fracción detrás de ella, con O:;; f ·:;; 0.5. La fracción 
restante de luz, 1 - 2/, se considera mezclada homogéneamente con el material de la lámina ab
sorbente; de esta manera la fórmula anterior se generaliza a: 

(2.27) 

que se convierte en la fórmula (2.26) cuando f = 0.5. La ecuación (2.27) es el resultado de un modelo 
teórico correcto; pero en este sentido, nada puede decirse sobre los parámetros libres: -r y f. Para 
determinarlos es necesario referirse a resultados empíricos. Un análisis de este estilo permitió a 
Tully y Fouqué restringir el intervalo de valores aceptables para estas cantidades, llegando a los 
valores finales de: -r = 0.55 y f = 0.25. Aunque el análisis 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 hipótesis de que tanto f como -r pueden 
depender de propiedades intrínsecas de las galax.ias; en particular, es de esperar que la profundidad 
óptica no sea la misma para todas las galaxias. 

3 El coeficiente de extinción galáctica Acn para las galaxias de la muestra que habremos de definir fue tomado del 
catálogo LEDA, en el que se hace uso de los resultados de Schclegcl et al. (1998). En referencia a la banda K, se 
usará la fórmula: AaK = 0.08Aas, estimada en ha.se a la ley de enrojecimiento galáctico encontrada por Cardclli et 
al. (1989). 

n,SlS CON 
¡~ DE ORlGE\\ 



·_,· .: . " 

2.1. FOTOMETRÍA GALÁCTICA. 
TESIS CON 

FALLA DE OFJGEN 
• Wang & Heckman: ¿T depende de la luminosidadP 

19 

La. pregunta. sobre si el polvo en las galaxias de disco es ópticamente delgado o grueso sigue 
siendo un tema. de discusión en la astronomía. La importancia del entendimiento de la opacidad 
en las galaxias es obvia pues afecta directamente la interpretación de las observaciones y por 
tanto, a la inferencia de las propiedades fotométricas. Estudios tempranos indicaban que los discos 
galácticos son en su mayoría ópticamente delgados (Holmberg, 1958,1975); sin embargo los estudios 
más recientes parecen no llegar a un acuerdo. Algunos sugieren que en realidad son ópticamente 
gruesos (ej: Disney et al. (1989); Valentjin (1990); Giovanelli et al. (1995)) mientras que otros 
sugieren lo contrario (ej: Bosma et al. (1992) Burstein, Haynes y Faber (1991)). Sin embargo quizá 
esta discusión no tenga lugar si es que la profundidad óptica (T) de las galaxias depende de alguna 
de sus características internas. Siendo as!, algunas galaxias podrían ser ópticamente gruesas y otras 
no. 

En el articulo de Wang & Heckman (1996) se discute este asunto y se analiza la relación de T 

con una de las propiedades más fundamentales de las galaxias, su luminosidad. La determinación 
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 
emisión de estrellas jóvenes, solo que en el primer caso se trata de la radiación que sale diréctamente 
de la galaxia, mientras que en el segundo corresponde a aquella fracción que ha sido absorbida por 
el polvo y reemitida en el lejano infrarrojo; por lo tanto el cociente de ambas luminosidades será 
directamente proporcional a la cantidad de polvo que hay en la galaxia. 

Wang y Heckman encuentran de su estudio que: 

TB = TB,• (f:. r (2.28) 

donde Tn,. es la profundidad óptica del dis~o a una luminosidad "intrínseca" (una luminosidad 
patrón) Lo,., Ln es la luminosidad total de la galaxia antes de la corrección. Es decir, la absorción 
es función de la luminosidad (masa). . 

Los autores obtienen el valor de los parámetros libres de la ecuación anterior : TB,• = 0.8 :!:: 0.3, 
Lo,. = 1.3 x 1010 La,0 y ,B = 0.5 :!:: 0.2. . . . .•.. , .· , ... ' . .·. · .. · . 

Utilizando los valores encontrados por Wang y HeCkman,·y las ectUlciones (2.27) y (2.28), se 
puede encontrar una aproximación a la funcionalidad entre Ah y:.L¡J¡ :A.vila~REiese & Firma.ni (2000) 
encuentran: , . . ..... ,. L .• ,.,.''···• ... ;',;;; .• ,; ::."J."·,·; i, . 2 

Ah"" o.38 +0.421og (·1· 010 L
8 

•· .)· +o.'.1~(1ou ( 1010L
8 

)) 
· , . 80 ...... ·, ·· B© 

(2.29) 

en el rango de 108 - 1011 LB©· Para ·el r~n~~"{o!l;._:_jolÍ L°80 una aproximación lineal es bastante 
buena: 

· ( Lo ) A 0 ""0.43 + 0.42log 1010 Lnc¡¡ (2.30) 

Las ecuaciones (2.29) y (2.30) pueden ser bastante útiles para obtener buenas estimaciones del 
coeficiente de extinción interna en la banda B, dada la luminosidad de la galaxia. 

La dependencia de la extinción por polvo con la luminosidad de la galaxia (la cuál refleja la 
masa total de estrellas en ella) puede entenderse teóricamente como un efecto diferencial en la 
eyección de metales. Las galaxias más 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 partículas 
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que las rodean, por tanto tendrán una mayor cantidad de polvo haciendo que Ja absorción causada_ 
por esté sea: mayor (Shustov, Wiebe & Tutukov (1997)). 

Esta debendencia de la extinción con la luminosidad también tiene implicaciones importantes 
respecto a relaciones fundamentales que guardan algunas de las propiedades de las galaxias. 

Una de ellas es Ja relación entre la velocidad de rotación y Ja luminosidad de Ja galaxia (re!. 
Tully-Fisher): puesto que la corrección por extinción es función de Ja luminosidad entonces Ja 
pendiente de la relación TF se modificará respecto al valor que tendría si la dependencia no fuera 
tomada en cuenta; además puesto que Ja absorción intrínseca por polvo y el espesor de la capa 
de polvo en una galaxia dada disminuyen conforme Ja longitud de onda de la radiación emitida 
aumenta, entonces el valor absoluto de la dependencia de la extinción interna con la luminosidad 
disminuirá al pasar de la banda B a la K y por tanto la pendiente de la relación TF disminÚirá 
proporcionalmente al pasar de una banda a la otra; este último efecto deberá compensarse a!"aplicar 
la corrección por extinción adecuada a cada banda. ~' 

La relación observada: color integral-luminosidad, es también fuertemente afectada por una 
extinción dependiente de la luminosidad. Si suponemos que en Ja banda K no hay absorción por 
polvo (o es despreciable) mientras que en Ja banda B la absorción crece con Ja luminosidad (según 
la ecuación (2.28)), entonces el color (B-K) se enrojecerá proporcionalmente a A1,, c5 decir, con 
cierta proporcionalidad a la luminosidad. Gran parte de esta relación puede ser explicada por solo 
este efecto. - _, '' 

• La extinción determinada empíricamente, Tul/y et al. {1998} 

El reconocimiento de Ja dependencia de la extinción interna en relación a alguna propiedad 
intrínseca de Ja galaxia ha ocasionado que se realicen diversos estudios emplriéos -en busca de 
una formulación que cuantifique apropiadamente la absorción producida por el polvo. Uno--de Jos 
trabajos más serios al respecto es el que se presenta en el artículo de Tully et al. (1998), cuyo 
objetivo central es la calibración de Ja relación Tul!y-Fisher como instrumento en la determinación 
de distancias galácticas; en él, los autores establecen el valor de Ai en función de la velocidad de 
rotación de la galaxia (W20,c) (corregida tal y como se describirá en una sección posterior) y, por 
supuesto, de la inclinación, o equivalentemente, del cociente de semiejes (a/b).4 

Ai = 'Y~(W20,c)lo9(a/b) (2.31) 

En la ce. (2.31) se usa la velocidad (W20,c) pues es una cantidad observacional directa íntimamen
te ligada a la luminosidad de la galaxia (re!. TF). En caso de no contar con esta medición, del 
mismo trabajo de Tully et al. puede hacerse un ajuste a posteriori y encontrar el coeficiente Ai en 
función de la luminosidad no corregida por extinción interna (Liº): Ai = 'Y~(Li•)to9(a/b). 

Los valores de los coeficientes Ai que encuentran Tully et al. en las bandas B y',K' son los 
siguientes: -

'YB = 1.57 + 2.75(109(W20,c) - 2.5) 

'YK' = 0.22 +0.40(log(W20,c) - 2.5) 

(2.32) 

(2.33) 

puesto que las bandas K y K' son aproximadamente iguales, asumiremos que 'YK 'YK'· Para 
galaxias enanas (W20,c < 80kms-1 ) se toma 'Y~ = O¡ ésto es válido pues galaxias con campos 
gravitacionales tan pequeños son incapaces de mantener el polvo dentro de ellas, se vuelven entonces 
óptimamente transparentes. 

4 En trabajos anteriores (por ejemplo en algunoS referidos a los catálogos RC2 y RC3 de de Vaucouleurs) se incluff\ 
una dependencia ligera con el tipo morfológico en lugar de la velocidad. 
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Una vez que hemos establecido los enfoques teóricos y empíricos sobre la extinción interna, 
debemos decidir sobre la formulación que habremos de seguir en esta tesis. Para ello resulta útil 
una comparación cuantitativa directa entre ambos enfoques. La figura 2.3 muestra la diferencia 
entre el coeficiente de extinción interna en la banda B calculado deacuerdo a la ley empírica de 
Tully et al. {1998) (ecs. (2.31) y (2.32)) y calculado según la fórmula de Tully & Fouqué (ec. (2.27) 
con/ = 0.1) utilizando la dependencia de T con la luminosidad dada por Wang & Heckman (ec. 
(2.28)) con los valores promedio para Ta,., Ln,• y /3 (0.8, 1.3 x 1010 Ln,0 y 0.5 respectivamente), 
en función de la magnitud absoluta no corregida por extinción interna . 

. . 

.... 

. . 
. -· .. ... ~.. · . 

. .. . ~-
• . . · . ... 

Fig. 2.3: Co;.,~,.;:aci6n entre los éoeficientes de ~xÚn~i6n l~;erna:~egún T98 (A\,(T)) y según TFq+WH (A\,(TFq+ 
W H)), en función de la magnitud absoluta en la banda B (sin corregir). 

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

Como se vé, la corrección dada por la formulación teórica es siempre mayor a la corrección 
netamente empírica y conforme la galaxia es más brillante la diferencia aumenta. Esto significa 
que ambos métodos toman en cuenta de la misma forma la dependencia de la extinción 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 más brillantes (-19.5 > Mu,80 ) la correción teórica 
estimada es mucho más dependiente que la empírica5 • De modo que los resultados que habrán de 
obtenerse más adelante (sobre relaciones fundamentales como la TF) sí dependerán de que tipo de 
corrección se uti!ize. 

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

6 Probable1ncntc esto se deba a que la funcionalidad de la corrección teórica con T es de tipa exponencial. 
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pertenecientes a diferentes cúmulos cercanos, uno. de ellos es el de Osa Mayor, al cual pertenecen 
un número importante de las galaxias en nuestra muestra. (2) Si bien la formulación teórica está 
bien sustentada, sus coeficientes libres solo pueden obtenerse a través de estudios emplricos; Wang 
& Heckman obtuvieron estos coeficientes para la banda B pero no hay ningún estudio similar que 
ofrezca resultados en la banda K, de modo que para utilizar la formulación teórica serla necesario 
tomar la extinción interna igual a cero en la banda K; aunque se sabe que la absorción por polvo 
es pequeña en las bandas infrarrojas, esta es una suposición burda. 

De cualquier forma se tendrá presente la diferencia entre la corrección de Tully et al. (1998) y 
la que resulta de la formulación teórica en los resultados que se presentarán más adelante. Posible~ 
mente la primera esté dando una subestimación a la corrección por extinción interna. 

Correcci6n K. La corrección K es la diferencia en magnitud entre la distribución espectral de 
energla 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) la definen 
más apropiadamente: "la corrección K es un efecto puramente técnico que ocurre cuando una 
distribución continua de energía F(>.) es corrida hacia el rojo al ser recibida por un detector cuya 
respuesta espectral está fija respecto al sistema de referencia del laboratorio (es decir, que no sufre 
del efecto Doppler)". Teóricamente consiste de dos efectos: a) el flujo a la longitud de onda F(>.) 
desde un sistema en reposo de la galaxia con un corrimiento al rojo (redshift) z, transformado al 
sistema de referencia del detector será diferente: FA i' F(>.0 /(l + z)); el segundo efecto consiste en 
que el ancho de banda del sistema en reposo del detector diferirá entre la galaxia corrida hacia el 
rojo y la galaxia en reposo por el factor l+z; el ancho de banda es más pequeño para la galaxia 
corrida hacia el rojo que para la galaxia en reposo, dando una corrección de 2.51og(l + z)mag. El 
primero de los efectos es selectivo, es decir es función de .>., mientras que el segundo no es selectivo 
y es independiente de la forma de FA. La fórmula para la corrección es: 

K(z) = 2.51og(l + z) + 2.5log [f! ~(~o)S¡(t)~>. ] 
0 F ffi)Si .>.d.>. 

(2.34) 

Basándose en este formulamiento, muchos autores han intentado ajustar una ecuación emplrica 
que determine la extinción interna de una manera más directa, con una funcionalidad en z únicamen
te. En este sentido se descubrió que de hecho una relación de este estilo no puede lograrse a menos 
que se considere también el tipo morfológico de las galaxias. Uno de los trabajos más recientes es el 
de Poggianti (1997), donde se dá una tabla de valores en diferentes bandas (incluidas la B y la K), 
para la corrección K (A.A) correspondiente a cierto corrimiento al rojo y a cierto tipo morfológico. 
Con estos valores, se obtuvo una ecuación lineal entre la corrección y z (con el tipo como tercer 
parámetro), resultando en una muy buena aproximación. Las ecuaciones son: 

A,s = -0.008 + 4.329z, 

A,8 = -0.014 + 2.981z, 

A,K ;,,, -0.015 - 1.160z, 

A,K = -0.014 -:- 1.183z, 

(T$4) 

(T>4) 

(T$4) 

(T>4) 

(2.35) 

(2.36) 

(2.37) 

(2.38) 

**La galaxia más alejada en la muestra observacional que habremos de utilizar (ESO-LV 
3500110) tiene un valor de z "" 0.05, 'para ella, A,s "" 0.21 y A,K "" -0.07. Para el resto las 
correcciones son típicamente mucho menores**. 

Suma de las correccjones. 

TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 
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Tomando, e~' ~ue~'ii'' todas estas correcciones, la magnitud total absoluta es igual a: 

1 M), = m.\ - 51og(d[pc]) + 5 - Aa.\ - Ai +A,.\ 1 
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(2.39) 

donde m.\ es la magnitud relativa observada, des la distancia medida en pe y Aa.\, A~ y A,.\ son los 
coeficientes de extinción galáctica, interna y el coeficiente de corrección evolutivo respectivamente. 
**Las galaxias de nuestra muestra fueron unifórmemcnte corregidas en sus magnitudes usando para 
Aan la corrección de Schelegel et al. (1998) (tomado del LEDA), AaK = 0.08Aan (Cardelli et 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 "descorrigió" de acuerdo a, la receta, usada por el 
autor respectivo y se corrigió de nuevo como se acaba de mencionar; este .mismo prócedimiento se 
realizó para todos los parámetros observacionales obtenidos en cada submuestra. El objetivo es 
que todos ellos estén corregidos de igual manera. , , 

Sobre la distancia. La determinación observacional de la distancia se realiza através de la 
medición de la velocidad heliocéntrica (Vhc1) de la galaxia. La mayoría de las distancias a las 
galaxias de la muestra final fueron obtenidas del catálogo LEDA. Se define la cantidad llamada 
modulo de distancia (mucin) como: mucin = 5logd(pc) - 5. Utilizando la ley de Hubble y el 
efecto Doppler (d(Jl<fpc) = Vhed H0 = cz/ H0 , donde H0 es la constante de Hubble), el modulo de la 
distancia puede escribirse como: mucin = 5log(Vhed H0 ) + 25. Esta es la cantidad que se dá en el 
catálogo LEDA, donde la velocidad heliocéntrica utilizada para obtener este valor ha sido corregida 
por el movimiento de caída del grupo local hacía el cúmulo de Virgo, asumiendo una constante 
de Hubble de 70kms- 1Mpc- 1 (que es el valor que usaremos a lo largo de esta tesis); para este 
modelo se necesita elegir una velocidad de caída del grupo local; el grupo LEDA elige un valor de 
170kms-1• 

Con el valor de "mucin", la distancia a las galaxias es calculada usando la fórmula: 

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

En un universo en expansión la generalización de la distancia euclidiana es la así llamada 
distancia luminosa (dL) que depende del corrimiento al rojo del objeto y de los parámetros del 
modelo cosmológico. A partir del valor del modulo de la distancia, se puede calcular el corrimiento 
'zdela gal~ia: [71c;] 106 = d(pc). Puesto que todas las galaxias de la muestra son de z muy bajo 
(lo' cuál es· un punto necesario para asegurar que las galaxias analizadas pertenezcan al universo 
actual), podemos aproximar la fórmula para la distancia luminosa como: 

cz [ 1 ] dL(Mpc)"' Ho 1 + 2c1 - q0 )z (2.41) 

El 'parámetro de desacelaración qo depende del modelo cosmológico. Aquí se tratará el universo 
plano (fl = 1) con constante cosmológica (fl,.. = 0.7), En este caso, qo = -0.55. La distancia dada 
por la ecuación (2.41) es la que en realidad se usa en la ec. (2.39). Debido a los valores bajos de z 
en nuestra muestra dL "' d. 

b) Brillo superficial. 

Al i,gual que la magnitud, el brillo superficial observado necesita ser corregido por condiciones 
instrumentalus y atmosféricas al tiempo de observación, por extinción galáctica, inclinación, ex
tinción interna y por enrojecimiento (corrección I<) para poder obtener el valor absoluto real de 
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esta cantidad. ComÓ en el caso 'de la fuagñitud, ~l primer término corr~ctivo. (rcs~lución instru
mental y "substracción del cielo") fué.llé'václó a 'cabo por los autores de cadá sulÍmuestra en la 
compilación que se hizo. La extinción galáctica y la corrección K son evah.iadas de igual forma que 
para la luminosidad. · ' · ·· ·: · . 

En este trabajo se usará como indicador del brillo superficial de una· g~laxia al brillo superficial 
central (µo,>.) obtenido de la extrapolación del ajuste al disco exponencial que se realiza sobre los 
perfiles observados y promediados azimutalmente. En la sección 2.1.2 se describieron a detalle estos 
métodos y técnicas. El valor de µoc,>. observado y corregido se transforma a unidades físicas a través 
de la siguiente fórmula: 

(2.42) 

E:i:tinci6n interna. Aunque la idea física detrás 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 evaluación del término por corrección interna sea 
distinta entre ambos casos. Para los dos, el efecto de la inclinación incrementa el camino de la luz 
a través de la capa de polvo y por tanto la luz emitida disminuye, pero en el último caso juega 
además otro papel: provoca que el área observada del disco disminuya a medida que mayor es la 
inclinación¡ debido a que la luminosidad emitida es la misma independiente de la inclinación, al 
ser menor el área observada, mayor resultará el brillo superficial (luminosidad por unidad de área 
observada). El efecto total de la inclinación en el brillo superficial es una combinación, por un lado, 
de la disminución de su valor por el aumento de la absorción, y por el otro un aumento debido al 
incremento en el área efectiva de captación. 

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

A~ = 2.50>,log(a/b) (2.43) 

donde C>, toma en cuenta la absorción por polvo y tiene que ser tal que si la galaxia es ópticamente 
transparente entonces solo quede el término "geométrico", es decir C>, = 1 en este caso. El valor del 
coeficiente C>, se ha determinado de una manera empírica y típicamente se supone constante, es decir 
que no depende de otras propiedades fundamentales como la luminosidad, el tipo morfológico 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 ó W20). Desafortunadamente 
no ha sido posible hasta la fecha encontrar cuantitativamente estas dependencias. Lo más que se 
ha propuesto es que galaxias de bajo brillo superficial (LSB) sean ópticamente delgadas, es decir 
C>. = 1, pues ellas prácticamente no tienen polvo. 

Una de las determinaciones más recientes y completas de C>, es la de Tully & Verheijen (1997). 
Ellos dán: Cn = 0.23 y CK = 1 para las galaxias HSB, y, como ya se mencionó, Cn = CK = 1 
para las galaxias LSB. 

Dimming (Atenuamiento) cosmol6gico. La expansión del universo produce también un 
efecto en la observación de! brillo superficial que debe ser tomado en cuenta. Por definición, el 
brillo superficial es el cociente de la luminosidad emitida entre el área de emisión. Supongamos un 
área circular de radio r que emite una luminosidad global Lr, entonces: 

~=~ ~~ 
7rr2 

Desde la Tierra, solo observamos un flujo de luz en nuestra dirección, con lo cuál obtenemos 
la luminosidad, y un área de proyección, con la cual obtenemos el área real. En relación a la 
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luminosidad, solo hace falta conocer la distancia actual a la galaxia, o, pari. ser más preciso, la 
distancia (dL) que le tomó a la luz en llegar de la galaxia (al tiempo de su emisión) hasta nosotros; 
sabiendo está cantidad y suponiendo simetría esférica en el flujo de emisión (FA), la luminosidad 
total es simplemente: LT = 4mllFA. Para calcular el área real de emisión es necesario estimar el 
valor del radio real de emisión a partir del observado, que de hecho es un radio angular(9); esta 
estimación es puramente geométrica y serla muy simple en un universo estático: r = dLsen(9), 
pero debido a la expansión del universo, la distancia que recorrió la luz basta llegar a nosotros 
es mayor a la separación (do) que babia entre la Tierra y la galaxia observada al momento de la 
emisión. El área proyectada en la imagen de la galaxia debe ser asociada a do, que corresponde al 
evento que la produjo, y no a dL que se refiere a la distancia que recorrió la luz hasta alcanzarnos. 
Siendo así, el radio real sería igual a: r = d0 sen(9). Por tanto la determinación del valor auténtico 
del brillo superficial depende de nuestro conocimiento sobre la tasa de expansión del universo, 
solo as! podremos conocer el valor de do a partir de dL. En la métrica de Robertson-Walker: 
do = (1 + z)-2dL, entonces: 

:E 47rd¡,FA 47rd¡,FA(l + z)4 :E l )4 
T = 7r(d0sen(9))2 = 7rd¡,(sefi(9))2 ... = . o( + z (2.45) 

donde :Eo es el valor observado del brillo superficial.' Es decir,· el resultado de este efecto es el de 
provocar una disminución del brillo superficial dada por el factor (1 + z)4 • Para corregir el valor del 
brillo observado por este efecto, hace falta multiplicarlo por. esfo factor, ó, en magnitudes, restar 
es te factor: · · .';>/' :· ,.. · 

Ad = 2.51og(l + z)4 l 1ri1db(.l+z; · (2.46) 
., .",).'1,;_-,-;_-: .. :,r·>· :-... 

**Para la galaxia más alejada considerada en nuestra muestra: z = 0.05, entonces Ad "" 0.21. 
Para el resto de las galaxias la correción es mucho menór!.!: :-Al igual que la correción K, la corrección 
por oscurecimiento es poco significativa para las 'gáláXiiiS' en ... nuestra muestra. 

<r, 

Suma de correcciones. 

Después de considerar todas estas correcciones, el brÜlo superficial central es igual a: 

1 µoc,A = µo,A - Aa,A - Ai' :_Ad·+ A,A 1 (2.47) 

donde µo,A es el brillo central inferido de las observaciones, AaA es la extinción galáctica, A~· incluye 
la corrección geométrica y por extinción interna, Ad es el coeficiente por atenuamiento cosmológico 
y A.>. es el término de corrección evolutivo. Los términos AaA y A,A son los mismos aplicados para 
la luminosidad. 

La caracterización entre galaxias LSB y HSB será la siguiente (Verheijen (1997)): LSB's: aquel
las galaxias con µoc,K ;::: 18.5magarcseg-2 ; HSB's: aquellas galaxias con µoc,K < 18.5magarcseg-2. 
Esta definición podría parecer en primera instancia inconsistente, pues el valor corregido del brillo 
superficial depende de la determinación de la extinción interna, que a su vez depende de la difer
enciación entre galaxias HSB y LSB, sin embargo, ésto no es así pues para la banda K todas las 
galaxias se considerán ópticamente delgadas. 

No se ha llegado a un acuerdo sobre cuál debe ser el valor del brillo superficial central que divide 
a las galaxias en tipos HSB y LSB; usualmente cada autor utiliza una definición propia, tlpicamente 
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 µo,o = 21.65. 
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Radio de escala: ¿depende de Ja inclinación? 

El radio de escala, hA, es el otro parámetro del disco que se infiere de realizar al ajuste a 
una distribución exponencial del perfil de briJlo observado y promediado azimutalmente. El radio 
angular obtenido en arcseg se transforma a kpc a través de Ja ecuación: 

hA(kpc) = sen(hA(rad))dL(kpc) ~ hA(rad)d¿(kpc) (2.48) 

donde se ha hecho la aproximación sen() ~ (), pues Jos radios angulares medidos son muy pequeños. 
La inclinación, desde un punto de vista geométrico, no altera el valor de hA· Sin embargo, si Ja 
profundidad óptica (T) varia a lo largo de la porción del disco que es usada para realizar el ajuste 
al perfil de briJlo observado, se tendrá una variación de hA con la inclinación. Lo que ocurre es que 
la imagen de Ja galaxia proyectada en Jos detectores se ve alterada por esta diferencia "radial" en 
la profundidad óptica; ésto hace que el perfil observado sea diferente al emitido antes de atravesar 
la capa envolvente alterando así Jos valores del radio de escala y del briJlo superficial central; en 
el último caso, Ja corrección interna absorbe este efecto; para el radio de escala se necesita una 
fórmula de corrección similar. 

En este sentido, se han realizado algunos estudios empíricos que presentan fórmulas para esta 
corrección (una formulación teórica serla complicada y no ofrecerla resultados mejores a los que 
ofrece una buena metodolog(n empírica). Uno de estos estudios es el realizado por Giovannelli et 
al. (1994). En él, se analizan cerca de 2000 galaxias espirales de tipo tardío; sobre los radios de 
escala obtenidos a partir del método "marcando el disco 11

1 encuentra que requieren una corrección 
por inclinación de Ja siguiente forma: 

hd,c(kpc) = hd(kpc)[l + r¡log(a/b)] (2.49) 

donde r¡ es igual a 0.60; la incertidumbre de este valor es cercana al 30%. 
Años más tarde en un articulo de 1997, el mismo grupo de trabajo hace notar que una vez que 

en el ajuste teórico ni perfil se consideran las características no simétricas en las galaxias (barra, 
brazos, etc.), es decir, siguiendo un método 20), el valor de r¡ disminuye. De esta manera, y 
siguiendo la tendencia de Jos resultados encontrados en trabajos como los de Wang & Heckman 
(1996), sugieren una relación del estilo: 

(2.50) 

donde a 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 formulación muy 
clara para establecer Ja corrección por inlclinación, no solo porque difiera para diferentes métodos 
de ajuste al perfil, sino porque además, el estudio tiene Ja limitantc de referirse 1ínicamente a galaxias 
de tipo tard!o. Dada la sospecha de que el radio de escala puede alterarse por Ja inclinación, se 
explorará para nuestra muestra si hA presenta cierta dependencia con Ja inclinación. En la figura 2.4 
se presentan hn y hK vs i(º) para las galaxias en nuestra muestra final (ver sección 2.3), divididas 
en las respectivas submuestras: círculos (de Jong), cuadrados rellenos (Verheijen) y triángulos (Bell 
et al.); Andrómeda aparece simbolizada con una estrella. Aunque de manera global se observa que 
conforme la inclinación 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 intrínseca en tamaiio entre las 
galaxias de las diferentes submuestras6• Cuando observamos el comportamiento de cada submuestra 

ªEn la figura 2.4 se observa con claridad la diferencia en selección por inclinación de las submucstras de Verheijen 
(con mayor i) y las de long (con menor i) y también se aprecia como las gaJaxias de esta última muestra son 
típicamente más 11grandcs" (más luminosas) que las de la muestra de Verheijen. 
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Fig. 2.4: Relación entre el radio de escala ·y la·inclinBéi6Ii'"enlas bandas B (panel (a)) y K (panel (b)). Las galaxias 
están divididos según la submucstra a la que "pertenecen: círculos (de Jong); cuadrados (Verbeijen) y triángulos (Bell 
et al.)¡ la galaxia de Andrómeda esta simbolizada con una estrella. · 

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

2.2 Dinámica y contenido de gas. 

2.2.1 Velocidad de rotación. 

La determinación observacional de la velocidad de rotación de una galaxia es un asunto complejo 
que requiere de técnicas sofisticadas para llevarse a cabo. La observación del gas en la galaxia 
resulta ser la mejor trazadora del campo gravitacional del sistema hasta radios muy grandes. El 
gas está formado mayoritariamente por átomos de hidrógeno neutro (H /) y en menor medida por 
moléculas de hidrógeno (H2 7). Con la instrumentación y resoluciones adecuadas puede obtenerse 
el perfil de velocidad de la galaxia, es decir, la velocidad de rotación como función de su radio (en 
la dirección del semieje mayor usualmente). También suele usarse la línea de Ha como trazadora 
de la velocidad de la galaxia en sus partes internas. Los estudios observacionales hechos al respecto 
muestran básicamente cuatro tipos de perfiles: (1) crecientes, en los cuales la curva de rotación crece 
rápidamente en el centro, reduciendo después este crecimiento en la región exterior sin alcanzar 
una velocidad asintótica final hasta el último 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 asintótica (V11a1), es decir la curva se aplana; (3) decrecientes, el perfil crece rápidamente 
en el centro hasta alcanzar un máximo (Vma.:), después decrece y continua haciéndolo hasta el 
último radio observado; (4) decrecientes-planos, muestran un perfil similar al ca.•o anterior solo que 
en la región más externa la curva termina por aplanarse. Se piensa que el primer tipo en realidad 

7Las moléc~1las de hidrógeno son generalmente trazadas y detectadas através de la Jínea de CO, y solo son intensas 
en la.e;; partes más centrales de la galaxia. 

' ' 
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no es una situ~ciÓn fÍsi'Cá:'real, sino que se deb~ a una limitación observacional que, .;;, ia regicfll. más 
. externa, impide la 'medición· de: la velocidad ..Sintótica o decreciente final. La figura 2.5 muestra los 
· cuatro tipos mencionados anteriormente. · 
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Fig. 2.5: Tipos de curvas de rotación. Empezando en la esquina superior izquierda y en sentido de las manecillas 
del reloj aparecen ejemplos para el tipo (1) NGC598, (2) NGC2403, (4) NGC3034 y (3) NGC4303. 

Sin embargo, este tipo de análisis observacional 'local' solo se ha realizado para un número 
limitado de galaxias. La mayoría de los miembros de las muestras analizadas en esta tesis carecen 
de observaciones sobre sus perfiles sintéticos de velocidad; siendo as(, es necesario encontrar una 
observable 'global' que sea una medida directa de alguna velocidad de rotación característica de la 
galaxia, como la velocidad máxima o la velocidad asintótica; tal cantidad puede ser dada por la 
observación espectral del ancho de la línea de 21 cm (correspondiente al hidrógeno atómico) o del 
ancho de la línea de H 0 • 

Este asunto ha sido tratado por diversos autores llegando a conclusiones diferentes. Verheijen 
{1997) llega a la conclusión de que el ancho de línea (W20 ) (a un nivel standard del 20% del 
pico máximo), corregido apropiadamente (tal como será explicado más adelante), es una buena 
estimación de la velocidad máxima (Vma,,) de la curva de rotación; sin embargo, otros autores han 
manifestado que W20 es en realidad una mejor observable de V¡1at (McGaugh (2000)). Ya que 
este tipo de análisis consisten en un estudio de casos particulares, sus conclusiones dependen en 
mucho del tipo de muestra utilizada en el estudio. Siendo así, 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 estadístico, la velocidad de rotación máxima 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 rotación decrecientes." 

Ancho de línea (lV20). Observacionalmente, el espectro de la línea de 21 cm no define directa
mente un ancho único 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 función de la velocidad 
de recesión de la galaxia {corregida para dar la llamada velocidad heliocentr(ca Vhel)· El efecto 
Doppler produce el ensanchamiento de la Unea debido a la rotación de la galaxia: este movimiento 
provoca que uno de los extremos de la galaxia tenga una Vhel menor (y por tanto una longitud de 
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onda menor) a la observada para el centro de la galaxia y el otro extremo una Vhel mayor (longi
tud de onda mayor); si el análisis espectrográfico de la galaxia se hace con suficiente resolución, 
entonces se tiene una medida de la velocidad heliocéntrica a lo largo de toda la galaxia, de extremo 
a extremo, as( como un valor de la intensidad luminosa asociada a cada Vhel• 

El flujo luminoso proveniente de la galaxia no es más que la energía por unidad de superficie que 
llego. al detector; este flujo es la integral de la curva de intensidad de la línea de 21 cm en función de la 
longitud de onda; que se traduce en la integral del flujo por unidad de frecuencia (medido en Janskys 
lJy = 1x10-26W/m2 /hz) en función de la velocidad heliocéntrica: Fr = J S(Jy)dv(kms-1). 

Del espectro de emisión de la línea de 21 cm se obtienen: la intensidad máxima de emisión, el 
flujo total y el ancho de línea. Para definir la última 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 203 (W2o) y 
al 503 (W50 ) de la intensidad máxima de la línea. La mayoría de los astrónomos observacionales 
prefieren medir iv20, pues consideran que es una mejor estimación de la velocidad de rotación de 
la galaxia. Para el caso de la línea de Ho. la situación es similar. 

2.2.2 Masa total de HI. 

Un objetivo importante de este estudio es el de analizar ciertas características de la masa bariónica 
total contenida en una galaxia, que incluye las estrellas y el gas presente en ella. Para lograr ésto, 
es necesario tener una estimación tanto de la masa total de estrellas como de la masa total de gas; 
esta última debida en su mayor parte a la cantidad de hidrógeno atómico (HI). En gran medida, 
el hidrógeno atómico en las galaxias de disco es ópticamente delgado, es decir, la línea de 21 cm 
sufre muy poca absorción. Por lo tanto la masa total de H I es proporcional a la emisión de esta 
línea, es decir, al flujo total Fr = J S(Jy)dv(Kms- 1 ). 

Para determinar esta masa, se integra el flujo a lo largo de una superficie esférica cuyo centro 
coincide con el centro de la galaxia observada y cuyo radio es igual a la distancia a ella; si se asume 
simetría esférica, entonces el flujo se vuelve independiente a lo largo de la superficie y por tanto el 
resultado de esta integral es simplemente el área de Ja esfera. Con Jo anterior y sabiendo Ja masa 
de un átomo de hidrógeno (1.67 x 10-27 kg), la masa total de HI, con los factores de conversión 
entre unidades adecuados, es: 

(2.51} 

2.2.3 Corrección a la velocidad de rotación. 

Corrección instrumental {Instrumenta/ Broadening Correction). La obtención del perfil de intensi
dad de Ja linea de 21cm o de Ha se realiza con una resolución limitada, asociada a Jos instrumentos 
especlficos utilizados en la observación. Puesto que la intensidad es usualmente medida en función 
de la velocidad heliocéntrica, entonces la resolución de la medición se expresa en kms- 1• Ya que 
las observaciones se realizan en diversos instrumentos con distintas resoluciones, es necesario de
terminar un término correctivo patrón que, de acuerdo a la resolución del instrumento utilizado, 
proporcione un valor del ancho de linea que sea independiente de tal instrumento, es decir, indepen
diente de su resolución. Solo así se pueden analizar de manera compuesta y sin riesgo de cometer 
errores sistemáticos, valores obtenidos con diferentes instrumentos. 

La determinación de esta corrección puede realizarse teórica o empíricamente. El segundo 
método consiste simplemente cu comparar los anchos de linea obtenidos a diferentes resoluciones 
para así obtener una ley que cuantifique las diferencias en función de la resolución. Un trabajo de 
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esta naturaleza aparece descrito en el articulo de Bottinelli et al/ (1990)¡ en él se establece que la 
corrección por instrumentación esta dada por la fórmula: . . 

(2.52) 

donde W20 es el ancho de llnea observado al 20% de in'tensidad, c5W20 es el error instrumental y R 
la resolución instrumental. · · · ' 

Verheijen & Sancisi (2001) presentan un enfoque analltico del problema simulando el perfil de 
intensidad con una curva gaussiana. A partir. de esta suposición, arriban a una fórmula teórica 
para el término correctivo: .. · 

c5W20 = 35.8 [ J1+(2:.5 )
2 

- l] (2.53) 

Las diferencias entre estas dos metodologías son discutidas también en el articulo del 2001; se 
resumen en una tabla en función de la resolución. Para resoluciones desde 5kms-1 hasta16.5kms-:-1 , 

el valor promedio de esta diferencia es del orden de 2kms-1• La conclusión de estos resultados es 
inmediata, la utilización de cualquiera de los métodos es equivalente para la obtención del término 
correctivo por instrumentación8 • 

Movimientos turbulentos (azarosos). Debido a inestabilidades gravitacionales locales en el disco 
de la galaxia, partes importantes constituyentes del gas en ella siguen orbitas fuera del plano 
galáctico y con trayectorias diferentes a las circulares. La interacción interna de las partículas de 
gas entre sí resulta en movimientos turbulentos propagados y disipados a lo largo del plano galáctico. 
Aunque los efectos son pequeños y globalmente se conserva la estabilidad del disco sostenida por 
la energía rotacional de la galaxia, estos elementos rompen la suposición sobre equivalencia entre 
la medida cruda del ancho de llnea (W20 ) y la velocidad de rotación de la galaxia. Es entonces 
necesario establecer una corrección a las medidas observacionales que considere estos movimientos 
turbulentos; solo puede lograrse una formulación general de esta corrección si se analiza el problema 
desde un punto de vista estadístico¡ los efectos turbulentos pueden entonces ser tratados como 
desviaciones azarosas de la situación estable. 

En base a trabajos previos, como los de Botinelli et al. (1983), Tully y Fouqué {1985) estudian 
esta posibilidad y ofrecen una formulación. Una primera aproximación sería obtener una dispersión 
estadística de velocidades a lo largo del plano galáctico y perpendicular a él (de hecho Bottinelli et 
al. estiman estas cantidades:<Tz = lOkms- 1 y u.,= uy = l.Su,). A partir de estos valores se obtiene 
la magnitud del vector velocidad de dispersión asociado a los movimientos aleatorios; substrayendo 
cuadráticamente (pues nos estamos refiriendo a cantidades vectoriales) este valor al dado por el 
ancho de llnea se obtendría la componente asociada a la rotación. Sin embargo, Tully y Fouqué 
hacen notar que esta substracción no es del todo adecuada pues los términos de turbulencia y 
rotacionales en realidad interfieren entre si, de esta forma, los autores sugieren una suma no de tipo 
vectorial sino análoga 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 H I y su justificación 
en el estudio de galaxias enanas (Tully et al. 1978). 

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

8 Los datos de U'20 obtenidos para nuestra muestra observacional fueron corregidos, por las fuentes que los pro
porcionan, con alguno de estos dos mótodos. Puesto que la utilización de ambas es equi\'Rlcnte, entonces no debemos 
esperar diferencias sistemáticas csntre los datos provenientes de diferentes submuestras. 
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galaxias enarias (en donde 11!. iotación;y lá. tu~b~le~ci~ sori fen¿lnenos de magnitudes semejantes); 
y que proporciona u'na trruÍsiciórÍ. continua entro ambÓs casos parágalaxias de tipo intermedio. La 
fórmula propuesta e8: . ', . -. - ··:.(. '· .... ',;-:·L"':·:;:~T::.~; n::,.:_,:··-·.::~;:;· ~ ·\· 

Wio,a ~ Wio.~ + Wio,t [1- 2e~cw.~.=)J-2~20.~W20,t [1 - e-(~;~.=r] (2.54) 

donde W20,t se refiere a la magnitud total de la parte aleatoria de la velocidad y W20,. se refiere 
a la transición entre la suma vectorial y la suma con términos de interferencia. Aunque este 
articulo presenta valores para estas cantidades, se prefirió 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 análisis esta basado 
en resultados directos obtenidos de la muestra de galaxias de Osa Mayor, resultan mucho más 
adecuados y actualizados para ser considerados en esta tesis. Los valores son: W20,e = 120kms-1 
y J,V2o,t = 22kms-1. 

Corrección por inclinación. La inclinación aparente de la galaxia ocasiona que la velocidad de 
rotación medida para la galaxia (W20,a) sea solo la componente a lo largo de la linea de visión. 
Puesto que por convención una inclinación de 90º corresponde a una galaxia vista de canto, la 
magnitud del vector velocidad de rotación es: 

W. W20,a 
20•º = sen(iopt) (2.55) 

Todas estas correcciones al ancho de linea de 21cm, proporcionan una aproximación más cercana 
a la velocidad de rotación real de la galaxia. Como se mencionó anteriormente, la comparación de 
esta medida con el valor directo tomado de la curvas de rotación representa una prueba importante 
para conocer que tan cercana es esta aproximación; 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 considerará que estas conclusiones son 
igualmente validas para el total de galaxias en la muestra. 

**Respecto a la muestra observacional compilada, los datos de W 20 para la submuestra de 
Verheijen fueron tomados directamente de su trabajo, por tanto ya aparecían corregidos tal y 
como se describió en los párrafos anteriores y no hubo necesidad de alterarlos, para el resto de las 
submuestras, los valores dados para W20 se "dcscorrigieron" según la receta dada por los autores 
respectivos y se volvieron a corregir usando las ces. (2.54) y (2.55)**. 

2.3 Compilación y características de la muestra 

El objetivo central del presente proyecto es analizar las propiedades luminosas y dinámicas de las 
galaxias de disco y las correlaciones entre ellas. La muestra seleccionada debe contener suficiente 
información observacional para llevar a cabo este análisis. La información requerida se refiere 
básicamente al tamaño de la galaxia, su masa oscura y luminosa, las distribuciones de éstas, su 
velocidad de rotación y sus colores integrales. Para esto requerimos observaciones fotométricas por 
lo menos en dos bandas (la B y la K), curvas de rotación o anchos de linea para la velocidad (ya 
sea en HI, H0 o ambas) e información 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 



32 CAPITUL02 

masa total de los bariones partícipes de su emisión. Es conocido que la medida de relación entre 
la luminosidad y la masa de una galaxia es función de la longitud de onda (o frecuencia) de los 
fotones medidos por el observador, es decir, en términos observacionales, de la banda (región del 
espectro electromagnético en unidades de longitud de onda) en la que se observe la galaxia; siendo 
as!, observaciones en diferentes bandas darán información variada sobre esta medida. 

La mayoría de los datos observacionales realizados hasta la fecha se han hecho en la banda B 
(azul), correspondiente a altas frecuencias de emisión de fotones, y en la banda R (roja), correspon
diente a frecuencias de emisión más bajas; solo recientemente se ha podido observar con precisión 
en el infrarrojo, en las llamadas bandas K' y K. Las características y usos de las observaciones 
en diferentes bandas serán tratadas con cierto detalle más adelante; solo adelantaremos que las 
estrellas viejas y poco masivas son responsables de la mayor parte de la emisión en el infrarrojo, 
mientras que las estrellas jóvenes y las regiones de polvo en condiciones propicias para la formación 
de estrellas emiten principalmente en las bandas D y U (ultravioleta). De esta forma, si se desea 
obtener información sobre la masa estelar en una galaxia de disco, las bandas infrarrojas son las 
adecuadas pues la población dominante en número en las galaxias corresponde a estrellas poco 
masivas; la función de luminosidad tiene su valor más alto para estrellas entre 0.8-1.0 M 0 , estrellas 
más masivas son poco abundantes. Entonces, la banda que ofrezca la observación de estas estrellas 
será la indicada para determinar la masa total estelar. Por otro lado, la banda B, representa una 
buena medida de las poblaciones estelares más jóvenes. 

Para determinar la dinámica de las galaxias de disco, es necesario conocer su velocidad de 
rotación; observacionalmente, éste es otro asunto de gran relevancia que queda resucito si se logra 
seguir con precisión la orbita de alguna partícula de prueba sujeta al potencial gravitacional de la 
galaxia. Para ésto, se utiliza el gas presente en la galaxia como trazador de este potencial; la mayor 
parte de dicho gas es formado por átomos de hidrógeno (H I) cuya línea de emisión corresponde a 
la longitud de onda de 21 cm; la rotación del gas produce un ensanchamiento de la línea por efecto 
Doppler, la medida de este ensanchamiento es pues, una medida de la velocidad de rotación de la 
galaxia. Por lo tanto, observaciones de esta línea permiten determinar la cinemática de la galaxia; 
también se puede usar como trazador de la rotación galáctica a la línea de Ha emitida por regiones 
H2 principalmente. 

Otra característica importante que debe tener nuestra muestra es homogeneidad en las can
tidades fundamentales, es decir, debe poder representar de manera estadística a la población de 
galaxias de disco presentes en el universo actual (i.c. galaxias ubicadas a bajo z), para ello debe 
contener galaxias cuya luminosidad comprenda un rango amplio, desde las poco luminosas (con 
MK ~ -19) hasta las luminosas (con MK ~ -25); cuyos brillos superficiales centrales vayan desde 
los discos más concentrados (de tipo HSB) hasta los menos concentrados (de tipo LSB); por último, 
se buscó que la morfología de los miembros de la muestra fuera variada, desde las galaxias de tipo 
temprano (tipos morfológicos entre O y 4), hasta galaxias de tipo tardío (tipos morfológicos entre 
5 y 10). 

En resumidas cuentas la compilación de la muestra se hizo teniendo en cuenta todos estos 
aspectos: se buscaron galaxias con datos en las bandas B y K, con medidas del ancho de la 
línea de 21cm o de Ha o con curvas de rotación sintéticas y con estimaciones de la masa en gas 
neutro. Después de una extensa búsqueda en la literatura sobre diferentes estudios observacionales 
realizados en los últimos años, se encontraron 3 submuestras con todas las características necesarias 
y 2 más con datos en la banda B que servirán para propósitos específicos. En la siguiente sección se 
describen de manera sintética los métodos y criterios utilizados en cada submuestra. La presentación 

. de ellas se hace teniendo en cuenta que en secciones pasadas se explicarón con claridad los aspectos 
técnicos que ahí se señalan. 

------------- ---~------" 
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2.3. coMPILAaióN y, CARACTERÍSTICAS DE LA MUESTRA . 

2.3.1 ·· Submuestras; 

• Bubmuestra de de Jong. 
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La primera de las submuestras corresponde a los trabajos de de Jong & Van der Kruit (1994) y 
de do Jong (1996) en los que se analizaron un total de 86 galaxias espirales de campo y se obtuvieron 
parámetros 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 pequeños); fueron elegidas del catálogo UGC (Uppsala General Catalog) seleccionadas de tal 
forma que la razón 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 51°; 
esta restricción permite la obtención de perfiles de brillo bien determinados como será explicado 
más adelante. También se restringió la muestra al eliminar galaxias con tamaños aparentes muy 
pequeños, seleccionando únicamente aquellas cuyo eje mayor fuese mayor a 21 (a > 2'); está es 
una restricción relacionada con la capacidad instrumental del telescopio utilizado. Los detalles 
especificas sobre la selección y caracterlsticas estadlsticas de la muestra aparecen en el primero de 
los articulas de la serie. 

El segundo de los trabajos (de Jong (1996)) presenta los perfiles de brillo y los parámetros 
centrales para el conjunto de galaxias en las bandas B y K. El método utilizado en la obtención 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 aqul. 

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

Las magnitudes aparentes totales para las galaxias de esta snbmuestra fueron calculadas sumando 
la magnitud de apertura y la magnitud extrapolada en cada caso. Esta es una muestra limitada 
en lo que se refiere al diámetro de las galaxias (se espera que UGC sea completa hasta diámetros 
tan pequeños como 2 arcmin en la banda R) que puede transformarse en una muestra limitada en 
volúmen. 

• Submuestra 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 cúmulo de Osa Mayor. 

El cúmulo de Osa Mayor (ubicado en la constelación del mismo nombre) consta de 79 miembros 
identificados. Se localiza en el plano supergaláctico a una distancia angular de 38º del cúmulo 
de Virgo. Tiene una velocidad de rescesión de 950kms-1 y una velocidad de dispersión promedio 
del orden de 150kms-1 (Verheijen & Sancisi (2001)). Se encuentra a una distancia promedio de 
18.6 Mpc. La morfologla de sus miembros es mayoritariamente de tipo tardla, y sólo unas cuantas 
galaxias son del tipo lenticular. La distribución de galaxias no muestra acumulamiento hacia algún 
centro común. Comparado con los cúmulos 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 resccsión 
del cúmulo evita la formación de una estructura dinámica y espacialmente compleja, que podrla 
causar efectos importantes en las estructuras internas de las galaxias individuales. 

La muestra de Verheijen está seleccionada de forma tal que sus galaxias tiene magnitudes 
absolutas en la banda B que cumplen con la condición: Ma < -16.5 e inclinaciones mayores a 
45°. La primera restricción permite eliminar galaxias con parámetros observacionales inciertos y la 
segunda perdtit~ obtener de manera precisa la velocidad de rotación de cada miembro. 
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Verheijen presenta los parámetros fotométricos en las b~ndas B, R, 1 y K', ¿Í.i!iz~;,.do un:
0

métod~ 
unidimensional para ajustar los perfiles de brillo, el llamado "marcando el disco" (ver sección 2.1.2). 

Las magnitudes aparentes totales dadas en este estudio, se obtuvieron con el mismo método 
usado por de Jong9, · 

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

• Submuestra de Bell et al. {2000}. 

Se analizan un total de 26 galaxias tipo LSB compiladas de diferentes trabajos. La selección 
se hizó 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 
inclinación de acuerdo a los criterios del trabajo de Bell et al.), esté en el intervalo 22.5 < µon < 23.5 
(ma9arcse9-2 )¡ este grupo también fue restringido en el tamaño aparente de sus elementos (una 
vez más, 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 25 ma9arcse9-2 fueron 
seleccionadas. El segundo grupo lo integran galaxias observadas en el hemisferio sur seleccionadas 
de forma que: µon > 23(ma9arcse9-2 ) y con inclinaciones menores a 67° (lo que permite la 
obtención precisa de perfiles de brillo). 

Aunque este trabajo es en sí una compilación de otras muestras, los autores tomaron los datos 
observacionales crudos de ellas e hicieron los ajustes al perfil de brillo por su cuenta¡ así, presentan 
parámetros fotométricos en las bandas B y K, usando un método unidimensional con características 
muy específicas. Se realiza una descomposición bulbo disco eligiendo uno de los siguientes cuatro 
casos: un ajuste exponencial al disco únicamente, 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 elección de uno de estos casos es particular a cada galaxia¡ los 
autores realizaron un análisis buscando una minimización del valor de x2 para los ajustes en•todas 
las bandas¡ el ajuste que en promedio (respecto a las bandas) obtuviera el valor mínimo para x2, 

fue elegido para la obtención de los parámetros fotométricos. Las magnitudes aparentes tot~les se 
obtuvieron de la misma forma a como lo hace de Jong. 

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

• Submuestra de de B/ok et al. {1995,1996). 
9 Banda K y Banda K'. Ya que el trabajo de Vcrbcijen presenta datos en la banda K' (con una longitud 

efectiva del orden de 2.1 µm), que difiere ligeramente de la banda K (con una longitud cfecth-a del orden de 2.2 
µm), fue necesario aplicar una correción a estos datos para obtener una muestra final consistente¡ la transformación 
fue calculada en base al articulo de de Jong (1996) y en el articulo de Wainscoat & Cowie (1992); en el primero, se 
presenta una tabla sobre los colores promedio para diferentes tipos morfológicos (resultado basado en su muestra), a 
partir de ella se obtuvo el valor promedio del color H-K en función del tipo¡ en el segundo artículo se presenta una 
formula de correlación entre el color H-K y el color K'-K: K' - K = 0.19(H - K). A partir de estos dos resultados 
se logró obtener el valor de K1-K como función del tipo morfológico, la siguiente tabla resume las transformaciones: 

Tipo M K'-K 
o S T S2 0.0551 
2 < T S4 O.D741 
4 < T <6 0.0437 
6 S T <8 0.0418 
8<T<10 o 

Como era de esperarse las correcciones son pequeñas. 



2.3. COMPILACIÓN Y CARACTERÍSTICAS DE LA MUESTRA 35 

La integran 21 ·galaxias espirales con bulbos pequeños (i.e. dominadas por el disco) de tipos 
morfológicos tardíos; elegidas de los catálogos 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 definición de 
galaxias LSB; inclinaciones menores a 60º (lo que equivale a perfiles de brillo precisos); además, 
los miembros del grupo deben tener observaciones de HI disponibles, conocidas en inglés como 
observaciones "single- dish H !", este requerimiento es necesario para la obtención de curvas de 
rotación muy precisas. 

El primero de los articulas (de Blok et al. (1995)) presenta parámetros 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, as! que no utiliza ninguna extrapolación. Esta suposición es válida ya 
que el estudio observacional de los autores les permite detectar más del 90 % de la luz total cada 
galaxia en su muestra (ya que son galaxias LSB dominadas por el disco), siendo as!, la magnitud 
aparente total corresponde a la magnitud de apertura. Cabe señalar que esta suposición es válida 
únicamente 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 as!, se correrla el riesgo de 
subestimar considerablemente la luminosidad de muchas de ellas, pues la apertura del telescopio y 
la baja densidad de alguna galaxia pueden combinarse para producir una estimación falsa al seguir 
este método. 

•Submuestra de Beijersbergen et al. {1999 ). 

Contiene el análisis de 21 galaxias LSB con bulbos prominentes y con morfologías muy variadas, 
en el rango Sa-Im. Se seleccionaron del catálogo ESO-LV (Lauberts & Valentijn) con los siguientes 
criterios: inclinaciones menores a 50º; que tengan ejes mayores en la banda B en el intervalo: 
11 < 2a < 31

, al nivel isofotal de 26 magarcseg-2 ; esta es una restricción debida a la limitación 
impuesta por el tamai10 del chip del CCD usado en las observaciones; y con brillos superficiales en 
la banda B mayores a 23.8 magarcseg-2 hasta el radio efectivo. 

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

El artículo solo presenta las magnitudes absolutas totales, ya corregidas por extinción galáctica. 
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 extinción galáctica en cada caso. Lo referido en 
el articulo sugiere que la magnitud aparente fue calculada siguiendo el método usual, es decir, el 
descrito en la muestra de de Jong. 

Vía Láctea y Andrómeda. La comparación de nuestra galaxia y la galaxia de Andrómeda con 
otras galaxias de características similares en el universo local es de gran interés; esta comparación 
permite referirnos al resto de galaxias analizadas en base a las propiedades de nuestra galaxia y a 
las de Andrómeda que son, obviamente, las más estudiadas. 

Los estudios fotométricos hechos sobre Andrómeda son muy abundantes, sin embargo, de
bido a su tamaño aparente, la mayoría se refieren a análisis muy específicos sobre algunas de sus 
propiedades, o a observaciones solo de algunas regiones locales de ella. Siendo as!, fue laborioso 
encontrar elatos fotométricos globales, sobre tocio en la banda K; fue entonces necesario recurrir a 
varias fuentes para obtener los elatos requeridos. 
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Para Ja fotometría en Ja banda B, nos basamos en Jos libros: "Állen's~Astrophysi;;,.i Quantities" 
de Arthur N. Cox (2000) y, "The Mi!ky Way as a Galaxy" de Gilmore et al. (1990). Los datos en Ja 
banda K se obtuvieron del trabajo de Hiromoto et al. (1983). Nota: Para el artículo de Hiromoto 
fue necesario pasar de las unidades físicas que él presenta a las unidades usuales utilizadas en 
fotometría. 

Ya que el sistema solar es parte de la Vía Láctea, determinar los parámetros fotométricos de ella 
de manera observacional resulta mucho más 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). 

Catálogo 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 
recurrió al catálogo en línea LEDA (Lyon-Meudon Extragalactic Database) que ofrece de manera 
gratuita acceso a los principales parámetros astrofísicos de más de 100 000 galaxias.10 

2.3.2 Caracterización de la muestra final. 

En esta sección se describirán los criterios finales de selección utilizados para asegurar que la muestra 
final tenga los datos adecuados para este estudio. Más adelante se mostrarán las características 
estadísticas de la muestra en relación a la población total de las galaxias observadas en el universo 
actual de acuerdo a otros estudios. Por último, se presentarán las tablas que muestran las cantidades 
observacionales y físicas obtenidas después de todo el proceso descrito en este capítulo. 

Selecci6n final. Una de las preocupaciones centrales sobre los parámetros observados compi
lados en esta investigación es en relación a la precisión de su medición. Es por ello que se deben 
buscar las mejores condiciones para su determinación. Una limitación natural en este sentido, es 
la inclinación aparente de la galaxia, que está limitada de un lado por la inferencia de la velocidad 
de rotación y de otro por las mediciones fotométricas. Una inclinación de Oº impide totalmente Ja 
medición del ancho de línea de 21 cm. Considerando esta limitación, se vuelve necesario estable
cer una cota angular inferior en la inclinación que permita tener anchos de llnea suficientemente 
confiables. El establecimiento de este criterio depende principalmente del error de esta cantidad 
asociado a los instrumentos utilizados en las mediciones; quizá la forma más sencilla y práctica de 
establecer este limite sea de carácter empírico. 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 inclinación (el autor establece una cota superior de 51°), 
fue necesario reducir esta cota a 35° para incluir un número mayor de galaxias en la muestra final. 
De cualquier forma, se realizaron pruebas posteriores en algunas relaciones fundamentales (como la 
Tully-Fisher) en búsqueda de algún error sistemático en la velocidad de rotación para las galaxias 
de menor inclinación. No se encontró ninguna tendencia. 

Dos de los parámetros fundamentales en este estudio, el brillo central superficial y el radio 
de escala dependen de la buena determinación del perfil de brillo observado. La situación ideal 
se presenta para inclinaciones bajas, es en estos casos cuando el área proyectada de la galaxia 
se aproxima más al área real de la misma; sin embargo, cuando la galaxia esta muy inclinada 
la determinación del peri! se vuelve cada vez más complicada pues el área proyectada disminuye 
y por tanto los brillos superficiales medidos se vuelven cada vez menos confiables, entonces se 
vuelve necesario establecer un límite superior a la inclinación para asegurar que el perfil de brillo 
obtenido no sea dudoso. Cuando el objetivo central de un estudio es exclusivamente la obtención 

10Para información sobre el catálogo y adquisición de datos, consultar la página web: http://lcda.univ-lyonl.fr 
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de parámetros fotométricos, entonces es deseable que las galaxias analizadas tengan inclinaciones 
bajas, es por ello que de Jong selecciona su muestra hasta un límite superior de 51 º; pero puesto 
que el objetivo de este trabajo es más amplio, es necesario ceder en este aspecto para obtener una 
situación equilibrada entre confiabilidad en la medición del brillo y en la velocidad de rotación, 
como ambas situaciones se excluyen, un intervalo intermedio es necesario, se decidió entonces optar 
por una cota superior de 80º (lo cuál permite además incluir un numero mayor de galaxias de la 
muestra de Verheijen). 

Se eliminaron también de nuestra muestra las galaxias con curvas de rotación crecientes al 
último punto medido, la razón: esta característica indica que en la observación no se alcanzaron a 
medir las regiones más externas del perfil de la línea de 2lcm y por tanto la medición de su ancho 
(W20 ) estará subestimando el valor real de la velocidad máxima de rotación. Esto puede ocurrir 
generalmente sólo en galaxias LSB. Afortunadamente contamos con curvas de rotación detalladas 
para la mayoría de éstas. 

Nuestro interés está 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 interacción con otras semejantes. 

As( pues, forman parte de la muestra final únicamente aquellas galaxias 
con inclinaciones ópticas en el intervalo: 35° :5 i :5 80°, con curvas de 
rotación no crecientes en la región más externa medida, y sin interacción 
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 Bel\ et al., la Vía Láctea y Andrómeda. 
A éstas, se le suman 12 galaxias con datos en la banda B, 5 de de Blok 
y 7 de Beijersbergen, cuya inclusión servirá solo para fines comparativos 
con otros estudios. 

2.3.3 Distribución estadística de la muestra. 

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

Una parte importante del reconocimiento de esta muestra como un conjunto de galaxias repre
sentativo de la población del universo actual, es el análisis de su distribución estadística en relación 
a los parámetros fundamentales analizados en esta tesis. La comparación de estas distribuciones 
con la de otros estudios con un número mucho mayor de galaxias, permite establecer tal represen
tatividad. 

En la figura 2.6 se presenta la distribución numérica de tipos morfológicos, magnitudes cor
regidas en la banda B, brillos superficiales corregidos en la banda B y colores integrales corregidos 
(13-K). La distribución estadística de los tipos morfológicos es similar a la que presentan otras mues
tras de galaxias cercanas (ej. Hernández-Toledo et al. (1999); Jansen et al. (2000)), con un pico 
máximo alrededor de T = 4.5. La distribución para la magnitud absoluta indica que la muestra es 
representativa de la función de luminosidad local en la parte brillante (Mab. :5 -19.5) pero no lo es 
de manera suficiente para las luminosidades más pequeñas. De hecho la parte menos brillante de 
la función de luminosidad la componen en su mayor parte galaxias enanas; la física de este grupo 
de galaxias es diferente a la de las galaxias normales. Los objetivos de esta tesis se restringen 
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Fig. 2.6: Distribución estadística de tipos morfo16gicos, magnitudes corregidas en la b~da B, brillos superficiales 
centrales en la banda B corregidos y colores integrales (B-K) corregidos para la muestra compilada de 78 galaxias. 
La contribución de las galaxias de tipo HSB aparece sombreada. 

únicamente a estas últimas. La distribución de brillos superficiales presenta una bimodalidad (la 
división de los dos picos principales se da aproximadamente a: /.loc,B ""21magarcseg-2 ); 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 distribución de !ns magnitudes: galaxias de muy bajo brillo superficial 
pertenecen t!picamente a la familia de galaxins enanns. 

Los datos para la muestra final se presentan en la Tabla l. El nombre y tipo morfológico de 
la galaxia están dados en la columna (1); la distancia luminosa y su inclinación se presentan en la 
columna (2). Magnitudes aparentes 'crudas' y luminosidades corregidas en la banda By K aparecen 
en las columnas (3) y (4) respectivamente. Brillos superficiales centrales 'crudos' y corregidos en 
lns 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) 11• La columna {9) presenta los anchos de línea corregidos (H'20,c) y la masa 
de HI. Finalmente, la columna (10) da el número de la referencia utilizada en cada caso {al final 
de la tabla se asocian estos números con las referencias respectivas). 

11 EI color integral se define como: (B,.. K) = Ma - MK y el color central como: (B - K)o = µo,B - µo,K• 
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Tabla 2.1: Parámetros fotométricos y dinámicos de la muestra de galaxias de disco. 

Nombre o• 
T i(º) 

m'- m~ µ8,s µ8,K (B - K)d h8 W~o,c aer.• 
LogLf, • LgLf... LgE/;.8 • LgE/;,K• (B - K)~ h'k LgM~11 

U89 67.6 
49.3 

12.63 8.85 22.07 17.46 3.40 9.34 516.4 
10.99 11.52 1.97 2.83 4.22 5.70 9.96 

U242 
6 
U334 
9 
U438 
5 
U490 

U628 
9 

64.6 
40.6 
68.7 
41.6 

66.9 
39.7 

66.9 
46.0 

79.8 
52.4 

13.92 
10.43 
15.24 
9.90 

12.95 
10.81 
13.48 
10.65 

15.58 
9.93 

Ul305 39.2 12.75 
4 36.8 10.47 

Ul577 77.9 13.79 
3 38.7 10.61 

Ul719 120.3 14.08 
3 44.2 10.95 

U2064 62.2 14.20 
4 46.8 10.41 

U2081 36.8 
6 54.7 
U4308 52.1 
5 40.6 

U4368 56.7 
6 37.8 

U4375 30.3 
50.l 

U4422 63.2 
5 35.7 

U5103 54.8 
3 54.0 
U5303 20.9 
5 55.5 

U5510 19.8 
5 36.8 

14.50 
9.66 

13.17 
10.50 

13.57 
10.40 

13.28 
10.04 

12.85 
10.79 

12.77 
10.76 
12.24 
10.15 
12.36 

9.94 

10.30 
10.90 
12.07 
10.24 

9.10 
11.41 

9.46 
11.27 

12.52 
10.20 

8.65 
11.12 

9.90 
11.22 

10.09 
11.54 

21.26 
2.35 

23.36 
1.40 

20.45 
2.63 

21.47 
2.24 

22.86 
1.49 

22.02 
2.09 

22.44 
1.78 

22.45 
1.86 

17.28 
2.96 

20.32 
1.74 

16.23 
3.38 
17.16 
2.97 

20.39 
1.63 

17.61 
2.86 

18.26 
2.58 

17.73 
2.75 

3.24 
3.59 
2.92 
2.91 

3.57 
3.96 

3.62 
3.91 

2.73 
2.40 

3.70 
4.01 

3.60 
4.06 

4.29 407.3 
3.48 9.75 
7.16 187.1 
6.02 9.80 

4.57 547.4 
3.73 9.91 

6.00 471.7 
4.83 10.18 

5.73 260.7 
7.20 
6.44 
5.03 

9.82 

"l,611 

"1,6" 

"1,6" 

"1,6" 

8.34 423.4". ~1,6" 
6.64. '10.u''."•' ., 

10.18 22.28 
10.92 2.06 

18.01 
2.64 

3.37.· ~:: 6.06 '.~ 328.1\:~1,6" 
· 3.53: <',"S.31:\/:9.si'.''··.:.,, .· 

11.55 
9.90 

9.83 
10.89 
10.21 
10.82 

9.53 

10.55 
8.83 
11.46 

9.22 
11.19 

8.67 
10.57 

9.24 
10.28 

22.31 
1.69 

21.34 
2.29 

19.44 .. 2.61//'o~·4ºs:,2.16.5;. :~1_,a~ 
1.99 , " 2:82 : · 3.46 ,;;·9.33 

17.66' 3.06'":';'5.05:.-:370.7 ~1,6~ 
2.81 ·a.:i8 ':•;;t.14\"''9.94 · :• 

21.52 p.81 3.11 .·::·4,54:· 369.8; ,~.1,6" 
2.22 • 2.11 :i.45';''4.o4':i0.o<l' 

21.31 '17.21' ••' 3.33 ,2.97~ 355.5 .:1,6~ 

2.31 . i93 ;. a.62 · : 2.49. ; 9.26 ·• 

22.04 : • 18.38"'';:: 3.75 .• 9.51:' 606.5,',:."1,6" 
1.94 .. 2.55 ·. ," 3.59 . 8.28. io.ii··"' . 

20.50 .. 16.56 '.:•· 3.15 '• :_4.72 .• · •. 465:3. p,6" 
2.58" ' : :i.i5 . ,·' 3.50 3.85 • 9.98 

21.32 i'!,l!'.89 .•• , 3.14'. ".3.73 330.0 ."1,6" 
2.29 -:. 2.61 . 2.89 • :Í.83. 9.38 

20.66• 17.37 '" 2.93 1.96 287.5 "1,6" 
2.56 2.96 3.05 1.77 9.42 
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Nombre n• 
T i(º) 

U5554 18.7 
1 47.6 

U5633 20.5 

8 52.4 

U6028 16.9 
3 56.2 

U6453 17.8 
4 42.5 
U6460 17.7 
4 42.5 
U6746 102.6 
o 41.6 

U7169 32.4 

5 36.8 

U7315 13.7 
4 49.3 
U7523 14.7 
3 36.8 

U7901 13.0 
5 49.3 

U8279 39.7 
4 40.6 

U8865 36.9 
2 41.6 
U9481 56.7 
4 43.4 
U9926 30.3 
5 46.0 
U9943 30.1 
5 51.7 

Ul0083 28.7 
2 35.7 
Ul0445 16.8 
6 40.6 

Ull628 61.6 
2 46.8 

Ull872 18.1 
3 43.4 

Tabla 2.1: Continúa. 

mi', m~ µg,B µX,K (B-K)• h1, \V~o,c aer.• 
LogLf, e LgL" e LgES.ae LgES.Ke (B - K)~ hK LgM~ 1 

12.88 9.10 20.98 
9.74 10.30 2.43 
14.24 11.28 23.13 
9.27 9.50 1.43 

13.14 10.19 20.49 
9.56 9.77 2.62 

12.45 9.18 20.91 
9.84 10.22 2.46 

11.87 8.62 20.66 
10.05 10.44 2.56 
13.35 9.39 21.38 
11.01 11.67 2.21 

12.62 9.63 20.11 
10.28 10.56 2.79 

12.55 8.62 19.99 
9.60 10.22 2.83 
11.80 a.os 21.49 
9.91 10.49 2.25 

11.46 7.90 20.07 
10.03 10.46 2.79 

13.07 9.74 20.52 
10.25 10.69 2.58 

12.62 8.98 21.89 
10.39 10.93 1.96 
13.31 10.00 21.22 
10.47 10.90 2.29 
12.17 8.45 20.13 
10.50 10.98 2.81 
12.30 8.67 20.40 
10.44 10.89 2.67 
12.37 9.19 21.51 
10.26 10.63 2.24 
13.10 10.81 21.76 
9.51 9.51 2.05 

12.82 8.54 22.27 
10.95 11.58 2.01 

12.03 8.11 2o.46 
10.12 10.67 2.72 

16.94 3.47 1.73 355.3 "1,6" 
3.06 3.65 1.52 8.69 
20.01 2.64 2.77 198.8 "1,6" 
1.80 2.99 2.93 9.19 
17.27 2.60 1.25 233.6 "1,6" 

2.85 2.66 1.06 9.14 

17.16 3.02 1.84 331.0 "1,6" 
3.01 3.44 1.41 9.47 

17.15 3.03 2.37 273.9 "1,6" 

3.01 3.20 2.07 9.02 

17.30 3.72 8.80 798.1 "1,6" 

2.93 3.89 7.96 9.94 

16.55 2.76 2.08 347.3 "1,6" 

3.28 3.30 1.57 9.65 

16.03 3.60 0.98 313.5 "1,6" 

3.41 3.53 0.97 8.39 

17.70 3.52 2.57 264.1 "l,611 

2.83 3.52 2.32 8.55 

16.06 3.16. 1.58 477.9 "1,6" 

3.40 3.59 1.24 9.39 

16.90 3.16 2.62 369.8 "1,6" 
3.12 3.41 2.21 9.60 

18.27 3.41 5.73 - 422.4 "1,6" ._ 

2.56 3.59 5.24 9.62 

18.03 3.14 4.84 ·322.2 .~1,6" 

2.64 2.95 4.81,' 10.08 
16.45 3.28 2.63 461.4 "1,6" 
3.27 3.22 2.44 9.46 
16.60 3.19 2.91 401.9 ~1,6" 

3.16 
0

3.31 2.56 ... 9.60 

17.60 2.98 3.24 270.5"' -".1,6~ 

2.87 3.64 Ú3' 9.65 " 
19.00 2.07 1.65 .. 216.2· "1,6" 
2.29 2.66 1.59 9.25 

17.19 3.63 11.60 659.9 "1,6" 

2.96 4.46 6.55 10.23 

15.71 3.44 1.61 420.4 "1,6" 

3.59 4.23 1.11 9.31 

T~Sl~ CON 
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2.3. COMPILACIÓN Y CARACTERÍSTICAS DE LA MUESTRA 

Tabla 2.1: Continúa. 

Nombre D~ m'1 m)( µ&,a µ8,K (B - K)d h'1 W~o.c Ref.k 
T i(") LogLf,, LgLf.., LgE8.s, LgE8.1<, (B - K)b h7< LgMk 

Ul2343 35.2 11.87 7.81 21.95 17.67 3.45 8.65 544.2 "1,6" 
4 40.6 10.82 11.37 2.18 2.82 3.67 6.77 10.04 
U12511 52.0 13.81 10.58 22.46 18.35 2.98 6.15 434.6 "1,6" 
6 35.7 10.23 10.59 1.78 2.56 4.02 3.33 10.32 

Ul2614 51.8 12.64 
5 44.2 10.75 

Ul2638 82.0 13.95 
5 36.8 10.62 
Ul2654 59.5 13.65 
4 35.7 10.43 
U6399 14.6 14.33 
9 75.0 9.00 
U6446 12.5 13.52 
7 51.0 9.08 

N3726 15.2 11.00 
5 53.0 10.32 

N3769 13.5 12.80 
3 70.0 9.64 

N3877 15.9 11.91 
5. 76.0 10.31 

N3893 17.0 11.20 
5 49.0 10.34 

N3917 17.1 12.66 
6 79.0 9.98 

N3949 14.5 11.55 
4 55.0 10.06 

N3953 18.4 11.03 
4 62.0 10.59 
N3972 15.5 13.09 
4 77.0 9.66 

U6917 16.2 13.15 
9 56.0 9.526 

U6923 18.6 13.91 
10 65.0 9.33 

N3992 18.3 10.86 
4 56.0 10.65 

9.12 
11.18 

9.99 
11.23 
10.28 
10.83 
11.09 
9.29 

11.50 
8.99 
7.96 
10.60 
9.10 
10.06 
7,75 

10.76 

7.84 
10.74 

9.08 
10.28 

8.43 
10.38 

7.03 
11.16 
9.39 
10.07 

10.30 
9.69 

11.04 
9.51 

7.23 
11.07 

20.94 
2.46 

22.17 
1.92 

21.76 
2.16 

21.83 
1.56 

22.61 
1.59 

21.07 
2.37 

19.93 
2.76 

19.72 
2.81 

19.88 
2.86 

20.59 
1.99 

19.54 
2.99 
20.43 
2.62 

20.23 
2.62 

22.27 
1.68 

21.42 
1.91 

20.29 

2.69 

17.24 
2.956 

18.27 
2.59 

17.98 
2.71 

18.72 
1.96 

19.31 
2.08 

17.19 
2.93 

16.34 
2.98 

15.50 
3.16 

16.71 
3.16 

17.12 
2.55 

16.55 
3.20 

16.47 
3.14 

16.50 
2.87 

19.17 
2.06 

18.34 
2.28 

16.82 
3.05 

3.15 
3.32 

3.60 
3.74 
3.08 
3.45 
2.79 
3.07 

1.86 
3.30 

2.74 
3.48 
3.13 
2.62 

3.20 
2.93 

3.07 
2.82 

2.80 
3.46 

2.85 
2.60 
3.47 
3.37 

3.10 
2.71 
2.49 

5.43 420.1 "1,6" 
5.08 9.92 

8.51 469.8 "116" 
7.88 10.03 
5.65 354.2 "1,6" 
4.38 9.85 

1.69 172.0 "2,6" 
1.86 9.03 
2.28 174.0 "2,6" 
1.49 9.19 
4.30 331.0 . "2,6" 
2.79 9.82 
1.26. 256.0 .. "2,6" 
1.30 9.37. 

2.60 . 335.0 :· "2,6" 
2.41 9.21 . 

2.13 3~2~0 · "2,6" 
2.23 9.75. 

2.69 276.0 "2,6" 
2.84 9.26 

1.31 321.0 "2,6" 
1.35 9.31 

3.85 446.0 "2,6" 
3.79 . 9.41. 

l. 71 264.0 "2,6" 
1:62 8.95 

2.93 224.0 "2,611 

2.54 1.62 160.0 "2,6" 
3.01 . 1.57 8.92 

3.14 4.05 547.0 "2,6" 
2.97 4.11 9.76 
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42 CAPITUL02 

Tabla 2.1: Continúa. 

Nombre Dª m';. m\( µ8,s µS,K (B-K)" /1~ W~o,c: Rer.• 
T i(º) Logq, e LgL7, e LgES,se LgES Ke (B - K)~ h'k LgM\,, 

U6983 18.8 13.10 ' 10.52 22.59 19.41 2.36 3.60 221.0 "2,6" 

6 49.0 9.63 9.74 1.64 2.07 3.15 2.67 9.51 

N4051 
" 

13.1 10.98 . 7.86 20.78 16.90 2.93 2.94 308.0 "2,6" 
4 .49.0 10.17 10.51 2.48 3.09 3.58 2.10 9.26 
N4088 14.1 11.23 7.46 19.77 16.19 3.11 2.33 362.0 "2,6" 

5 69.0' 10.33 10.75 2.84 3.11 2.74 2.54 9.72 

N4100 18.6 ·.11.91 8.02 19.82 15.77 3.07 2.81 386.0 "2,6" 
4· ··: 73.0 ·'•10.39 :10.79 2.80 3.18 3.03 2.54 9.63 

N4102' >,15_.~. ; 12.04 . 7.86 19.28 15.82 3.80 1.30 393.0 "2,6" 
3 -56.0 ·: 9.97 10.66 3.08 3.45 3.00 1.34 8.75 

N3718 ·17,5·;11.2s ·" 7.47 ,21.88 17.52 3.17 6.83 476.0 "2,6" 
1 .• .. 69.0 •• 10.50 ·_;ClQ.94 2.00 2.63 3.66 4.79 9.86 

N3729 ·; 18.0 .'.;12.31 \8.60 20.22 16.44 3.53 1.67 296.0 ~2,6" 

1 49.o >9:s9 ··.10.48 2.70 3.27 3.50 1.62 9.14 ·.·· 

U6773 16.4 14.42 '11.23 21.67 .18.79 3.06 1.19 112.0·. "2,~" 

10 58.0 8.92 :9.32 1.90 2.21 2.84 1.33 .... 8.55 . 

U6818 14.6 14.43 11.70 21.62 18.68 2.33 1;49 
; 
151.0 ~2,6" 

7 75.0 8.94 9.05 1.65 .. 1.97 2.88 1.41 8.90: ... :,'. 

N3985 16.7 13.25 10.19 20.04 ··17.06 2.82 ·.· 0.87.' 180.0 ·-:,~.~.~~ 
9 51.0 9.46 9.75 2.79 2.97 2.52 1.02 . 8.84 

U7089 14.0 13.73 11.11 21.51 18.73 . 2.21 . 2.24 138.0 ;~2,6" 

8 so.o 9.19 9.24 1.51 1.78 2.74 2.32 :!l.23 

U7094 14.1 14.74 11.58 21.99 18.56 3.12 1.31 :: 76.0 :·: ~2,6" 
8 70.0 8.62 9.04 1.70 2.24 3.40 1.10 8.75 

N4117 16.3 14.05 9.98 21.16 17.80 3.60 1.04 285.0 ·'.'"~,6~ 
-2 68.0 9.22 9.83 2.01 2.52 3.33 1.18 8.97 
N4138 15.9 12.27 8.19 20.05 15.98 3.75 1.25 374.0 ~~·~" 
-1 53.0 9.85 10.52 2.77 3.40 3.65 1.20 8.71 
N4218 13.5 13.69 10.83 20.35 16.74 2.69 0.63 150.0 "2,6" 
1 53.0 9.07 9.31 2.65 3.08 3.14 0.51 8.49 
N4220 16.4 12.34 8.36 20.08 15.27 3.18 1.96 399.0 "2,6" 
o 78.0 10.09 10.54 2.69 3.40 3.84 1.38 8.99 
Ul28 67.8 15.16 12.10 23.55 20.30 2.75 7.98 336.6 "3,4" 
8 36.0 9.94 10.22 1.37 1.78 3.09 6.90 9.99 
F563-V2 69.6 16.25 13.80 22.16 19.29 2.37 2.63 152.5 "3,4" 
10 45.1 9.43 9.55 1.79 2.12 2.90 2.16 9.46 

mm cm~ 
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2.3. COMP;LACrÓN y oAR..4ci~iisTICAS DE LA MUESTRA 

Tabla 2.1: Continúa. 

.·106.0 
67.9 
38.3 16.40 
65.7 8.99 

10.28 
Andromeda 0.7 4.36 
3 75.2 10.70 

·F563·1 49.0 15.60 
9 52.4 9.38 
F563.Yl 54.8 16.93 
10 42.5 8.91 

.F565·V2 51.9 17.58 
10 65.0 8.62 
F568-Vl 87.0 16.67. 
8 35.7 9.43. 
F571.Yl 85.6 17.40 
8 ,., 35.7 ·9.10. 
ESO·LV1150280 91.3 · 14.32 
4 53.2 10.52 
ESO·LV!530170 90.9 13.99 
5 45.9 10.62 
ESO-LV2520100 140.0 14.20 
2 41.6 10.89 
ESO-LV3500110 221.! 14.49 

13.50 
9.16 

10.83 

11.27 

.. 

µ&hs 
LgEo Be 

22.33 
1.75 

23.00 
1.20 

23.05 
1.31 

1.98 

2.29 
23.53 
1.20 

23.54 
1.26 

.. 23.98 
. 0.87 

.. 23.01 
·l.47 

, 22.72 

µghK 
LgEo Kc 

19.16 
2.20 
19.66 
1.73 

19.80 
1.73 

3.00 

1 40.6 ll.ll 1.48 ,.. •.• ,., .• ,'-'''"" 
ESO-LV5520!90 173.6 15.07 
2 53.2 10.84 
ESO-LV1220040 139.4 15.47 
3 52.4 10.45 
ESO-LV3740090 39.9 15.45 
1 36.8 9.38 

• DIOancla lumlnoH en Mpc. 

"' Maanhud aparente no corregida (mas). 

Orillo 1uperftdal central no corregido (magarcHl-:a). 

d Colo lnt~gral (8~._ K) corregido. 

Radio de e1cala en kpc. 

', Anc-ho d~~ u~.a-:;1 20'1\ de ln"n1ldad (corr•¡ldo) (km/1). 

22.75·· 
1.46. 

.. 23.96 
1.11 
23.40 
1.51 

a ~~~ln~~~'d_~~~-~~~:~l~-~~;;;~lda (en Lse y LKG• rHpect.lvam1nt1). 

h o~tÍl~·;u·~-~rfl;¡_~l',~~ri·;~~l co~re¡ldo_ ('en L~epc-2 y LKc¡:ipc-2 , re1pect.lvament1) . 
. ·"'"'"··¡;"_-·- - .... 

1 C~~~r e~~-~-,~¡-(~,~ ~io. ~~rr~~ldo, 
J ~l_ua d~· lf~-~.;:.-;1;;·:;:_º 

(B-K) hl. · W2oc Ref. 
(B-K)~ hl< LgMJ 

2.90 4.03 241.1 113,411 
3.21 3.62 9.60 
2.55 5.91 . 196.5 113,411 
3.39 4.26 9.61 
2.50 2.30 ·.173.3 "3,4" 
3.12 • .· 1.49 ·· •. 9.40 
3.45 .. .• 5.00 '·' 440.0 11 9,10" 
4.62 . 3.00 .;.; 9.60 

11 7,8,911 

._"4": 

3.23 - 112.2 "5,6,11" 

TESIS CON 1 
FALLA DE ORIGE~ 
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44 CAPITULO 2 

2.4 Inferencia de las propiedades bariónicas de la muestra. 

Para poder pasar de la luminosidad y brillo (parámetros medidos) de una galaxia a su masa y 
densidad (parámetros 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: TÁ = M./LÁ. 

El cociente M./ LÁ 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 formación estelar, la historia de acrección 
del gas y la función inicial de masa. El segundo es parte de la teoría de evolución estelar. Los 
modelos de síntesis de población estelar toman en cuenta ambos aspectos y nos dicen finalmente 
cuanta luminosidad (LÁ) se tiene por unidad de masa en estrellas (M.). Bell & de Jong (2001) 
realizan esta modelación de manera muy completa. Nos habremos de basar en sus resultados. 

La explicación completa de la modelación presentada por estos autores se llevaría muchas 
páginas, al no ser este el objetivo del presente estudio, solo se resumirán los aspectos más rele
vantes, enfocando la explicación en los puntos importantes para esta tesis. 

La modelación consiste en describir la evolución de un disco gaseoso (sin considerar un bulbo 
o una barra) planteando una ley potencial de formación estelar (parametrizada en función del 
brillo superficial central) y una ley de evolución química (asumiendo la aproximación de reciclaje 
instantáneo (IRA)). La obtención de los colores se realiza sobre la base de un modelo de síntesis de 
población estelar desarrollado por Bruzual y Charlot {2001) en el que se asume una función inicial de 
masa de Salpeter (1955). Para establecer una comparación más directa entre los discos modelados 
y las galaxias reales, los autores se aseguraron de utilizar únicamente modelos con un rango en 
luminosidades y brillos similar al usual en galaxias observadas. En total, este estudio presenta 
seis modelos diferentes (es decir, seis diferentes combinaciones de parámetros); se utilizarán los 
resultados provenientes del más completo, el último de ellos; se trata de un modelo sin caída o 
salida de material que considera explosiones de supernova (bursts), la época de formación del disco 
depende de la masa bariónica inicial, y una variación de la tasa de formación estelar cada 0.5 Gyr 
(giga-años). Los autores de este estudio afirman que las conclusiones de su trabajo no dependen de 
la elección del modelo, sólo pequeñas diferencias cuantitativas son de esperarse. De modo que los 
resultados que obtendremos más adelante no serian muy diferentes a los que se hubiesen encontrado 
de haber usado un modelo distinto al elegido aquí. 

Una vez que se obtuvo el cociente M./ L a partir del modelo, se estudiaron las dependencias del 
mismo con parámetros básicos como la luminosidad, el brillo central, la fracción de gas y el color. 
Aunque en todos los casos se encuentra una tendencia, es con el color con el que se encuentra la 
relación más estrecha. Aunque la relación con el color es muy clara, la dependencia del cociente 
con el brillo superficial parece indicar que las galaxias HSB y LSB deben ser tratadas de manera 
distinta (especialmente en la banda K, ver fig. 1 de su articulo), los resultados parecen indicar un 
cociente constante para las galaxias de bajo brillo. Por esta razón se decidió utilizar las conclusiones 
de este estudio únicamente para galaxias de tipo HSB. 

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

Como se mencionó anteriormente, la observación de la luminosidad en la banda K permite tener 
una estimación del grueso de la población 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 ÍK para las galaxias HSB depende del color según 
la fórmula: 

y K = 10-0.9H0.2l(B-K) (2.56) 

------------------------~--~===--'-'--"''OC''"' .•e== 



2.4. INFERENCIA DE PROPIEDADES BARIÓNIÓAS- 45 

Para las galaxi~ de. tipo LSB, iie--utiliz~á el estudio seml-emplrico de Verheijen que aparece 
en su tesis· doctoral. Las ·diferentes ·descomposiciones de la curva de rotación que realiza Verheijen 
(con halos pseudoisÓtermos y Hernqúist) con su muestrá, indican que el valor de í K aumenta para 
galaxias azules. Tomando el modelo do halo Hernquist, se analizó la figura resultante del estudio 
de delimitación del valor de M./L de acuerdo a la curva.de rotación, obteniéndose las siguientes 
relaciones para el cociente M./LK: · - .,., - , .. 

í K = 2.75 - 0.75{B ..:_ K); B~KS3 

ÍK = 0.5, B-K>3 

{2.57) 

{2.58) 

Cabe mencionar que toda esta metodologla para calcular el valor de í podrla parecer exagerada 
y quizá muy rebuscada como para tomarse como un resultado general. Es claro que en la actualidad 
aun no existe un acuerdo global para la determinación de esta cantidad. Sin embargo, y debido 
a su importancia, se pretendió obtener una formulación seria que tomará en cuenta las conocidas 
interdependencias de esta cantidad con algunas otras fundamentales. De cualquier manera, es 
probable que este planteamiento podrla alterar resultados de relaciones fundamentales, haciéndolos 
dependientes de la metodologla utilizada; a lo largo de esta tesis se analizarán los resultados que 
podrlan verse afectados por esta causa. 

klasa Estelar (AJ.). La masa estelar total de una galaxia es simplemente el producto de su 
luminosidad en la banda K por ÍK: M.(M0] = LKLK(L0]· 

Densidad Superficial Central de las estrellas (E.). Esta dada en unidades de M0/pc2 : I:. = 
ÍKI:o,K• 

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 distribución, siendo as!, se asumirá 
que h. :::o hK· 

Masa del gas (M9 ). La masa total de gas es estimada a partir de la masa total de átomos de 
hidrógeno en la galaxia: M9 = r¡MHJ; el factor f/ cuantifica la fracción que representa l'YI11I de todo 
el gas en la galaxia. Puesto que el hidrógeno atómico representa la proporción dominante de los 
elementos constitutivos del gas, seguido por la contribución del hidrógeno molecular (H2), podemos 
despreciar el resto de elementos y suponer: 

(2.59) 

El factor 1.4 toma en cuenta la contribución del Helio, el segundo elemento más abundante después 
del hidrógeno. Puesto que la medición de hidrógeno molecular es observacionalmente compli
cada, entonces es necesario obtener una estimación de la misma a partir de otras propiedades más 
fácilmente medibles. En este sentido, McGaugh & de Blok (1997) (en base a un trabajo de Young 
& Scoville), establecen que el cociente MH2 /kf11I es función del tipo morfológico: 

Mu, = 3. 7 - O.BT + 0.043T2 

Mur 
(2.60) 

con una validez únicamente en el intervalo: 2 < T < 10; para galaxias fuera de este intervalo se 
tomó f/ = 1.4. 

Radio de escala del gas (h9 }. Supondremos que el gas presente en la galaxia sigue una dis
tribución exponencial de masa, al igual que las estrellas. Sin embargo asumiremos que la concen
tración del gas es mucho menor, es decir, el gas es mucho más disperso y se extiende hasta regiones 
muy externas, de esta manera consideraremos que h9 :::o 3hK. 
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Brillo superficial central del gas (E9 ). Tiene las mismas unidades que E., Ya que se ha supuesto 
que la densidad del gas sigue una distribución exponencial, entonces deberá obedecer a la relación 
de Freeman: M 9 = 27rE9 h9 • A partir de esta ecuación se obtuvo E 9 •. . ·,· . 

Propiedades globales del disco. La masa total del disco es. simplemente: Md = M. + M9 , su 
brillo e.entra! superficial es: Ed = E.+ E9 • Para obtener el radio de escala del disco (hd), se utilizó 
la relación de Freeman y los parámetros para las estrellas y el gas: 

27rEdhd = Md = M. + M9 = 27r(E,h~ + ,E9 h~) 

Ya que h. "°' hK y h9 "" 3hk entonces: 

(2.61) 

(2.62) 

En la Tabla 2 se presentan las cantidades compu~stas inferidas descritas arriba para la muestra 
final de galaxias de la Tabla l. En la columna (1) aparece el nombre de la galaxia. Las columnas 
(2) y (3) contienen la masa estelar de la galaxia y el brillo superficial central estelar. Las columnas 
(4) y (5) contienen estos mismos parámetros pero para la parte gaseosa. La columna (6) presenta 
la fracción total de gas (/9

12). 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 habrán de ser definidas y utilizadas en el capítulo tercero. 

12 Dcflnida como: / 1 = M,/M •. 

~"---''-'-----'"'-"----'-'_;;__:: ---· ·-··-~-·-· 
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Tabla 2.2: Parámetros estelares, gaseosos y bariónicos inferidos. 

j Nombre LgM. • LgE. b LgM2• LgE~ 12 LgM•' LgE•' hdh v.1v.1 M•ln[M•¡ Afdin/Lskj 

US9 11.33 . 2.63 .10.11 O.S4 0.06 11.35 2.64 6.06 0.61 2.os 4.79 
U242 10.67 . 2.74 10.06 1.22 0.20 10.77 2.75 3.S7 0.70 3.21 6.94 
U334 9.99 1.49 ·. 9.94 0.63 0.47 10.26 1.54 S.46 0.56 4.69 10.92 
U43S 11,25 3.22. 10.31 1.41 o.to 11.29 3.23 3.95 0.92 1.75 5.36 
U490 11.12 2.S3 10.57 1.45 0.22 11.23 2.S4 5.56 O.SI 2.13 s.os 
U62S 10.04. 1.47 9.96 0.49 0.45 10.30 1.51 9.54 0.42 9.40 22.0S 
U1305' 10.99 2.73 10.10 0.94 0.11 11.04 2.74 5.34 0.65 3.73 !3.9S .• 
Ul577 10.92 2.2S. 10.69 1.29 0.37 11.12 2.32 S.79 0.62 3.4S, 11.31 
Ul719 1Ü7 2.5S 10.71 1.12 O.lS 11.46 2.59 9.3S 0.54 4.55 . 14.50 ·. 
U2064 10.72 .. 2.44 -10.30 1.10 0.2S !O.S6 2.46 6.17 0.79 2.66 7,59.· 
U20Sl 9.7S l.S7 9.64 O.SI 0.42 10.01 1.90 4.43 0.53 5.S7. 13.14 
U430S 10.63 ... 2.55:. .10.33 1.35 0.34 10.Sl 2.57 5.03 0.12 3.14. 6.42' 
U436S 10.56 2.51 .. · 10.35 1.3S 0.3S 10.77 2.54 5.03 0.69 3.43 S.02 
U4375 10.34 .. 2. 72 :.· 9.66. 1.12 0.17 10.42 2.73 2.71 0.67. 3.7S 9.04 
U4422 11.16 · .. ·2.25. .. 10.51 0.92 O.IS 11.25 2.27 9.65 0.43 5.S2, '16.67 .. 
U5103 10.95. 2.90 ·. ·:10.55 1,63 0.29 11.09 2.92 4.57 o.s2 2.33 . 4.97 .. 
U5303 l0'.32·,·. 2.36 :.· 9.7S O.S6 0.22 10.43 2.3S 4.26 0.59 5.03 9.67 
U5510 9.99 : . ; 2.66 •· . 9.S2 1.57 0.40 10.21 2.70 2.24 0.71 3.30 • 6.22 
U5554 · 10.12.· .... , 2.SS S.S3. 0.72 0.05 10.14 2.SS 1.56 0.60 4.17. !0.4S 
U5633. 9.39 1.6S 9.36 0.67 0.4S 9.67 !.72 3.S3 0.44 9.33 .. 23.44 
U602S 9;:11 :·:·: 2.49 9.71 1.91 0.67 9.S9 2.59 1.73 0.6S 3.56'. 7.63 
U6453 9;94·,~·:' 2.73 9.96 1.91 0.51 10.25 2.79 2.01 0.66 3.59. 9.36. 

.ti646o 1ú(<;2.14 9.51 1.12 O.lS 10.25 2.75 2.26 o.so 2.7S 4.40 
U6746 : 11.54:.. 2.Sl .. 10.0S 0.53 0.03 11.56 2.SI S.12 0.56 4.lS '14.Sl .·. 
U7169 : · 10.2a'. . 2.95 . .10.05 1.90 0.40 10.45 2.99 2.02 0.79 2.53 3.71' 
u73¡5····: 10:06· ..... 3.26 s.ss 1.15 0.06 10.09 3.26 1.00 0.S4 2.32. 7.13 
U7523 10.32° 2.66 9.13 0.65 0.06 10.35 2.66 2.41 0.77 2.21 6.07 
U7901 10:22·, ... 3.16 9.79 1.S4 0.27 10.36 3.lS 1.46 0.60 4.2S ·9.06 
US279 .. · 10.44 2.S7 10.09 1.65 0.31 10.60 2.90 2.67 0.76 2.65. 5.95 
USS65 :._ 10.63. 2.26 9.77 0.5S 0.12 10.69 2.27 5.65 0.4S 6.03·· ll.S4 
U94Sl. 10.65 . 2.39 10.57 1.45 0.45 10.91 2.44 6.49 0.Sl 2.41. 6.65 .• 
U9926: .. 10.76 ·. 3.05 9.S6 1.33 0.11 10.Sl 3.06 2.61 0.72 2.51. 5.15 
U9943 10.65 2.92 9.99 1.42 O.lS 10.73 2.94 2.S6 0.76 2.4S ,. 4.S7 
U100S3 10.34 2.59 9.79 1.20 0.22 10.45 2.60 3.02 0,79 2.29 ..... .· .3.51 
U10445 9,59: ·2.36 9.56 1.40 0.4S 9.S7 2.41 2.13 0.67 3.88• . S.99 
Ull62S 11.43 2.S2 10.3S 0.99 o.os 11.47 2.S3 6.92 0.64 ; .. 2,99\' .. .•. 9.S3 
UllS72 10.4S 3.40 9.S9 2.05 0.20 10.5S 3.42 l.2S 0.S5 1.73 . ·4,99 
U12343 11.19 2.64 10.53 1.11 O.lS ll.2S 2.65 7.52 0.66 3.44 9.79 
U12511 10.30 2.2s 10.63 1.S3 0.6S 10.so 2.41 5.S9 0.55. 5.15 19.15 
U12614 10.93 2.71 10.32 1.15 0.20 11.03 2.72 5.60 o.so 2.71 5.17 
U1263S 10.93 2.2s 10.42 O.SS 0.24 11.05 2.30 S.9S 0.55 5.17 13.91 
U12654 10.57 2.45 10.34 1.31 0.37 10.77 2.4S 5.43 0.70 3,37 7.42 
U6399 9.11 1.7S 9.17 O.SS 0.54 9.44 1.S3 2.57 0.47 7.99 21.95 
U6446 9.12 2.22 9.42 1.32 0.66 9.60 2.27 2.05 0.6S 4.5S 15.14 
N3726 10.26 2.60 10.22 1.57 0.4S 10.54 2.64 3.63 0.73 3.35 5.51 
N3769 9.Sl 2.73 9.94 1.96 o.57 10.lS 2.SO 1.91 O.S4 2.40 S.36 

TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 
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Tabla 2.2:. Continúa. 

1 Nombre LgM.ª LgE.b LgMl:c LgE~ r, LgMd1 LgEdl hd' Vd/V, 1 Md~n[Mdl Md~n/Ls"I 
N3877 10.52 2.92 9.60 1.09 0.11 10.57 2.93 2.55 0.86 2.24 4.12 
N3893 10.47 2.89 10.15 1.70 0.32 10.64 2.92 2.71 0.76 2.64 5.32 
N3917 10.09 2.36 9.57 0.91 0.23 10.20 2.37 3.21 0.61 4.47 7.42 
N3949 10.07 2.89 9.79 1.78 0.35 10.25 2.92 1.70 0.72 2.86 4.40' 
N3953 10.98 2.96 9.90 0.99 0.08 11.01 2.96 3.95 0.83 2.23 5.83 
N3972 9.81 2.62 9.43 1.26 0.30 9.96 2.63 1.88 0.67 4.14 8.39 ' 
U6917 9.64 2.01 9.40 0.83 0.37 9.84 2.04 3.13 0.50 6.65 

., 

13.62: 
U6923 9.44 2.21 9.07 0.92 0.30 9.59 2.23 1.85 0.68 3.51' ,6.50 
N3992 10.82 2.80 10.25 1.27 0.21 10.93 2.81 4.56 0.61 4.72 ·.•8.98 ' 
U6983 9.73 2.06 9.82 1.22 0.55 10.08 2.12 3.78 0.62 4.46 >12.68 
N4051 10.22 2.79 9.75 1.35 0.26 10.34 2.81 2.38 .0.78, 2.98''., '''4.47 ' 
N4088 10.49 2.85 10.12 1.56 0.30 10.64 2.87 2.99 o.so 2.59' ·~: 5.32 :. 
N4100 10.53 2.92 10.12 1.55 0.28 10.67 2.93 2.93 0.80 2.73 .· 5.17 
N4102 10.55 3.34 9.32 1.31 0.06 10.58 3.34 1.39 0.86. 1.67 ' ·"·' 6.76·· 
N3718 10.64 2.33 10.01 0.89 0.19 10.73 2.35 5.42 0.45 6.67,' ,· 11.35' 
N3729 10.31 3.11 9.29 1.11 0.09 10.35 3.11 1.69 0.01: 1.91' ;, 5.50' 
U6773 9.01 1.90 8.70 0.70 0.33 9.19 1.93 1.62 '0.65 3.85 <1.09 
U6818 9.05 1.97 9.13 1.08 0.55 9.39 2.03 1.94 0.58 5.26°' '.'14.72 
N3985 9.44 2.66 8.98 1.21 0.26 9.57 2.67 1.15 ·0.19 2.95 ·:·: .. 3.81 
U7089 9.28 1.82 9.40 0.92' 0.57: 9.65 1.87 3.18 0.68 4.00 1L5o 
U7094 8.74 1.93 8.92 1.08 0.60 9.14 1.99 1.55 0.99' 1.91 6.32 
N4117 9.53 2.22 .:· 9.12 1.22 0.28 : 9.67 2.26 1.55 0.36 7.80 •:22.07 
N4138 10.40 3.28 's:s5 0.94 .: 0.03 10.41 3.28 1.22 o.so 1.94'' 7.04 
N4218 8.97 2.74. 8.63 1.46 o.32·• 9.13 2.76 0.61 0.76 2.92 3.42 
N4220 10.30 3.16 9.13' 1.10 0.06 10.32 3.17 1.43 0.70 '3.15 ' 5.39 
Ul28 10.05 1.62' '•10.16 ·0.73 .0.56_' 10.41 1.67 9.57 0.39° 12.24 35.99 
F563-V2 9.54 2.lf'~ '9;50 1.18 0.54 9.87 2.16 2.93 0.83 2.66 7.34 
F568-3 9.85 1.96 9.82. 0.95 0.49 '10.14 2.00 4.75 0.56' 5.87' 14.11 
F574·1 9.86 '1.65' 9,83' ·o.s2 0.49 10.15 1.71 6.07 0.55 ·4.87 12.36 
F583-1 9.11 ·; 1.67 9.52' 1.43 0.72 '

0

9.67' 1.87 2.94 0.52 5.56 26.16 
Vla Láctea 10.64 2.82 ': 10.09 Ú8 '0.22 10.75 2.83 3.40 0.67 '3:42 10.50 
Andromcda 11.09 3.07 ·". 10.05 1.08 o.os 11.13 3.07 4.26 0.83 2.54 6.83 

• Mua •U•~ar to~~~ (dl.~~~~~ul~~ ~~·'":'0•:, "' 
b Den1ldad elt~·I·~ 1uperRc:lal c:entraf1~' Me:/ pé-~. 

. ' ·.,;:' 
Mua tot~I d•_I"' en M.0:•. 

d Denaldad 1up1rficlal c-~~t;a\ de l~~f;. 'Mrz/Pc-2. 

Fraccldn.de 1u._(M./(M.'.-+:.~I~·)). ·· · .i/ .~. 

f Mua ~~~l~~l~~··:~~~al~~~~¡t~,~:)-~~,·~G~."~,;:_-,. 
• Densidad 1up'1rfl~-l&I ~.~t;:J d.1:.dll~o en'Mepc-2,·. 

, :.· .. :·:.'':,- --~·;':~:.'~", !;(<.:·:-. :-.,,, ·,, 
h Ra~lo de 11cala d~I dle~o (11t1lar+1u10.0)_1n kpc, 

1 ~·;len~-~ ~;lo~;·~ad d~:;i¡~~~~;~cld~ totai: 

J Cocl~nie m.ua dln~ml-~~·mua 'b-:riÓnlca a a~,,, 

k Coclenie >m:ua0 lumln.;.Íd.i.d en la banda B.~- iih., (Afm/ Lse)• 

·r: 

TESIS CON 
YALLA DE ORIGEN 
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§ Capítulo 3 

Contenidos de materia oscura y 
bariónica: correlaciones con 
propiedades fundamentales 

En este capitulo se estudiarán 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 sección se presentará una síntesis histórica sobre el problema de la materia oscura y sobre la 
necesidad de su introducción para explicar las propiedades dinámicas de las estructuras presentes en 
el universo, desde las escalas más pequeñas (vecindad solar) hasta las más grandes (grupos y cúmulos 
de galaxias). Puesto que las galaxias de disco representan el objeto de estudio de la presente tesis, 
el resto del capitulo estará dedicado enteramente al análisis del papel de la materia oscura en su 
dinámica. Para ello se plantearán los modelos teóricos y empíricos elaborados para la caracterización 
de los halos de materia oscura. Una vez planteados, se combinarán con las expectativas teóricas 
de los componentes luminosos de la galaxia y así compararemos esta modelación sencilla con lo 
resultados obtenidos a partir de las propiedades observadas de la muestra de galaxias descrita en el 
Capitulo 2. También se compararán los resultados observacionales con los obtenidos a partir de un 
modelo seminumérico complejo de formación y evolución galáctica dentro del escenario jerárquico 
CDM. El resto del capítulo se dedicará a la comparación teórico-observacional de los resultados 
obtenidos y al establecimiento de las conclusiones que de ellos emanan. 

3.1 El problema de la n1ateria oscura. 

La comparación entre la estimación dinámica de la ma.qa de un sistema de objetos cósmicos y 
el estudio de la luminosidad proveniente de la población de cuerpos que lo constituyen, muestra 
que existe una discrepancia mayúscula entre la masa asociada a los objetos luminosos y aquella 
responsable de su campo gravitacional. Históricamente esta diferencia ha sido notada en problemas 
distintos en un rango amplio de escala; los estudios dinámicos de las fuerzas y campos actuantes en 
la vecindad solar, en las galaxias, en los grupos y címmlos de galaxias y en el Universo entero, indican 
que existe una mayor cantidad de materia inferida dinámicamente de la que puede ser atribuida a 
componentes conocidos (materia bariónica). Si hemos de suponer que la ley de gravitación universal 
de Newton es valida en esta.~ escalas, entonces la 1ínica solución a tal discrepancia es la introducción 
de materia adicional, carente de interacción electromagnética (por lo que se le llama oscura) y capaz 
de generar campo gravitacional. 

Aunque se han planteado otras altcrnr.tivas para explicar este problema, la principal de ellas 



50 CAPITULO 3 

basada en una teoría de gravitación modificada ("Modified Newtonian Dynamics" (MOND}, Mil
grom (1983)), la investigación actual está encausada a reconocer la existencia de la materia oscura 
y a establecer su naturaleza y propiedades. En esta tesis se asumirá tal postura. Se iniciará en
tonces por describir brevemente los estudios que se han realizado para llegar a conclusiones sobre 
la existencia de la materia oscura, principalmente en las galaxias de disco. 

• Antecedentes Históricos. 

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 dispersión de velocidades de las galaxias contenidas 
en el cúmulo de Coma, descubrió que Ja masa total de Jos componentes en este cúmulo no era 
suficiente pnra mantener gravitacionalmente unido al sistema: las velocidades de dispersión eran 
demasiado grandes; así que sugirió que parte de la materia total presente en el cúmulo debería ser 
invisible. Cuando esta idea fue planteada, la mayoría de los científicos no estuvo dispuesto a creer 
en ella. Durante la subsiguientes décadas, se realizaron trabajos similares para otros cúmulos así 
como grupos de galaxias (ej. Kahn & Woltjer 1959). Los resultados siempre indicaban presencia 
de más masa que Ja inferida de la parte luminosa. 

También surgieron evidencias de materia oscura a nivel teórico: los discos en simulaciones 
numéricas se destruyen rápidamente; la presencia de un halo oscuro de materia "caliente" logra 
estabilizarlos dinámicamente (Ostriker & Peebles 1973). Sin embargo, la prueba más directa y 
contundente de la existencia de halos de materia oscura en las galaxias llegó a finales de los años 
70 con las curvas de rotación observadas en HJ. 

La noción de materia oscura dentro y alrededor de las galaxias espirales fue desarrollada de 
manera lenta. Esto se debió a la dificultad en la comprensión de Ja población 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 cuestión y estamos ahora en una mejor posición para 
sustentar las ideas planteadas desde la década de los 30's. En 1970, K.C. Freeman presentó un 
articulo ya clásico 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 dinámica que 
resulta de estos discos modelados y compara tal modelación con las observaciones que se tenían 
hasta ese momento para 4 galaxias dominadas por el disco. Sobre dos de ellas concluye que los 
datos observacionales y las expectativas de su modelación concuerdan entre si, sin embargo, para 
las otras dos afirma que si los datos dinámicos observacionales (obtenidos en la línea 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 distribución radial muy diferente a la exponencial obedecida 
por los componentes luminosos. 

El paso de la distribución de luz al de la distribución de masa, requiere la introducción del 
cociente M/L estelar (í.) 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 función del radio (Baldwin 1975), no 
parece haber razones teóricas para justificar tal hipótesis (que llevada a sus extremos puede explicar 
las curvas de rotación observadas) y actualmente se supone generalmente una T. constante con el 
radio. 

En la década de los BO's, el desarrollo de las técnicas de observación permitió obtener mejores 
datos observacionales, a partir de los cuales podían obtenerse perfiles de brillo de buena precisión. 
La suposición de la constancia de T. combinada con estos perfiles se traduce directamente en una 
curva de rotación esperada para el disco galáctico. La comparación entre esta curva y la obtenida 
observacionalmente (a través de la cinemática trazada por las líneas de hidrógeno en 21 cm y H oc 
principalmente) dió la primera noción cuantitativa de la cantidad de materia que debía estar en 
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forma de materia oscura y la distribución radial que deberla tener. De hecho, como se describió 
en el capitulo anterior, la curva de rotación tlpica observada se aplana después de alcanzar el 
máXimo, mostrando el mismo comportamiento hasta las regiones observadas más externas¡ este 
comportamiento es totalmente inexplicable únicamente por la distribución exponencial que siguen 
las partes luminosas de la galaxia¡ aun !a inclusión 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 teóricos o emp!ricos que permitan 
cuantificar la masa restante y su distribución. Pero ¿qué es la materia oscura? Existen dos posibil
idades: que sea materia bariónica o no bariónica. Los estudios observacionales y teóricos indican 
que el segundo tipo tiene que ser dominante. 

• Materia oscura bariónica 

Los estudios astronómicos permiten determinar la densidad de materia visible en el universo. Las 
principales componentes visibles en el mismo, son las galaxias formadas básicamente por estrellas, 
gas caliente y tibio, tanto en cúmulos de galaxias como en los filamentos, y huecos, gas frío, etc. 
Recientemente Fukugita, Hagan & Peebles (1998} realizaron un extensivo censo de las componentes 
bariónicas en el Universo, concluyendo que la mayor parte de los bariones al d!a de hoy están aun en 
forma de gas ionizado¡ las estrellas y sus remanentes son una componente relativamente pequeña. 
La contribución a la densidad del Universo por parte de cada una de las componentes luminosas se 
expresa comúnmente en unidades de la densidad crítica p0

1 : 

p 81TG 
f2 = Pc = 3H2P (3.1} 

donde p es la densidad de la componente dada y H es el parámetro de Hubble. Usando esta 
definición y suponiendo Ho = 70kms-1 Mpc- 1 , Fukugita et al. encuentran que los parámetros 
de densidad correspondientes a las estrellas en las galaxias, al gas fria y al plasma caliente son 
respectivamente: 0.00415, 0.00063 y 0.0166, de tal manera que el parámetro de densidad total de 
la materia visible es: 

f2vi• = n. + 0 9 ,/r + 0 9 ,cal "" 0.02 (3.2} 

Por otro lado, las observaciones de abundancias de elementos ligeros (Helio, Deuterio, Litio, etc.) 
combinadas con la tcorla de !a nucleos!ntesis primigenia de la Gran Explosión, fijan el parámetro de 
densidad total de los bariones Obar. Las determinaciones más recientes basadas en la abundancia del 
Deuterio en lineas de absorción a quasares arrojan un valor de f2barh2 "'0.021 (Kirkman et al. 2001), 
que para h = O. 7 implica f200r "' 0.04. Las mediciones recientes de las anisotropias de la radicaión 
cósmica de fondo a pequeñas escalas angulares ofrecen también la posibilidad de determinar Obar 

con gran exactitud; los últimos resultados del satélite WMAP implican f2barh2 "" 0.022 que para 
h = 0.7 dan Obar "'0.04 (Bennett et al. 2003). 

Como se vé, entre la densidad de la materia visible y la materia bariónica total hay una diferencia 
aproximadamente de un factor 2. Podría ser que los astrónomos están perdiendo en sus conteos 
galaxias de muy bajo brillo superficial o gas difícil de detectar. Por otro lado, la contribución de 
objetos bariónicos oscuros conocidos (enanas cafés, hoyos negros, etc.} seguramente contribuye a 
disminuir esta diferencia. De todos modos es importante recalcar que la contribución de los bariones 
en total no supera el - 4% de la densidad crítica del Universo. 

1 La densidad crítica es aquella que corresponde ni modelo cosmológico crítico o Einstcin~dc Sittcr¡ en este modelo 
el Universo tiene curvatura cero (es plano espácialmcntc), carece de constante cosmológica y se expande por siempre 
tendiendo a una velocidad de expansión igual a cero con t -+ oo 
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• Materia oscura no bariónica 

Desde un punto de vista astronómico podemos preguntarnos cuál es la fracción de la masa 
luminosa con relación a la dinámica en las galaxias, hasta donde se observa la galaxia visible; éste 
será uno de los temas a tratar en el presente capítulo. Uno de los resultados que se obtendrá 
más adelante muestra que el cociente entre la masa luminosa y oscura en las galaxias de disco 
hasta el radio óptico se encuentra en un rango de 0.2 a 1.0, dependiendo básicamente del brillo 
superficial; lo cual implica que la materia oscura al radio óptico 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 más allá del disco óptico, un ejemplo de ello es el estudio de las orbitas de galaxias 
satélites y cúmulos 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 más 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 el Universo, implicaría que O.bar/O.Mo ""' 0.0042, donde O.Mo es el 
parámetro de densidad de la materia oscura. ¿Es éste realmente el cociente que se infiere de la 
dinámica a grandes escalas?. 

A grandes escalas la densidad de materia se infiere de estudios de las velocidades peculiares 
(desviaciones del flujo de Hubble) de las galaxias así como de las abundancias de cúmulos de 
galaxias. Los resultados, producto de décadas de estudio, muestran típicamente valores para Om 
(bariones+materia oscura) entre 0.2 y 0.5 con el valor más probable ,de 0.3. Si combinamos este 
resultado con la contribución total de los bariones a la densidad del Universo (O.bar ""' 0.04), entonces 
O.bar/O.Mo a grandes escalas es del orden de 0.15, indicando que la fracción de barioncs en las 
galaxias de disco es un factor - 3 - 4 menor que la fracción universal. En efecto, simulaciones 
cosmológicas recientes han mostrado que al día de hoy sólo - 40% de los bariones están atrapados 
en halos galácticos. El resto es aún gas caliente en filamentos y huecos. Por otro lado, del gas 
atrapado en los halos galácticos, aproximadamente sólo el 50% cae al disco (Van den Bosch 2002). 
Por tanto, de la fracción universal O.bar/O.Mo, en los discos sólo se encuentra un ~ 25% de ella; 
resultado que coincide con las inferencias observacionales. 

Por otro Indo, se han realizado estudios para determinar cuál es la geometría espacial del 
Universo, es decir, si es plano (O = 1), abierto (O < 1) o cerrado (O > 1). Este tipo de estudios 
está basado en una idea muy simple, consiste en medir la suma de los ángulos internos de un 
triángulo imaginario en el Universo. El triángulo debe ser de grandes dimensiones para poder 
determinar las cantidades angulares con precisión; si esta suma es 180º, la geometría será plana, si 
es mayor será cerrada y menor en caso de ser abierta. Hasta ahora el triángulo de mayor escala que 
podemos medir está dado con la Tierra en uno de sus vertices y los otros dos en la superficie opaca 
de hidrógeno ionizado que delimita la región visible del universo, la responsable de la emisión de 
la radiación cósmica de fondo (CMB). Imágenes de esta superficie revelan un conjunto de manchas 
cuyo tamaño angular puede predecirse teóricamente, corresponde al primer pico del espectro de 
potencias de la radiación cósmica de fondo (CMB) y deberá valer 0.5° para una geometría plana. 
Las observaciones más recientes de los experimentos BOOMERanG, WMAP y otros, midieron este 
pico característico y encontraron un valor muy cercano a 0.5°, lo que ha llevado a afirmar que O es 
de hecho igual a l. 

Si las observaciones de la geométria espacial del universo apuntan a que O ""' 1 y la cota superior 
observacional para la densidad de materia en el universo es de Om ""' 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 O = 1 está asociada a la constante 
cosmológica A, que Einstein introdujo originalmente para producir soluciones estáticas a sus ecua-
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dones de campo. Su efecto global es el de producir una expansión acelerada en el universo (contraria 
al efecto gravitacional), asociada teóricamente a la presión negativa del vado; la contribución de 
este término serla cercana al 70% (!l,1. ~ O. 7) y es conocida con el nombre de energía oscura. Los 
estudios observacionales más contundentes que apuntan hacia la existencia de la energía oscura son 
los que analizan las supernovas de tipo JA 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 más 
lejanas son menos brillantes y por tanto más distantes de lo que se esperarla para un Universo en 
desaceleración. Sugiriendo entonces que la tasa de expansión del Universo esta acelerandose, lo 
que indicaría la existencia de energía oscura con presión negativa. Los ajustes dan un valor de: 
!l,1. = 0.75 ± 0.1 (Bahcall et al.1999). 

Fig. 3.1: Este triángulo representa los límites obscrvacionaJes para el valor den y de sus componentes. Se muestran 
los intervalos delimitados por las observaciones en el Universo actual (franja con el nombre: "clusters" 1 relativa a los 
estudios sobre cúmulos a escalas grandes en el Universo), el Universo intermedio (franja con el nombre: SNe1 relativa 
al estudio de las supernovas de tipo la) y en el Universo temprano (franja con el nombre CMB, relativa al estudio 
de la radiación cósmica de fondo). Las cotas de la observa.eón de cúmulos indican un Universo con baja densidad de 
materia, las de la observación de SNla indican un Universo en aceleración y las de la observación de CMB apuntan 
hacia un Universo plano. Las tres bandas independientes se interscctan en el modelo de concordancia: íh: = 01 

n'" = 0.3 y S'lA = 0.7. La curvatura del Universo esta cuantificada por flK ex k/H2 , donde k es la curvatura y H la 
constante de Hubblc. En un modelo de Universo plano, n. =o. 

'lodos los resultados observacionales que se han mencionado, y algunos otros, apuntan hacia 
la definición del llamado modelo de concordancia. En él, la geometría espacial del universo es 
plana: n = 1, siendo la densidad total de la materia: flm = 0.3 y el resto asociada a la constante 
cosmológica. La figura 3.1 ilustra como las cotas de los experimentos observacionales delimitan los 
valores de las componentes de !l apuntando hacia el modelo de concordancia. 

Naturaleza de la materia oscura no bariónica. 

A menos que las leyes fundamentales de la gravedad no estén aún correctamente formuladas, 
las observaciones astronómicas muestran que en el Universo existe mucho más materia capaz de 
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crear c'ampo gravitacional que la que'-existe en forma de bariones. Este hecho desemboca en una 
las preguntas más actuales y fundamentales de la f!sica y la cosmología: ¿de qué está constituida 
esta materia? Aunque existen varios tipos de teorías y modelos que intentan explicar los aspectos 
más fundamentales de la materia y la gravedad, lo más aceptado actualmente es que la materia 
oscura sí existe y que ella está constituida por partículas elementales no bariónicas, principalmente 
aquellas que se predicen en las teorías de superunificación y supersimetr!a, por lo que se las llama 
genéricamente partículas SUSY (del inglés "Super Symmetry"). Son varias docenas los potenciales 
candidatos y ninguno de ellos ha sido aún detectado en laboratorio aunque existe un creciente 
número de experimentos en todo el mundo que busca descubrirlas. También hay candidatos que se 
predicen en otros contextos teóricos (los axiones por ejemplo). 

Las teorías de supersimetría son extensiones del modelo estándar de unificación de los campos 
fuerte, electromagnético y débil. A fin de resolver el problema de la jerarquía, se introduce un 
número igual de bosones y fermiones con los mismos acoplamientos. En el caso de la supersimetría 
mínima se tiene el menor número de partículas de pareja supersimétrica. Entre los candidatos que 
surgen están los gravitinos, fotinos, S-neutrinos, axinos y otros, sin embargo Ja partícula más viable 
es el neutra/ino (son cuatro especies), cuya masa estimada oscila entre 50 y 500 GeVs. Actualmente 
hay más de una docena de experimentos enfocados a la detección de esta partícula, basados en que 
la misma al chocar frontalmente con Jos núcleos puede producir un retroceso en ellos, el cual a su 
vez, induce transiciones electrónicas en el átomo capaces de ser medidas (ver reseñas recientes y 
referencias ahí sobre teoría, experimento y observación en Olive 2003, Turner 2002). 

Desde el punto de vista de formación de estructuras, la materia exótica es conveniente dividirla 
en tres tipos: fría, tibia y caliente. Esta división está sujeta a si las partículas han sido relativistas 
durante mucho o poco tiempo. Una partícula se dice relativista cuando su energía cinética o 
temperatura asociada es mayor a su energía en reposo: 

m,,c2 ( ) AkT,, > -
2
-, 3.3 

donde k es la constante de Boltzman, A es una constante cercana a la unidad, T., y m,, son la 
temperatura y la m..Sa de Ja partícula y c es la velocidad de la luz en el vacío. En las épocas en que 
las partículas son relativistas, T,, es similar a Ja temperatura de la radiación; esta última decrece 
con el tiempo por la expansión como Trad oc t-112 • Por Jo tanto la época en que AkT,, se hace igual 
a m,,c2 /2, el tiempo en el que es "no relativista", escala inversamente proporcional al cuadrado de 
m.,: tn.r oc m;2 ; mientras más masiva es la partícula más pronto se vuelve fría. Como veremos más 
abajo el hecho de cuándo las partículas se vuelven no relativistas tiene profundas implicaciones en 
la formación de estructuras cósmicas. Por lo tanto, de acuerdo a sus masas, las partículas pueden 
ser: 

• Materia Oscura Fh'a {CDM}, m,, > GeV; el principal candidato, y el más buscado por los 
físicos, es el neutralino. También fue un candidato muy aceptado el axión, el cual tiene 
una masa casi despreciable, io-5eV, sin embargo nace por construcción frío en una ruptura 
de simetría dentro de Ja cromodinámica cuántica. Se han encontrado recientemente ciertas 
inconsistencias teóricas para esta partícula. 

• Materia Oscura Tibia (WDM), m,,?,0.5 KeV hasta decenas de MeVs; Jos principales can
didatos son el neutrino estéril y el neutrino derecho con masas alrededor del KeV o más. Hay 
experimentos que buscan detectar estas partículas. 

• Materia Oscura Caliente (HDM}, m,, hasta de algunas centenas de eVs; el principal candidato 
es el neutrino. De hecho es la única partícula de materia oscura exótica demostrada experi
mentalmente y predicha dentro del modelo estándar de partículas. Sin embargo Jos neutrinos 
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parecen tener masas muy pequeñas, según recientes experimentos, inferiores al eV para la 
especie más abundante que es el neutrino electrónico. Con estas masas, la contribución de los 
neutrinos a la densidad del Universo es muy pequeña, !1., ""0.007, similar a la de las galaxias 
luminosas pero mucho menor que la !1dtn· 

Cabe notar que existen también otros candidatos a materia exótica de naturaleza diferente a l~ 
de las de partículas elementales. Ellos son principalmente las gotas de quarks y los hoyos negros 
primigenios. Los primeros son núcleos gigantescos de quarks (y no as( de nucleones) que pueden 
haberse formado en la transición cromodinámica por una sobreproducción de quarks extraños, lo 
cual hace posible que los quarks no terminen formando nucleones sino que puedan existir en estado 
libre. Recientemente se reportó haber inferido sismos epilineales a partir de una extensa base de 
datos de eventos sísmicos reportados en muchas estaciones a lo largo del planeta. Estos sismos 
tienen la caracterlstica del paso por la Tierra de un objeto de algunas toneladas de masa y sólo 
algunas micras de radio, lo cual está dentro del rango de las propiedades predichas para las gotas 
de quarks. Este tipo de materia oscura se comporta para fines prácticos como CDM. 

Origen de las estructuras cósmicas. 

Fig. 3.2: Ambas son imágenes del universo primigcnco, 380,000 años después del Big~Bang (hace 13 billones de 
ruios aproximadamente). En 1992 la misión COBE (Cosmic Background Explorcr) de la NASA detecto por primera 
vez los patrones que Cormn In luz emitida por el universo en csns épocas (mostrados con diferentes tonos de gris en 
la figura). El satélite \V~IAP (\\'ilkim;on l\licrowavc Anisotropy Probe) muestra con mucho mayor detalle la imágen 
mostrada por el satélite COBE. La comparación entre runbas imágenes es consistente, la del WMAP es 35 veces más 
detallada que la del COBE. Son las pruebas más fea.cientes de fluctuaciones primigeneas en el Uni\'erso. 

El paradigma central de la teorla de formación de estructuras en el Universo es que éstas 
provienen de In evolución gravitacional de tenues perturbaciones primigencas. Estas perturbaciones 
tienen que ser tan tenues que el Principio Cosmológico (homogeneidad e isotropla del Universo) 
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siga siendo váÍido. La existencia de perturbaciones primigeneas sale de la capacidad predictiva de 
la teoría de la Gran Explosión. Es la teoría inflacionaria la que llegó a ofrecer un marco conceptual 
para entender su origen: ellas provienen de las fluctuaciones cuánticas del vacío cosmológico, el cual 
luego dacáe en materia y produce la expansión inflacionaria del Universo. La evidencia observacional 
directa de la existencia de estas fluctuaciones se reveló en la radiación cósmica de fondo, el fósil 
más antiguo del Universo que observan los astrónomos (fig. 3.2). La amplitud de las anisotropías 
(fluctuaciones) es de una parte en 104 - 105, es decir, son realmente tenues, Incluso ya a una edad 
del Universo de 400.000 años, la época de la recombinación. 

La evolución de las perturbaciones presenta los regímenes lineal, cuasilineal y no lineal. La 
transición al régimen no lineal se dá cuando la densidad promedio de la fluctuación es mayor al 
doble de la densidad del Universo (ó = (Phalo - Puniu)/Puniv ::::. 1). La evolución de las fluctuaciones 
de interés (escalas galácticas) es lineal hasta épocas muy posteriores a la recombinación. De acuerdo 
a su escala, las fluctuaciones después de la inflación tienen dos épocas relevantes en su evolución: 

• a). Cuando están fuera del horizonte (régimen suprahorizonte), es decir sus extremos no están 
causalmente conectados. En este caso son más bien perturbaciones a la métrica del espacio
tiempo y no es relevante de qué componentes materiales estén constituidas. Un análisis 
relativista, teniendo especial cuidado en las definiciones de norma, muestra que ó evoluciona 
cinemáticamente (ver por ej. Kolb & Turner 1990, cap. 9). Durante el dominio de la 
radiación, ó oc a2 , y durante el dominio de la materia, ó oc a, donde a es el factor de escala. 
Las escalas galácticas cruzan el horizonte en épocas cuando aún domina la radiación. 

• b). Cuando están dentro del horizonte (régimen subhorizonte), es decir cuando el tamaño 
físico de la fluctuación ya es menor a la distancia que recorrió un fotón hasta la edad cósmica 
en cuestión ( i;: et, donde l es el tamaño físico y t el tiempo cósmico). Por ende, mientras 
más pequeña es la fluctuación inicial, más pronto cruza el horizonte. Al haber ya conexión 
causal, se establece toda la microflsica (presión, viscosidad, transporte radiativo, disipación, 
etc.). En este caso las fluctuaciones ya son en densidad y es crucial de qué están compuestas 
pues de ello dependerá cómo evolucione su contraste de densidad. 

Para estudiar la evolución de las fluctuaciones subhorizonte se realiza un análisis perturbativo. 
La gravedad de la región sobredensa tenderá todo el tiempo a incrementar su contraste de densidad. 
En el caso en que las fluctuaciones estén constituidas por bariones y radiación, el gradiente de 
presión del fluido (básicamente la presión radiativa) se opone a la gravedad. Es fácil mostrar que, 
tras un análisis perturbativo a la Jeans (ver por ej. Padmanabhan 1993; Kolb & Turner 1990), las 
fluctuaciones con escalas menores al tamaño del horizonte son gravitacionalmente estables durante 
el dominio de la radiación. Por lo tanto, las fluctuaciones subhorizonte de bariones congelan la 
evolución de su ó al cruzar el horizonte. De hecho, la solución matemática muestra que estas 
perturbaciones oscilan gravito-acústicamente. A tiempos muy anteriores a la recombinación, el 
acoplamiento entre materia y radiación es perfecto por lo que el fluido (plasma) materia-radiación 
es ideal. Sin embargo, a medida que el Universo se expande, la radiación se enfría adiabáticamente y 
el acoplamiento con la materia se hace más imperfecto, en el caso límite, se desacopla por completo 
en la época de la recombinación (z ::::. 1080, t ::::. 400.000 años). El hecho de que la radiación se vá 
desacoplando de la materia (difusión fotónica) provoca que las oscilaciones gravito-acústicas disipen 
energía y se amortigüen. Este proceso, descubierto por Silk (1968), provoca que las fluctuaciones se 
borren. El cálculo detallado muestra que hasta la recombinación todas las fluctuaciones de escalas 
menores a ::::. 1013 M0 se borran por el amortigüamiento de Silk, planteando un grave conflicto 
para un Universo donde domine la materia bariónica: ¿cómo explicar entonces la formación de las 
galaxias? 
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La escuela soviética, lidereada por Yacob Zel'dovich, desarrolló un ·escenario de fragmentación 
por inestabilidades térmicas de las fluctuaciones que si sobreviven (las de escalas mayores a ""' 
1013M0 ) que podía explicar la formación de las galaxias (el escenario de Jos "pancakes"). Sin 
embargo, la amplitud que Juego se midió en la radiación cósmica de fondo para estas fluctuaciones 
es muy pequeña implicando que su fragmentación apenas estarla dando origen a las galaxias en el 
presente, cosa que contradice toda observación. 

Los cosmólogos en el Occidente, entre ellos el mexicano Carlos Frenk, propusieron entonces 
que una manera de lograr Ja formación de galaxias es suponiendo que en el Universo domina Ja 
materia oscura exótica. Esta materia no interactúa electromagnéticamente, por Jo tanto, las 
fluctuaciones constituidas de esta materia no tienen una presión radiativa que se oponga a su 
evolución gravitacional y, mucho menos, no sufrirán del amortigüamiento de Silk. Esta propuesta 
venia respaldada con la creciente evidencia astronómica de Ja existencia de grandes cantidades de 
materia oscura en el cosmos (ver subsección previa) y de Ja afinidad de la teoría inflacionaria a la 
existencia de partículas supersimétricas. 

De todos modos, incluso las fluctuaciones de materia oscura exótica sufren un proceso de amor
tigüamiento llamado de flujo libre. Mientras las partlculas oscuras sean relativistas, estas viajan 
por sus geodésicas y pueden fluir libremente por escalas menores al horizonte (""'et), borrando toda 
perturbación de tamaños menores al del horizonte al tiempo cósmico t (ver por ej. Padmanbhan 
1993). Si las partlculas se vuelven no relativistas muy temprano (CDM, ver subsección anterior), 
entonces sobreviven al amortigüamiento por flujo libre prácticamente todas las escalas, mientras 
que si son calientes (HDM), pueden borrarse las escalas galácticas. De acuerdo a Jo dicho en la sub
sección previa, el hecho que las partlculas sean del tipo CDM, WDM o HDM, depende básicamente 
de su masa. Aproximadamente se tiene Ja siguiente situación: 

CDM: m., - 50Gev --+ Mmin ""' 104 M0 

W DM: m., - lK ev--+ Mmin ""' 1010 M0 (3.4) 

HDlvf: m., - lev--+ lvlmin""' 1014M0 

donde Mmin es la masa del horizonte a la época en que la partícula se vuelve no relativista, por 
ende, es la mínima masa que sobrevive al flujo libre; escalas mayores no se borran. Como se 
ve, para el escenario HDM, otra vez surge el problema de formación de galaxias por Jo que fue 
descartado tempranamente. Por economía se estudió el ca.so extremo de CDM donde sobreviven 
todas las escalas de interés cosmológico, suponiendo además que estas partlculas son totalmente 
no colisionales. Este es el escenario por excelencia usado para explicar Ja estructura a gran escala 
del Universo y Ja formación de galaxias. Cuando las fluctuaciones entran en su régimen no lineal 
de evolución gravitacional, el proceso es altamente complejo por lo que tiene que ser atacado 
principalmente con métodos numéricos en poderosas computadoras. 

El escenario jerárquico CDM. El punto de partida para estudiar Ja formación de estructuras 
cósmicas ya autogravitantes a través de simulaciones numéricas no lineales, es el espectro de po
tencias de las fluctuaciones a un tiempo avanzado, Ja recombinación por ejemplo. Como se vio, si 
las fluctuaciones están dominadas por CDM, sobreviven todas las escalas cosmológicas. Sin em
bargo, incluso para estas fluctuaciones existe un proceso de estancamiento (pero no borrado) en su 
evolución, en la época cuando domina Ja radiación (Prad >> Pma1). En estas épocas Ja dinámica 
de la expansión del Universo está controlada por Prado por Jo tanto, el tiempo característico de 
estiramiento de una fluctuación (en su régimen lineal se expande junto con el Universo, aún no es 
autogravitante) es tezp - (GPrad)-112 ; el tiempo característico de contracción por la gravedad de 
la fluctuación es tcontr - (GPmatl- 112• Debido a que Prad >> Pmat. tenemos que tezp << tcontro 
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es decir que en lo que la fluctuación intenta contraerse por su gravedad, la expansión del Universo 
dominada por la radiación lo evita. Este fenómeno se conoce como "estancamiento por expansión" 
y provoca que todas las fluctuaciones que cruzaron el horizonte antes de la igualdad (es decir las 
de tamaños menores al horizonte a esa época, Mhor(t;9 ) ::= 1013M0 ) congelen su evolución gravita
cional; recordemos que las escala mayores al horizonte están a todo evolucionar. Este fenómeno 
deja una profunda huella en el espectro de potencias procesado y, como se mostrará en §4.1, en una 
de las relaciones más importantes de las galaxias, la relación de Tully-Fisher. 

La inflación predice un espectro de potencias inicial definido, el así 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 más física como es la varianza de ese espectro, tenemos que 
después de la inflación la varianza del campo de fluctuaciones escala inversamente proporcional 
al cuadrado del tamaño e (que es proporcional a la raíz cúbica de la masa Mt}• La varianza 
se puede interpretar como el exceso medio cuadrático de masa de una fluctuación de tamaño t, 
a=< óM/M >t (a es proporcional a ó). Entonces: 

óM 1 1 
< M >t,inex {i ex~ 

M1 
(3.5) 

Las fluctuaciones todo el tiempo están aumentando su amplitud mientras están fuera del hor
izonte (ver más arriba}, pero aquellas que cruzan el horizonte mientras domina la radiación, con
gelan su evolución por el •estancamiento por expansión"; entonces a escalas menores a Mhor(t;9 ), 

< óM/M >t se hace casi constante (en realidad decrece logarítmicamente con la masa). Escalas 
mayores, no sufren ya del estancamiento por expansión y conservan la forma original (3.5). Claro, 
si las fluctuaciones fuesen de bariones o HDM, escalas menores a Mhor(t;9 ) se habrlan borrado por 
completo ya sea por el amortigüamiento de Silk o por el del flujo libre, respectivamente. Entonces, 
para el CDM, a la época de la recombinación, < óM/M >t se comporta de la siguiente manera: 

óM 1 1 
< M >t,rec ex {i ex --"2i3' Mt > Mhor(t;g}"" 1013

M0 
M1 

óM 1 1 
< M >t,rec ex log(t3) ex log(Mt) 1 Mt < Mhor(t;g) 

En la fig. 3.3 se resume esta situación. 

(3.6) 

De lo dicho se infiere que la formación de estructuras en un Universo dominado por CDM es 
jerárquica, es decir, las primeras estructuras en colapsar gravitacionalmente son las más pequeñas, 
pues son las más densas (contrastadas}. A escalas galácticas este proceso ocurre con relativa 
coherencia temporal pues la diferencia en < ólt1/M >t entre las diferentes escalas galácticas es 
pequeña. Incluso antes de que se enunciará por completo el modelo CDM, ya se había trabajado 
sobre un escenario de formación de estructuras jerárquico. Dos trabajos han sido pioneros y semi
nales en esta dirección: el de Press & Schechter (1974) que plantéa una aproximación analítica para 
calcular el proceso de agregación jerárquica de las estructuras cósmicas y así estimar el número 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 In formación de las galaxias luminosas dentro de 
halos oscuros ensamblados jerárquicamente "a la Press-Schechter". 

En los años 80 del siglo pasado el entusiasmo por el escenario jerárquico CDM cundió con 
intensidad y se empezaron a realizar los primeros cálculos numéricos en supercomputadoras. La 
virtud de este escenario es que, de dominar In materia oscura fría (CDM), la formación de las es
tructuras cósmicas en su primera fase es un proceso principalmente gravitacional; la materia oscura 
exótica no interactúa a nivel electromagnético ni consigo misma, por lo tanto, no son importantes 
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Fig. 3.3: Se muestra e[ espectro de potencias observado a alguna época después de la época de Igualdad entre 
materia y radiación (Kolb &. Turncr 1990). En lugar de la masa, la abcisa está dada en terminas de la longitud de 
onda (-\) asociada a la Buctuación. La ordenada muestra la amplitud de la ftuctuación según la escala ..\. Los tres 
modelos muestran el espectro asociado a los modelos CDM y HDM, asumiendo que las fluctuaciones son adiabáticas 
y paro. un modelo de isocurvatura CDM. En todos los casos, se hace la suposición de que el espectro de entrada es 
de la forma Harrison-Zcldovich, 1 ó1c \2 o:: k. La normalización en la amplitud es arbitraria. 

los fenómenos hidrodinámicos y térmicos. Es después que la materia bariónica es atrapada en los 
pozos potenciales de las estructuras oscuras (halos, filamentos, paredes) y dentro de ellas, debido 
a su capacidad disipativa, puede perder energla y caer al centro donde alcanzará densidades tales 
que la formación estelar sea posible. 

Los aciertos de los cálculos numéricos fueron asombrosos y poco a poco fueron refinándose y 
combinándose con el creciente número de nuevos datos observacionales. A finales de los 90, el 
escenario jerárquico CDM alcanzó el nivel de teorla predictiva, por lo menos en lo que se refiere 
a propiedades de la estructura de gran escala del Universo (ver una reseña al respecto en Frenk 
2002). Por otro lado, el modelo inflacionario, lntimamente asociado al escenario jerárquico, fue 
demostrado indirectamente a través de una serie de pruebas, principalmente provenientes del estudio 
de las anistroplas de la radiación cósmica de fondo (ver una reseña reciente muy completa en 
Kamionkowski 2003). En la fig. 3.4, tomada del consorcio cosmológico Virgo (C. Frenk, director), se 
presenta un esquema que sintetiza los principales ingredientes del escenario jerárqucio de formación 
de estructuras. 

El escenario jerárquico CDM ofreció un poderoso marco teórico para estudiar la formación y 
evolución de galaxias. La principal idea es que la materia bariónica 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 acreción o por fusiones. La materia bariónica atrapada en estos halos es capaz de perder 
energla y continuar colapsando. Debido a que los halos de materia oscura tiene cierto momento 
angular inicial (muy pequeño), el gas bariónico que contienen, que se contráe mucho más, llegará 
un momento que entrará en equilibrio centrífugo formando un disco en rotación denso donde la 
formación estelar se dispara. Si el momento angular inicial es despreciable o hay transporte del 
mismo durante el colapso del gns, éste puede no formar el disco pero si un esferoide altamente denso 
donde también se dispara la formación estelar en fases violentas. Los esferoides también pueden 
formarse· del choque entre discos. Firmani & Avila-Reese (2003) ofrecen una reseña reciente sobre 
la formación y evolución de galaxias en el contexto cosmológico. Los modelos que se presentarán 
más adelante, y con los cuales se compararán nuestros resultados observacionales, son dentro del 

------------ ---~----
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Fig. 3.4: Se muestra el paradigma actual sobre la formación de cstrucutura'i en el Universo. Se inicia con la gran 
cxplosió11 (13ig Ba11g) 1 que <le acuerdo a la teoría inflacionaria, <lío origen a las fluctuaciones de densidad primigcncns 
en el Universo antiguo (mostradas en la imagen capturada JlOr el satélite COBE, cuando el universo tenía unos 400 
000 arios <le existencia). A partir de ese momento, las incstnhilidadcs gravitncionalcs amplifican las fluctuaciones y los 
primeros objetos indi\·i<lualr.s comienzan a formarse y a agruparse en grandes ctímulos (las simulaciones de N-cucrpos 
muestran esta etapa). A través de un proceso complejo que involucra física de gas y formación estelar, las galaxias 
luminosas emergen. La estructura a gran escala en el universo que resulta del seguimiento teórico de este paradigma 
a través <le las simulaciones computacionales, se verifica con observaciones de gran campo en diferentes bandas del 
espectro electromagnético: El satélite SCUBA, que analiza longitudes de onda submilimétricas, el telescopio espacial 
Hubhlc ¡mra la región óptica y el satélite CHANDRA en la región de rayos X. 
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escenario jerárquico. 
En· resumen, dentro del marco cosmológico, la formación y propiedades de las estructuras 

cósmicas, en particular las galaxias, depende de los parámetros cosmológicos y de las componentes 
materiales del Universo; el tipo de partícula oscura determinará las propiedades de las galaxias. Por 
ahora el candidato más aceptado es de tipo CDM, aunque como veremos en esta tesis, podrfaser 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 
jerárquico CDM. 

3.2 Descomposición de curvas de rotación y halos de materia os
cura 

Una vez que se ha planteado una introducción sobre la naturaleza de la materia oscura, la física de 
la formación de galaxias y sobre los modelos cosmológicos predominantes en la actualidad, regre
saremos al tema sobre la descripción del hipotético halo oscuro que rodea a las galaxias espirales, 
responsable del aplanamiento de la curva de rotación observado en las regiones externas. 

La observación de la curva de rotación en las galaxias espirales constituye la base más fuerte 
para plantear la existencia de los halos de materia oscura. En forma más detallada, el procedimiento 
que origina tal idea es el siguiente: Una vez que se han obtenido el perfil de brillo de una galaxia 
y su curva de rotación, es de esperarse que podamos pasar de uno a otro utilizando el cociente 
kI/ L estelar (i .); para ello, se parte del perfil de brillo y puesto que la luz en el disco muestra 
una distribución radial exponencial, el perfil de velocidad decaerá exponencialmente una vez que 
se alcance el máximo (siempre y cuando T. sea una constante radial2 ), volviendo imposible la 
descripción de la curva total únicamente con la parte luminosa. La amplitud de la parte luminosa 
está dada por el valor de M / L; el criterio más usado para establecer este valor es conocido como 
"disco máximo" (Maximum Disk), consiste en asumir que la parte luminosa contribuye de manera 
máxima a la curva de rotación, entonces el cociente masa-luminosidad es ajustado para que esto 
ocurra sin superar el valor de la curva total. Aun con esta maximización 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 estableció el formalismo teórico para describir el perfil de velocidad que tiene 
una distribución exponencial de masa en un disco infinitamente delgado. Si la distribución de 
la densidad de masa esta dada por: Ed(r) = Ed,oe-•fh•, entonces el perfil de velocidad de esta 
distribución es: 

Vl(r) = 47rGEd,ohdY2 [Io(y)Ko(y) - /1 (y)K1 (y)) (3.7) 

donde y= r/2hd, In(Y) y Kn(Y) con n =O, 1 son las funciones modificadas de Bessel de grados O 
y l. ·La masa del disco a un radio r esta dada por: 

(3.8) 

2 Este hecho es usualmente justificado por la ausencia de gradientes de color en el disco galáctico. Como se 
estableció en el capítulo anterior, Y. = Al./ L depende del color de la galaxia, podemos pensar entonces que de 
existir un 'gradiente en el color, el valor de T dependería del radio. Obscrvacionalmente esta hipótesis es verificada en 
base a los datos de la muestra de de Jong (1996), con ellos se encuentra que los gradientes son en realidad pequeños 
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donde Md = 27rEdh~ es la masa del disco extrapolada hasta infinito. El máximo de la curva de 
rotación se alcanza en r ""' 2.2hd, entonces el valor de la velocidad al máximo del disco es, evaluando 
las funciones de Bes sel en y = 1.1: 

(3.9) 

con K""' 0.193. La masa en el disco contenida hasta este radio es: Md(::;; 2.2hd) ""'0.65Md. 
La ecuación (3.9) representa una muy buena aproximación al máximo de la curva de rotación 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 evolución de inestabilidades gravitacionales 
presentes en él. La diferencia neta entre estos dos casos es el de una disminución de la energía 
rotacional del caso infinitamente delgado, al caso real, pues parte de esa energía es "ocupada" en 
mantener las orbitas de los cuerpos en la galaxia fuera de un plano. Por tanto, es de esperarse 
que la velocidad máxima real para un disco galáctico sea menor a la velocidad dada en la ecuación 
(3.9). 

El potencial gravitacional de un disco de estas características no puede ser resuelto anallticamente, 
solo através de métodos numéricos se puede calcular. Sin embargo, puede encontrarse una aprox
imación muy cercana al cálculo 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 análisis de la distribución de 
luz en 5 galaxias espirales (con Oº de inclinación), Casertano supone una distribución de masa en 
el disco de la forma: · 

(3.10) 

donde z se refiere a la coordenada perpendicular al. plano de la galaxia, y z0 es el radio de escala 
vertical; z0 cuantifica el grueso de la galaxi'.'·· L·a correfción al caso infinitamente delgado e5: 

(3.11) 

Una serie de estudios observacionales mue5tran que z0 es independiente del radio y es· propor
cional al radio de escala hd· La constante de pi'ópo.rcionalidad varia de galaxia a galaxia, usualmente 
entre 0.1 y 0.25. Si suponemos el valor. promedio que considera Casertano: zo = 0.2h;i, entonces 
podemos calcular el valor máximo de Ja· éürva··de rotación en función del valor calculado para el 
disco infinitamente plano. Resolviendo la ecuación (3.11) se encuentra que: Vd,m(zo = 0.2hd) ""' 
0.95Vd,m(zo =O). 

Esta aproximación es válida únicamente para la distribución de masa dada en la ecuación (3.10). 
Sin embargo esta distribución no es general a todas las galaxias espirales, otros estudios sugieren 
que la distribución de luz en el eje .i: es de la forma: 

(3.12) 

En base a esta distribución, Burlak, Gubina & Tyurina (1997) obtienen la siguiente aproximación: 

Vihick = 1 - 0.195 Zo 
l'thin hd 

(3.13) 

donde Vihick es la velocidad de rotación máxima para un disco de grueso finito, Vihin es la veloci
dad de rotación máxima para un disco infinitamente delgado. Suponiendo zo = 0.2hd, entonces: 
Vihick(zo = 0.2hd) ""'0.96\lih;n(zo =O). 

Los valores calculados a la corrección 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 disminución de 
entre 4% y 5% a la velocidad de rotación calculada según la ecuación (3.9). 
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· Aun~ue ¿eqÚeñá./ ía' éorr~cción por grueso finito a la formulación teórica para la velocidad 
máxima.de rofación.pc'rínite.un mejor acercamientó al valor real de esta cantidad en las galaxias 
de di.sci·:. . J : . 

3.2.2. Cornpoliénté oscura 

~ kl~d~l~cÚ~ Empírica. 

La for~a más pragmática de explicar la curva de rotación observé.da .~~las' galaxias de disco, 
bajo la hipótesis de la materia oscura, es introducir artificiahnente.'una distdbuciÓll esférica de masa 
dinámicamente caliente tal que sumada con la distribución dé la.' niateda lunÍÍnÓsa' reproduzca el 
perfil total de velocidad. La definición de este artificio necesita ser' lo más general posible para 
poder ajustarse de buena manera a cualquier galaxia de disco, 

Halo pseudo-isotermo. 

En astronomía, el modelo de una esfera isoterma (sistema colisiona) o cuasi-colisiona! con tem
peratura constante) ha sido bastante usado en diferentes contextos. Resolviendo la ecuación de 
Boltzman para este caso, se obtiene un perfil de densidad de la forma p oc r-2 • Bajo ciertos 
argumentos termodinámicos, King (ver Binney&Treamey 87) encontró una solución física que no 
diverge al centro. Un ajuste a estos modelos físicos es la as( llamada esfera pseudo-isoterma cuya 
validez es más que todo el de una ley de ajuste. El trasfondo físico es que se trata de un sistema 
gravitacionnl con simetría esférica y en equilibrio virial donde la gravedad es soportada por la 
dispersión de velocidades de las partlculas (en este sentido es un sistema dinámicamente caliente). 

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

) Po 
p(r = 1 + (r/re)2 (3.14) 

donde Po es la densidad central del halo (es decir, a un radio igual a cero) y re es llamado el "radio 
de core (núcleo)", definido como el radio al cuál la densidad del halo es igual a la mitad de la 
densidad central. A partir de esta ecuación se puede calcular la masa del halo hasta un radio dado, 
usando coordenadas esféricas: 

M(r) = fo2
" fo" hr r'2 senipp(r')drd<pd8 = po47rr~ [r - rearctan (~)] (3.15) 

Dada esta distribución de masa es fácil calcular el potencial gravitacional al cual estarla sometida 
una partícula de prueba. Suponiendo órbitas circulares, la velocidad circular de tal partícula sería: 

2 GM(r) 2 [ re ( r )] Vhr = --r-- = 47rGPore 1 - -;:-arctan ;:;; (3.16) 

La variación de los parámetros p y re permite, en principio, ajustar la contribución de la 
componente oscura para obtener la curva total observada. El aplanamiento en regiones externas 
observado en curvas de rotación reales puede ser explicado por este modelo, pues para r >> re, 
predice una velocidad casi constante y cercana al valor asintótico: 

Veo= J41rGPorl (3.17) 
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En un trabajo ya clásico, Fall & Efstathiou (1980} establecieron un esquema de formación de 
discos bariónicos dentro de halos de materia oscura ya colapsados y relajados (virializados). La 
idea consiste en que el gas, que hasta el momento de la virialización del halo sigue una distribución 
de densidad y momento angular similar a la del halo, es capaz de disipar energía por procesos 
radiativos y colapsar más allá dentro del halo hasta entrar en equilibrio centrifugo. Suponiendo 
conservación detallada de momento angular, el radio del disco depende diréctamente del parámetro 
de giro >. inicial. Este parámetro, que mide el grado de soporte centrifugo de una estructura 
gravitacional dada (.>. = w~., donde w es la velocidad angular de la estructura, y Weq es la velocidad 
que tendría que tener el sistema para estar soportado por la rotación), es muy pequeño para halos 
colapsados (.X« 1}, mostrando as( que estos no están soportados por rotación. Sin embargo, para el 
gas que colapsa, por conservación del momento angular llegará un momento en que la velocidad de 
rotación será tal que el equilibrio centrífugo se establece (conforme el radio del disco va disminuye al 
colapsarse, la velocidad rotacional aumenta para mantener al momento angular constante). Por otro 
lado, so dice que un halo cosmológico está en equilibrio virial cuando la dispersión de velocidades 
de sus componentes es mayor que la velocidad radial, Vrad/<Irma > l. 

El modelo de colapso esférico de fluctuaciones homogéneas en un Universo en expansión muestra 
que el halo se virializa cuando su densidad promedio es n-veces mayor a la densidad del Universo 
al momento de la virialización ((colapso, tc0 1), ver Padmanabhan (1993), sección 8). El factor 
n depende del modelo cosmológico, para el caso Einstein-de Sitter (Universo plano (íl = 1} sin 
constante cosmológica}, n::::: 180, es decir Phalo( < rv) ::::: 180Puniv(tco1) 1 donde rv1r es el radio virial 
del halo y Phalo es la densidad promedio hasta ese radio, Phalo = Mv/(4/3)n:r~ = npuniv(tcal)· 
Para el caso Einstein-de Sitter, Puniv = Pcrit = 1.88 x 10-29 h2gr/cm3 ::::: 136.11~. Para otros 
universos Puniv = ílmPcriti donde ílm es el parámetro de densidad de materia en el Universo. 
Como se vió en la sección 3.1, el Universo que mejor describe las observaciones es uno plano con 
constante cosmológica, n,.. ::::: O. 7 y ílm ::::: 0.3. Para este caso, n ::::: 334 (Eke et al. (1998)), por 
lo tanto: Phalo( < rv) :::: (334}(0.3}Pcrit (tc0 1). Aunque la masa del halo pseudo-isotermo diverge, es 
posible "cortarla artificialmente" justamente hasta el radio virial. Siendo así, podemos definir un 
parámetro adimensional de concentración: e = rv/r0 • Con él, y usando las ecuaciones anteriores es 
fácil mostrar que, para el modelo pseudo-isotermo: 

n c3 
Po =.¡Perite- arctan(c) (3.18} 

Debido a que el modelo de colapso esférico es una idealización, se vuele importante saber si el 
rv que predice concuerda con resUltados de.simulaéiones numéricas no-lineales. Eke et al. (1998} 
demostraron que as( es, es decir que'el wlor élé r~ predicho por el sencillo modelo de colapso esférico 
es justamente donde se cumple que·Vrad/u;m•::::: 1; a radios mayores, ya dominan los movimientos 
radiales sobre los azarosos, es decir,· la· estructura no está ya en equilibrio virial 

• El halo cosmológico {NFW). 

La otra gran pregunta es cuál es realmente el perfil de densidad de los halos virializados en 
las simulaciones cosmológicas de materia oscura fr(a (CDM). Las simulaciones hasta antes de 1995 
eran todavía de baja resolución y no permitían resolver bien los perfiles de densidad de los halos 
oscuros. Típicamente se encontraban perfiles cercanas al isotermo (ej. Frenk et al. (1988}} o 
del tipo de Hernquist (Dubiensky & Carlberg (1991}; Warren et al. (1991)}. En 1996 y 1997 
Navarro, Frenk & Wlúte presentaron el mejor ajuste al perfil de densidad que obtuvieron en sus 
simulaciones CDM de alta resolución. Este perfil difiere del isotermo y es cercano al Hernquist (ver 
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más abajo). Paralelamente su'rgie~oií trabajos con modelación semiana!ltica donde se obtuvieron 
perfiles de densidad similares al NFW (ej. AvH~Reese, Firmani & Hernández (1998)), 

El perfil NFW es independiente del modelo cosmológico y tiene la siguiente forma: 

''', .·· ' óo 

p(r) ".;l'<T~LCr/r,)(l+ r/r,)2 
(3.19) 

donde r, es un radio de escala, similar a ~:;pár~ el~~º isotermo, y Óo es Úna densidad .caractedstica. 
Igual que antes, definimos el radio !!mite de Un halo viria!iz8.do, rv, como el radio al cuál la densidad 
promedio es igual a nPcrit· Realizandó)a integral plantéada en Ja ecuación (3.15),'.Ja masa del halo 

ªun radio dado es: . k!(r)NFl~~-~~~l;~ítYri;~;~,ti~~~,Jjf~iE:?]\, ''.:::.. (3.20) 

donde x = r/rv y c = rv/r,; ·A partir.dé esta definición y uti!izand,ocil.teorema del virial, obtenemos 
la curva de velocidad circular, (VGNFw(r) o,;JGM,V¡;~v(~))/f)!)!Uti!izandó la definición de masa 

virial y las ecuaciones (3.10) y (3.20), seo~tié~~:?~-~?)'~~:.i_;·),'.·;, · 

50 = i ln(l -1: e) ~:~fc1'·+~) <3·21
> 

·: :->-,<··· --"·' > :·:. 
Al igual que en el caso pseudo-isotermo, dos parámetros son necesarios para definir enteramente 

la dinámica del halo oscuro, Ja masa virial y Ja concentración. En realidad ambos están conectados: 
c decrece ligeramente con Ja masa: c(Mv) ::.. 62.l(Mv/h-1 M0 )-0·06 (Eke et al. (2001)). 

Interacción entre la materia bariónica y la materia oscura. El perfil de densidad (velocidad) 
pseudo-isotermo se ha usado como una fórmula de ajuste para Ja componente oscura en la descom
posición de Ja curva de rotación. Por otro lado, el perfil NFW es una predicción de los modelos 
cosmológicos CDM. 

En este caso, se propone que Ja formación de las galaxias ocurre dentro de los halos virializados. 
La materia bariónica que disipa energía y cae al centro, interactúa gravitacionalmente con la materia 
oscura jalándola hacia el centro y concentrando más la parte interna del ha.lo. 

Para analizar este efecto asumiremos que el halo oscuro responde de manera adiabática a la 
formación del disco bariónico y que mantiene su forma esférica al contraerse (Flores et al. (1903); 
Mo et al. (1098)); entonces el momento angular de las partículas individua.les de materia. oscura se 
conserva. durante la contracción: r;mV(r;) = r¡mV(r¡), donde mes la masa de alguna partícula de 
materia oscura en el halo, los subíndices f e i se refieren a la parte final e inicial de la contracción 
respectivamente. Este es un resultado directo del hecho de que, para orbitas periódicas, f pdq es 
un invariante, donde p es el momento conjugado de la coordenada q. Usando el teorema del virial 
podemos reducir la fórmula anterior a: 

GM¡(r¡)r¡ = GM;(r;)r; (3.22) 

donde M;(r¡) es la masa dada por la ecuación (3.20) y M¡(r¡) es la masa total final contenida 
hasta el radio r¡. La masa final es Ja suma de la masa de materia oscura contenida dentro del radio 
inicial r¡ más la contribución de masa del disco exponencial: 

M¡(r¡) = Md(r¡) + M;(r;)(l - fd) (3.23) 

donde fd es la fracción de masa bariónica contenida en la masa total del halo y Md(r¡) esta dada 
por la ecuación (3.8). 

Se supondrá también que los bariones tienen al inicio de la contracción el mismo perfil de 
densidad que la materia oscura (3.19). La energía del halo hasta el radio virial se obtiene calculando 
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la ~~ergfa cinética total de -las partl~ulas-contenidas en él¡ ¡_;sand~ el teorema del vida) y la ecuación 
(3.20) para el perfil NFW se obtiene: · . · ··· · · · ·· · . · .· · 

.:.,;,_•_ (3.24) 

'" " 

donde ces la concentración (~ = r~/r,) y /(c) es: · < .. _·.· . _. . 

• .·· ·-· ...... ~'., .~,; .;:{,(~~-{[ H-~.-~•~:[~~p',;2c~~1!;~\;¡~~;:,;: ~)L,,' . .. . (3.25) 
El moniénto angí.tlar ~atal del disco hasta elradio virial, us~ndo coordenadas polares, es: 

.. · . . ; t'.';:~i~!~~!~~~~~~~l:~\~i~~fai.;.¡41 .· •· .. ··. . . (•2') 
·pues Md(r) ;=:Ja2~Jó:E.l(r)rdrdO;':donae,E(r):=;Ed,oexp(:.:.r/h.i).'. Si definimos Md = 21TEd,oh~ y 

~=:~·~~:r~ti'l~~]~~f ~r~~·r~3:·do:.(~z 
•• •! ... . :~·t·'.'~!;~: :¡,".>:·: . (3.28) 

donde J .es el momento angular total ael hal~ ~á.St~:~t ·~adi~ virial. Suponiendo que el momento 
angular del disco es una fracción del momento total del há.ló (Jd = j¿J), entonces podemos combinar 
las ecuaciones (3.28),(3.27) y (3.24) para obtener: 

h 1 (iri) >. 1( )-1/2 /( ) d = ./2 ¡; : r, e r (3.29) 

puesto que la densidad superficial del disco 'decae exponencialmente y r, > > hd, entonces podemos 
aproximar el llmite superior _de la ecuación (3.27) a oo: Con 'esta suposición Ir es: 

(3.30) 

do~de V, = .V(r,)' es decir la velocidad circular al rad¡'Ó .. virial; supondremos que a este radio la 
distribución del hafo no es alterada por la contracción debida al disco. La velocidad circular total 
es una suma cuadrática entre las contribuciones del disco (Vd) y del halo (Vh): 

V 2 (r) = V](r) + v; (3.31) 

donde: 
v;(r) = G[M1(r) - Md(r)] 

r 
(3.32) 

El conjunto de ecuaciones de la (3.22) a la (3.32) definen el efecto a la velocidad de rotación de 
cada componente debido a la contracción gravitacional del halo causada por el disco. La solución 
completa a estas ecuaciones depende de los parámetros: M., e,>., fd y jd, que pueden entenderse 
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como las condiciones iniciales al momento de la formación de la galaxia. El procedimiento para 
resolver estas ecuaciones es iterativo (pues hd depende de fr que a su vez depende de hd); el 
primer paso consiste en encontrar el valor del radio de escala usando la ecuación (3.29), para ello 
se utiliza un método de convergencia, elegimos un valor f1(r) (/1(r)=l por ejemplo) y calculamos 
hd¡, tomamos este valor y calculamos h(r) que utilizamos en la ecuación (3.29) para calcular h2do 
se repite el proceso hasta converger a un valor final de hd (dado algún criterio de convergencia). El 
radio de escala calculado se inserta en la ecuación (3.8) para definir por completo la masa del disco 
en función del radio (usando además que Md = fdlvI.). Con ello se combinan las ecuaciones (3.22), 
(3.23) y (3.20) para encontrar el valor del radio inicial de la contracción (r;) en función del radio 
final (r¡). Con ello, M¡(r¡) 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 hd, dado por 
la ecuación (3.29) y el valor de Ed,o, dado por: Ed,O = Md/(21Th~), con ellos y usando la ecuación 
(3. 7) obtenemos el perfil de velocidad del disco. 
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Fig. 3.5: Descomposición de las curvas de rotación modeladas con un disco exponencial corregido homogéneamente 
por grosor finito en un 5%, con un haJo NF\V sin interacción gravitacional con el disco (panel (a)) y con interacción 
(panel (b)). La línea segmentada representa la contribución del disco luminoso, la línea punteada la del halo oscuro 
NF\V y la sólida es la suma cuadrática de ambas contribuciones. Para este modelos se usó: J.fv = 3.5 x 1011 M01 

/d = 0.05 y ~ = 0.05. 

La inclusión de la interacción entre la materia bariónica y la materia oscura al momento de 
la formación del disco, nos permite tener un modelo sencillo más 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 bariónica a la luz de parámetros globales como la 
masa del disco, la densidad superficial central y el radio de escala, parámetros que pueden obtenerse 
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de manera observacional. 

3.3 Fracción de materia oscura y luminosa: dependencia de propie
dades fundamentales 

La culminación de las dos secciones anteriores es la presentación de un modelo simple para realizar 
la descomposición de la curva de rotación de una galaxia de disco sobre la base de una modelación 
teórica que toma en cuenta el escenario CDM para la formación del halo de materia oscura y que 
considera la interacción del disco y el halo. El propósito 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 Capítulo 2; con un estudio de esta naturaleza, podemos inferir propiedades de los 
halos de materia oscura en base a parámetros observacionales. 

Una vez más, la situación ideal serla poder contar con las curvas de rotación de todas las 
galaxias de la muestra final; de esta manera podría hacerse un estudio de la distribución de la 
materia luminosa oscura en función del radio de la galaxia. Sin embargo este no es el caso para 
la mayoría de las galaxias en nuestra muestra. Además otros autores han puesto en juicio un 
análisis de este estilo pues los métodos de descomposición de la curva de rotación en componentes 
visibles (disco, bulbo y gas) y oscura son dependientes del modelo usado. Estos métodos, además 
de postular un cociente l\f / L estelar en la banda observada, T ,,., requieren de una suposición sobre 
el perfil del halo. Una técnica popular es fijar T.x (supuesta constante) al valor más alto posible 
tal qtle la componente luminosa de la curva de rotación no genere una velocidad de rotación más 
alta de la que se observa en las regiones internas del disco, la llamada hipótesis de disco máximo; 
la parte restante de la curva observada es ajustada al modelo de halo supuesto. Como se vó, el 
resultado será dependiente del tipo de halo que se suponga y, en ciertos casos, el modelo puede 
converger a valores erróneos o no razonables para T.>. (Persic & Sa!lucci (1991)). 

Métodos alternativos para explorar la cantidad de materia oscura en las galaxias se basan 
en parámetros globales observados y en las relaciones entre ellos (ej. Sa!lucci, Ashman & Persic 
(1991)). Estos métodos favorecen la significancia estadística sobre la precisión. En el presente 
capitulo seguiremos este tipo de métodos, infiriendo de las observaciones: (i) parámetros globales 
relacionados a las cantidades de materia oscura y luminosa en las galaxias de disco, y 
(ii) explorando como estos parámetros varían con las propiedades galácticas. Parte del 
análisis presentado aqul está intimaméntc relacionado con el Plano Fundamental de las galaxias 
de· disco. Sin embargo, un estudio diferente sobre esta relación será presentado en el capitulo 
cuarto. Los resultados que obtengamos serán comparados con predicciones de modelos de evolución 
galáctica en un escenario de agregación jerárquica de masa, para poder probar si la hipótesis de 
que los discos se forman dentro de halos CDM es realista o no. 

Masa dinámica y Masa bari6nica. En base a la dinámica rotacional total de una galaxia se 
define la masa esperada responsable del potencial gravitncional total en la galaxia; se le llama masa 
dinámica 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 fracción de materia bariónica hasta ese 
radio y su complemento es la fracción de materia oscura. Matemáticamente: 

(3.33) 

Para nuestra muestra de galaxias sólo contamos con la velocidad ni máximo (Vm), es decir la 
velocidad circular (V) definida al radio máximo (rm). Podemos suponer que rm = xhd, donde x 
cambia de galaxia en galaxia dependiendo del brillo superficial del disco, la contribución del bulbo 
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y el per!U de densidad del halo. Como primera aproximación, podemos suponer que x = 2.2 para 
todas las gruaxias3 , Entonces requerimos definir Mbar a esté radio, para así tener una aproximación 
del cociente (A-fdun/Mbarh.2h•• 

La masa bariónica Mbari estimada observa.Cionalménte, es Ja 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 (f Sdv), ambas medidas hasta un limite dado por 
la apertura del telescopio utilizado, es decir, hasta el radio óptico (rapt)• Bajo la suposición de que 
la galaxia es un disco exponencial, de Ja ecuación (3.8) obtenemos que: Mbar(2.2hd) "'0.64Mbar· 
Por lo tanto: 

(
Mdvn). _ 2 2 (V~hd) _1_ 
Mbar 2.2hd - ' G 0.641.-fbar 

(3.34) 

Se puede también definir el cociente Mdun/Mbar hasta el radio óptico. En este caso no hay que 
suponer nada con relación al perfil de densidad del disco. Además a 5h.j (que es semejante al radio 
óptico), M(5hd) "'0.99Md· 

Sin embargo, no conocemos el valor de la velocidad asintótica al radio óptico (V(rap1)) 1 sólo 
sabemos el valor máximo Vm, estimado a partir del ancho de linea W20,c• Los estudios observa
cionales muestran que para la mayoría de las galaxias Vm - V(rapt), siendo la diferencia mayor para 
aquellas que tienen curvas crecientes en el último punto observado, estas galaxias fueron retiradas 
de nuestra muestra¡ entonces podemos suponer que V(rapt) = Vm(l - ó(Ed,o)) con O :S ó << l. La 
motivación para suponer que la diferencia entre Vm y V(rop1) se debe principalmente a una diferen
cia en el brillo central superficial es intuitiva. En la base teórica desarrollada en la sección anterior 
se vió que la distribución de la masa oscura es monótona 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 
Ed,o (o por hd) según las ecuaciones (3.9) y (3.7). A mayor brillo superficial la contribución del 
disco a la curva total será mayor en las regiones internas y por tanto el decrecimiento hacía las 
zonas externas será más agudo, Ja diferencia entre Vm y V(rapt) se acentaurá. También existen 
evidencias observacionales de que la forma de Ja curva de rotación depende del brillo (densidad) 
superficial del disco. Mientras que algunas galaxias de tipo LSB pueden tener curvas de rotación 
crecientes aun para r - 5hd, las de tipo HSB pueden presentar formas decrecientes a este radio 
(ej, Casertano & van Gorkom (1991); Verheijen (1997)). Galaxias con curvas de rotación crecientes 
hasta el último punto medido fueron retiradas de nuestra muestra. Las galaxias con mayor brillo 
superficial tienen en promedio una velocidad de rotación a 5hd menor en un 20-30% a Vm (ej. 
ver figura 2 en Avila-Reese et al. (2002)). Por tanto, el cociente Mdyn/ A-har a 5hd pudiera estar 
sobreestimado por este factor en las galaxias de mayor brillo superficial. 

Combinando todas estas suposiciones (asumiendo rapt "' 5hd) podemos escribir: 

(
Mdvn) = (1 - ó(Ed,o))2 V~5hd 
Mbar ropt Gkfd 

(3.35) 

Si consideramos que el valor de ó(Ed,o) es lo suficientemente pequeño como para despreciarlo, 
entonces: 

(
Mdyn) 5V~hd 
Albar ropt "" G Mbar 

3 Esto es estrictamente cierto solamente para galaxias de muy alto brillo superficial. 

(3.36) 
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La ecuación anterior aproxima el valor del cociente Md'Jlfl/Mbar al radio óptico en términos de 
cantidades observadas. 

Aunque las ecuaciones (3.34) (3.36) nos ofrecen una primera estimación del dominio del halo 
oscuro sobre la galaxia visible, las suposiciones necesarias para llegar hasta ellas introducen un error 
en ef cociente que pudiera afectar los resultados de análisis posteriores. Por ello se introducirá un 
cociente que está conectado de manera más directa con las observaciones y que esta íntimamente 
ligado con el cociente masa dinámica-masa del disco. Este cociente se podrá comparar más direc
tamente con los modelos. 

Velocidades máxima total y del disco. La modelación teórica del perfil de velocidad del disco pre
sentada en la sección anterior nos permite estimar el valor máximo de la curva utilizando parámetros 
calculados a partir de cantidades observacionales (3.9) 1 y Ja corrección propuesta por Casertano 
acerca la modelnción al caso real de una galaxia con grueso finito. Por tanto el cociente: · 

(
Vd,m)

2 = 0_95 (41rGK°Ed,ohd) 
Vm .~ . 

'(3.37) 

es una cantidad más directa (en razón de. parámei~os ob~~r~Ci~Ja1~8) par~ de~ei~i~~i l¿:f;accÍón 
de dominio de disco sobre la curva total que Mdúri/M,,;i.;¡)tiéspará.'éalCulareátí(últiíná'~·tieéesariO 
hacer más suposiciones (como se vió arriba). De cualquier manera ambos cocientes'éstán'ligados 
aproximadamente a través de Ja relación. de FreemaÍl: · """ ·"e•'."'.•· · 

(
Mdun) xV~hd xV~hd 2Kx ( Vm )

2 

Mbar r"" yGMd oc yG21r'Eo,dh~ = y Vd,m 
(3.38) 

donde si x = 5 y y = 1, r = 5hd = ropt bajo la suposición de que V(ropt) "' Vm, o si x = 2.2 y 
y = 0.64, r = 2.2hd bajo la suposición de que el máximo de la curva de rotación total se alcanza a 
2.2hd para todas las galaxias y que el perfil de brillo es de tipo exponencial (Mbar oc 'Eo,dh~)4 • 

Esta ecuación muestra Ja equivalencia entre ambos cocientes. Por tanto podemos analizar Vd/V 
(lo cuál es más conveniente) y los resultados obtenidos serán igualmente validos para Mdyn/Mbar 5 • 

• Expectativas teóricas. 

Antes .de analizar el cociente Vd,m/Vm a Ja luz de los modelos presentados en la sección anterior 
y de compararlos con Jos resultados observacionales, se seguirá una serie de argumentos teóricos 
que pueden ayudar a interpretar y predecir de manera sencilla los resultados que serán presentados 
más adelante. 

Uno de los principales objetivos de esta tesis es el análisis de la relación Tully-Fisher, Ja relación 
entre la luminosidad y la velocidad de rotación de las galaxias, como se verá en el siguiente capítulo, 
esta relación es muy estrecha y su pendiente (en un plano Jog-log) depende de Ja banda en que se 
tome la luminosidad. Esta relación puede extenderse para sustituir la luminosidad por la masa 
estelar de Ja galaxia o Ja masa total del disco, sin perder Ja estrecha correlación con Vm· Es decir, 
con gran certidumbre podemos suponer que: 

4A partir de resultados observacionales y de modelos, esta suposición es realista en todos los casos (discos estelares 
y bariónicos, y también para luminosidades totales). Solo para gaJaxias con bulbos grandes esta suposición tiende a 
dar valores más bajos a los observados 

11 Eo general1 mientras que el cociente Vd,'"/Vm se refiere a contribuciones del disco (Vc1,m ha sido calculado usando 
el perfil de bri11o del disco1 utilizando 1:0,1< y 1:11 en última instancia (ver ce. (3.9)) 1 el cociente J./r1 11 n/ftfkr se refiere a 
la contribución de toda la galaxia (bulbo+ disco¡ Af&ar fue calculado usando la luminosidad total Li.:,e dP la galaxia). 
Por tanto1 la iníormaci6n contenida en estos cocientes es un poco diferente. 

--------·------~ 
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(3.39) 

El valor de a' será calculado estádlsticament~ en el si~iente capitulo, por ahora solo será tomado 
genéricamente. SÚstiti.iyendo la ecuación 'anterior en' la ecuación (3.37), obtenemos:." · " · 

(3.40) 

Esta relación es de mucha utilidad pues ofrece una primera aproximación a las variables con las 
que el cociente Vd,m/Vm correlaciona. El valor del exponente a que resulte de la relación Tully
Fisher es clave para determinar el papel del brillo superficial central y del radio de escala en esta 
aproximación. Históricamente se han dado valores para este coeficiente entre 1/3 y 1/4, generando 
una gran discusión sobre cuál es el valor real, esta discusión 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 ecuación (3.40), veamos el efecto de los valores extremos en la dependencia del 
cociente con Eo,d y hd. 

Si a = 1/4 entonces: 
Vd,m oc :¡::1/4 
v. O,d 

, m 
(3.41) 

es decir, el cociente Vd,m/Vm se vuelve totalmente independiente del radio de escala. Si a = 1/3 
entonces: ,' ' 1/4 

Vd,m oc (Eo,d)l/G oc Eo,d 
Vm hd MJ/12 

(3.42) 

es decir, el cocie;,.te Vd,m/Vm.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 a arrojará 
una dependencia tal que Vd,m/Vm correlaciona más fuertemente con Eo,d que con hd (ó Md)• 

La conclusión de este breve análisis teórico es que, a la luz de la relación Tully-Fisher, se espera 
que el cociente Vd,m/Vm correlacione esencialmente con el brillo superficial central del disco y en 
menor grado con el radio de escala, que dicha corelación está definida por la pendiente de la relación 
TF y que ocurre una situación especial si Md oc V,;'., en este caso el cociente depende únicamente 
de Ed. 

3.3.1 Modelación simple 

Un acercamiento teórico al problema mucho más completo lo ofrece la modelación presentada en 
la sección anterior. La formulación física y matemática presentada en ella para la dinámica de la 
materia bariónica y de la materia oscura, ofrece la posibilidad de estudiar el cociente Vd,m/Vm en 
función de algunos parámetros globales. Para tener un panorama más amplio de comparación, se 
considerarán tres modelos de halo diferentes. Para la componente luminosa se utilizará en todos 
ellos la dinámica derivada para un disco infinitamente plano cuya densidad obedece una ley de 
exponencial y cuya curva de rotación esta dada por la ecuación (3.9), tomando en cuenta el factor 
de corrección debido a considerar un grueso de disco finito (zo = 0.2hd) según la fórmula de Newman 
(3.11). 

a) El primer modelo utiliza un halo de materia oscura pseudo-isotermo, con una curva de 
rotación dada por la ecuación (3.16). Solo dos parámetros se necesitan para definir enteramente la 
curva de rotación: Mu y re (ver la definición de la concentración c y las ecuaciones (3.16) y (3.18)). 
La masa virial Jvfu y el radio de núcleo re determinan la amplitud y concentración del halo. 
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Firmani et al. (2000¡ 2001)~ncontra;~n una r~lacl6n;?nt~e r/y.V00 :ajustarido las curvas de 
rotaci6n de galaxias enanas y de bajo brillo superficial y los. p~rfiles de .·den~idad de cúmulos de 
galaxias a esferas isotermas no singulares¡ encuentran el siguiente ajuste: 

rc,NS "°' 5.5 ( lOO~:s-1 r·.::.,. .·! .•, (3.43) 

El radio del núcleo del modelo isotermo no singular es :1.45 ·~~ce8 el rí.dio del núcleo del modelo 
pseudo-isotermo (esto se calcula comparando los perfiles de.ámb'ós modelos de halo). Debido a que 
dada la masa virial (M.), V00 queda definida (teorema de,l~yiriá.l)ientonces la ec. (3.43) permite 
estimar un valor de re para cada M •. Si suponemos'un•.valor"centrá.l de Mv = 3.5 x 1011M0 , 

entonces: re o:: 3.Bkpc. ·. ;•; ::.: '. . 
Una vez definido el valor de M., el valor de la inasá: totarderdisco en los modelos depende del 

valor de la fracci6n de materia que formará parte del disco (/.i): ·Como se mencion6 en la secci6n 
3.1, esta fracci6n es inferior a 0.1, con un valor más preciso entre 0.03 y 0.05 (ver Avila-Reese, 
Firmani & Zavala (2002)). Para tener un rango amplio se considerarán tres casos: fd = 0.03, 0.05 
y o.os. 

b) El segundo modelo utiliza un halo NFW sin la contracci6n debida al disco, con una curva 
de rotaci6n dada por la ecuaci6n (3.20) y el teorema del virial. Al igual que en el caso pseudo
isotermo, dos parámetros son necesarios para definir enteramente al sistema: M. y e (o r,) (ver 
ecuaciones (3.20) y (3.21)). Tomaremos el mismo valor promedio para M. que en el modelo anterior 
(M. = 3.5 x 1011 M0 ). Estudios de simulaciones de N-cuerpos muestran que la concentraci6n de 
los halos de materia oscura es funci6n de la masa virial del halo; esta caracter!stica se not6 desde 
los primeros trabajos de Navarro, Frenk & White en 1997. Un estudio más reciente, con mayor 
resoluci6n (Eke at al. (2002)), ofrece una aproximaci6n a la relaci6n entre c y M.; através de ella 
aproximamos el valor de la concentraci6n para la masa virial de 3.5 x 1011 M0 : c o:: 12.9. En el caso 
de Mv = 3.5 x 1010 M 0 : c o:: 14.5 y para M. = 3.5 x 1012 M 0 : e "" 11.2¡ estos estudios muestran 
que la concentraci6n de los halos más masivos es menor que la de los menos masivos. 

c) El tercer modelo se refiere a un halo NFW considerando ahora la contracci6n asociada a la 
formaci6n del disco, cuya velocidad de rotaci6n está definida por la ecuaci6n (3.32), y de acuerdo al 
conjunto de ecuaciones que definen la dinámica de este modelo (ecs. (3.22)-(3.30)). Los parámetros 
M. y e son los mismos que en b). 

Resulta útil definir los parámetros centrales en un estudio de esta naturaleza, ellos son: M. = 
3.5 x 1011 M 0 y /d = 0.05, re = 3.Bkpc para el halo pseudo-isotermo, y e = 12.9 para los halos 
NFW. 

Una vez definidos los tres modelos y sus parámetros iniciales, podemos utilizarlos para asentar 
de manera más contundente las expectativas teóricas presentadas anteriormente y para establecer 
las diferencias entre ellos en relaci6n al cociente Vd,m/Vm· 

Se mencion6 que el cociente Vd,m/Vm depende esencialmente del brillo superficial central y del 
radio de escala, de manera que el objetivo del siguiente análisis será presentar de manera directa 
la dependencia de este cociente con Eo,d y hd, sin embargo, como se mencionó, ambas cantidades 
están relacionadas con la masa del disco a través de la relación de Freeman (Md ex Eo,dh~), que 
por definici6n se cumple para la formulaci6n teórica del disco luminoso presentada en este capítulo; 
por lo tanto al fijar la masa virial M. y la fracci6n de disco fd (lo cuál se supone para simplificar 
el análisis), la masa del disco Md queda determinada y entonces solo una de las variables Eo,d ó 
hd es independiente. Debido a que hd es el parámetro de escala (parámetro extensivo) que usamos 
como argumento a través de Mv, la dependencia de interés resulta entonces con Eo,d (parámetro 
intensivo). Además se demostrará que el cociente Vd,m/Vm depende en realidad muy poco de Mv 
(ó Md)· 
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Con esta última consideración el ~;;,Íisis s~ reduce a estudiar la relación 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 cálculo analítico directo de los máximos de las curvas de rotación¡ 
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 cases de halos de materia oscura) y encuentran los máximos 
tanto de la componente luminosa Vd,m como de la curva total Vm. Este proceso es realizado en una 
cadena que corre en un amplio rango de valores para el brillo central (o.>., en el caso de los modelos 
NFW) para as{ obtener parejas de valores de Vd,m/Vm y Ed que pueden ser analizados de manera 
simple. 

o.o 

~o.o 

º" 

o.o 

~ 

~o.e 

0.4 

Fig: 3.6: Paneles (a) y (b): Correlación entre el cociente V•.m/Vm s (Vd/V.)., y la densidad superficial del disco 
(Ed)para los tres casos modelados según lo describe el texto. Paneles (e) y (d): Correlación entre el cociente Vd,m/V,,. 
Y Md/M, a dos radios diferentes (2.2hd y 5hd) para los casos correspondientes a los paneles (a) y (b) respectivamente. 

En la figura 3.6 se muestran los resultados que arroja la modelacón. En el panel a se presentan 
los resultados para el caso pseudo-isotermo (ISO) y para el halo NFW sin contracción gravita
cional (NFW). La situación con los parámetros centrales se ilustra en ambos casos con una curva 
sólida y las curvas segmentadas indican la desviación del promedio al considerar fd = 0.08 (curvas 
superiores) y fd = 0.03 (curvas inferiores), en cada caso. 

El panel b muestra los resultados análogos al panel a para el halo NFW con contracción gravi
tacional. La curva central sólida muestra el caso central. Las otras dos curvas sólidas indican 
las desviaciónes al considerar diferentes masas viriales: kfv = 3.5 x 1012 M0 (curva inferior) y 
Mv = 3.5 x 1010 kf0 (curva superior). Las curvas segmentadas representan la misma situación 
que en el panel a. La región sombreada delimita las desviaciones al promedio asociadas al factor 
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de concentración c. Estas desviaciones se deben a que en las simulaciones de· N;cuerpos, si bien 
se observa una dependencia entre la masa virial y. la concentración; también. está presente una 
dispersión (scatter), caracterizada por la desviación estándar (uc) del ajuste lineal¡ BÚUock et al. 
(2001) cuantifican u 0 : si Mv y c están en unidades logarítmicas: Cfc ::::: 0.18. En "este sentido, el 
límite inferior de la región sombreada esta dado por la desviación +lir.; y el limite superior por· 
-lu

0
• '"·· 

El panel c muestra la relación entre el cociente Vd,m/Vm con el cocienté Md/Mt = M 00;,:/Mdyn 
definido a dos radios: r1 = 2.2hd (curvas inferiores) y r2 = 5hd ·(curvas superiores). Las curvas· 
correspondientes al modelo NFW sin contracción aparecen más oscuras para aistingúirse del modelo 
pseudo-isotermo. Los curvas presentadas representan los modelos definidos en el panel a. 

El panel des equivalente al panel c pero para el caso de halo NFW.con contraéCión y para.las 
situaciones descritas en el panel b. También se presenta el ajuste potencial encontrado para las 
variables, tanto para el caso definido en r 1 como para r2 

Región "Disco Máximo". En todos los paneles de la figura 3.6 se muestra la región de valores 
para Y.i,m/Vm que convencionalmente se considera como aquella que toma en cuenta la máxima 
contribución del disco a la curva de rotación, la llamada de "Disco Máximo" (discutida en la 
sección anterior)¡ los valores de este intervalo fueron tomados del trabajo de Sackett (1997). En 
él, la hipótesis de "disco máximo" es aplicada a galaxias de tipo Sb-Sc y el resultado es que la 
masa bariónica del disco (incluyendo al gas) contribuye el (85 ± 10)% de la curva total a un radio 
igual a ·2.2hd, es decir, Vd,m/Vm ::::: 0.85 ± 0.1. El rango inferior es ocupado por galaxias de bulbo 
grande y/o con barra. Las técnicas de descomposición a las curvas de rotación usualmente toman 
en cuenta el grueso del disco. 

La figura 3.6 ofrece resultados interesantes: Primero que nada el rango de brillos superficiales 
va dCf!dC ·ÜJM0 /pc2 hasta 1x104M0 /pc2, lo cual cubre por completo el rango de valores para Eo,d 
que tenemos éñ!las observaciones. Es importante mencionar que en realidad el parámetro inicial 
que dimos es ·.>.;''usando la ce. (3.29), se calcula el radio de escala y de ahí el valor de Eo,d (usando la 
relación de Free.man), el cual también depende ligeramente de Mv: a paridad de.>., discos formados 
en halos más masivos son más concentrados que los formados en halos menos masivos. 

La relación que existe entre el cociente y el brillo superficial es aproximadamente lineal, aunque 
para altos brillos el comportamiento comienza a ser asintótico, lo cuál es natural pues Vd,m/Vm no 
puede ser mayor a l. 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 más concentrado en el centro 
de lo que es el perfil pseudo-isotermo (ver ces. (3.19) y (3.14)), entonces la contribución del disco 
será 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 comparación entre los paneles a y b de la figura 3.6 
muestra el efecto que tiene la contracción gravitacional del halo NFW debida a la formación del 
disco, el resultado neto es un aumento en la concentración del halo, ocasionando un mayor dominio 
del mismo sobre el disco en las partes centrales, por tanto el cociente Vd,m/Vm es menor en el panel 
b que en el a, en especial para valores altos de Eo,d· 

Queda también en evidencia la influencia sobre Vd,m/Vm de los parámetros iniciales Mv. c y fd. 
Modelos con mayor masa resultan tener menores cocientes Vd,m/Vm que aquellos menos masivos, 
lo cual implica que los primeros son más dominados por la materia oscura que los segundos. Este 
resultado contradice, aparentemente, a la afirmación hecha en párrafos anteriores: la concentración 
promedio para halos menos masivos es mayor que para los más masivos. En realidad, los parámetros 
de los discos modelados están conectados a la escala del halo: hd y Eo,d dependen de Mv (Dalcanton 
et al. 1997¡ Mo et al. 1998). Para una.>. dada (Eo,d constante), hd ex v,::, con a::::: 1.5 (este relación 
será estudiada a profundidad en el próximo capítulo). Para Eo,d constante, (Vd,m/Vm) ex h~12 /Vmi 
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entonce~, (Vd,m/Vm) oc v,;; 1! 4
, es decir, (Vd,m/Vm) disminuye al aumentar Vm (o Mv según la 

relación TF). Este efecto es parcialmente compensado por el hecho de que halos más masivos 
son menos concentrados ((Vd,m/Vm) menor). El resultado final es una dependencia pequeña del 
cociente con la masa. Para una variación de dos ordenes de magnitud en la masa, el cambio en 
(Vd,m/Vm) es alrededor de 16% para un valor típico de Eo,d = 400M0 /pc2• El cambio debido 
a la concentración (±u} se observa con claridad en el panel 3.6b siendo cercano al 12% para el 
mismo brillo superficial. La razón de esta desviación es obvia: halos más concentrados producen 
un dominio mayor de la materia oscura sobre el disco y por lo tanto el cociente Vd,m/Vm se vuelve 
menor. La dependencia del cociente "d,m/Vm con fd también es pequeña, no es mayor al 10% 
para Eo,d del orden de 4001V!0 /pc2 y de hecho tiende a ser cero conforme el brillo central aumenta. 
Si galaxias poco masivas tienen sitemáticamente fracciones de disco menores que aquellas más 
masivas (debido a que estas últimas tienen una mayor capacidad para captar gas en su potencial 
gravitacional}, entonces la dispersión introducida en la relación (Vd,m/Vm) vs Eo,d debido a la masa 
y a la fracción de disco es compensada, debemos esperar entonces una dependencia mlnima del 
cociente con !Vlv para un valor dado de Eo,d· 

Apreciamos también que la hipótesis "disco máximo" sólo se cumple para brillos altos (las 
galaxias de bajo brillo superficial (LSB) están lejos de cumplir tal hipótesis); de hecho, para el caso 
del halo NFW sujeto a contracción gravitacional se observa que sólo para brillos centrales muy 
altos (mayores a 10001V!0 /pc2 ) será valida la hipótesis6 • 

Haciendo una comparación en el plano (Vd,m/Vm) - Eo,d de los halos pseudo-isotermo y NFW 
(tomando en cuenta la contracción gravitacional en el último caso), se observa que conforme Eo,d 
aumenta, la diferencia en el cociente Vd,m/Vm 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 c y d de la figura 3.6 tienen el propósito de mostrar gráficamente la ecuación (3.38) 
a dos radios caracterlsticos (2.2hd, el radio donde el perfil de velocidad del disco alcanza su máximo 
y 5hd::::. Topt). Como se anticipó en esa ecuación, la relación entre Vd,m/Vm y Md/Mdyn es de tipo 
cuadrático. Se observa también que la amplitud de esta funcionalidad es mayor para el caso de 
5hd que en el caso 2.2hd, lo cuál es entendible pues el disco se vuelve cada vez menos dominante 
conforme aumenta el radio mientras que para el halo oscuro sucede justo lo contrario. También se 
aprecia que la alteración en las condiciones iniciales no modifica este comportamiento, no depende 
del valor de /d, lvfv o c. La utilidad de estos paneles es directa, pues permite identificar de inmediato 
que fracción de materia bariónica del total esta contenida ya sea a 2.2hd o a 5hd, dado un valor del 
cociente Vd,m/Vm. Por ejemplo: para el modelo NFW con contracción gravitacional (panel 3.6d), 
la hipótesis "disco máximo" implica que más del 53% de la masa dinámica a 2.2hd esta en el disco. 
A 5hd esta fracción es menor al 403. 

3.3.2 Modelación compleja 

A pesar de que la modelación simple representa una muy buena aproximación al problema (lo cual 
se volverá evidente cuando se introduzcan los resultados directos de las observaciones), tenemos 
la oportunidad de presentar un acercamiento mucho más rico y preciso de la realidad al utilizar 
resultados provenientes de una modelación compleja surgida de los trabajos de Firmani & Avila
Reese (2002} y Avila-Rcese, Firmnni & Hernández (1998). Consiste en un conjunto de modelos 
seminuméricos de formación de galaxias de disco en el escenario jerárquico AC D IV!. Estos modelos 
incluyen de manera autoconsistente In formación estelar en el disco, procesos de retroalimentación, 

15 Los halos cosmológicos CDM son muy concentrados nl centro. 
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la contracción gravitacional del halo debida a la formación del disco, formación secular' del bulbo 
y otros procesos evolutivos. Debido a la complejidad de esta modelación, ·;m descripción requiere 
de un buen número de párrafos, por esta razón, un apéndice completo se dedica a este tema 
(Apéndice B), en este capítulo solo nos referiremos a las predicciones de estos modelos en relación 
a su comparación con los resultados observacionales. 

Diferencias entre la modelación simple y la compleja. (i) La contracción del halo debida a 
la formación del disco en la modelación compleja fue calculada para orbitas elípticas, es decir, 
la invariancia adiabática no se limitó únicamente a orbitas radiales, suposición realizada en la 
modelación simple para el caso NFW. El efecto de esta diferencia es que la contracción del halo 
será menor para el caso complejo. (ii) Los discos formados en la modelación compleja, asumiendo 
conservación detallada de momento angular, tienen un exceso de densidad en el centro respecto a 
la distribución de densidad superficial de tipo exponencial (asumida en la modelación simple), lo 
que origina la formación del bulbo de manera secular. Los efectos de (i) y (ii) implican que Vm y 
el cociente Vd.m/Vm medido en los modelos complejos será más 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 formación estelar, retroalimentación y otros 
mecanismos incluidos en la modelación. Para tener una estimación cuantitativa del papel de estos 
tres efectos en la diferencia entre la modelación simple y la compleja respecto a la determinación 
del cociente Vd,m/Vm, se tomaron los datos provenientes de la modelación compleja y se comparó el 
valor de Vd,m tomado directamente de la modelación y este mismo valor calculado según la ecuación 
(3.9), el resultado es que en promedio el valor directo es 7% menor al valor calculado. Sabemos 
que la corrección aplicada a la fórmula 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 afirmación permite tomar 
los datos observacionales y utilizar la fórmula de Freeman con la corrección de Casertano para 
calcular el valor de Vd,m y poder compararlo de manera directa con los resultados inmediatos de la 
modelación simple y de la compleja. 

En el panel a de la figura 3.7 se presentan los resultados de la modelación compleja para 63 
galaxias simuladas agrupadas de acuerdo a tres masas viriales promedio, Mv "" 3.5 x 101º M 0 , 

3.5 x 1011 M 0 y 3.5 x 1012 M 0 (representados con símbolos sólidos: triángulos, cuadrados y c!rculos 
respectivamente (21 en cada caso)). Con historias de agregación de masa (MAHs) y >.s obtenidas 
aleatoriamente de acuerdo a sus distribuciones estadísticas correspondientes y con fd = 0.05. Las 
curvas sólidas 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 contracción gravitacional 
(NFW(D)). Las líneas punteadas representan las desviaciones de estos modelos debidas a diferentes 
masas viriales (3.5 x 1010 M 0 , lo cual implica re = l.9kpc y 3.5 x 1012 M 0 lo cual implica re= 7.7kpc 
para el modelo pseudo-isotermo; los radios del núcleo 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 (c!rculos abiertos); las galaxias con comportamientos muy diferentes al promedio (denominadas 
genéricamente como outliers) aparecen en esta figura con sus nombres respectivos; la Vía Láctea 
y Andrómeda se resaltan también en la figura: MW y A respectivamente. Sobre los resultados 
observacionales se hablará más adelante. 

Esta gráfica nos permite apreciar visualmente las diferencias entre la modelación simple (con
siderando contracción del halo y corrección uniforme por espesor del disco) y la compleja. Lo que 
se observa es que los modelos complejos están en promedio un poco por encima del modelo simple 
NFW(D) en el plano Vd,m/Vm vd Ed,o; la diferencia se asent1ía a altos brillos superficiales donde el 
disco es más dominante. A pesar de que se ha hecho un buen intento por introducir la corrección 
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Fig. 3. 7: Panel (a): Igual que la figura 3.6(a) y (b), pero para resultados observacionales (círculos abiertos) y para 
los modelos cvolucionarios (símbolos sólidos). Panel (b): Promedios por intervalo en I:c1 y sus desviaciones estándar 
corrcsponidentcs para los datos observacionales (línea gruesa punteada y región sombreada) y para los resultados de 
Jos modelos mostrados en el panel (a) (línea gruesa solida y región vacía acotada por lineas sólidas). Las flechas son 
un estimación de que tanto bajarían los modelos si /& 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 rmÍponsables 
de la diferencia que se aprecia en esta gráfica. Sin embargo, es evidente que la modelación simple 
arroja resultados muy cercanos a los de la modelación 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 capítulo, sus resultados serán cercanos a la realidad y pueden 
ser interpretados de manera sencilla a través de esa modelación. 

Al igual que en los modelos simples, los resultados de la modelación compleja muestran una 
dependencia con la masa (la segregación entre triángulos, cuadrados y círculos se aprecia con 
claridad), que desde luego va en la misma dirección que en la modelación simple. La razón de 
esta dependencia ya ha sido dada con anterioridad. Para una masa virial dada, la dispersión 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 concenttración. 
Entonces, halos más concentrados y galaxias más masivas tienden a tener un cociente Vd,m/Vm 
menor para un valor de Eo,d dado. De acuerdo a la modelación compleja, el cociente Vd,m/Vm es 
determinado principalmente por el parámetro de spin .>. (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 dispersión asociada es grande y antes de comparar estos resultados con los de los 
modelos, exploraremos de manera estadística si es que la correlación que se aprecia en esta figura 
es significativa y directa. Debe mencionarse que las galaxias identificadas como "outliers" no son 
consideradas en este análisis. 

El análisis estadístico consiste en analizar las correlaciones del cociente Vd,m/Vm (variable de
pendiente) con una serie de parámetros fundamentales de las galaxias de disco (tomados como 
variables independientes), como lo son el brillo central (Eo,d), el radio de escala (lid), el color 
(B - K), el tipo morfológico (T) y la fracción de gas (/9 ). En las dependencias que surjan de 
estos parámetros están incluidas todas las posibles dependencias que pudiera haber con todas las 
variables globales manejadas en esta tesis (y presentadas en el capítulo 2), pues aquellas que no 
aparecen en esta lista, están relacionadas con alguna, o algunas, de las que si aparecen. La idea de 
este análisis es separarse de las expectativas teóricas manifiestas con anterioridad y explorar con 
una perspectiva amplia la dependencia del cociente Vd,m/Vm con tales parámetros. 

Esta exploración puede realizarse de manera eficiente utilizando un método de regresión múltiple 
con criterios de significancia. Se aplicó el método de regresión lineal múltiple con un procedimiento 
"backward stepwise", donde se usan pruebas tipo F (F tests) para explorar la significancia de 
cada variable independiente. Este método consiste básicamente en aplicar una regresión mtHtiple 
multidimensional (que es una extensión a o-variables del método bidimensional de mínimos cuadra
dos) entre la variable dependiente y el conjunto de todas las variables independientes; obtenida la 
regresión se analizan los cambios que sufre el coeficiente de correlación de Pearson ajustado (R2 -

adjusted7) al suprimir alguna de las variables, si la disminución en la explicación de la varianza 
es pequeña, es decir si el coeficiente R 2 ajustado disminuye muy poco, entonces la variable es re-

7 El \-alor de "R2·adjusted" corrige el valor "normal" obtenido para R 2
, pues este ültimo tiende a sobreestimar la 

varianza explicada por las '"ariahlcs independientes. Existen dos razones responsables de esta sobrcestimación: un 
número grande de variables independientes y número pequeño de elementos en la muestra. Tal quc1 con una muestra 
pequeña y con un número reducido de variables, R2 - adjuated == R 2 • 
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tirada del grupo. Esta elecci6n .se hace ·a: través del. test F que esencialmente impone un criterio 
de selecci6n para la variable de. acuerdo a su participación en la explicaci6n de la varianza. Este 
procedimiento se aplica varias veces hasta obtener un conjunto de variables independientes, tal que 
la eliminaci6n.de alguna de ellas no produzca una violaci6n al criterio impuesto en el test F. De 
esta forma, ni final del método se obtienen las variables que más contribuyen a la varianza de la 
variable dependiente. 

La aplicaci6n de este método al problema que nos incumbe, lleva a la eliminaci6n de las inde
pendientes no significativas hasta llegar a una correlaci6n lineal tridimensional, donde las variables 
independientes son Eo,d y T. Numéricamente: 

~: oc (Eo,d)o.20:1:0.02ri.01±0.003 (3.44) 

con una constante de proporcionalidad igual 10-o.72:1:o.o5 y un coeficiente de correlnci6n de Pearson 
ajustado (R2 adjusted) igual a: R = O. 79. Los errores en este tipo de ajustes representan el valor de 
la desviaci6n estándar ±cr. El análisis estadístico muestra que la correlaci6n dominante del cociente 
es con el brillo superficial central (E0 d)• Cabe hacer notar de que a pesar de que una regresi6n 
lineal directa da: Vd,m/Vm = AE~;~4:1:ti.o2 , con A= 10-o.sHo.04 y R = 0.75, la significancia de la 
relaci6n se incrementa al introducir T, a pesar de que la dependencia con T sea despreciable (ver 
ce. (3.44)). La razón de esto es que Eo,d y T no son completamente independientes entre si; el 
brillo (densidad) superficial anticorrelaciona ligeramente con el tipo morfol6gico (ver Capitulo 4 y 
Apéndice A). 

Antes de continuar con la discusi6n sobre los resultados que emanan de este procedimiento es
tadístico, es importante mencionar la validez del resultado anterior. Si bien esperábamos te6ricnmente 
una dependencia del cociente con el brillo central y con el radio de escala (ver ec. (3.40)), s6lo el 
valor preciso del exponente en la relaci6n Tully-Fisher podría decirnos la dependencia explicita de 
cada uno de estos parámetros (ver ecs. (3.41) y (3.42)). Sin embargo, la ecuaci6n (3.44) indica, de 
manera estadística, que el cociente Vd,m/Vm no depende del radio de escala hd; de hecho, esto puede 
apreciarse mejor si se muestra el resultado obtenido al forzar un ajuste múltiple con las variables 
Eo,d y lid: 

Vd,m oc (E d)o.12±0.02 h-0.01:1:0.03 
Vm o, d (3.45) 

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 último es muy baja, el 
valor de la desviación estándar es del orden del valor del coeficiente; esto inidica, con firmeza, que 
el radio de escala es una variable poco significativa para la determinaci6n del cociente Vd,m/Vm. 

En resumidas cuentas, el resultado sólido de este análisis es que el cociente Vd,m/Vm depende 
esencialmente de Eo,d. y no depende de hd. 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 ópticas 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 comparación entre los 
resultados presentados nqul y los de otros trabajos se hablará en una secci6n posterior. 

Este resultado también podría sugerir conclusiones mucho más ambiciosas respecto ni exponente 
de la relación Tnlly-Fisher. A partir de él podemos afirmar que este exponente debe ser más cercano 
a 1/4 que a 1/3, solo as{ se explicarla la no dependencia del cociente Vd,m/Vm con el radio de 
escala hd (ver ec. (3.41)). Podrla también sugerirse tomar de manera exacta el coeficiente que 
aparece en In ecuación (3.44) para derivar el valor del exponente de In relación TF, lo cuál arrojarla 
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un valor de a = 0.3, es decir, Md ex V~·33 (lo cual coincide excelentemente con lo~-resultados 
estadísticos encontrados para la relación Tully-Fisher bariónica, ver Capitulo 4). -Perá es necesario 
mencionar que esta segunda conclusión depende de manera muy precisa del .valor del ajuste en la 
ecuación (3.44) y la dispersión 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 ájuste-·no sean lo 
suficientemente confiables para tomarlos tal cual en un análisis de tal exactitud (qúe 'depende de 
detalles finos). Es por ello que el análisis estadístico presentado anteriormente solo puede indicar 
tendencias aproximadas en el caso del problema del exponente de la TF, la primera hipótesis es 
por tanto mucho más confiable. 

El ajuste presentado en la ecuación (3.44) también muestra una dependencia del cociente 
Vd,m/Vm con el tipo morfológico (T), aunque la dependencia es pequeña, es significativa, en el 
sentido de las pruebas F, es decir, el análisis estadístico muestra que el tipo morfológico es el 
segundo parámetro en orden de importancia para determinar el cociente Vd,m/Vm. En realidad 
el color integral (8-K) está muy cerca al tipo morfológico (T) en esta "escalera" de significancia 
estadística. Este resultado concuerda con uno de los resultados manifiestos en los modelos teóricos. 
En ellos, la concentración del halo cambia el comportamiento promedio de la relación Vd,m/Vm 
vs Ed,O• La concentración es en realidad un segundo parámetro en esta relación; halos oscuros 
de mayor concentración tendrán valores de Vd,m/Vm menores a pesar de tener la misma densidad 
superficial de disco (ver fig. 3.6b). Es muy probable que la concentración esté relacionada con el 
tipo morfológico y el color de las galaxias: halos concentrados implican un colapso gravitacional 
más rápido que halos menos concentrados. Por lo tanto, las galaxias que se forman en halos más 
concentrados, podrían ser más perturbadas con estructuras dinámicas como el bulbo, brazos más 
desarrollados (asociados a tipos tempranos) y poblaciones estelares más viejas (colores más rojos) 
que las galaxias formadas en halos menos concentrados (Avila-Reese & Firmani (2000)). Además 
observacionalmente se encuentra que T y (8-K) correlacionan entre si .. 

Puesto que los parámetros Eo,d y hd no son cantidades observacionales directas, se podría pensar 
que los resultados presentados anteriormente dependen de las suposiciones hechas para pasar de 
las cantidades directas, Eo,K y hk, a las inferidas, esencialmente sobre el cociente masa estelar
luminosidad lK = M,/LK. Para averiguar si esto es cierto, realizamos el mismo procedimiento 
estadístico para el cociente Vd,m/Vm en relación al conjunto de variables independientes observadas: 
Eo,K, hK, T, B - K y / 9. El resultado del ajuste muestra que solo dos variables son significativas: 

~: ex (Eo,K)o.1s±o.02(B _ K)-o.os±o.o2 (3.46) 

con R = O. 76. La ecuación anterior muestra la misma tendencia de la ecuación (3.44): el cociente 
Vd,m/Vm depende principalmente del brillo superficial central Eo,K y no depende del radio de 
escala hK (al forzar un ajuste entre el cociente y estas dos cantidades se obtiene: (Vd,m/Vm) ex 
Eg;}.!±0·01 hJ<º·º9±o.oa, con R = 0.72, un resultado muy similar al de la ecuación (3.45)). En este 
caso, el color (8-K) quedó como la tercer variable en importancia. El ajuste con Eo,K y T es: 
Vd,m/Vm ex Eg;}l±0·02T°·º14±0.oo4 (R :::: 0.75), el cual es muy similar a la ce. (3.44). Por tanto 
nuestra conclusión acerca de la dependencia del cociente Vd,m/Vm con la densidad superficial del 
disco (y en menor grado con To (8-K)), y la no dependencia del radio de escala, es independiente de 
las suposiciones hechas para inferir las cantidades Eo,d y hd a partir de parámetros observacionales. 

As( como se usó un análisis estadístico para determinar que la densidad superficial es la variable 
independiente fundamental en la determinación del cociente Vd,m/Vm, también puede utilizarse un 
análisis de esta naturaleza para determinar segundos parámetros como el tipo morfológico y el 
color. La idea de este análisis consiste en estudiar las desviaciones que presentan los datos respecto 
a la ajuste fundamental que resulta del primer parámetro (en el caso Ed)· A estas desviaciones se 
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les concice c~mÓ.resldtios; la correlación de ellos con alguna cantidad fundamental puede indicar 
si esta cantidad es o no un segundo parámetro. Para tener un análisis completo, se estudiaron 
correlacloncii con diversos parámetros galácticos: la masa total del disco (Md, también llamada aqul 
masa bariónica), la velocidad máxima de rotación (Vm), el tipo morfológico (T), el color (B-K) y la 
fracción de gas (/9 ). El resultado es que ninguna correlación es lo suficientemente significativa como 
para establecer de manera concluyente que una de estas variables es un segundo praámetro. Sin 
embargo, como se anticipó en párrafos anteriores, las tendencias más claras aparecen con T, B - K 
y lvfd: galaxias más rojas, de tipo temprano y más masivas tienen un cociente Vd,m/Vm 
menor. Estas tendencias incrementar!an, y por tanto fortalecer!an la afirmación, si consideramos 
lo siguiente: las galaxias de tipo temprano (rojas) se encuentran más evolucionadas que las de tipo 
tard(o y por tanto las inestabilidades gravitacionales que producen el engrosamiento del disco serán 
de mayor magnitud, es decir, el grueso del disco en las galaxias tempranas es mayor que en las 
tard!as y por tanto, la corrección al máximo de la velocidad de la componente del disco (Vd,m) será 
mayor y el valor del cociente Vd,m/Vm menor. La diferencia entre galaxias de tipo temprano y de 
tipo tard(o se incrementarla. Este efecto no es posible apreciarlo en la modelación presentada aqu( 
pues la corrección a Vd,m se aplicó de la misma manera a todas las galaxias, sin distinción alguna 
(5% de manera uniforme). 

Para los modelos, la dispersión en la relación Vd,m/Vm-Eo,d (con fd constante) es producida 
principalmente por variaciones en la estructura del halo (concentración) y en la masa (ver fig 3.7a). 
Ya que halos más concentrados son el producto de una temprana acumulación de masa (Avila-Reese 
et al. 1998), entonces los discos formados dentro de estos halos, con una tasa de acreción de gas 
proporcional a la historia de agregación de mnsa (MAH), tendrán un color más rojo (población 
estelar vieja). Entonces, como se mencionó anteriormente, para un valor fijo de Eo,d, se espera 
que discos más rojos tengan cocientes Vd,m/Vm menores. Desafortunadamente, la incertidumbre de 
los parámetros observacionales es muy grande como para permitir una comparación directa entre 
modelos y observaciones en lo que a la correlación de residuos se refiere. Sin embargo, al menos 
todas !ns tendencias parecen apuntar en la misma dirección, lo cual muestra la buena capacidad 
predictiva de los modelos evolucionarlos complejos. 

¿Son las galaxias "disco máximo" o "disco submáximo"? 

El panel 3. 7b ilustra !ns regiones cubiertns por las observaciones (área sombreada) y por los modelos 
complejos (área vac!a acotada por lineas sólidas). Estas regiones fueron determinadas obteniendo 
el promedio tanto para Eo,d como para el cociente Vd,m/Vm, al dividir el conjunto de datos en 5 
intervalos con un número semejante de elementos en cada uno. Para las partes extremas de la 
figura (limites superior e inferior en la densidad superficial), se aplicó una extrapolación lineal. Las 
regiones están acotadas por la desviación ±u obtenida al encontrar los promedios. Esta figura es 
mucho más visual a la anterior, muestra el relativo acuerdo entre los resultados observacionales y 
los que provienen de los modelos de galaxins de disco en la cosmolog!a ACDl\1. La diferencia más 
notoria entre las regiones se alcanza a altos brillos superficiales. Los modelos complejos están por 
debajo de las observaciones en estos casos, sugiriendo entonces que los modelos presentan halos de 
materia oscura más concentrados que aquellos de las galaxias observadas. 

Este resultado puede tener valiosas interpretaciones; pero antes de mencionarlas, es necesario 
decir que los errores observacionales en la determinación de W2o, Eo,K, hK, 111111 y cantidades que 
se utilizaron para el cálculo de Ed,D y el cociente Vd,m/Vm, son considerables (para una estimación 
ver Graham (2002)). 
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Los modelos y las observaciones muestran que el cociente Vd,m/Vm cambia de galaxia en galaxia 
dependiendo principalmente de la densidad superficial: decrece monótonamente conforme la galaxia 
tiene menor densidad superficial (Figura 3.7a). Las lineas horizontales en la figura (3.7) muestran 
el rango asociado a la hipótesis "disco máximo" de acuerdo a Sacket (1997), Vd,m/Vm = 0.85±0.10. 
De acuerdo a la figura, una fracción importante de las galaxias observadas de muy alto y alto brillo 
superficial son descritas por discos máximos o cuasimáximos, mientras que las galaxias de tipo LSB 
son por mucho de disco submáximo (la contribución de la materia oscura es la más dominante aun 
en las regiones más centrales de la galaxia). Efectivamente, estudios observacionales detallados 
sobre las curvas de rotación y perfiles de brillo para galaxias de tipo HSB muestran que éstas 
tienden a ser de tipo "disco máximo" (ej. Corisini et al. (1998)¡ Sallucci & Persic (1999)¡ Palunas 
& Williams (2000)). Argumentos teóricos, incluyendo cotas dadas por la hipótesis "swing amplifier" 
o el alentamiento de barra debido a fricción dinámica, también sugieren el dominio de la materia 
luminosa en el centro de las galaxias de tipo HSB (ver Bosma (2002) para una síntesis y referencias 
específicas). Por otro lado, para las galaxias de tipo LSB, la hipótesis de "disco máximo" requiere 
de suponer cocientes M / L estelares muy altos, que para modelos de población 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 galaxias 
HSB y LSB en un continuo donde el cociente masa oscura-luminosa hasta la parte óptica de la 
galaxia, decrece conforme la densidad superficial del disco decrece. 

Desde el punto de vista teórico, para discos formados a partir de halos AGDM con fd = 0.05, 
solo aquellos discos con densidades superficiales muy altas pueden ser descritos por la hipótesis 
de "disco máximo". Modelos galácticos con un valor moderado de Eo,d (- 400M0pc-2 ) tienen 
discos de tipo submáximo, con Vd,m/Vm ""0.66 ± 0.06. Si tomamos valores más realistas para la 
fracción del disco, fd = 0.02 - 0.03 (Avila-Reese, Firmani & Zavala (2002)), entonces los modelos 
resultan con valores aun menores de los cocientes Vd,m/Vm. Las flechas en el panel (b) de la figura 
(3.7) ilustran que tanto el cociente Vd,m/l'm para los modelos disminuirá si en lugar de /d = 0.05 
utilizamos fd = 0.03. 

La comparación 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 fd = 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 fd = 0.05 (Mv = 3.5 x 1011 M0 , re= 3.lkpc) 
presentada en la figura (3.6a), y agregamos resultados para otras dos masas: flfv = 3.5 x 1010 M0 
(re = 1.6kpc, línea superior) y Mv = 3.5 x 1012 M0 (re = 6.2kpc, línea inferior); los radios del 
núcleo (re) están calculados según las inferencias de Firmani et al. {2001), ver sección 3.3.1. Como 
fue mencionado anteriormente (figuras (3.6a) y (3.6b)), la mayor diferencia entre el modelo de halo 
NFW gravitacionalmente contraído y el modelo pseudo-isotermo en el plano Vd,m/Vm - Eo,d se da 
para densidades superficiales altas. 

Las galaxias formadas dentro de halos AGDM parecen estar menos dominadas por el disco de 
lo que las observaciones sugieren, especialmente cuando Id = 0.03. La diferencia promedio en este 
caso es aproximadamente del 10%. Por otro lado, un halo pseudo-isotermo origina un cociente 
Vd,m/Vm más grande de lo que se infiere de las observaciones para galaxias de tipo HSB (y un 
crecimiento más rápido de Vd,m/Vm con Eo.dl· Estas diferencias podrían disminuir al usar radios 
de núcleo (re) menores a Jos usados aquí, o al introducir el jalonco gravitacional del disco en el 
halo pseudo-isotermo. El hecho de que el cociente Vd,m/Vm continue aumentando con Eo,d para las 
galaxias observadas de muy alto brillo superficial pudiera significar que la contracción gravitacional 
del halo debida al disco no es tan eficiente como en los modelos (esta contracción gravitacional es 
la responsable de que Vd,m/Vm tienda a un valor constante conforme Eo,d tiende a valores altos), 
o también pudiera deberse a algún proceso físico que expanda continuamente el núcleo del halo 
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(partículas de CDM autointeractuantes podrían introducir este efecto). 
La conclusión del análisis de estos resultados es que las predicciones del escenario AGDM en 

lo que se refiere a los contenidos de materia oscura y ba.riónica en las galaxias de disco predicen 
un dominio menor de la materia luminosa al que se infiere de los resultados observacionales, es
pecialmente si fd < 0.05. Sin embargo, la manera en que estos contenidos va.rían con la variación 
de diferentes propiedades galácticas (Eo,d en particular) concuerda entre los modelos y las observa
ciones. El análisis parece sugerir que una modificación 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 modificación de estos halos con la introducción de núcleos con una dis
tribueión de densidad suave (lo cual concuerda con las inferencias hechas a partir del análisis de 
curvas de rotación de galaxias tipo LSB), produce un aumento promedio del 103 para el cociente 
Vd.m/Vm para galaxias de tipo HSB. La inclusión de esta hipótesis en los modelos produciría un 
mejor acuerdo con las observaciones en la figura (3.7a). 

3.3.4 Cocientes masa dinámica entre masa bari6nica y masa dinámica entre 
luminosidad 

En la sección anterior se investigó el cociente Vd,m/Vm a la luz de modelos de formación y evolución 
de galaxias y de resultados observacionales. Como lo muestran los paneles c y d de la figura 3.6, y lo 
establece la ecuación (3.38), este cociente es un buen trazador de la cantidad de materia luminosa y 
oscura eb'las galaxias de disco (de hecho si los halos fuesen del tipo NFW, Vd,m/Vm es practicamente 
igual a la raiz inversa de Mdyn/Mbar)• En realidad el cociente \id,m/Vm es una cantidad híbrida 
pues no se define a un radio dado (ver inicio de la sección 3.3); sin embargo es el dato más directo 
que podemos inferir a partir de nuestra muestra observacional y por ende es lo más apropiado 
para comparar con predicciones teóricas. De cualquier manera, por completez, aqul presenta.remos 
también las estimaciones de Mdyn/lvfbar para lo cual hay que introducir algunas hipótesis extra. 
En esta sección estudiaremos también la fracción de masa estelar a masa total (lvfdyn/ M.) y los 
cocientes masa total a luminosidad (Mdyn/ L;.) (que han sido explorados con anterioridad por varios 
autores). 

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

(3.47) 

(3.48) 

M. = í K LK (bulbo+ disco) (3.49) 

Puesto que la definición precisa de la masa dinámica en la ecuación (3.47) depende del valor 
que tomemos para x (y por ende de la suposición que se haga con relación a rm y/o la constancia 
de la curva de rotación en las partes externas), los resultados se presentarán por el momento sin 
normalización, es decir usando lvf~yn• 

La figura (3.8) muestra la relación de los cocientes M~yn/Mbar (a), M~yn/M. (b), Mdyn/LK (c) 
con Eo.d, Eo,., Eo,K respectivamente. En al misma figura, en el eje vertical derecho, damos ahora 
una estimación de lo que sería el coeficiente J.fdyn/lvlbar a 5hd::::: ropt· Para ésto multiplicamos por 
5 Af~yn, es decir supusimso que x = 5 y que a ese radio esta contenida ya toda la masa del disco (en 
realidad a 5hd, para un disco exponencial, se tiene ya el 95% de J.har ). La suposición de x = 5 serla 
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Fig. 3.8: (a) El cociente de masa dinámica a masa de disco vs. la densidad superficial bari6nica para observaciones 
y modelos (símbolos 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 

velocidad máxima de rotación permanece constante hasta r = 5hr1 y que toda la masa esta contenida dentro de este 
ra,dio, esta cantidad corresponde exactamente al cociente masa dinámica.masa de disco ar= 5hr1. Las líneas sólidas 

y punteadas son las regresiones lineales para modelos y observaciones respectivamente. 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. (e) Lo mismo que en (a) pero para la luminosidad y brillo superfical en la banda K¡ sólo las observaciones 

se muestran en este último panel. 
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correcta estrictamente hablando sólo si en todos los casos V(5hd) = Vm. Como ya se mencionó, para 
galaxias de mayor brillo superficial y más masivas, el valor de V(5hd) puede haber decaído hasta. 
un 10:... 20% del valor de la velocidad a.l máximo, Vm. Esta. es la incertidumbre que tenemos al usar 
(Mdyn/Mbarlsh•• Podemos también definir lvldyn/1'har a. 2.2hd. En este caso tenemos que suponer 
que Vm se alcanza para todas las galaxias a 2.2hd; a ese radio, la fracción de masa (luminosidad) 
de un disco exponencial es de 0.64. Por lo tanto, (Mdun/Mbarh.2h• = (2.2/0.64)(M~yn/Mbar)· 

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

Como ya se mencionó, el cociente Mdyn/Mbar está conectado íntimamente al cociente Vd,m/Vm• 
Es por eso que los resultados son semejantes en los paneles 3. 7a y 3.8b. Aplicando una regresión 
múltiple lineal para Mdyn/Mbar como función de las variables Eo,d y hd, llegamos a la misma 
conclusión que en la sección anterior: la fracción de materia oscura a materia bariónica en las 
galaxias de disco depende principalmente de la densidad superficial Eo,d y no depende de la escala 
(hd o Mbarl· La correlación obtenida para las galaxias observadas es: 

M' 
.:"" oc (Eo,d)-0.3l±o.o3h;¡º·ºs±o.os 
JV.tbar 

(3.50) 

con R = O.SO. Lo cuál concuerda aproximadamente con la ecuación (3.45) si M~yn/Mbar oc 
(Vd,m/Vm)-2 , es decir si se cumple la ecuación (3.38). En la figura también se muestran los resulta
dos de los modelos complejos usando exactamente la misma definición usada en las observaciones 
para la masa dinámica y para la densidad superficial del disco. La comparación entre modelos y 
observaciones concuerda con lo obtenido para el cociente Vd,m/Vm. 

La regresión lineal entre M~vnl Mbar y Eo,d es: 

(
lvldyn) = 010o.63±0.10E0,~'3l±0.04 
Moor r=ahd 

(3.51) 

(R=0.74), con a= 5 (linea sólida en figura (3.8)) y a= 2.2 para este cociente definido a un radio de 
5 y 2.2 hd respectivamente. El cociente de materia bariónica a oscura, Mbar/Mh, esta relacionado 
con Mdyn/lvhar a través de la siguiente fórmula: 

Mbar 1 
Mh = ~-1 

M&ar 

(3.52) 

., Por tanto, el cociente (Mbar/Mhh.2h• para galaxias de muy alto brillo superficial (Eo,d "' 
2000M0/pc2), de mediano brillo superficial (Eo,d "' 400M0/pc2) y de muy bajo brillo superfi

: cial (Eo,d "' 50M0 /pé2) es en promedio 2.5, 0.8 y 0.25 respectivamente. Para la Viá Láctea y 
Andrómeda tenemos que: (Mbar/Mhh.2h•=0.74 y 1.34 respectivamente. 

En el panel 3.Bb se muestra la relación entre M~yn/ M, y E0,., la relación es mucho más estrecha 
que en el caso anterior y al igual que en él, no se observa dependencia con el radio de escala estelar 
(h,). El ajuste directo multidimensional es: 

Mdvn' oc E-o.s1±0.04h-o.1a±o.oa 
Jv[, O,• K 

(3.53) 

con R = 0.86. La comparación entre este ajuste y el anterior muestra que la correlación entre el 
cociente y la densidad superficial se ha hecho más estrecha y su pendiente más empinada. Este 
cambio se debe a que galaxias con menor brillo superficial tienen típicamente fracciones de gas 
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más grandes que las de mayor brillo (ver figura' A.3 del :Apéndice A) y por tanto tendrán mayor 
contribución de gas a la masa bariónica de la glllaxia, provocando un cambio de pendientes entre 
las relaciones 3.Bb y 3.Ba. , .\\:,.~! ·>.. ,_;:: ::O.,i,.: , :·., ,'. , ., . . 

En el panel 3.Bc se muestra la relació~entre_J\fd~/LK y I::o,Ki ,la relación es muy semejante a 
la del panel 3.Bb, pues como se ha mencionado; h1. luminosidad de una gala.xla en la banda K, es 
buena trazadora de la masa total de estrellas,_que hay eitcHa.'.,La'áiiñilitud entre estas dós'rel.aciones 
muestra que los resultados referentes a compoñentes-hariónicas y e.stelares ni»dépenden'del método 
utilizado para calcular ÍK· El ajuste mul,t}dit#_é.~si~~al:~~tr~M~vn/LK, "X;Ó,K y hK es; .• - · ... ,· '· 

:,: •.. '(3.54) 

con R = 0.89. En la figura (3.9a) s~ Jnucstl''á drci'iición ;;iit.r~ :M~u~/LB y >Jci;~.: Vna'~~~j~ás)?s 
resultados muestran una clara dependendadel'cociente con el brillo áuperficial céntrat'El'ajuste 
multidimensional entre estas cantidades' más el radio de escála es:' · , , ' " - , _ .. '· · '· ' 

'Mdyn1 ex r:;-0.37±0.04h0.03±0.06 
LB O,B B {3.55) 

con R = 0.77. Por lo tanto, el cociente MJvnl Lo anticon-elaciona significativamente con Eo,B y 
no lo hace con hn. El cambio de pendiente entre esta relación 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 esta limitada a un intervalo pequeño de magnitudes, 
aparece una correlación espurea de Mdvn/ Lo con hn (ver figura 3.12a). Contrario a los resultados 
presentados aquí, y usando el plano fundamental, Graham (2002) llegó a la conclusión de que el 
cociente Mdyn/Ln depende de hn y es independiente a Eo,B• En la sección 3.3.5 discutimos las 
razones de esta aparente contradicción. 

Las correlaciones encontradas entre Mdyn/LK con Eo,K y M.ivn/LB con Eo,n permiten inferir 
un resultado interesante: 

(B - K) :::: 0.36{B-: K)o ..., O.l,9µo,K (3.56) 

donde (B-K)o = µo,n-µo,K es el color central del disco. Esta relación concuerda aproximádamente 
con una comparación 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 típicamente más roja que el color promedio para todo el disco y la 
diferencia se vuelve más grande conforme la galaxia es más roja (de Jong (1996)¡ Verheijen (1997)). 

En la figura {3.lla) exploramos si es que el cociente M~vnfMbar (definido a 5hd) correlaciona 
con el color integral (B-K). Aparéntemente no existe una correlación significativa directa, sin em
bargo, se observa una ligera tendencia de las más rojas a tener valores menores de Mdyn' /Mbar 
(ver también Graham (2002)). Esto se debe principalmente a que las galaxias más rojas tienen 
comúnmente 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 el promedio) sean más dominadas por la materia oscura que 
las galaxias azules (ver Avila-Rcese & 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 sección 3.3.5, e 
incluyendo algunas de las galaxias de tipo LSB con bulbos prominentes también consideradas por Grabara (círculos 
con cruces). Nótese como la dispersión en la correlación vista en el panel (a) se incrementa en el panel (b). 
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Fig. 3~10: Relación entre el color Integral (B·K) y el color central (B - K)o. Aparecen todas las galaxias de la 
m.u~t~~ ex~~pto las catalogadas como outliers. La tenca sólida corresponde al ajuste directo y la punteada al ajuste 
bisector. 

· uri ~~lapsb"t~mprano son más concentrados que los halos formados por una acreción extendida. En 
Ja.figura (3.11,b), se muestran los resultados de los modelos teóricos en términos del color (B-V). 
LÓs'datos'fueron acomodados en tres grupos de acuerdo a su densidad superficial de disco. Para 
los modelos de menor densidad superficial, el cociente Mdyn/Mbar correlaciona con el color de la 
máiiera esperada. Para mayores densidades superficiales, la correlación tiende a desaparecer por 
el efecto de saturación del cociente para altas densidades superficiales. Esto es provocado por la 
contracción gravitacional de los halos NFW debida a la formación del disco 8 (de lo contrario, los 
modelos HSB azules podrían tener cocientes Mdyn/Mbar 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 modelos concuerdan de manera burda entre sí. Sin 
embargo, gran parte de la las galaxias más rojas y de más alto brillo superficial tienen cocientes 
Mdyn/Mbar menores a los que tienen los modelos. Estas galaxias, que tienen los discos más dom· 
inantes y (probablemente) los halos más 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 modelación 
compleja (símbolos 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 l'd,m/Vm, los modelos concuerdan 
de manera significativa con las observaciones presentando en promedio un valor de Mdyn/Mbar 
y Mdyn/M. un poco mayor al de las observaciones, principalmente para galaxias de altos brillos 
superficiales. Esta pequeña diferencia se incrementa si f d toma valores menores a 0.05, sugiriendo 
la hipótesis de halos menos concentrados en el centro que los halos cosmológicos de CDM. También 

8La dispersión en la relación entre /lfd11 n/AfbQr y Eo,d 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 dinámica a masa bariónica ar= 5hd contra el color integral (B·K) 
para datos observacionales. Ninguna correlación se aprecia de manera global. Sin embargo, para intervalos limitados 
de densidad superficial, aparece una ligera correlación, sobre toddo para densidades pequeñas. Los datos fueron 
agrupados en tres grupos de acuerdo a su densidad superficial de disco: símbolos abiertos, con un punto en el centro 
y sólidos, corresponden a densidades bajas, medias y altas respectivamente. La línea sólida ayuda a observar Ja 
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 observaciones decrece al pasar de parámetros 
estelares a bariónicos (estrellas más gas). Este efecto se debe a que ios 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 frío, 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 H l. 

3.3.5 Comparación con trabajos previos 

Uno de los puntos más importantes, y que fue enfatizado en las últimas secciones es la dependencia 
de la fracción de materia luminosa a materia total con las propiedades globales en las galaxias 
de disco. Como se mencionó anteriormente, es de esperarse que entre estas propiedades globales 
estén: la densidad superficial central y la escala 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 continuación algunos 
de estos estudios. 

A través del plano fundamental para las galaxias de disco, Graham {2002) concluye que el 
cociente Mdyn/Ln {definido a un radio r = 4hn) depende del radio de escala hn y no depende de 
Eo,D• 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 compi
lación final de 95 galaxias. Sólo considera los parámetros fotométricos E0,~ y h~ en las bandas B y 
R, no toma en cuenta la luminosidad ni el parámetro dinámico W20. Las correcciones hechas por 
Graham son las mismas a las utilizadas en el Capitulo 2. 

2) A partir de estos parámetros construye el ajuste al plano fundamental, definido por él como: 

(3.58) 

Esto ajuste es calculado usando una regresión lineal múltiple de tipo bisector. 
ar Usando el ajuste al plano fundamenta! y la definición para la masa dinámica, calcula lo que 

él llama el cociente masa-luminosidad fotométrico: 

-2.5109 (ML) ~ {2a ~ l)µo - 2.5(2.B - l)logh 
/ot . 

(3.59) 

4). Usand~ los W:1ores. de a y .B encontrados.en 2), obtiene: 

(3.60) 

es decir~ el ¿~éiente miisa~lumÍ~osidad en !~·banda B depende principalmente del radio de escala y 
eS independienté ar brillo. central superficial'.', . • . 

. 5) Define. fatnbié¿ el cociente ma8á diná;niéa~luminosidad de una galaxia como: 
' ' " . . ' . ~- "-- ··' \ .· . . . ; . 

(
Mdvn) oc V!4h 

L cin Eoh2 (3.61) 

es decir, utiliza la relación de Freeman para calcular la luminosidad. A este cociente le llama 
cinemático y lo compara después con el fotométrico. 

La conclusión final del trabajo de Graham es contradictoria a la nuestra y puesto que las 
muestras observacionales usadas en ambos casos son muy semejantes, esta contradicción pone en 
tela de juicio alguno de los dos estudios¡ pero en realidad, esta discrepancia es sólo aparente. En 
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primer lugar, la definición de masa dinámica usada por Graham es diferente a la nuestra; él la 
define en base al radio de escala en la banda B (ha) y no al radio de escala total del disco (hd)· 
La luminosidad que él considera es calculada según la relación de Freeman: La ex Eo,ah1, no es 
una cantidad observacional directa. Su análisis estadístico no se basa en una comparación directa 
entre el cociente Mdyn/ La y las variables Eo,a y ha, sino en una correlación indirecta basada 
en el plano fundamental. Y por último, 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 comparación directa entre sus resultados 
y los nuestros. Una comparación sólo es posible si seguimos sus definiciones. 

La figura 3.9b es la misma a la figura 3.9a, solo que utiliza la definición cinemática de Graham 
e incluye un conjunto de galaxias extra, de las submuestras de Beijersbergen y de Blok (para ellas 
solo hay información en la banda B). La diferencia entre ambos paneles es apreciable, al tomar en 
cuenta las galaxias peculiares y la definición de Graham, la correlación entre el coci~nte Mdyn/La 
con el brillo superficial disminuye notablemente, la dispersión aumenta significati\.amente. Los 
paneles a y b de la figura 3.12 son análogos a los paneles a y b de la figura 3.9 respectivamente, 
solo que en ellos la relación es entre el cociente y el radio de escala ha. El resultado es inverso 
al de los primeros paneles, mientras que con nuestro método no se aprecia ninguna correlación 
entre el cociente lvfdyn/ La y ha, al aplicar las definiciones de Graham, aparece una correlación 
significativa. Los resultados de este análisis gráfico muestran que al utilizar el marco de análisis do 
Graham, obtenemos resultados similares. 

El análisis gráfico es respaldado por un análisis estadístico, utilizando como base el plano fun
damental. Si seguimos el método de Graham utilizando la definición del cociente masa-luminosidad 
fotométrico, incluyendo las galaxias peculiares, obtenemos el siguiente ajuste (bisector tridimen
sional 9 ) para el plano fundamental: 

(3.62) 

lo cual da un cociente masa-luminosidad en la banda B de: 

lag(~) ex 0.06µo,a + 0.36logha (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 conclusión 
de la sección previa, sobre la correlación del cociente Mdyn/ La con el brillo central Eo,a y la no 
dependencia de él con el radio de escala ha, es ffsicamente correcta. En realidad si usamos el 
resultado de Graham, es fácil demostrar que: 

(B - R):::. -0.25(B - R)o - (0.09µo,a +0.12Ma) (3.64) 

lo que implica una anticorrelación del color central con el color integral de las galaxias, lo cual 
está en desacuerdo con comparaciones observacionales directas de estas cantidades. El análisis de 
Graham es una manera indirecta ele estimar lvldyn/ La donde el "ruido" en las diferentes relaciones 
que se utilizan para llegar a esta estimación parece confabularse para dar resultados contradictorios. 

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

9 EI ajuste bisector en tres dimenioncs usado aquí es más bien un ajuste promedio. Se calculó 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 aquí se presenta. 
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Fig. 3.12: (a) Igual que n la figura 3.S(a) pero para hs en lugar de I:o,B en el eje horizontal. Los datos están divididos 
en tres grupos de acuerdo a su magnit~d en la,.~~~a ~· LOs rangos correspondientes son: 4.0 x 108 - 2.5 x 109 Ls0 

(slmbolos abiertos), 2.5 x 109 - 1.6 x 10 1 0Ls~'.(clr~ulos con un punto en el centro) 1.6 x 1010 - 1.0 x 1011Lac¡¡ 
(símbolos sólidos). Una correlación significativa aparece entre el cociente masa-luminosidad y el radio de escala para 
datos con Ls casi constante. (b) Igual que en la figura 3.B(b) pero para hs en lugar de I:o" en el eje horizontal, con 
el cociente masa-luminosidad definido a la Graham y con la inclusión de las galaxias peculiares (círculos con cruces). 
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superficial central en la banda B, en concordancia con nuestros resultados, La pendiente de cor
relación encontrada por este autor (Mdyn/Ls oc I:0,~, s"" 0.5) es un poco máil empinada que la 
nuestra; ésta podría disminuir si en sus datos se usa una corrección de extinción interna dependiente 
de la luminosidad (velocidnd) como se utilizó en nuestra muestra. Si se toma en cuenta esta de
pendencia, entonces las galaxias más luminosas de la muestra de Karachentsev tendrán un término 
mayor de corrección que las menos luminosas, disminuyendo as{ la pendiente que encontró este au
tor para. la. relación entre Mdyn /LB y Eo,B al aplicar un término de extinción 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 este cociente es proporcional a L°i.¡4• Como ya se mostró a lo largo de esta sección, .cuando la 
muestra de galaxias observadas es aproximadamente del mismo brillo central, una dependencia con 
la luminosidad es natural. . . . . . . .. · . . : :.;· ·.: 

Una muestra limitada en luminosidades da origen a una falsa correlación del cociente' Mdyn/ Mbar 

con el radio de escala. Este punto ya fue discutido, sin cmbargoi la'figtira 3,13 clo muestra con 
claridad según los resultados observacionales y los modelados. En ella se usó el cocie.nte Vd,m/Vm 
en lugar de Aidyn/1'har pues es una cantidad observacional más directa y como ya se demostró, 
ambas son equivalentes. 

Finalmente, a partir del análisis de las curvas de rotación de una muestra de il.alaxias HSB 
con tipos morfológicos tardíos, Persic & Salucci (1988, 19!JO)encontraron que: (Mdyn/ Mbar h.2h• oc 
L 0°··•. El método usado por ellos es conceptualmente diferente· al utilizado aquí· y está basado 
en información observacional diferente. Nuestros resultados (observacionales y teóricos) muestran 
que (l'vfdyn/1'harh.2h• no correlaciona con Mbar o con Ls. La principal suposición que hemos 
hecho para inferir este cociente de las observaciones, es que el factor x/y en la ecuación (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 máximo de la componente 
del disco), como se ve en la figura 3.6d, (Vd,m/Vm) :::::: (Vd/Vi)2.2h•• Ya que los análisis llevados a 
cabo sobre las correlaciones del cociente Vd,m/Vm con diferentes parámetros galácticos muestran un 
acuerdo razonable entre modelos y oservaciones, podemos especular que los halos que envuelven a 
las galaxias reales no tienen una distribución de masa muy diferente a la que proponen los halos 
NFW, en particular para radios intermedios. Al final del capítulo y en el Capítulo 5, se discutirán 
con mayor detalle las diferencias entre este trabajo y los de Persic & Salucci. 

En general, la mayoría de los traba.jos 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, según 
el brillo superficial. Nosotros hemos mostrado que el cociente de masa total a luminosa hasta. las 
regiones ópticas 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 cociente Vd,~/Vm vs. el radio de escala del disco (hd) para observaciones (a) y para modelos (b). 
Las observaciones y los modelos fueron agrupados en tres grupos de acuerdo a su luminosidad en la banda K o su 
masa estelar, respectivamente. Los rangos correspondientes son: 3.5 x 1011 - 3.5 x 109 LK0 y 2.5 X 1011 - 2.5 x 109 Af0 

(símbolos abiertos), 3.5x 109 -3.5x 101 0LKe y 2.5x 109 -2.5 x 1010Me (drculos con marca en el centro), 3.5x1010-
3.5 x 101 1L1<0 y 2.5 x 1010- 2.5 x 101 lA/0 (símbolos sólidos). Las líneas sirven de referencias visuales para apreciar 
la tendencia de los datos observacionales y de modelos en cada grupo. Se observa que una corrclaci6n significath-a 
entre el cociente Vi1,m/Vm y hd aparece cuando la muestra está acotada en un rango pequeño de luminosidades. 
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3.4 Discusión 

En este capitulo, aparte de haber presentado una breve reseña sobre el problema de la materia 
oscura en las galaxias y los modelos de formación de ellas en el contexto cosmológico, se hizo un 
extensivo análisis de las fracciones de materia oscura y luminosa para Ja muestra de galaxias de disco 
presentada en el Capitulo 2. Los resultados se compararon e interpretaron a la luz de predicciones 
teóricas, primero con un modelo de descomposición balo-disco y luego con modelos evolutivos 
completos. En el Capítulo 5 se presentarán las principales conclusiones a las que arrivamos tanto 
aquí como en el resto de los capítulos. A continuación se remarca sólo la principal implicación de 
los resultados: 

Encontramos que las fracciones de materia oscura y luminosa dentro de radios 
típicos del disco dependen principalmente de la densidad o brillo superficial del disco 
y no así 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 centrífugo formados en halos ACDM. Persic & Salucci (1990) y Persic, Salucci & 
Stel (1996), usando la forma de la curva de rotación de una muestra de galaxias tardías de alto 
brillo superficial, concluyeron que las fracciones de materia oscura y luminosa dependen únicamente 
de la luminosidad o 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 medición de la 
pendiente de la curva de rotación a este radio. Lamentablemente ellos no disponían de fotometría 
adecuada para su muestra y usaron radios de escala en la banda B (ha) reportados en diferentes 
fuentes. El radio de escala en esta banda no traza fielmente la estructura del disco bariónico, que 
es quien produce en última instancia la componente de velocidad del disco. Para nuestra muestra, 
vemos que ha sistemáticamente se hace más grande que hd (o hK) a medida que la galaxia es más 
luminosa. Es esta correlación la que introduce finalmente la correlacion del cociente masa del disco 
a masa total a 3.2 ha con la luminosidad. En efecto, para las galaxias más luminosas, el radio 
en el cual ellos determinan la pendiente de la curva de rotación tendría que ser menor, dando así 
pendientes que poco se diferenciarían de las de galaxias menos luminosas. Por otro lado, hay que 
considerar que estos autores analizaron sólo una muestra de galaxias HSB y de tipo tardío. 

Nuestros resultados, a pesar de las suposiciones que se hacen, son sólidos y para una 
muestra amplia en tipos, brillos y luminosidades. El cociente Vd,m/V.n que inferimos 
es practicamente directo de los datos observacionales. Para la curva de rotación universal 
que infieren Persic et al. (1996), este cociente (como es de esperarse) depende fuertemente de 
la luminosidad, en franca contradicción con los resultados encontrados aquí. Definitivamente el 
método de análisis de la forma de las curvas de rotación de Persic et al. tiene que ser aplicado a 
una muestra más completa y con mejor fotometría a fin de poder dar resultados más 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 Jos mode
los de formación de galaxias. Como se mostró a Jo largo de este capítulo, 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 más dominados por materia 
oscura a medida que son más luminosos, al contrario del resultado de Pcrsic et al. Para que la lumi
nosidad (o masa) sea el parámetro clave, se requiere cambiar por completo la estructura interna de 
los halos oscuros (abandonar el modelo ACDM) o introducir algún fenómeno astrofísico que haga 
que intrínsecamente las galaxias menos luminosas tengan menos materia bariónica que las más 
luminosas. La retroalimentación por formación estelar podría hacer ésto, pero tendría que ser muy 
eficiente y funcionar de manera continua a todas las luminosidades. Como se vió anterioirmente, 
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van den Bosch mostró que la retroalimentación si actua, pero el resultado final es una dependencia 
muy pobre con la masa del sistema. Las más pequeñas pierden mucho gas, pero las más grandes 
no logran incorporar todavía gran parte del gas en el halo, de tal manera que se dá una especie de 
compensación 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 formación y evolución de galaxias: ¿Las fracciones de materia 
oscura y bariónica en los discos galácticos 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, darán el veredicto final. 

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

La idea física fundamental que explica la dinámica que observamos en las galaxias de disco es 
la de equilibrio centrífugo. El disco, formado por estrellas gas y polvo se encuentra rotando, Jo 
cual produce una aceleración centrífuga que se equilibra con Ja aceleración gravitacional producida 
por toda Ja masa contenida en el sistema. A partir de esta suposición se desarrolla Ja dinámica 
de Jos discos galácticos que permite inferir Ja distribución de materia en las galaxias en base a 
observaciones de la curva de rotación. 

a) Masa puntual 

Supongamos una part!cula.(p) de masa m orbitando alrededor de un objeto mucho más ma
sivo (P) de masa M, entonces podemos calcular la velocidad circular de rotación (Ve) del objeto 
orbitante en función de su distancia (r) al objeto P. Puesto que el satélite se encuentra en equi
librio centrifugo, la fuerza gravitacional (F9 ) que Jo atrae hacia Pes igual en magnitud a la fuerza 
centrífuga (Fe) que tiende a alejarlo de él. Matemáticamente: 

1Rg1= GMm = mVc2 =1Fe1 
r2 r (3.65) 

Entonces: 

(3.66) 

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

K= !mv2 = !mGM =_!.u 
2 e 2 r 2 

(3.67) 

b) Esfera homogénea 

Del caso sencillo planteado en a), podemos ahora hacer una extensión a un cuerpo esférico con 
una distribución de masa homogénea, es decir, con una densidad p constante. Considerando órbitas 
circulares, podemos calcular Ja velocidad circular de alguna párticula dentro de la esfera ubicada 
a una distancia r de su centro. Aplicando el teorema de Gauss a la ley de gravitación 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 si, de forma que sólo la masa total de la esfera contenida hasta ese radio 
(M(:S r)) contribuye efectivamente a la fuerza gravitacional sobre la partícula; la ley de Gauss nos 
dice además que podemos sustituir todas las contribuciones de las partes que integran M(:S r) por 
una sola contribución dada por una part!cula 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 ec. (3.65). Además, 
puesto que la densidad de la esfera es constante, entonces: M(::; r) = i7rr3 p, por tanto: 

(3.68) 

Para el caso de un disco infinitamente delgado con una densidad constante, el teorema de Gauss 
también es válido y podemos calcular similarmente la curva de rotación esperada. En este caso: 
M(:S r) = 7rr2 p, por tanto siguiendo la ecuación (3.68) obtenemos: 

Vc(r) = ../pG7rr (3.69) 

e) Disco exponencial 

Las ideas físicas detrás del cálculo de la curva de rotación para un disco galáctico son las mismas 
a las planteadas en los caso a) y b), sólo que las fórmulas y desarrollos matemáticos se vuelven mucho 
más complejos al considerar un sistema discoidal con una distribución dada de masa (exponencial 
para las galaxias de disco). A continuación se describirá 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: E(r) = E0e-•lh• 
(ver ce. (2.2) del Capitulo 2 para las definiciones de E 0 y lid). En este caso calculamos primero 
el potencial gravitacional (cI>) asociado al disco para de ah! obtener la fuerza gravitacional que 
ejercerá sobre una part!cula de prueba (F9 (r) = -mY'cI>(r), donde m es la masa de la part!cula 
de prueba). El procedimiento común para calcular este potencial es el de resolver la ecuación de 
Laplace (Y'2 '1>(r) =O), que en última instancia depende de la distribución de densidad en el disco, 
es decir, de E(r); una vez que se calcula el potencial, podemos encontrar la velocidad circular 
de rotación utilizando el principio de equilibrio centrífugo en el sistema (ec. (3.65)), suponiendo 
simetr!a azimutal: 

81) v.2 (r) 1 F9 (r) I= mY'if1(r) = m 8r = m-r- =1 Fe 1 (3.70) 

Y por tanto: 

(3.71) 

Esta ecuación determina la curva de rotación del sistema dado el potencial gravitacional. Para el 
disco exponencial infinitamente plano, el potencial es:·. 

. ·, .·~ , ' ' . ' 

· , <Ii(r) = :;,;7rGEor [lo(y)Ko(y) -11 (y)K1 (y)]. (3.72) 

donde y= r/2/id•, ·La combinación de las ecuaciones (3.71) y (3.72) nos da ~l perfil de velocidad 
planteado en' la ec,'.(3 .. 7). ' '.· · . 

En pa~ticular, el uso del teor~ma del virial resulta valioso para plantear la introducción de la 
materia oscura en las galaxias. De la ce. (3.68) tenemos que: 

M(:S r) = v.2g-)r (3.73) 
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Entonces si la curva de rotación de una galaxia espiral es plana en las regiones exteriores·'(V.,(r > -· ,,. 
rezt) ~ cte), que es lo que se observa en muchos casos, M(S rezt) ex r, es decir, Ja ma8a crecé ·. 
linealmente con el radio, lo cual es un comportamiento muy diferente al que se infiere de Ja obser
vación de Jos perfiles de brillo de los discos galácticos. Estos perfiles son exponenciales¡ suponiendo 
un cociente M / L adecuado, se pasa al perfil de densidad que también será exponencial implicando. 
que M(r) ex (1- er/h•(l +r/hd)) (ver ec. (3.8)), el cual es muy diferente al inferido de Ja ~urva'de . 
rotación observada, M(r) ex r. Esta diferencia se explica, dado el paradigma NewtoÍtiano,·por la· 
presencia de un halo de materia oscura. · . · · · ' ·--

d) Galaxias eUpticas y cúmulos de galaxias 

Tanto en las galaxias ellpticas como en los cúmulos de galaxias, no es la fuerza centrífuga la 
responsable de equilibrar a la atracción gravitacional¡ la dispersión de velocidades (u0 , 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 elípticas, y de las galaxias, en el caso de 
cúmulos) se encarga de ésto. De cualquier forma se supone que estos sistemas están en equilibrio 
hidrostático, por lo que el teorema del virial es aplicable: 

2K+U=O (3.74) 

En este caso la energía cinética es igual a Ja suma de las energías cinéticas de cada partícula en 
el sistema: 

(3.75) 

donde M es la masa total del sistema hasta el radio donde se obtuvo el promedio en las velocidades, 
m; y t1¡ son las masas y velocidades relativas a cada partícula en un sistema de referencia dado. Es 
importante señalar que Ja dispersión media cuadrática tridimensional, u 0 , es una cantidad promedio 
"pesada" por la masa de cada partícula. 

La energía potencial (U) del sistema en su forma más general.está dada por: 

u = ~ J p(:ii)w(x)d.# (3.76) 

La determinación del valor específico de la energía potencial depende de la distribución de masa 
del sistema. Dada ésta y usando la ecuación de Laplace podemos calcular el potencial w(:ii). Para 
sistemas con simetría esférica, U(r) ex -GM2 (::; r)/r, donde el coeficiente de proporcionalidad de
pende de la distribución específica de masa. Para una esfera homogénea por ejemplo, ese coeficiente 
es 3/5. Aplicando el teorema del virial (ec. (3.74)) obtenemos entonces: 

2 GM(S r)(u~>) = GM2;s r) (3.77) 

Por tanto: 

(3.78) 

que es similar al caso analizado para los discos galácticos, sólo que ahora en vez de velocidad de 
rotación, tenemos a la dispersión de velocidades. 



§ Capítulo 4 

El plano fundamental de las galaxias 
de disco 

Este capítulo está dedicado al estudio de una de las relaciones empíricas más importantes de las 
galaxias de disco, la relación Tully-Fisher {TF), y al análisis de su extensión a tres dimensiones, el 
llamado Plano Fundamental. En la primera parte se describirá brevemente el desarrollo histórico 
de la relación TF, su importancia y utilidad; después se le definirá a través de argumentos teóricos 
y se presentarán predicciones sobre los parámetros de esta relación: el punto cero, la pendiente 
e inclusive su dispersión estadística. Una vez con esta base teórica, se analizarán a detalle los 
resultados que al respecto se obtienen de la muestra observacional definida en el Capitulo 2. A 
continuación, un análisis extensiva de la dispersión de la relación TF y del resto de las relaciones 
bidimensionales provenientes de las proyecciones del Plano Fundamental, permitirá inferir, a través 
de las observaciones y en comparación con las expectativas teóricas, importantes conclusiones sobre 
la relación entre la formación y evolución de las galaxias con ciertas características observadas, así 
como lo que estas características pueden decirnos sobre las propiedades de los halos de materia 
oscura que engloban a las galaxias. 

4.1 La relación Tully-Fisher 

En 1977, R. B. Tully y J.R. Fisher fueron los primeros en descubrir la fuerte correlación que e
xiste entre la luminosidad total de una galaxia y su velocidad de rotación. Desde la fecha hasta 
nuestros días, este descubrimiento ha motivado millares de estudios con diferentes propositos. En 
primera instancia, la importancia de esta relación fue la de servir como instrumento para la deter
minación de la distancia a las galaxias. En efecto, si esta relación es lo suficientemente estrecha 
para un conjunto estadísticamente grande de galaxias, entonces su formulación matemática (ajuste 
estadístico) permite encontrar la luminosidad absoluta de cualquier otra galaxia fuera de la muestra 
calibradora con sólo medir su velocidad de rotación, y por tanto, utilizándola junto con la luminosi
dad aparente, puede calcularse la distancia a la misma. Siendo éste el propósito inicial de la relación 
TF, se hicieron grandes esfuerzos para obtener una muestra galáctica lo suficientemente confiable 
como para tener una correlación muy estrecha entre las variables en cuestión, y a.si, el punto cero 
y la pendiente que resulten del ajuste podrán utilizarse para calcular distancias a galaxias alejadas 
con cierta precisión; durante este proceso se encontró que los parámetros del ajuste dependen de 
la banda observada y que además la dispersión es menor en las bandas correspondientes al cer
cano infrarojo que en el resto. Se reconoció pues que bandas infrarrojas como la 1, H y la K, son 
excelentes para estimar distancias. 
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Dada la importancia de la relación TF para la determinación de distancias galácticas, se volvió 
común en los estudios observacionales el analizar esta relación poniendo como variable indepen
diente a la velocidad de rotación y como dependiente a la luminosidad (o masa). Sin embargo, 
desde el punto de vista teórico, es más natural invertir los papeles para ubicar a la velocidad de 
rotación como una función de la masa (V = f(llf)), pues en última instancia, la cantidad de materia 
en un sistema en equilibrio centrífugo es la que determina su potencial gravitacional y por tanto 
su velocidad de rotación. Basándonos en este argumento, a lo largo del capítulo analizaremos a 
la relación TF como una relación entre la velocidad de rotación y la luminosidad (masa) de una 
galaxia de disco, donde la velocidad es la variable dependiente. 

Sin embargo, en últimas fechas el interés en el estudio de la relación TF se ha volcado hacia el 
entendimiento de los procesos físicos que se dan en las galaxias de disco responsables de originar 
esta relación. Pretendiendo desde luego, explicar cuantitativamente su pendiente, punto cero.e 
incluso su dispersión. ' 

Trabajos teóricos recientes han enfatizado el valor de estudiar la dispersión estadística de la 
TF por cuenta propia, pues esta dispersión contiene pistas fundamentales respecto a la formación· 
y evolución de las galaxias (ej. Eisenstein & Loeb (1996); Elizondo et al. (1999); Firmani_ & 
Avila-Reese (2000); Buchalter et al. (2001)). 

Será éste el propósito de nuestro estudio, para ello, en los siguientes párrafos se desarrollarán 
una serie de argumentos teóricos que permitirán entender de mejor mane~a la relációri TF; " 

4.1.1 Desarrollo teórico. 

• TF cosmológica. 

Si suponemos cierto el escenario de formación galáctica planteado en la sección 3.1, podemos 
usar las ideas expresadas ahí para establecer un camino hacia el entendimiento de la relación 
TF. Partiendo de las fluctuaciones de densidad del universo primigeneo, se puede encontrar una 
estimación a la relación entre la masa y velocidad de las estructuras formadas del colapso de estas 
fluctuaciones; tales estructuras son los halos de materia oscura. 

Como se explicó en esa sección, el campo primigeneo de fluctuaciones de densidad (generado 
por ejemplo por los mecanismos de la teoría de la inflación) está caracterizado por una estadística 
generalmente Gaussiana y un espectro de potencias que refleja la amplitud de la fluctuación en 
función de la escala (masa). La mayoría de los modelos inflacionarios predicen el famoso espectro 
invariante de escala o Harrison-Zel'dovich que tiene su contraparte heurística: 

(4.1) 

con n = 1, donde J Ók J2 es justamente la amplitud de los modos de Fourier del campo de fluctua
ciones. Como ya vimos en 3.1, una cantidad más intuitiva que el espectro de potencias es la varianza 
del campo suavizado a una escala física dada l (o masa: M oc Pun;.13 ), la cual está conectada al 
espectro de

0 

potencias: 
(4.2) 

donde el nuni~~éi de onda k está relacionado con los modos 1, m y n del espectro discreto de potencias 
a travé:(de'lá.S eéuaciones: k,. = 27rl/L, ky = 21rm/L y k, = 21rn/L, además M oc Punivk-3 • El 

''sentido flsi~ó''é:lé la' váriánza es el del exceso medio cuadrático de masa a la escala l (ó M) con 
"'relación al ·proinedio esperado: 
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(4.3} 

El espectro ,de potenciwi (4.1); con n := 1, i~plica: u¡ .ex 1-;2 ex M-2/ 3 . (ver ec. (3.6}}. Siguiendo 
los argumentos de 3.1.¡ encontramos~que. la varianza e·v.oluciona con el tiempo y sufre cambios de 
escala importantes de acüerdo a las componentes materiales que dominen en el Universo. Para la 
cosmología CDM, las. relaciones (3.7} .'describen cÓmo está expresada la varianza a la época de la 
recombinación .. En. general/podemos escri~ir:' '/ .•.:· · · · 

(4.4) 

donde o= (3+n}/6. : , •· :i. ·;'· 
·Inii:ialmente n = 1, entonces ªM ex M-2/ 3 como vimos.·.A la época de la recombinación, n es 

función de la escala, con n > 1 para escalas mucho mayores a 1013 lvf0 y ne(-2.5, -2.0) para escalas 
galácticas (109 - 1012 M 0 ) en la cosmología del modelo de concordancia ACDM (ver sobre este 
modelo en la sección 3.1). 

Para seguir adelante es necesario introducir ciertos conceptos sobre la formación 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 teórico la 
evolución gravitacional de las fluctuaciones iniciales y su colapso hasta formar tales estructuras, 
todo ello en un Universo en expansión. Este proceso ha sido estudiado anallticamente para pertur
baciones aislados, esféricos y sin inhomogeneidades, introduciendo además una serie de hipótesis. 
La validez aproximativa de este enfoque llamado del "colapso esférico", ha sido confirmada por 
los resultados más sofisticados de simulaciones de N-cuerpos. En el Capítulo 8 de Padmanabhan 
(1993} se puede encontrar el desarrollo completo de este enfoque para el caso más sencillo, el de un 
Universo crítico o Einstein-de Sitter. 

El punto de partida es considerar una esfera homogénea cargada, en un medio en expansión 
(Universo de fondo) con densidad promedio Pun;u; la esfera estará al principio expandiéndose con 
el Universo de fondo pero su evolución comenzará a ser tal que su expansión se vá frenando con 
relación al Universo de fondo pues su densidad es ligeramente mayor. Llegará un momento en que 
la autogravedad de la esfera detenga por completo su expansión alcanzando su máximo. Siguiendo 
!ns ecuaciones de movimiento en un medio en expansión, se encuentra que en el caso de un Universo 
crítico, esa época de máxima expansión (zmoz) está conectada a la densidad inicial de la esfera a 
una época inicial (z;}: 

óo 
(1 + Zmoz) = 0.57(1 + z;}ó; = 1.0G2 

(4.5) 

dónde óo = (3/5}ó;(l + z;}, es el valor de ó; a z; extrapolado linealmente al día de hoy (nsí definido 
por convención). Esferas más densas (ó; mayor) llegan a su máxima expansión en épocas más 
tempranas (z's más altos). El exceso de densidad a Zmoz es: 

(~) S 1+ómoz""'5.6 
PunUJ ma:t 

(4.6) 

donde PJ es la densidad promedio de la fluctuación (esfera}. El tiempo al cual la esfera recolapsa 
por su autogravedad será tcol = 2tmaz (por simetría} Ó (1 + Zcol) = 0.63(1 + Zmoz) (pues en el 
modelo de Universo crítico: t ex (1 + z)..,312 ). A esta época: (1 + Zcol) = óo/1.686 (haciendo uso de 
la ecuación (4.5)). 

Matemáticamente, la esfera colapsará. hasta un punto infinitesimal, pero en la realidad sufrirá 
lo que se llama un "relajamiento violento", proceso que amplifica el "agitamiento térmico" de las 
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partículas provocando que su dispersión de velocidades se oponga a la gravedad y entonces el sistema 
entra en equilibrio virial con un radio finito rv. Suponiendo conservación de energía, al máximo de 
la expansión la esfera sólo tiene energla potencial (Emaz = Umaz) pues es en ese instante cuando su 
expansión se ha frenado por completo; mientras que después del colapso, según el teorema del virial, 
Ecal = -K, pués 1 U 1= 2K. Suponiendo que antes y después del colpaso la esfera es homogénea (lo 
cual es una hipótesis irreal pero sirve como primera aproximación), entonces Urna: = 3G M 2 /5rmaz 
y Ucal = 3GM2 /5rv. Es fácil mostrar que rv = rm/2. De esta manera, PJ,col = 8p¡,ma;r• Tomando 
en cuenta la evolución del Universo de fondo entre la época de expansión máxima y la de colapso, 
se encuentra entonces que: 

(...!!L) ""180 
Puniv col 

De este análisis, se tiene entonces que (1 + Zcal). ex óo. Para otras cosmologlas esta dependencia 
será más compleja. . · .··· · , ' · ·. . · ·: .·<'"' , . . 

Para conectarnos con el campo d~ fluctuaciones, podemos ahora suponer qtÍ~ óo ÍX al.I-.. Sabemos 
que el espectro de potencias es tal qu·e 'üM, rx M::,0 ;·por lo tanto:· . . , ,: 

. ' .,.,:>c{'.~·~i;g'J; tf t<l~~~jfü· ~ ~:_2 •· . ' (4.8) 
. .; :."i~.::~· \.-.: .... t -

donde a= (3 + n)/6. De lá. ecÜaeión (4.7)i 
... ;º'' . 1·. :''· {'{f~,;) •:.~·-<._:;. ~: .. ~· 
,.·.· 

(4.9) 

donde Pu~iv,o es la dcn~idad del úniver~o al'dla de hoy. Por lo truito:' Peal ex. (1 .+ i;,;,1)3 ex M;-30 y 
por tanto la velocidad circular del halo, de' acuerdo al teorema del virial, será: >·. 

v..= (GMv)
1
1

2 = (_i.) 1
/

6 
0 1¡2 1¡aM1¡3· 

e rv 371" Pco1 v (4.10) 

donde rv = (3Mv/47rPca1J113 • En realidad, esta velocidad circular puede interpretarse como la 
velocidad del halo hasta el radio virial, por lo que la llamaremos Vv. Si Peal ~ cte, entonces 
claramente tenemos que Vv ex MJl3

, la cual se aproxima mucho a la dependencia entre estas 
cantidades en la relación TF. Sustituyendo en la ecuación (4.10) las ecs. (4.8) y (4.9), tenemos que: 

(4.11) 

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

En general, n es función 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 irla como: l'v ex Mº·29·º·25 (de 
acuerdo a la ce. ( 4.11)). 

Es necesario mencionar que el procedimieno llevado a cabo se refiere a un colapso esférico 
instantáneo. Sin embargo, un modelo más realista sugiere una agregación continua de masa por 
parte de la fluctuación y por tanto no tiene sentido la definición de una época única de formación 
(zco1 ). A este escenario de formación continuo se le conoce como jerárquico; los halos se forman en 
un curso de agregación de subunidades y de material que se acreta lentamente. A pesar de ello, es 
usual definir una época tlpica de formación de halos de una masa dada al din de hoy. Por ejemplo, 
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Fig. 4.1: Observaciones para el espectro de potencias de las fluctuaciones a la densidad al día de hoy (z=O), asum
iendo los contenidos de materia del modelo de concordancia. Las mediciones de CMB combinan la información de 
todos los experimentos realizados hasta la fecha. Los puntos marcados como LSS provienen de un cstuido reciente 
de la distribución tridimensional de galaxias del catálogo 2dF (Two dcgrcc field catalog), que parece trazar la dis

tribucl6n de masa en el Universo a estas escalas. Las observaciones de galaxias Lyman-Alpha (muy alejadas, z ::= 2.7) 
complementan el espectro a escalas más pequeñas. La curva sólida representa la predicción teórica del modelo de 
concordancia.)) 

esto. época. puede definirse como el va.lar promedio de los corrimientos al rojo (z) a los cuales los 
ha.los de uno. masa do.do. al dio. de hoy (M), adquirieron lo. mitad de ese valor (z1); Avilo.-Reese et 
o.l. (1999), usan uno. aproximación Press-Schechter extendida (Lo.cey & Cole 1993) paro. calcular 
esto. época. para diferentes mo.so.s en el rango asociado o. las galaxias y paro. un modelo ACDM, 
obtienen: · · 

(1 + z1) oc Jvrº (4.12) 

(que coincide en forma con la ce. (4.8)), donde ae(l/22, 1/28), en promedio a"" 1/25, es decir, el 
exponente' de lá relación época de colapso-masa del halo, es mucho menor al caso instantáneo. Esto 
impliéa·t8.mbién:que lás'deitsido.des promedio de los halos serán menos dependientes de lo. maso. 
que en el ca.so ·instantáneo: Peal oc M-0•12• Por tanto lo. pendiente de la relo.ción velocidad-maso. 

. también' será algo diferente: 

1 Vv oc M~ oc Mo,31 1 (4.13) 

En lo sucesivo nos referiremos o. ambos planteamientos como el colapso instantáneo (que origi
no. ae[l/6, 1/12) a escalas galácticas) y el colapso jerárquico (que origina m[l/22, 1/28] o. esca.las 
galácticas). 
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De Vu a Vh,m• la velocidad circular máxima. 

Todo el desarrollo anterior nos ha permitido establecer una relación entre la masa y la velocidad 
circular hasta un radio virial para los halos de materia oscura en base a las condiciones primlgeneas 
del universo (el campo de densidad inicial). Sin embargo, para acercarnos más a la relación TF 
observada, resulta útil definir la velocidad máxima del halo Vh,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 (rm) donde se alcanza la velocidad máxima: 

y,2 ( ) _ GM(rm) 
h,m Tm - ----,::;;;-- (4.14) 

Él radio rm para el perfil cosmológico NFW lo encontramos derivando el perfil de velocidad 
correspondiente del halo: (Vh(r) = (GM(r)/r)112 = -(4'11"G)112 [p0 (r,/r)3 (1n(l +. r/r,)- 1/(1 +' 
r,/r))]112 ,· ver ec .. (3.21)), con respecto al radio e igualando esta cantidad a"céro: Al haÍ:erlo se· 
llega a una ecuación trascendente: · í · · '.', :'f:.. \.•,· 

. . . -- ::· < ~\(2~ :_ li(~-~ n = ~;~,~)~~: -~::j~fu~·-J!Et .J:~~ , ~~:·,4)5) 
d~iid~ v = 1 f.;.,;,¡;~, siendo'r, e'Iradio de escal8: del ha!O: La: resolución numérica de esta ecuaeión 
da. y-.; 3 16 ·es dedr·::,,~'-.-~ ·· :·.:;,: _.:, : · ·:: ·· ·· ·;,!;~·:'.' .. ,. 1~~::i;: '~·~:/ . 

..,. • 
1 ,,,,;;:>".'.,',,' : . ' rm.., 2,15!:!!. ;,{:; }?,.>".• < .:(Ú6) 

"""" :··;:~:r/.~-, -.>,,,._,,. . e - "·'·' .,;/·:. ·.·-,;/·:·· -- . 

donde.se ha usa.d~:.iª cl~fin'.iéión de la co~centración, e = rv/r~; útúiz~ci.0·~1 c6~éepto ci~ radio 
virial (ru) para truricar'el perfilNFW, es fácil mostrar que: · 

-<~;>· ' 
_,, ... ·, (4.17) 

donde V. es justamente Vh(rv) y x = r/rv. Parar= rm: x = 2:16/c/por ici·tanto: 

Vh,m = (2.16(1n(l ~4=)7~ c/1+e))1/2 Vu oc F(c;·M~: ~;(c)~lffl (4.18) 

donde para Vv hicimos uso del resultado anterior (ce. (4.11)), y F(c) = (0.467c/[2.16(1n(l +e) -
c/1 + c)J) 112. En la figura 4.2 ilustramos la función de relación entre Vh,m y Vv a través de la 
concentración; ésta es la principal fuente de dispersión en la relación TF cosmológica 
(ver más adelante). 

Con la ecuación (4.18) hemos recuperado la forma de la ecuacón (4.11): al pasar de la ve
locidad virial a la velocidad al máximo, la potencia de la relación TF prácticamente no cambia, 
pero debemos esperar que su punto cero dependa de la concentración de los halos. Por tanto, 
si suponemos que en la realidad existen halos de diferente concentración, entonces aparecerá una 
dispersión intrínseca en la relación Vh,m - Mv• En realidad, como resultado de las simulaciones 
numéricas cosmológicas, se encontró que c depende ligeramente de la masa: e oc M;;º·º6 (ver sección 
3.2.2). Introduciendo esta dependencia en la función F(c), y suponiendo que F(c) oc e" (ver figura 
4.2), se encuentra que: F(c) oc M;;o.014, 

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

1 Vh,m = I(p;)F(c(Mu))Mu~ 1 (4.19) 
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Fig. 4.2: Gráfica de la función FCc) (ver ~e: '(4.lB)) cont~a la. concentración 'e' (curva sólida). La. línea puntea.da 
representa el a.juste lineal de la función F(c) en el plano logarítmico. 

Con esta formulación obtenemos que el coeficiente de proporcionalidad en la TF cosmológica 
depende de dos factores: la función l(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 función de 
ventana utilizada para pasar de la fluctuación rrns de densidad a la de masa (ver ec. (4.3)); mientras 
que la función F(c) (ver ec. (4.18)) depende de la concentración del halo. Obtenemos también que 
el exponente en la TF cosmológica depende básicamente del exponente del espectro de potencias y 
de la historia de agregación jerárquica del halo, que modifica la dependencia según el valor de a, 
pasando de a = (3 + n)/6 para el colapso instánaneo a a "" 1/25 para el modelo jerárquico. Es 
posible que consideraciones teóricas y observacionales puedan determinar con precisión la amplitud 
del espectro de potencias y que permitan también establecer una función de ventana única; sin 
embargo, la masa y la concentración de los halos son cantidades variables y por tanto es de esperarse 
que exista una dispersión intrínseca en la TF cosmológica debido a esta variación. 

Para el caso más realista de colapso jerárquico, solo es necesario sustituir el valor de a cor
respondiente en la ecuación ( 4.19) para obtener la relación TF cosmológica en este caso: Vh,m "" 
l(p;)F(c)M~·31 • Si agregamos a esta relación la dependencia de e con Mv según resulta de las 
simulaciones númericas (ver dependencia de F(c) con !vlv). obtenemos: Vh,m oc M~·30 • 

Dispersión de la TF cosmológica. 

El análisis pasado nos permite estimar de manera cuantitativa la dispersión introducida en la 
relación TF debida a la diferencia en concentraciones de halos de la misma masa. A partir de la 
función F(c) es posible determinar esta dispersión, para ello es necesario establecer una diferencia 
estadística cuantitativa en la concentración de halos de diferente masa. Ya en el capítulo pasado 
se había mencionado que la concentración es función de la masa virial (sec. 3.2.2), y que esta 
funcionalidad tiene una desviación estándar en el logaritmo aproximadamente de: cr109c "" 0.18 
(Bullock et al. (2001)), consideraremos que esta desviación es válida y por tanto la utilizaremos en 
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la función F(c) para determinar la cles\fiaciÓn eli la Ti;: co;molÓgica;clebfd;:·;; lad~svfadcSn int~ínseca 
enlaconcentración·.- .·: · .. : .. •-· ,· ...... · ·.·: .... _.;,.··· . 

La desviación estándar de cÚalquier .función H(x) ·.puede calcÚlarse; según la teoría de errores, 
utilizando la siguiente fórmula: · >·c.:•··: ,-." · .. ,.' · ,,.-.-. ' 

2 
>:·.~-', .. 2·(dH(x))~ . ' 

'ªn(:r:) =_u., "•dx ~' :- , (4.20) 
' ' ~,~ .! ~ • ' " ' ~ :.-" 

•.• '"':'"'7'..,'." ;~;i*''.f~(~?4f~f:~~~;)}i·l' .~ .. . ·. (<2l) 

A partir de la• fórmula (4.2l)¡':podemos _é:alcularJacilmente' lá desviación estándar logarítmica 
de la fÚnció¡{ F(c)' dado que conciéeincis·a,~~~; ,, "-:':~-,. · · 

,.. ;:! 1 ªtagF(c) = ªlauc F~c) d~~c)·~ ~;9º:(;l~~(::)c~ -~) (4.22) 
, i-"·~ 

Pode~os interpretar los parámetros en la relación TF cosmológica (4.19) de la siguiente manera: 
la pendiente de la relación es función de su masa, por tanto la relación TF es en realidad no lineal, sin 
embargo, y puesto que el cambio del valor de a es pequeño dentro de las escalas galácticas, podemos 
suponer un valor promedio para la pendiente (por ejemplo para el caso de colapso jerárquico este 
valor es aproximadamente 0.30); siendo así, podemos asignar toda la dispersión en esta relación al 
punto cero; a paridad de masa, la dispersión en la concentración es responsable de esta dispersión 
y por tanto con esta consideración, la cantidad cr1agF(c) = uf09vh,m mide directamente la dispersión 
en la relación TF cosmológica. 

A lo largo de los años, los estudios observacionales han dado la relación TF poniendo a la 
luminosidad (o masa) como variable dependiente y a la velocidad de rotación como variable inde
pendiente; matemáticamente esta es una simple inversión de la relación que aquí hemos planteado, 
sin embargo, en un tratamiento estadístico la definición de la variable independiente resulta rele
vante en el cálculo tanto del punto cero como de la pendiente. Sobre este tema se dirá más en 
párrafos posteriores, sin embargo en este momento y solo para compararnos con estos estudios 
observacionales daremos la predicción a la dispersión en la masa como si ésta fuese la variable 
independiente. Siguiendo la fórmula (4.20) es fácil mostrar que: 

crfagM, = (1/b)ufagVh,m (4.23) 

donde b es la pendiente de la relación TF (Vh,m o: M~), siendo b - 0.31 para el caso del colapso 
jerárquico. Dentro de este mismo punto de vista observacional, es común presentar todas las 
cantidades en unidades de magnitudes; de aquí que baste multiplicar a la ecuación (4.23) por 2.5 
para obtener la desviación en magnitudes de la relación TF cosmológica: 

e _e_ e =2.5~(1n(l+c)-~) 
ªM.(mag) - 2.5cr1agM, - 2.5(1/b)crlagVh,m - b 2 ln(l +e) - l¡c (4.24) 

De la ecuación (4.24) es claro que no se tiene una desviación estándar única para todos los halos, 
sino que ésta es función de su concentración y por tanto, en última instancia, de su masa viria!. 
La figura 4.3 muestra el valor de a:iJ.(mag) contra la concentración (a) y contra la masa virial (b). 
Para obtenerla, hemos usado el ajuste encontrado para la concentración y la masa virial dado en 
la sección 3.2.2 basado en el artículo de Eke et al. (2001) (e:::: 62.l(M.,/(h- 1M 0 )-0·06)). También 
hemos usado el valor más probable de la pendiente en la TF según el colapso jerárquico: b = 0.31. 
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Podemos estimar fácilmente unvalorÚpÍ~o ;7..'rá\1i;~¿,¡.,9l usando la ecuación (4.24) para un 
valor típico de Ja concentración o de la masa viriál. Para Mv = 1 x 1012 M0 (e"" 12}, tenemos: 

a:i.J.(mag) "" 0.35 (4.25) 

• TF bariónica 

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 vínculo con la finalidad de obtener un 
acercamiento más a la relación TF observada. La masa bariónica total de una galaxia (cantidad a 
la que hemos llamado masa del disco (Md)), está relacionada con la masa virial del halo a través de 
la fracción de masa de disco fd, es decir, lvfv = Md/ fd, de forma tal que en lo que se refiere al lado 
derecho de la ecuación (4.19), el paso a cantidades bariónicas se reduce al conocimiento del factor 
fd· La situación para el lado izquierdo es mucho más complicada, en ese caso la idea consiste en 
poder pasar de la velocidad máxima del halo, Vh,m• a la velocidad máxima de la curva de rotación 
total (halo+ disco), Vm; este paso depende de la formación del disco galáctico dentro del halo, que 
como vimos en el capítulo anterior depende de varios factores: fd, el parámetro de spin (,\) y la 
concentración (c) entre los fundamentales. 

Podemos encontrar una aproximación al valor real de la dependencia entre V,.,m y V m si hacemos 
uso de la modelación teórica presentada en el Capítulo 3 para el caso de un halo NFW contraído 
gravitacionálmente por la formación del disco. La figura 4.4 ilustra este punto. 

La Unea sólida más gruesa corresponde a la modelación con condiciones iniciales promedio, es 
decir: lvfv = 3.5 x 1011 M0, e = 12.88 y fd = 0.05; las líneas sólidas delgadas se refieren a otras 
dos masas, lvlv = 3.5 x 1010 Jv!0 y Mv = 3.5 x 1012 M0 con e= 14.45 y e= 11.22 respectivamente; 
las líneas punteadas a desviaciones en la concentración dadas por el valor de ±a0 de Bullock et 
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Fig. 4.4: Correlación entre el ~ociente Vm/Vh,m y el parámetro de giro (.\) (paneles (a) y (b)), y con la densidad 
superficial del disco (I:•) (paneles (e) y (d)) según resulta de la modelación teórica sencilla presentada en el capítulo 
tercero. Las ,diferentes cui-Vas representan .modelos con diferentes parámetros iniciales: J.111 , /d y e, ver texto. 

al. (2001) (~Log(c) "'O.lS); las lineas segmentadas corresponden a desviaciones en la fracción de 
disco, fd = 0.03 (curvas inferiores) y fd =O.OS (curvas superiores). 

Aunque en primera instancia hemos ubicado al parámetro de spin como factor principal en 
la dependencia que buscamos, es claro de la figura que la fracción de disco juega un papel de al 
menos la misma importancia: el cociente Vm/Vh,m disminuye alrededor de 30% entre los valores 
de >. = 0.02 y >. = 0.1, y la disminución de éste respecto a /d es en promedio del 20% para una 
>. dada y para valores extremos de Íd entre O.OS y 0.03 (ésta es la disminución que se encuentra 
en particular para >. = 0.04). De la modelación es evidente también que el valor del cociente es 
independiente de la masa virial y de las desviaciones a la concentración (solo para valores de >. muy 
pequeños se observa alguna diferencia). Siendo así, podemos aproximar el valor de la velocidad 
máxima de la curva de rotación total como: 

(4.26) 

Una ventaja extra de esta formulación es que, ya que tanto>. como fd son parámetros a.dimen
sionales, la función G también será a.dimensional. Puesto que>. y fd son parámetros independientes, 
es probable una separación de la función G, es decir: G(>.,/d) = gi(,\)92(/d)• Un método alterna
tivo para encontrar G es el siguiente: partimos del hecho de que la dependencia con >. es la más 
dominante y encontramos una función que ajuste correctamente para las condiciones promedio, 
después suponemos que alguno de los parámetros de esta función es dependiente de fd y obtenemos 
entonces la función de dos variables. La situación ideal sería poder aproximar la dependencia con 
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.\ con Úna relación lineal, sin embargo una aproximación 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 encontró que uno de los mejores y más simples esta dado por una función del siguiente 
tipo: 

(4.27) 

·do.nde el parámetro de normalización es: B "" 1.04 y la función g está aproximada linealmente 
por: g(/d) ""0.11/d + 5 x 10-4• La ecuación (4.27) resulta ser una aproximación razonable a los 
resultados directos de la modelación para los intervalos de valores que' nos interesan según se oberva 
de la figura 4.5, ahl se muestra de nuevo el caso de la modelación promedio {línea gruesa sólida) y 
las desviaciones a /d {líneas segmentadas gruesas), junto con los ajustes respectivos dados por la 
ecuación 4.27 {líneas delgadas). El máximo error entre las curvas modeladas y las que resultan de 
la ecuación 4.27 es menor al 4%. 

't.2 

0.1 ~. ~·-~::~~~·-:-:,:~·:;!./·t- ~:º~. ,,~- -_; ,~~~\ : , ~ . o.o~ 
,. ·<«·':>··¡· 

, .. -. J ··,· >t:/;i::?~'-'.:·· ;_~·:{~fi\t!át:/;~~w~,~:,,~:-~~~;<:· ;-~:,·,:,_\_·; \: > _. ·-: 
Fig. 4.~: ·Correlación _e~trc~~~~- _C~Ci~~~~-.y-,~;(~~:;,: ·r:~~- i~ ,éu~·gr~es~ corresponden a los mismos modelos presen
tados en la figura 4.4(a) ·para el m;;del~'jjió,;;~dlÓ (Ííne~:sÓlida) y para diferentes valores de /• (!!neas segmentadas). 
Las curvas delgad.:. corresponden a!'~juste.para estos mismos modelos, está dado por la ecuación (4.27) . 

. En la figura 4.4 ·(paneles {c) y (d)) también se analiza la relación del cociente Vm/Vh,m y el 
brillo superficial central del disco (Ed), que es una observable. Sin embargo, Ed es básicamente 

'determinada por .\ para Ñfu y fd dadas. En otras palabras, Ed es ya una función producto de 
los parámetros de entrada: .\, fd y Ñfu. De tal forma que es preferible quedarnos con la ecuación 
(4.27)> que es una buena aproximación y que involucra parámetros primarios. 

Al utilizar la modelación teórica del capitulo anterior y todas las suposiciones hechas en los 
párrafos anteriores, arribamos a la relación llamada Tully-Fisher bariónica; al combinar las 
ecuaciones (4.19), (4.26) y (4.27): 

Vi,m = I(pi)F(c)G(.\, fd) ( !!/:) ~ ex F(c)G(.\, f d) ( o/f) lff- (4.28) 
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La ecuación anterior representa la predicción de nuestra modelnción a·la Tliily~Fish~r·bariónlca; ·: : 
aunque pudimos establecer con cierta precisión la forma cuantitativa de las funciones F y'G; 'üna 
estimación de la función I y de la forma del espectro de potencias caracterizado por· el. exponente 
n = n(Mv) es necesaria para poder establecer teóricamente y de manera cuantitativa tanto.el punto 
cero como In pendiente en la relación TF bariónica. ' ·:··· .. i :;'.:: 

Dispersión de la TF bariónica 

En la relación TF cosmológica encontramos que la dispersión de la misma recicle en el punto· 
cero a través de la dispersión de la concentración en halos de la misma masa. Siguiendo este 
razonamiento y la definición del punto cero para la TF bariónica (ce. (4.28)), vemos que a'la 
dispersión se suman dos nuevos parámetros, en orden de significancia: el parámetro de spin y la 
fracción de disco. La contribución de >. será calculada a continuación. 

Siguiendo el mismo procedimiento utilizado para encontrar la dispersión debida a la concen
tración, empezamos por definir un parámetro de spin promedio y su desviación estándar. Las 
simulaciones de N-cuerpos generan una distribución probabilistica de >. en los halos de tipo log
normal (Mo, Mao & White (1998)). Esta distribución tiene su valor más probable en >. "" 0.04, 
su promedio en >. ::::: 0.05 y un ancho logarítmico de alrededor de 0.5 (ver figura 10 y ec. (15) del 
artículo de Mo, ellos estiman: <7¡09;¡. = 0.5). Tomando esta distribución como base calculamos la 
desviación estándar asociada a >. siguiendo el mismo procedimiento que utilizamos para la concen-

'.'-\~:~~ 
. '.~,' .'.)~;~ 

tración. En este caso la función G(>., id) es análoga a la función F(c), sólo que como G depende 
también de la fracción de disco, será necesario tomar un valor promedio de Íd para proceder de la:.· 
misma forma a como lo hicimos para u~.(mag)' Tomaremos Íd = 0.05. Siguiendo las ccuacio.nes,:.: 

(4.20), (4.32) y (4.22) encontramos que: ~. >',:~fi;·i,3J 

UzogG(:l.,0.05) = '7log:l. I G(>.,>.0.05) dG(>;;~·05) 1 = '7log:l. I >. :_C~C~~~5) 1 i (4.29)'.;J Y,:;.:.• 

donde g(0.05)::::: 6 x 10-3 • La ecuación (4.29} representa la contribución a la di~~.;~~lÓn·i~;:Íll.TF,,/ :}~¡{:l 
bariónica debida a las desviaciones intrlnsecas en el parámetro de giro, es de~ir, ú1;;90¡~;~.~~¡'.=' :·;"'.:;<'!;{ 

U¡~gVh m. Por tanto: u~.(mag) = (2.5/b)ulogG(:l.,0.05)• Al igual que en el caso de In concéritr!'ción; no·.·.·.·.·.:·~.·.:··:,::~,· .... ·.·:::····,::··::•··.·.·.·.· .. ' •. ·,,·.·:.·.·.·.·.·.·.·.· .. ··;.· •. ~.· .• ;.:·.~ .. : ••. · .• ~.: .. •.·.·.,· ...•. • se tiene una desviación estándar única sino que es función de>.. · ·.\•,•:·:: ··'· {:;·'.' .'. . .~~. 
La figu~a 4.6 ~uestra la correlación entre u~,(mag) y >. para b = 0.31, correspondiente al ~áSo\ 

de colapso Jerárquico. · 
Un valor típico de >.en las galaxias de disco es 0.05, con él, y siguiendo la ecuación (4.29), se 

tiene que: 

u~,(mag) "" 0.55 (4.30) 

Si el valor usado para fd es menor que 0.05, u~•(mag) se hace más pequeño. Al ser fd menor, 
el dominio del disco es menor y por ende Vm se vuelve más insensible a I::o,d (>.). Para fd = 0.03 y 
>. = 0.05: U*fd(mag) R:: 0.33. 

La última contribución a In dispersión, la de fd, es un tanto más incierta pues aun no se ha 
estudiado a fondo como es la distribución probabilística de Íd en los halos, y por tanto el estableci
miento de una fd promedio y su desviación estándar resulta ambiguo. Sin embargo calcularemos 
el valor asociado a esta cantidad usando el mismo procedimiento que en los casos anteriores. La 
función que define la contribución de la fracción de disco a la TF bariónica es (ver ec. (4.28)): 

- h:a -
D(>.,fd) =Id 0 G(>..fd) (4.31) 
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Fig. 4.6: Correlac16.; entre á~t,(m•oÍY~ segdn la ecuación (4.29). 

donde a = 1/25 para el caso de colapso jer~~~i·~c; y >. es. el parámetro de giro promedio que ha 
de tomarse para que la función G dependa úniéanienté de fd. Tomaremos >. = 0.05. Con estas 
consideraciones se encuentra ·que: ",:« '''": '· 

':~~;;:~--~),·· .. 

C1~1.(mag) = (;,~5i)C7za~D(o.o;;,.~;";1B~:!?(?:?~ ;-'. 2.20/d)--
1 

- l.09/i
1

) (4.32) 

donde CT¡. es la desviación ~stándar intrínse~apai~'1:i:};a2~i~n'.<l13 'tlisco en lós halos. Esta última 
cantidnd es desconocida, por lo que no podemós-obtener:ae•'má.Ilera confiable un valor absoluto 
para CTf.1.cmao). Si_ to.roamos pór ejemplo CT I• =: 0.02 (el, ,c,gai.~9,u.§".VíL!or alto considerando que hasta 
el momento hemos tomado valores extremos de Id entre:0.03 'y 0.08), y el valor central de fd = 0.05, 
entonces obtenemos que: ' . 

<7~1.Cm•o) ""' 0.26 (4.33) 

Aunque este resultado es importante pues nos da una idea de la contribución de las variaciones 
en la fracción de disco a la dispersión de la TF bariónica, no puede tomárseie de manera estricta, 
pues a diferencia de la concentración y el párametro de spin, poco se sabe sobre como varía de 
galaxin a galaxia e inclusive cual es su valor exacto, probablemente sea un valor constante en todas 
las galii.xias. De cualquier forma hemos encontrado que aun cuando /d sí fuera distinta entre las 
galaxias y con un valor alto (muy probablemente irreal) de CT/•• la contribución de la fracción de 
disco a la dispersión de la relación TF bariónica es menor a las contribuciones asociadas a c y a A. 
La fracción de disco produce poca desviación en la TF bariónica debido a un efecto de compensación 
(ver diagramas de la figura 4.10). 

Definiremos la dispersión logarítmica total de la relación TF bariónica (<7fr.(mag)(TFbar)) como 
la suma cuadrática de las dispt'rsiones logarítmicas asociadas a la concentración y al parámetro de 
spin (la contribución de fd no la consideramos pues no esta claro cual es su distribución proba-
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bil!stica) 1 

' '(4.35) 

Para Jos valores típicos de c y A, y para el caso de colapso jeráfquico; teórié;,,meente hemos 
llegado a una estimación de la dispersión en la relación TF bariónica, combinando las ecuaciones 

(4.25) y (4.30), obtenemos: .·', . '<: ... t , .;. . . 
L -~-""'"---------'------'• . .!'.,: ;'~: '',•· ,, ,: ) (4'.36) - ~ ": ·.: ""~ " /~::'.,::.:;. 

Como vemos, en la TF bariónica es A quien más' contribu~;a,<'¡i'¡,f(Ij~;dia'ió!Í; es ilé'esperaráe. 
por lo tanto una.correlación de Ja dispersión de la, relación TF •. barióiiié8:'con'.1A;'{o'''~u':observable 
relacionada, el brillo superficial. ¿Ocurre asl en la.rea!ida'd?,''Estó'Jo'veremos'en JáS'secCion~ 4:3 

Y 4.4. . . . ,·.:.Í.,'.'.;'.~ ~~~~; , ... 1.!( ~:;~/:;¿, ~,,,· ., '~ -'.-i,;,'.: .. i'.,:: . 
. -- . ;- ' ". ·- -· ;.J '~i:::; -

, .... _;~, ·-<:_, .... :;::5r~/ ·~--1--.- - .-¡/·-,-~ · ~ · · .... '. 
:::.'u·;).:.~·; f: 

"· :<· ··:''i '..~:~·-· 
, ·,.· .. ..-:-

• Tf'. ,13stelar · 

Pod~mos pasar de la masa del disco galáctico (estrellas+gas) a Ja m,asaestela~1Í1ü~i'ménte7Í>ara 
establecer una relación TF estelar. Sabemos que .Md = M. + M9 y qué:¡9 ·;;; lvi;/Md¡eiifonccs 
podemos escribir: Md = M./(1 - f 9 ). Esta es simplemente una redefinición de Ja· masa .del disco 
utilizando a la fracción de gas, pero resulta muy útil pues la fracción de gas no es un parámetro 
totalmente independiente. Con esta redefinición, la TF estelar es simplemente: 

Vi,m = l(p¡)F(c)G(A, fd) (fd(~ /g)) •-.•· (4.37) 

Si la fracción de gas en las galaxias de disco es aproximadamente constante e independiente de 
parámetros como la masa, el párametro de spin y la concentración, entonces esperariamos que tanto 
la pendiente como la dispersión en la relación TF estelar fueran los mismos a Jos de la relación TF 
bariónica. Sin embargo, tanto observacional como teóricamente no es as!. Las galaxias de menor 
brillo superficial, menor luminosidad y tipos más tardlos, contienen más gas que las de mayor brillo, 
mayor luminosidad y tipos más tempranos (ver Apéndice A). Teóricamente, el contenido de gas es el 
resultado de la historia de acreción del mismo y de su transformación a estrellas, así como su posible 
expulsión por retroalimentación. La historia de ncreción de gas está relacionada con la historia de 
formación del halo en si: en primera instancia es proporcional a la historia de agregación de masa 
(HAM) cosmológica (la cual está relacionada con In concentración de Jos halos). La transformación 
de gas en estrellas depende principalmente de In densidad superficial del gas; este hecho se conoce 
emplricamente como In ley de Schmidt y ha sido demostrado teóricamente (ej. Firmani, Hernández 
& Gallagher 1996; Avila-Reese & Firmani 2000). 

Una dependencia de la fracción de gas con la masa en si no es muy esperada. Si acaso la 
dependencia es más bien para fd y fue discutida más arriba, con la conclusión de que aunque 
la retroalimentación (galaxias de baja masa) y el enfriamiento del gas (galaxias de alta masa) 
introducen cierta dependencia de la fracción 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 Jo dicho, esperamos que la fracción de gas sea principalmente función de Ed y la HAM, 

1La ecuación (4.35) es resultado de la generalización a dos dimensiones de la ce, (4.20): 

2 2 (8H(r,y))' + 2 (8H(r,y)) 2 

: '7H(r,v) =ar -a;-- O'¡, -ay (4,34) 
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/ 9 = f 9(Ed, H Akl), las cuales ya se tomaron en cuenta en las funciones F(c) y G(>,, !d) en lo que 
se refiere a su contribución a la dispersión. En cuanto a la dependencia de fg con la luminosidad (o 
masa), ésta es indirecta, es decir, es a través de la dependencia de Ed y la HAM con la masa de la 
galaxia. Los resultados observacionales presentados más adelante pueden ser interpretados de esta 
manera. De acuerdo a la figura 4.8, 1 - fg aumenta conforme aumenta la luminosidad (o masa) de 
la galaxia. Por lo tanto, en la ecuación (4.37), el Indice de la relación TF estelar bajará ligeramente 
respecto ni de In TF bariónicn. Más adelante veremos si está ocurriendo realmente. Por otro lado, 
la mayor dependencia de / 9 con Ed se manifiesta en una especie de efecto de compensación que 
ocasiona una considerable reducción de la dispersión en la relación TF estelar: la dependencia de 
esa dispersión con .>. (Eo,d), encontrada para la TF bariónica, se reduce bastante al pasar a la.TF 
estelar (ver más detalles en la sección 4.2). 

• TF luminosa 

En este punto ya podemos hacer el paso final hacia la relación TF luminosa, que es la que · 
se observa de manera directa en las galaxias. Para ello utilizamos la función í K a través de la 
definición: M, = ÍKLK, con TK = TK(B - K)¡ la función TK depende únicamente lié! color' 
según el modelo que hemos utilizado en el Capitulo 2. · 

( 
Tk(B - K)LK ) 2=/"-

Vi,m = J(p¡)F(c)G(>.,/d) fd(l -f
9
(Ed,HAM)) (4.38) 

Puesto que T K es principalmente función del color (Bel! & de Jong 2000), no es de esperarse 
que la pendiente de In TF luminosa en la banda K sea diferente a la de la TF estelar (un muy 
pequeño aumento del exponente en LK podría darse pues TK aumenta ligeramente con el color 
(B-K) y éste a su vez correlaciona con LK (ver figura A.1 del apéndice A). Lo mismo puede decirse 
de su dispersión si la función 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 Capítulo 2). 

Puesto que no podemos asignar una dispersión probabilística a la función T o. a la fracción 
de gas como lo hicimos para la concentración y para el parámetro de spin, supondremos que la 
dispersión en la relación TF luminosa en In banda K proviene únicamente por dispersiones en >. y 
c. En efecto, como se mencionó, tanto T K como / 9 en última instancia dependen principalmente 
de e (que esta conectada a la HAM) y de la densidad superficial (conectada a.>.). 

Por otro lado, cuando pasamos a la banda B, T o(B - K) es una función más 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 To una función más dependiente (es decir con una pendiente mayor) 
con el color de lo que es T K, es entonces de esperarse una dependencia significativa entre T 8 y 
Lo: aumentará para galaxias más luminosas. Por lo tanto, el exponente de la TF luminosa en 
la banda B numentnrá. En efecto, esta predicción se verifica según los resultados observacionales 
presentados en la figura 4. 7. 

4.1.2 Resultados observacionales 

Utilizando In muestra definida en el Capitulo 2, construimos la relación TF en las bandas B y K, 
asl como In estelar y la bnriónica, la gráfica 4. 7 muestra los resultados que se obtuvieron. 

La figura 4. 7 muestra además tres tipos de ajuste lineal a los datos: directo, indirecto y bisector. 
El coeficiente de correlación de Pearson se muestra en cada caso. A continuación 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 bariónica (d); 
obtenidas en base a la muestra observacional definida en el Capítulo 2. Las galaxias detectadas como 1outliers1 en el 
Capítulo 3 aparecen con su nombre en la figura y no son consideradas para los ajustes estadísticos lineales: directo 
(linea sólida), indirecto (linea segmentada) y bisector (linea punteada). El coeficiente de correlación de Pearson (R) 
aparece para Jos cuatro casos. 

manera completa los resultados para el método bisector (de aquí en adelante todos los ajustes 8e 
realizarón con el programa SLOPES2 ). 

log(Vm) = (-1.16 :!: 0.13) + (0.32 :!: O.Ol)log(Md) 

log(Vm) = (-0.71 :l:0.11) + (0.28 :l:O.Ol)log(M.) 

log(Vm) = (-0.62 :!: 0.13) + (0.27 :!: 0.0l)log(LK) 

log(Vm) = (-1.16 :!: 0.14) + (0.33 :!: 0.0l)log(LB) 

La desviación estándar de la relación TF bariónica es: a1o9 vm = 0.0633 • 

(4.39) 

(4.40) 

(4.41) 

(4.42) 

2 Programa de computo para realizar ajustes lineales teóricos con seis métodos diferentes. Fue escrito por E. 
Feigelson en 1991. Para más información consultar !sobe et al. (1990). 

3 La desviación estándar fue calculada usando la fórmula: 

2 1 ,., ( )' 
U = ¡;¡l:n-1 t/'i -11/or (4.43) 
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Una comparación do estos resultados con las cspectativas teóricas resulta muy valiosa. Para la 
TF bariónica (4. 7 (d)) encontramos que la semejanza entre el valor de la pendiente encontrado y 
el esperado para el modelo de colapso esférico jerárquico (0.31) es muy notable, signo de que la 
predicción de este modelo es excelente hasta este nivel y de que de la TF cosmológica a la barión!ca. 
no hay dependencias intermedias con la masa que a.Iteren el exponente. Si fd, por ejemplo, fuera. 
muy dependiente de la masa, la pendiente en la ecuación (4.39) sería notablemente diferente al 
valor de 0.31 (ver ec. (4.28)). El valor exacto del punto cero no podemos compararlo con nuestras 
predicciones teóricas pues éste depende de la función J{p¡) que no fue establecida cuantitatívamcnte. 
La dispersión de esta relación sí podemos compararla con nuestra predicción. En base al valor 
observacional de u1ogVm, podemos calcular de manera inmediata el valor de uMJ(mag) (TFbar)T: 

(4.44) 

que es inferior al valor teórico estimado en la sección 4.1.1, ec. (4.30). Puesto que los da.tos obser
vacionales tienen una contribución intrínseca a. la dispersión dada por los errores observacionales, 
entonces el valor que debemos comparar con el predicho en la ce. (4.36) es inclusive menor a 
0.49, lo cual amplia la. diferencia entre ambos resultados. Esto significa. que teóricamente estamos 
sobrcstima.ndo el valor de la. dispersión total. La. contribución de la. concentración a nivel de la. 
TF cosmológica está bien sustentada y coincide aproximada.mente con los resulta.dos de otros tra
bajos (ej. Avila-Rcese et al. 1999, encuentran un valor de u.:i,f,(mag) "" 0.28 en sus simulaciones 
seminuméricas y numéricas de N-cuerpos). La contribución de .\es más incierta pues se basa en 
modelos teóricos simples. Un punto importante que debe considerarse es que la contribución del 
parámetro de giro (.\) a la dispersión total depende del valor absoluto de la fracción de disco que 
se suponga (a través de la función g(fd), ver figuras 4.4 y 4.5 y ecuaciones (4.27) y (4.29)). Hemos 
utilizado un valor de /d = 0.05, pero como se mencionó en el capítulo tercero, los estudios observa
cionales y teóricos apuntan hacia un valor inferior; tomando un valor más realista de fd = 0.03 y 
utilizando la ce. (4.29) ya vimos que: uMd(mag)>.:::::: 0.33, con lo cual, la predicción a la dipcrsión 
total en la TF bariónica serla: CTMJ(mag)(T Fbar) ""0.48, que coincide notablemente con el obtenido 
en las observaciones. 

Aun con la consideración respecto a /di el valor de la predicción resulta un poco alto pues el 
resultado empírico incluye errores observacionales intrínsecos (la incertidumbre observacional esti
mada a nivel de la TF luminosa no supera: CTob• :::::: 0.1; vcasc Giovanclli et al. 1997). La coincidencia 
puede mejorar si se toma. la contribución de la concentración dada. por las simulaciones numéricas, 
ligeramente menor a la. encontrada. aquí. El resto de hipótesis y valores numéricos que fueron elegi
dos para obtener la predicción teórica, parecen ser los correctos y solo modificaciones pequeñas 
podrían realizarse para una mejor predicción. Si lo anterior es correcto, entonces dos conclusiones 
obtenemos de este análisis, ambas relacionadas con la fracción de disco: (1) La. dispersión intrínseca 
de la fracción de disco en las galaxias no puede ser muy grande, de lo contrario, su contribución a 
la desviación estánda.r teórica. en la TF bariónica podría elevar su valor para hacerlo mayor al que 
resulta de las observaciones. Este hecho apunta hacía una fracción de disco casi constante en las 
galaxias de disco. (2) El valor absoluto (promedio) de Íd debe se inferior a 0.05, de lo contrario, 
la desviación estándar predicha para la TF bariónica sería 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 relación a la TF bariónica (de 0.32 a 0.28). Como mencionamos en párrafos anteriores ésto se 

donde N es el número total de datos en la muestra (74 en nuestro caso), y¡ es el valor real de logVm y y¡0 ,. el valor 
de log\l'm calculado según la fórmula 4.39. 
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debe a una dependencia indirecta de la frac~iÓn d~·g.:S con ia masa estelar. Esto ocurre en realidad, 
la gráfica 4.8 es prueb8. de.ello;: · · .· · . 

Se ha utilizado la cantidad 1 - / 9 en vez de / 9 para comparar de manera más directa con la 
ecuación 4.37 

Como ya se mencionó, la fracción de gas depende principalmente de la historia de acreción 
de gas sobre el disco (proporcional a la HAM cosmológica) y de la densidad superficial del disco 
(4.8b) (determinada básicamente por .>.)4 • En el primer caso, los halos con HAM más concentrada 
al pasado, serán también más concentrados estructuralmente y es de esperarse que las galaxias 
que de ellos se formen sean más rojas pues la acreción de gas ocurrió principalmente muy atrás 
en el pasado, formando entonces poblaciones estelares que ahora son viejas (rojas). Aunque no 
hay un estudio sistemático al respecto, nuestra predicción es que las galaxias con parámetros de 
concentración del halo más altos serán también más rojas sistemáticamente; debido a que la HAM 
de estos sistemas es concentrada en el pasado, serán también sistemas con fracciones de gas bajas, 
pues ya agotaron casi todo su gas al transformarlo en estrellas. En la figura 4.8c en efecto se vé 
que hay una importante correlación de 1 - / 9 con B - K (o anticorrelación de / 9 con (B-K)). 

La dependencia cuantitativa de 1 - / 9 con M. no puede obtenerse utilizando únicamente un 
ajuste directo entre estas cantidades, dada la dependencia de ella con E. y con B - K y dada 
la interdependencia entre M., E. y B - K (la cual será puesta en evidencia más adelante). Sin 
embargo, de las figuras anteriores podemos explicar al menos de manera cualitativa el cambio ligero 
de pendiente entre la relación TF bariónica y la TF estelar. 

El paso entre la relación estelar y la luminosa en la banda K está dado por la determinación de la 
función T K (ce. (4.38)). Puesto que esta función es dependiente sólo del color, entonces podríamos 
esperar una independencia de la misma con la luminosidad y por tanto no ocurriría un cambio 
de pendiente entre la relación TF estelar y la luminosa en la banda K. Los ajustes estadísticos 
encontrados para estas relaciones (4.40 y 4.41) muestran una pequeña diferencia que puede ser 
justificada por la interdependencia entre el color y la luminosidad; esta relación se presentará más 
adelante. 

Estadísticamente se evidencía claramente un cambio entre la relación TF en la banda K y en la 
banda B, lo que origina la llamada TF de color (LK/LB ex vm-n, 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 correlación entre 1-/11 y la masa (4.Sa) es de tipo indirecta, debida a las correlaciones de la masa con el color 
y la densidad superficial. 

TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 
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ya se explicó también. en la sección 4.1.1. 

4.2 El plano fundamental luminoso y bariónico 

Como se mencionó al principio de este capitulo, el objetivo central del mismo es entender la fisica 
<letras de la relación TF, ello se hizo en la sección 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 dispersión de esta relación. 

Desde el descubrimiento de la relación TF, ha resultado muy interesante analizar su dispersión, 
muy estrecha, para lo que en un principio se consideraba una relación emplrica. Aunque parte 
de esta dispersión se debe a errores observacionales, gran parte de ella es atribuida a una o más 
propiedades físicas, es decir, a un tercer o más parámetros. De manera natural y siguiendo al 
teorema del virial, se ha sugerido al radio de la galaxia como tal parámetro; este radio puede ser 
el radio de escala o el radio a una isofota dada. Es precisamente la relación tridimensional entre 
la velocidad de rotación al máximo, la luminosidad y el radio de escala (o el radio óptico), a la 
que se le conoce como el Plano Fundamental 5 • Aunque éste pudiera no ser de hecho el parámetro 
real, empezaremos por definirlo en los cuatro casos que hemos tratado aqul 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 dispersión de la relación TF es 
disminuida al incluir al radio de escala como tercer parámetro, podría pensarse que la introducción 
del radio de escala en la relación TF es adecuada y quizá suficiente para cerrar el problema y 
reducirlo a estas tres variables. Sin embargo es necesario mencionar que el argumento de aumento 
del coeficcnte de Pearson no es suficiente para afirmar esta proposición; es bien sabido que basta 
una correlación positiva independiente entre la variable tercera y las dos restantes en una relación 
tridimensional, por mínima que sea, para aumentar el coeficiente de Pearson al pasar de una relación 
bidimensional a una tridimensional (es por ello que en muchas ocasiones se utiliza el coeficiente 
ajustado de Pearson, en lugar del normal). Así que para poder afirmar que el radio de escala es 

&El plano fundamental fue originalmente pensado y definido, en cantidades observacionales, para las galaxias 
e1Cpticas (Dressler et al. (1987)¡ Djorgovsky &. Davis (1987)). Puede ser descrito como un conjunto de correlaciones 
bivariadas que conectan un conjunto de propiedades observadas o físicas de las galaxias elípticas, como el radio, la 
luminosidad, el brillo superficial, la dispersión de velocidades, la masa, la densidad, etc. De estas correlaciones, la 
más utilizada es la siguiente: 

r OC <T:E8 (4.45) 

donde res alguna medida del radio total de la galaxia (usualmente el radio efectivo), au es la \'elocidad de dispersión 
y E es el brillo superficial promedio de la galaxia hasta el radio r. La ecuación (4.45) puede derivarse fácilmente 
usando el teorema del virial y algunas otras suposiciones. Con el teorema del virial para un sistema donde el equilibrio 
está dado por la dispersión de velocidades, obtenemos: 

donde los slmbolos entre ( .. ) representan valores promediados para toda la galaxia. Entonces: 

(r) oc (V)2(E)- 1(M/L)- 1 

(4.46) 

(4.47) 

Si suponemos que las cantidades observacionales r, a11 y E san' unn medida directa de los parámetros (r), (V) y (E) 
respectivamente y que el cociente masa-luminosidad es constante, entonces los valores teóricos 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 obser\'ada 
y difieren de los predichos por el desarrollo anterior (Djorgovski et al. 1995, encuentran A=l.56 y B=-0.94). Esta 
diíerencia se debe principalmente a la suposición errónea de un cociente M/L constante y a la \'erdadera relación 
entre"• y (V) (ver Busarello et al. (1997)). 
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1: 

Fig. 4.9: Gráficas del plano fundamental en los casos luminoso en la banda B (a), luminoso en la banda K (b), 
estelar (e) y bari6nico (d); para la muestra observacional definida en e) Capitulo 2. En cada caso se muestra el plano 
y la ecuación lineal que mejor ajustan al conjunto de datos. 
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un parámetro extra en la relación TF y que además es el único, un análisis estadlstico mucho más 
completo es necesario. 

Sobre esta idea y para encontrar este tercer parámetro puede procederse de varias maneras. 
Aqul iniciaremos con una análisis multidimensional estadlstico entre las diferentes variables que 
pueden ser candidatas; yá en el Capitulo 3 se procedió de una manera semejante. El análisis es de 
tipo "stepwise" con Vm como variable dependiente y lvl (ó L), E, h, B - K, T y / 9 como variables 
independientes, con cada caso asociado a las variables adecuadas (bariónico, estelar, banda K y 
banda B). El análisis está enfocado a obtener el tercer parámetro en grado de importancia. Los 
resultados son los siguientes. 

• PF bariónlco 

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

log(V!,m) = (-1.39 ± 0.14) + (0.35 :1: O.Ol)log(Md) + (-0.17 :1: 0.03)1og(hd) (4.48) 

es decir, Vm oc M3·35h-;¡º·17, con R ""' 0.96. Aunque el agregar el radio de escala a la relación 
TF bariónica prácticamente explica toda la varianza de la relación tridimensional (gran parte del 
resto puede atribuirse a errores observacionales), cabe mencionar que aun pueden explorarse otros 
caminos para eliminar o incluir otros parámetros y para argumentar el porque contribuyen o no a 
la relación TF¡ sobre ello hablaremos en la sección 4.4. 

La ecuación ( 4.48) es el resultado del equilibrio virial y del hecho de que el cociente masa 
dinámica-masa bariónica en las galaxias de disco depende esencialmente de sus densidades superfi
ciales (sección 3.3.4, ver figura 3.7). La velocidad al máximo de la curva de rotación puede escribirse 
como: 

(4.49) 

donde: 

(4.50) 

es el cociente híbrido masa dinámica al máximo entre masa briónica total. La función g(Eo,d) es 
el factor pór el cual liay que multiplicar al radio de escala hd para obtener el radio al máximo de 
la curva de rotación total: rm = g(Eo,d)hd 6 ; para galaxias de tipo HSB, g ""' 2.2, para galaxias de 
brillos cada vez menores, g > 2.2. 

En.el Capitulo 3, sección 3.3.4, encontramos una correlación clara entre "l:'~,m = "t d,mg(Eo,d)-1 

y Eo,d: "l:'~,m oc E¡8·31; por lo tanto: "fd,m oc EQ,3·31g(Eo,d). Sustituyendo esta expresión en (4.49) 
y usando la relación de Freeman obtenemos: 

Vm OC ( ~~d) 1/2 (T~,m)l/2 OC ( ~:) 1/2 ((.Mdh'd2)-0.31)1/2 OC .M3·35h-;¡º·19 (4.51) 

. Si comparamos la ecuación (4.51) con la ecuación (4.48) encontramos un excelente acuerdo. Es 
decir, el plano fundamental bari6nico, es un reflejo del equilibrio tririal en las galaxias de disco y 
del hecho de_ que la raz6n entre la masa oscura y la masa bari6nica en esta familia de galaxias es 
funci6n de la densidad superficial. 

6 La función g ha sido supuesta como dependiente unlcamente de la densidad superficial, esta hipótesis está basada 
en los nnálisis desarrollados en el capítulo tercero¡ sin embargo, el resultado final encontrado en la ce. (4.51) no 
depende de tal hipótesis. 
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• PF estelar. 

Para el caso estelar el tercer parámetro ya no es el radio de escala (estelar) o brillo, sino que 
resulta ser el tipo morfológico. El ajuste obtenido es el siguiente: · 

log(Vm) = (-0.25 ± 0.13) + (0.24 ± O.Ol)log(M.) + (0.01 ± 0.003)T (4.52) 

con R = 0.95. En este caso el aumento en el coeficiente de Pearson es mínimo, solo se aprecia una 
diferencia en la tercer cifra decimal¡ ésto indica que ninguna de_ las variables independientes aquí 
analizadas puede explicar de manera satisfactoria la poca dispersión de la TF estelar. Sin embargo, 
el hecho de que ni el radio de escala ni el brillo superficial seán un tercer parámetro, resulta muy 
relevante pues establece una diferencia entre la física detrás de la dispersión de la relación TF 
bariónica y la de Ja TF estelar. 

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

log(Vm) = (-0.80 ± 0.13) + (0.30 ± O.Ol)log(M.) + (-0.10 ± 0.03)log(hK) (4.53) 

De la ecuación anterior podemos observar que el coeficiente asociado al radio de escala es 
pequeño y poco confiable (tiene un error del 303). Jo cual sugiere una vez más que el radio de 
escala no es el tercer parámetro en la relación TF. estelar. 

Las. diferencias qúe aparecen entre el PF. bariónico y el estelar pueden explicarse a través de 
argumentos' sencillos, · ios · diagrama.S y comentarios que aparecen al final de esta sección resultan 
muy ilustrativos para comprender este asunto. 

• PF lumii:ioso."· 

Para la banda K; el tercer.parámetro es, de' nuevo el tipo morfológico. El ajuste obtenido es: 

log(v;,m) = (-o:rn± o.~~)+(o:d3:1: O.Ol)log(LK) + (-0.01:!:0.003)T (4.54) 
- . . . ::--: ~-'..'~_'.;~_;;-¡-\._:~.:- .:. ,~ / '.<P :: · ,_::A:· ,\~>_<· -:~~:::-: -~ '._. ·, .- _ : 

con R"" 0.95. Como.era de espéraráe;'el'ca.So:.en: lábánda·K debe tener una explicación física 
muy simiÍar al caso estelar,~es por e5ó:C¡uéenÍi.mbos'e1::·tercer'iíláiil.metro coincide¡ de hecho la 

d~~:~=.~~~~z¡:~~f ~i~t~~~~J;i~ái,~~~~~)¡~\••>.·. . (4.55¡ 
Al igual que en el 'caso'·estelar,·;la'dependencia con el radio·de escala:es'•muy.'.pequeña y no es 
significativá .~ •' '.,\ :'< !•i .>·,e ·.···.· ·, · ,: 

Para la ba;da !3;'.~1 ter~é~ 'pai-áni~t~o ~ el color: 
· _,.;.:_'-·:~,,.~_ ~ Xr /~i~~,t~-~~(~fi'.¿~.;~~~-:,.·;'.f.,:;· .. : i-: · · .. : , . . . . . .. ,_ -· 

'log(Vj;;,.) =' ( .:..o.64 ± 0.14) + (0.25 ± 0.02)log(L8 ) + (0.11±0.02)(B - K) (4.56) 
~' . ' -. . (.~ ,. - . -

con R "" 0.94. i.li~ ;~o'd~~os éi~icos detrás de la dispersión en la relación TF de la banda B están muy 
asociados 'a''pró'cesó!('de'\rormación estelar, el color resulta importante para establecer una medida 

. de_cúando han,o,currido estos procesos en cada galaxia. El plano fundamental ajustado es: 

· 3,:,"J('vm)-;,,, (-1.16 :!: 0.20) + (0.34 ± o.02)log(Ls) +(-o.os± o.04)log(hs) (4.57) 

De.igual fo~·riia,'~{i'e'e'n la banda K y en el caso estelar, el radio de escala resulta ser independiente 
a la relación .TF en la banda B. 

----------------------- ''"'•·---~ 
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A lo largo de esta sección hemos tratado de establecer de manera estadística una tercer variable 
que se involucre en la relación TF y pueda contribuir de manera satisfactoria a explicar su dis
persión. Hemos encontrado que esta variable es diferente para los diferentes casos y que su grado 
de contribución también es diferente en cada caso, aunque en todos ellos resulta muy pequeño pues 
la relación TF es de hecho muy estrecha. 

Podemos hacer uso de argumentos físicos sobre las galaxias de disco que pueden ayudarnos a 
entender mejor el paso de la relación TF bariónica a la relación 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 explicaión, haremos uso de una sucesión de diagramas. 

(a) Cosmológica (b)Barió~ka 

Ls M. 

Fig. 4.10: Diagrama explicativo de los cambios en la dispersión de la relación TF, desde el caso cosmológico (a) 
h.Sta llegar al caso luminoso en la banda B (d), Las 8echas indican la dispersión debida a un dado parámetro y la 
posible disminución o amplificación de la dispersión debido a una serie de fenómenos (ver texto). 

La figura 4.10 ilustra los fenómenos físicos detrás de la dispersión de la relación TF desde el caso 
cosmológico hasta el luminoso en la banda B. A continuación describiremos como estos fenómenos 
influyen en ca.da una de las relaciones TF, tomando la dispersión como una desviación en el eje 
vertical, el de la velocidad de rotación. 

• TF cosmológica (a).· Para ha.los de la misma masa viria.I, una concentración mayor a la 
promedio implica una mayor Vh,m (ver figura 4.2 y ec. (4.18)) y viceversa. En esta TF, ces 
el único parámetro responsa.ble de la dispersión. 
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• TF bariónica (b}.- A paridad de masa virial, Ja contribución a la dispersión por Ja con
centración es Ja misma en este caso que en el caso cosmológico. Aquellos halos con mayor 
fracción de disco que el promedio engendrarán galaxias de mayor masa (+MJ), pero a su 
vez, estas galaxias tendrán una mayor velocidad máxima de rotación (+Vm, ver figura 4.4 y 
ec. (4.26))¡ para halos de menor fd ocurre Jo contrario. Por tanto, se da un fenómeno de 
compensación en la dispersión de Ja TF con variaciones en fd, es por ello que Ja contribución 
cuantitativa de este parámetro a la dispersión total es mínima (ver ec. (4.33)). Para halos 
con Ja misma masa, concentración y fracción de disco, un parámetro de spin (.>.) mayor im
plica una Vm menor y viceversa (ver figura 4.4)¡ >.está conectado al radio de escala del disco 
(hd, o a Ja densidad superficial Eo,d) y bajo estas condiciones resultan ser proporcionales7 

(ver ces. (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 Vm que el promedio, y viceversa. El 
radio de escala contribuirá de manera importante a la dispersión en Ja TF bariónica (es por 
ello que resulta ser el tercer parámetro de esta relación, definiendo as( el plano fundamental 
bariónico), sumándose la contribución cosmológica de la concentración. 

• TF estelar (e}.- El paso de Ja TF bariónica a Ja estelar está intimamente ligado a Ja fracción 
.de gas de cada galaxia (a su vez dependiente de Ja formación estelar), este hecho hace que 
ocurra un fenómeno de compensación en las dispersiones debidas a Ja concentración y a .>.. 
A paridad de MJ, una menor >. produce una mayor Vm, pero también un radio de escala 
menor, es decir, un bri11o superficial mayor y entonces una fracción de gas menor (ver sección 
4.1.2 y figura (4.8)). A paridad de .MJ, una / 9 menor implica una masa estelar mayor ni 
promedio y por tanto, las galaxias con >. menores se moverán hacia arriba y a la derecha en Ja 
relación TF estelar y las de mayor >. hacia abajo y a Ja izquierda, produciéndose un fenómeno 
de compensación; Ja dispersión en In TF estelar debida al parámetro de giro, disminuirá en 
relación a Ja bariónica. Este es el motivo de que el radio de escala no sea el tercer parámetro 
en Ja relación y de que por tanto, Jos casos bariónico y estelar no sean semejantes. Para 
Ja desviación asociada a Ja concentración, es de esperarse una compensación semejante: a 
paridad de masa, los halos con mayor e producirán Vm mayores, pero estos halos provienen 
de una HAM cosmológica concentrada en el pasado y por tanto tendrán una historia acelerada 
de acrección de gas sobre el disco (ver sección 4.1.2), es decir una / 9 menor al promedio al 
dla de hoy. De ser asl, las galaxias con mayor concentración se moverán hacia arriba y a Ja 
derecha en Ja TF estelar, ocurrirá lo contrario para las de menor concentración; Ja dispersión 
en la TF estelar debida a Ja concentración, disminuirá en relación a Ja bariónica. La TF 
luminosa en Ja banda K no aparece en Ja sucesión de diagramas de Ja figura 4.10, pues sus 
caracterlsticas son muy semejantes a las de Ja TF estelar en Jo que a fenómenos físicos se 
refiere. 

• TF luminosa en la banda B (d).- Al igual que en el caso estelar, las dispersiones debidas a 
>. y e tienen un efecto doble en Ja relación, produciendo cambios tanto en el eje horizontal 
como en el eje vertical, solo que en este caso, no ocurre un fenómeno de compensación, sino Jo 
contrario, la dispersión asociada a ambas cantidades aumenta. A paridad de A1J, una mayor 
>. produce una velocidad menor y una / 9 mayor¡ puesto que esperamos que las galaxias con 

7 Dc hecho, de la ecuación 3.30, podemos decir que aproximadamente se cumple que: 

h• oc Mf~13 Ji' (4.58) 

También, a paridad de masa virlal, el radio de escala (h•) y la densidad superficial central del disco (Eo,d) resultan 
equivalentes según la relación de Frceman: I:o,d ce hd2 ¡ por tanto, si " oc hd entonces: " ex E;,~12 . 
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mayor fracción de gas sean más azules (ver sección 4.1.2), entonces, a paridad de Md, las 
galaxias con mayor / 9 tienen una mayor luminosidad en B y por tanto, las galaxias con 
mayor ..\ se moverán hacia abajo y a la derecha en la TF en la banda B, mientras que, por 
la misma razon, las de menor ..\ lo harán hacia arriba y a la izquierda; la dispersión debida 
al parámetro de spin aumentará en relación a la TF estelar. Con la concentración ocurre 
un fenómeno semejante: a paridad de masa, galaxias más concentradas tendrán una mayor 
Vm y una menor / 9 , desplazándose hacia arriba y a la izquierda en la TF de la banda B; la 
dispersión debida a la concentración aumentará en relación a la TF estelar. Cabe mencionar 
un efecto más que ocurre en este caso, para galaxias con la misma luminosidad en K (misma 
.IH.), ocurre que al pasar de la TF en K a la TF en B, las galaxias azules tendrán una LB 
mayor a las de color rojo, por tanto, en la TF luminosa en B, las galaxias azules estarán a la 
derecha del promedio y las rojas a la izquierda, introduciendo una dispersión natural debida 
al color, que se suma a la debida a la concentración (pues suponemos que la concentración 
de los halos de materia oscura está ligada con el color integral de las galaxias que producen). 
Esta suma de contribuciones provoca que el color sea el tercer parámetro en el caso luminoso 
en B, por encima del radio de escala, diferenciándose de esta manera del caso barióQico y de 
la definción del plano fundamental. 

4.3 Proyecciones del plano fundamental. 

Si definimos al plano fundamental como la relación tridimensional entre la luminosidad (o masa), 
la velocidad máxima de rotación y el radio de escala, entonces la relación TF es simplemente una 
proyección del plano fundamental en los ejes L (ó M) y Vm. Siguiendo esta concepción surgen 
entonces dos proyecciones más de este plano. Una en los ejes L (ó M) y h, llamada relación Radio
Luminosidad (o de Freeman), y otra sobre los ejes Vm y h, llamada relación Velocidad-Radio. Dada 
la importancia de estas relaciones, las definiremos de manera estadística en esta sección. 

Radio-Luminosidad 

La gráfica 4.11 presenta la relación entre hB y LB (4.lla), hK y LK (4.llb), hK y M. (4.llc) y 
hd y Md (4.lld) para las galaxias definidas en la muestra final del Capítulo 2. Los ajustes directo, 
indirecto y bisector se presentan en la gráfica junto con el coeficiente de correlación de Pearson. 
En las gráficas se ha dividido a las galaxias en HSB(slmbolos rellenos) y LSB (símbolos abiertos). 

Los ajustes bisector con las desviaciones estándar de sus coeficientes son los siguientes: 

Log(hB) = (-5.04 ± 0.40) + (0.55 ± 0.04)Log(LB) 

fog(hK) =.= (-3.99 ± 0.39) + (0.42 ± 0.04)Log(LK) 

Log(h.) Ei Log(hK) = (-4.08 ± 0.36) + (0.44 ± 0.03)Log(M.) 

. Log(h~);.,; (..:_4.69 ± 0.45) + (0.50 ± 0.04)Log(Md) 

(4.59) 

(4.60) 

(4.61) 

(4.62) 

En los ctiat~o cn;;cis. ~ii:lt~ iL ·¡á vista una clara segregación 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 la!i galaxias en esta relación están segregadas en familias de igual brillo superficial, 
reflejando lo que se conoce como la relación de Frceman generalizada. 

Al igual que para la relación TF, utilizaremos los diagramas que aparecen en la figura 4.12 para 
explicar, en términos de los parámetros: ..\, fd y c, la dispersión en la relación Radio-Luminosidad. 
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Fig. 4.11: Relación Radie>-Lu0:.Inosú~'~ÍÍ;I¡•~~~~~;·i~), en la banda K (b), estelar (e) y bariónica (d). Las 
galaxias detectadas como 'outliers' en ·e1 ·caPrtul~- 3· ap~cccn C~n su nombre en ta figura y no son consideradas para 
los ajustes estadlstlcos lineales: directo. (IÍne~·~lid~);· 1Íidirei:to 'cunea sesUientada) y bisector (Unea punteada). El 
coeficiente de correlación de Pearson ap~e :p·~a 10~ :~Uatró- -~Bsos: Lá.S galaxias están divididas según su brillo 
superficial en K, HSB (círculos rellenos) y LSB (círculos transparentes), 

• RL bariónica (a).- A paridad de masa. del disco, un valor de..\ mayor a.! promedio implica. un 
valor mayor de hd y por tanto una menor densidad superficial (ésto es a. través de la. relación 
de Freeman). Esta es la. razón de que las ga.la.xias se segreguen en familias de igual brillo 
superficial en la. figura. 4.11. A paridad de masa. viria.l del halo y a. paridad de ..\, una fd mayor 
implica. una mayor Md, pero hd ex ¡;¡1 en estas condiciones (ver ecs. (3.30) y (4.58)), entonces 
las galaxias provenientes de ha.los con mayor f d a.1 promedio tendrán hd menores y por tanto 
se desplazarán a. la. derecha. y a.bajo en la relación Radio-Luminosidad bariónica.. Respecto a. 
la. concentración, halos con mayor e tendrán radios de esca.la menores y viceversa.8 • 

• RL estelar {b).- Al pasar al ca.so estelar ocurre un doble desplazamiento, a. paridad de ma.sa. 

ªEste resultado es de esperarse, intuitivamente esperamos que a paridad de masa virial, las gaJaxja.s más concen
tradas provengan de halos más concentrados y por tanto tendrán un radio de escala menor. Matemáticamente, ésto 
se obtiene en la modelación simple que desarroUamos en el capítulo tercero, ver ecs. (3.25) y (3.30). 
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Fig. 4.12: Diagrama explicativo de la dispersión en la relación Radio-Luminosidad, deade el caso bariónico (a) hasta 
llegar al caso luminoso en la banda B (e). 

del disco, las galaxias con mayor >. tendrán un mayor radio de escala y por tanto una fracción 
de gas mayor, lo que las colocará con una masa estelar menor al promedio, el efecto opuesto 
ocurre para las galaxias con >. menor¡ de modo que la dispersión asociada al parámetro de 
giro aumenta en relación al caso bariónico. Para la concentración ocurre algo parecido: halos 
más concentrados tendrán un radio de escala menor y una fracción de gas menor al promedio, 
por tanto una mayor masa estelar. El desplazamiento de estas galaxias será hacia abajo y a 
Ja derecha, lo contrario ocurrirá con las galaxias de menor concentración. De modo que la 
dispersión asociada a e también aumentará en relación a la bariónica. La relación RL en la 
banda K es semejante al caso estelar. 

• RL en la banda B. - Los fenómenos físicos que ocurren en este caso son los mismos al caso 
estelar¡ pero en esta ocasión se produce un fenómeno de compensación: a paridad de masa 
estelar, aquellas galaxias con mayor >. tendrán un mayor radio de escala y también una fg 
mayor, por tanto una La mayor y entonces se moverán hacia arriba y a la derecha en el 
diagrama, aquellas que tengan un >. menor al promedio lo harán hacia abajo y a la izquierda. 
A paridad de masa, los halos más concentrados tendrán un ha menor y también será menor 
su / 9 respecto al promedio, entonces las galaxias provenientes de estos halos se moverán 
hacia abajo y a la izquierda en el diagrama, de manera opuesta se moverán las galaxias 
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disminuir la dispersión.totaI de la relación Radio:Lúminosidad. · ' 
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La gráficaÜ4prese;;t.:L'1~ relación entre v,,; y ha (4.14a), Vm y hK;(4.14b) YVm y hd (4.14c) 
para las galruciá:s de nuestra muestra9 • Los ajusteá directo, indirecto y bisector . se presentan en • 
la gráfica juiito''con el coeficiente de correlación de Pearson; En. las gráficas se ha dividido· a las 
galaxias en HSB(drculos rellenos) y LSB (círculos abiertos). · · ·· •' · 

.. 
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Fig. 4.13: Dlagrama.cxplicativo'délá'dispcrsi6n en la relación Velocidad·Radio. 

• •.. . · . :~;:~'+f;]'c@&~~i~J,;.;;:1r:'.'.2. :; : .. 
Los ajustes tipo bisector cori .las ·desviadorics estánaar de los coeficientes se presentan a conti-

nuación: · · ·~-~:t .·.-:t·~(.~-1 ;~~~;~t~f ~~/:~~i,('.i~~(~~Vf.~0;~~:'.-f~1-Y;:·i:}~~~-,.1.~--,·_. 
Lcig(V.n>·.~ (i)fr±o~ó4> ~+'io~6'6 ~± ~:o5)Log(ha > (4.63) 

•· Liig(~~)·.¿•g;5~:~';[,~,f¡'~'(ó:'l~ ± 0.05)Log(hK) (4.64) 

Log(V.;.) = (1.81:l:0.04) + (0.75 :l: 0.06)Log(hd) (4.65) 

Al igual que en la ·relación Radio-Luminosidad, en la gráfica 4.14 las galaxias se separan en 
familias de acuerdo a su brillo superficial (siendo notable la segregación entre galaxias LSB y 
HSB). 

Haremos uso del diagrama presentado en la figura 4.13 para explicar la dispersión de la relación 
Velocidad-Radio. Solo presentamos el caso bariónico pues el cambio en la deficnición del radio de 
escala para los otro casos no altera el comportamiento global. 

• VR bari6nica.- A paridad de masa del disco, un valor de .X mayor al promedio implica una Vm 
menor y un radio de escala del disco mayor, por tanto las galaxias que cumplan esta condición 
se moverán hacia abajo y a la derecha en la relación Velocidad-Radio y aquellas con .X menor 
al promedio lo harán hacia arriba y a In izquierda. Esta es la razón de que las galaxias se 
encuentren segregadas según su brillo superficial en In figura 4.14. La dispersión asociada a.>. 

9 No se presento. el caso estelar pues es idéntico al caso en la banda K 

1¡'1;'Q•c.• r.·uJ·· . l~vlu "1l N 
J. /~ í r " D7i ORIGE'N 1 • " ' '-Ul.lt1 .b • 
.. ·---~~---,. ·-·c-l 
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Fig. 4.14: Relación Velocidad-Radio en la banda B (a), en la banda K (b) y bari6nica (e). Las galaxias detectadas 
como 'outliers' en el Capítulo 3 aparecen con su nombre en la figura y no son consideradas para los ajustes estadísticos 
lineales: directo (tcnea sólida), indirecto (línea segmentada) y bisector (línea punteada). El coeficiente de correlación 
de Pearson aparece para los cuatro casos. Las galaxias están divididas según su brillo superficial en K, HSB (círculos 
rellenos) y LSB (círculos transparentes). 

en esta relación se amplificará con la combinación de estos efectos. A p!lridad de masa virial 
del halo y a paridad de,\, una fd mayor implica un radio de escala menor (ésto ya fue explicado 
en los diagramas de la relación Radio-Luminosidad) y una Vm mayor (ver figura 4.4), entonces 
las galaxias provenientes de halos con mayor fd al promedio se desplazarán a la izquierda y 
arriba en la relación Radio-Luminosidad bariónica, las que tengan fd menores al promedio 
se moverán en direcciones opuestas. Con respecto a la concentración: a pllridad de Mu, ,\ 
y fd, los halos más concentrados tendrán una mayor Vm, pero también las galaxias que de 
ellos se formen tendrán un hd menor (tal y como se explicó en los diagramas para la relación 
Radio-Luminosidad), por tanto estas galaxias se moverán hacia arriba y a la izquierda en 
el diagrama, lo contrario sucederá para aquellas provenientes de halos menos concentrados. 
En esta relación los parámetros ,\, c y fd tienden a separar a las galaxias de una relación 
promedio, haciendo de la relación Velocidad-Radio la más dispersa de las proyecciones del 
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plano fundamental1º. 

4.4 Análisis de la dispersión en la relación TF. 

Ya que la dispersión de la relación TF es muy pequeña, resulta muy complicado analizarla y 
relacionarla con propiedades fundamentales de las galaxias. De manera teórica se han planteado 
las cantidades que son responsables de esta dispersión y que tanto pueden influir en ella; de manera 
estadística se encontraron los terceros parámetros que logran disminuir la varianza de la relación 
TF al transformarla en una relación tridimensional; en todos los casos, los análisis estadísticos 
coinciden con las tendencias esperadas teóricamente. Sin embargo, los procesos físicos responsables 
del origen de esta dispersión y de su variación al pasar de cantidades bariónicas a luminosas, 
difícilmente pueden interpretarse a partir de ese análisis estadístico. En esta sección pretenderemos 
hncer frente a este problema con un análisis mucho más detallado. 

Para ello realizaremos un análisis de residuos de la relación TF, ésto es, buscaremos corrrela
ciones de las desviaciones al promedio en Ja relación TF con las propiedades fundamentales (brillo 
superficial, radio de escala, color, etc.). Las desviaciones estarán simplemente definidas como: 
C.(TF) = Vm - Vm(L), donde Vm es la velocidad máxima de rotación de Ja galaxia diréctamente 
inferida de las observaciones y Vm(L) es la velocidad máxima de rotación calculada en razón de 
la luminosidad (o masa) de Ja galaxia según la ecuación de ajuste lineal correspondiente. Puesto 
que hemos asignado la dispersión en la relación 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 Ja luminosidad y por tanto 
una relación directa de éstas con la desviación producirla una relación indirecta con la luminosidad, 
situación que deseamos evitar. El análisis de residuos tiene que ser a paridad de luminosidad (o 
masa); una forma de lograrlo es obtener los ajustes estadísticos 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 C.(T F). Este residuo es por definición independiente de la luminosidad o masa; por 
tanto su relación con el residuo de la TF permitirá el análisis que nos hemos propuesto. 

Es necesario mencionar que un análisis de naturaleza tan minuciosa como el que realizaremos 
a continuación es áltamente dependiente del tipo de ajuste estadístico que se realice a los datos; 
es por ello importante definir un ajuste apropiado al análisis en cuestión; 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 relación bidimensional es independiente; en muchas de las correlaciones presentadas 
a continuación éste es el caso. Sin embargo, cabe mencionar que Jos resultados presentados a 
continuación solo difieren cuantitativamente de los que se obtendrían usando un método directo, 
los argumentos cualitativos son igualmente válidos. 

Desde un punto de vista teórico, esperamos que Ja dispersión de Ja relación TF dependa de la 
concentración, el parámetro de spin y la fracción de disco para el caso bariónico, sumándose la 
fracción de gas, el color y el tipo en el caso luminoso (ver ces. (4.28), (4.37) y (4.38)). Siendo 
así, utilizaremos Jos siguientes parámetros observacionales como trazadores de estas cantidades: 
el brillo superficial central ó el radio de escala para trazar ,\ (como el análisis es a paridad de 
luminosidad (o masa), ambos son equivalentes) y el color integral (8-K) ó el tipo morfológico para 
la concentración 11 • Desafortunadamente no tenemos una observable que trace Ja fracción de masa 

1ºEs por ello que los coeficientes de correlación de Pcarson son tan pequciios en las relaciones de la figura 4.14. 
11 Esta hipótesis ya fue planteada en el capítulo 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, basándonos en ellas, podemos realizar el análisis 
de la dispersión en la relación TF. Dada la interdependencia entre variables, solo se analizará el 
residuo de la TF contra dos tipos de residuo: en referencia al parámetro de giro (.>.) utilizaremos 
el residuo de la relación 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 relación brillo 
superficial-luminosidad, pues a paridad de luminosidad (o masa), el brillo superficial es equivalente 
al radio de escala12• Para sacar conclusiones sobre el parámetro de concentración, utilizaremos el 
residuo de la relación color-luminosidad; ya hemos establecido que la utilización del tipo morfológico 
en lugar del color sería equivalente. 

• TF bariónica 

(a) (b) 

0.1 ·. 

. . . . • ); ¡~;~:·';<,i;:!'#''.:'~;\¡i~\~:;é;,.~J·:{f;'.~i.~~;ji1;;2."fh,~M,) o.2 o.4 o.e 
Fig. 4.15: Relación entro el' residuo de la'retáción TF. barlónlca (.:l.T Fbar) con los residuos de las relaciones Color-M• 
(a) y h•-M• (b)> '•~'. ' . " 

En el panel b de la figura 4.15 se muestra el residuo de la relación TF bariónica (ATFbar) 
contra el residuo de la relación hd-Md (Ahd(Md)). Los símbolos sólidos representan las galaxias de 
tipo LSB y los abiertos las de tipo HSB; en las gráficas de residuos que siguen a continuación se usa 
esta misma simbología. De manera global observamos una anticorrelación entre ambos residuos: 
las galaxias con residuos positivos en la TF, tienen residuos negativos en la relación Radio-Masa 
del disco, es decir, a paridad de masa bariónica, las galaxias con velocidades mayores tienen en 
promedio radios de escala más pequeños (o densidades superficiales más grandes). Este resultado 
concuerda con el obtenido en el análisis estadístico del Plano Fundamental en la sección 4.2: el radio 
de escala es el tercer parámetro en la TF bariónica; en esa misma sección, se presentó un diagrama 
que predice este resultado en base a argumentos teóricos sencillos. Los modelos evolutivos complejos 
usados en el Capítulo 3 muestran cláramcnte que en efecto el radio de escala es un tercer parámetro 
en la TF abriónica (Firmani, Avila-Reesc 2000; ver también Shen et al. 2001; Avila-Recse, Firmani 
& Zavala 2002). 

En el panel a de la figura 4.15 se muestra el residuo ATFbar contra el residuo de la relación 
Color-Masa bariónica (A(B - K)(Md)). Aunque la relación es muy ruidosa, se aprecia un com-

12Esto es cierto dada. la validez de la relación de Frccmnn, si L (6 M) es constante, entonces: I:o oc h 2 • 
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portamiento diferente entre las galaxias LSB y HSB. Para las galaxias de tipo HSB, se observa 
una tendencia de las más rojas a tener residuos positivos en la relación TF, mientras que para las 
galaxias de tipo LSB no parece haber ninguna tendencia. De manera teórica, y como fue expli
cado en los diagramas de la sección 4.3, esperariamos que las galaxias provenientes de halos más 
concentrados que el promedio tuvieran una velocidad máxima de rotación mayor al promedio, es 
decir e.TFbar >O, sin importar el valor de.>. (Eo,d)· De aqul que si el color traza la concentración 
de los halos, entonces este mismo razonamiento se aplicarla para él y observariamos una clara 
tendencia del residuo A(B - K)(Md) con e.T Fbar sin importar el brillo superficial. Sin embargo 
este esquema puede romperse si es que el color no es un trazador directo de la concentración. De 
manera más apropiada, podemos decir que la concentración del halo es determinada por su historia 
de agregación de masa (HAM); un halo muy concentrado corresponde a una HAM acelerada y 
uno poco concentrado a una HAM extendida en el tiempo, de ah! que se haya sugerido que los 
primeros colapsan de manera más rápida que los segundos y por tanto tendrán una población es
telar más vieja; las galaxias correspondientes a estos halos serán entonces más 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 relación entre la tasa 
de acreción de gas y la tasa de formación estelar. De la forma en que se ha descrito el escenario, 
hemos supuesto impllcitamente que ambas son aproximadamente equivalentes, es decir, al ritmo 
en que la galaxia va acretando gas, se va dando la formación estelar. Pero es sabido que Ja tasa 
de formación estelar es función también de la densidad superficial de la galaxia (que puede ser 
parametrizada con el brillo superficial central); la tasa será mayor conforme mayor sea la densidad. 
Por tanto, si la galaxia es de muy alta densidad (HSB), entonces Ja tasa de formación será alta y 
por tanto '.muy sensible de la HAM, entonces la cantidad de estrellas viejas en una galaxia de este 
tipo será altamente dependiente de Ja historia de agregación y el color de la galaxia en efecto nos 
dará información directa de la concentración del halo que la contiene; pero si la galaxia es de muy 
baja densidad superficial (LSB) entonces el proceso de formación estelar puede darse de manera 
mucho más lenta al proceso de agregación de masa, de forma que la tasa de formación estelar de
pende únicamente de la densidad superficial volviéndose insensible de la HAM; siendo as!, el color 
de este tipo de galaxias no refleja apropiadamente la HAM y por tanto no es una medida de la 
concentración de Jos 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 hipótesis anterior podrla entonces explicar porque las galaxias de mayor brillo superficial si 
muestran Ja correlación esperada entre el color y el residuo de Ja TF, mientras que al disminuir el 
brillo de In galaxia, Ja tendencia comienza a disminuir hasta desaparecer para las galaxias LSB. 

• TF estelar 

El panel b de la figura 4.16 muestra el residuo de Ja relación TF estelar (ATFE) contra el residuo 
de la relación Radio-Masa estelar (Ah,(M,)). La correlación que se observaba para las cantidades 
bariónicas ha desaparecido casi por completo. Esto es debido al fenómeno de compensación por 
la dependencia de Ja tasa de formación estelar (asociada a Ja fracción de gas) con la densidad 
superficial explicado en Jos diagramas de la sección 4.3 y demostrado para los modelos evolutivos 
complejos (Firmani & Avila-Rcese 2000); esta compensación es también responsable de que el radio 
de escala no sea el tercer parámetro en la relación TF estelar. Sin embargo, y a pesar de la gran 
dispersión que existe en Ja figura anterior, podemos observar una ligera anticorrelación para las 
galaxias de tipo HSB (un poco más notable en la figura asociada a Ja banda K, ver más 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: Relacidn entro el residuo de la rolacidn TF estelar (ATFE) con los residuos de las relaciones Color-M. 
(a) y h,;~M. (b); 

(t.h,(M,) <O) tienen en su mayorla velocidades de rotación mayores al promedio (t>TFE >O). 
Conforme la densidad superficial de la galaxia va siendo menor, es decir, conforme l!.h,(M,) va 
aumentando, l!.TFE disminuye volviéndose incluso negativa. Es decir, para las galaxias HSB se 
observa una tendencia similar, aunque más ruidosa, a la observada de manera global en el caso 
bariónico. Para las galaxias LSB la situación es diferente pues no se aprecia ninguna tendencia. 

-1. 
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Esta diferenciación entre galaxias LSB y HSB puede deberse a la misma causa que -provoca la 
diferencia observada entre este tipo de galaxias en el diagrama ATFbar vs A(B - K)(Md) (figura 
4.15a). Es decir, si el color deja de ser un trazador de la HAM, y por tanto de la concentración 
para las galaxias LSB, entonces la fracción de gas se volverá poco dependiente del brillo superficial 
en este tipo de galaxias. La figura A.3 del apéndice A parece sugerir que esta hipótesis es cierta; en 
ella observamos que para las galaxias LSB la fracción de gas es casi constante mientras que para 
las galaxias HSB fg disminuye claramente conforme el brillo superficial central aumenta. El hecho 
de que la variación de fg con la densidad superficial no sea pareja hace que la compensación que 
se da en la TF estelar, debido al incremento o decremento del parámetro de giro,\ (y por ende del 
decremento o incremento de Eo,d), no sea idéntica entre galaxias LSB y HSB. La figura 4.17 ilustra 
este punto. 

Si para las galaxias LSB la fracción 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 correlación en la figura 4.16b. 

En el panel (a) de la figura 4.16 apreciamos el residuo ATFE contra el residuo de la relación 
Color-Masa estelar (Ll.B - K(M,)). A diferencia del análogo bariónico, no se manifiesta ninguna 
correlación significativa. Esto es de esperarse por el fenómeno de compensación descrito en los 
diagramas 4.10 de la sección 4.2, a paridad de masa, una mayor concentración produce una mayor 
velocidad de rotación, pero al mismo tiempo, las galaxias más concentradas tendrán menor fracción 
de gas y por tanto mayor masa estelar (ver diagrama 4.lOc). 

• TF en la banda K 
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Fig. 4.18: _ fü.Iación entre el residuo de la relación TF en la banda K (t;.T FE) con los residuos de las relaciones 
Color-LJ< (a) y hJ<~LJ< (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 deberían al coeficiente í K 

que usamos {dependiente de (B-K) según lo definimos en el Capitulo 2). Pero de las figuras es claro 
que aun a este nivel no existen tales diferencias. 
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• TF en la banda B 

Fig. 4.19: Relación entro el residuo de la relación TF en la banda B (ó.TFB) con los residuos de las relaciones 
Color-La (a) y hs-Ls (b). 

El panel b de la figura 4.19 muestra el residuo de la relación TF en la banda B {ATFB) contra 
el residuo de la relación Radio-Luminosidad en la banda B (Ahs{Ls)). Lo que se observa es una 
situación similar al caso en la banda K, quizá con la única diferencia que para las galaxias HSB 
la anticorrelación es un poco más significativa. Sin embargo, en los diagramas presentados en la 
sección 4.2 mostramos que era de esperarse una correlación entre estos residuos, pues en este caso, 
a diferencia de lo que sucede en la banda K y en el caso estelar, la dependencia de la fracción de gas 
con el brillo superficial tiene el efecto de aumentar la dispersión en la relación TF y provocar una 
división en grupos de galaxias de diferente brillo, algo similar a lo que pasa en el caso bariónico. Esta 
dependencia puede apreciarse para las galaxias HSB, más no se cumple para las LSB. Lo anterior 
puede deberse a la independencia de la fracción de gas con el brillo superficial en las galaxias de 
tipo LSB. 

El panel a de la figura 4.19 muestra el residuo ATFB contra el residuo de la relación color
luminosidad en la banda B (AB - K(Ls)). Se observa una ligera anticorrclación, en especial para 
las galaxias de tipo HSB: las más rojas tienen residuos positivos. Esta es de nuevo una predicción 
de los diagramas presentados en la sección 4.2. En este caso la dependencia de la fracción de gas 
con la concentración (color) aumenta este efecto. De igual manera que en el caso bariónico, las 
galaxias de tipo LSB no muestran esta misma tendencia, pues para ellas el color no es un buen 
trazador de la concentración. 

En el trabajo de Knnnappan (2002), se reporta también una anticorrelación similar a la que 
hemos encontrado en la banda B en relación al color y el residuo de la TF en esta banda. Dejando a 
un lado la intervención de los fenómenos físicos en la TF de la banda B, el efecto observado se debe 
básicamente a que una galaxia más azul tendrá más 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 a la TF 
en B habrá un desplazamiento sistemático de las galaxias más azules (rojas) hacia luminosidades 
en B mayores (menores), incrementando por un lado la dispersión en la TF e introduciendo una 
anticorrelación con el color por el otro. 
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4.5 Análisis de la dispersión en las proyecciones del plano funda.:. 
mental 

Al igual que en el CB.'!O de la dispersión en la relación TF, utilizaremos un análisis de residuos para 
.. ,obtener conclusiones sobre el papel de las diferentes propiedades galácticas en la dispersión de la 
c'.:.re!ación Radio-Luminosidad y de la relación Velocidad-Radio. Las interpretaciones se harán a la 

·luz d? ~os diagramas presentados en la sección 4.3. 

'' 

• Radio Masa bariónica 
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Fig. 4.20: Relaci6n entre el residuo de la relac16~ h.~'M. (.o.nudrf~~ll Ía'd~nsldad superficial central Eo,• (a) y 
con el color Integral (B-K) (b). . · . 

En el panel a de la figura 4.20 se presenta el residuo de la relación Radio-Masa bariónica 
(ARMbar) contra el logaritmo de la densidad superficial del disco (LogEd)· Dado que el tercer 
parámetro de la relación Radio-Luminosidad es bastante claro, utilizamos directamente este tercer 
parámetro para relacionarlo con el residuo t:!.RMbar. El resultado concuerda totalmente con las 
expectaivas: la densidad superficial es el tercer parámetro en la relación Radio-Luminosidad. Esto 
tiene su origen en la relación de Freeman: Md oc EdhJ. 

En In figura 4.21 se aprecia con claridad la validez de la relación 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 In figura 4.20 se presenta el residuo 6.RMbar contra el color integral (B-K). Se 
observa que las galaxias más rojas corresponden en promedio a residuos negativos, mientras que las 
más azules corresponden a residuos positivos. Este resultado puede ser de carácter indirecto, dada 
la fuerte correlación entre t:!.RMbar y Eo,d (ver figura 4.20a) y de este último 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 sección 4.3, si es que el color es un buen trazador de la concentración. 
Sin embargo, la correlación entre el brillo superficial y el color (las galaxias más azules son de 
brillos superficiales más pequeños) pudiera contribuir de mayor manera a la tendencia observada 
en el panel b: puesto que las galaxias menos brillantes tienen residuos positivos, entonces, de 
manera indirecta, las más azules tendrán también residuos positivos dada la correlación entre el 
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Fig. 4.21: Validez de la relación de Frceman para los casos barónico (a), estelar (b), luminoso en K (e) y luminoso 
en B (d). 

color integral y el brillo superficial. Lo que se observa en el panel bes probablemente la combinación 
de ambos efectos. 

• Radio Masa estelar 

El panel a de la figura 4.22 muestra el residuo de la relación Radio-Masa estelar (t:.RM E) 
contra el logaritmo de la densidad superficial estelar (LogE.). Aunque la dispersión en la relación 
Radio-Masa estelar es mayor que en el caso bariónico (debido a la relación entre la fracción de gas 
y el brillo superficial según lo muestran los diagrámas de la sección 4.3), el resultado general se 
conserva: la densidad superficial estelar es el tercer parámetro de la relación Radio-Masa estelar. 
Lo cual da validez a la relación de Freeman para el caso estelar (figura 4.2lb). 

En el panel b de la figura 4.22 presentamos el residuo t:.RM E contra el color integral. De nuevo 
se observa una anticorrelación como era de esperarse, la explicación es la misma que en el caso 
bariónico. 

El caso en la banda K es muy semejante al caso estelar, los resultados que se obtienen son 
idénticos, de modo que se omitirán las figuras de los residuos para este caso. 
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• Radio Luminosidad en la banda B 

0.4 

0.2 

~ o 

-0.2 

o .... .... 
o o 

(b) 

·º - .- '--· ... 
···: '· ir·;B~~t?::. 

·º 

2.5 3 3.5 
B-K [mag) 

Fig. 4.23: Relación entr~-el residuo-de la relación hu-Ls (ARLB) con el brillo superficial central en la banda B 
I:o,D (a) y con el color integ,aÍ (B-K) (b). 

En el caso luminoso en la banda B, la relación Radio-Luminosidad es la menos dispersa de los 
cuatro casos analizados aquí. La razón de ello se debe a las relaciones entre la concentración, la 
fracción 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 bariónico por diferentes 
concentraciones del halo y diferentes parámetros de giro del disco. En los diagramas de la sección 
4.3 ilustramos este punto. Sin embargo, el resultado que se d" a en los tres casos se mantiene de la 
misma forma en la banda B: el tercer parámetro de la relación Radio- Luminosidad en esta banda 
es 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 parámetro en esta relación, la 
concentración. 
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• Velocidad Radio 

La última de las proyecciones del plano fundamental, la relación Velocidad: Radio, . presenta 
características casi idénticas en los cuatro casos analizados en este capitulo (de hecho, el caso.estelar 
y en Ja banda K son iguales pues hemos supuesto que: h, = hK)· De modo que.lás.'conclusiones 
provenientes del caso bariónico serán igualmente válidas para el resto de. los casos y por tanto sólo 
presentaremos la figura de los residuos para el caso bariónico. · 1· .. ·· • 
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Fig •. 4.24: Relación entre el residuo de Ja relación V..;-M~· (~V Rbar) con Ja densidad superficial central del disco 
Eo,d (a) y con el .color integral (B·K) (b). 

En Ja figura 4.24 se muestran el residuo de Ja relación Velocidad-Radio para el caso bariónico 
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 
parámetro de giro implica una mayor velocidad de rotación (ver diagrama.~ de Ja sección 4.3). 
En referencia al color, se aprecia una tendencia más o menos clara: las galaxias más rojas tienen 
residuos positivos comprobando Ja hipótesis de que Jos halos más concentrados tienen una velocidad 
mayor. 

Dado que el brillo superficial resulta ser el tercer parámetro de Ja relación Velocidad-Radio, 
algunos autores (ej. Graham (2002)) han sugerido definir el plano fundamental de esta manera: 

(4.66) 

Esta relaciÓnsurg~ ~orno una desviación ligera a la combinación de las relaciones Tully Fisher 
y Freeman. Cmnbinando,ambiis es fácil mostrar que: 

\.<'. . '; ~,¡, :'.'.'. ; . f .v,;. oc L6 oc 'f:/ h26 (4.67) 

De m~d~ q~~·dcb~~nrii~~~f~\iue en l~ ecuación (4.66), {J "' 2a. El ajuste multidimensional 
directo pii.rá. la ecuac'ión'.(4.66):'eídos.cuatro ~áSos, para nuestra muestra observacional dá: 

. . ··,~ -~: . .:···:. ~~·i·<~·:~<t.,-~i.h?< .. :;·-' :. 

LogVm ,;.:(o:ÍJs ±_ 0.05l + (0.38 :1: 0.02)LogEo,d + (0.57 :1: 0.03)Loghd 
LogVm :=< (1'19 :1: 0.05) + (0.31:1:0.02)LogE0,. + (0.52 :1: 0.03)LoghK 

LogVm =· (1.21 :1: 0.05) + (0.28 :1: 0.02)LogEo,K + (0.51 :1: 0.03)LoghK 

(4.68) 
(4.69) 
(4.70) 
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LogVm = (1.25 ± 0.06) + {0.30 ± 0.02)LogEo,~ + (0,58 ± o:o3)Logha 

con R 2 - adj = 0.95, 0.94, 0.94 y 0.93 respectivamente. 

CAPITULO 4 

(4.71) 
(4.72) 



§ Capítulo 5 

Sumario, conclusiones y expectativas 

Este último capitulo tiene la finalidad de presentar de manera sintética los resultados más impor
tantes encontrados en el desarrollo de la presente tesis. 

El objetivo central del presente trabajo fue el de reunir un conjunto de teorías, desarrolladas 
principalmente en las últimas décadas del siglo pasado, y combinarlas con ciertas hipótesis y argu
mentos para lograr explicar relaciones fundamentales entre las propiedades dinámicas y luminosas 
de las galaxias de disco. Se procuró en todo caso que el método llevado a cabo para conseguir 
esta meta fuera de tipo teórico-observacional, conjuntando y desarrollando las ideas teóricas 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 Capitulo 2 presentamos una compilación de galaxias normales de disco (HSB y LSB) con 
parámetros fotométricos medidos en las bandas By K (que en última instancia permiten determinar 
la masa estelar de la galaxia y su distribución radial}, que cuentan además con observaciones de 
su ancho de línea en 21 cm y algunas con curvas de rotación observadas (lo cual permite una 
estimación <le la velocidad circular global y por ende <le la masa bariónica}, y con flujos integrales 
de HI (con lo que pudimos asignar una fracción de gas a cada galaxia). Una vez reunidos los 
datos observacionales directos, los uniformizamos y corregimos por los efectos principales que los 
alteran y asl pudimos obtener las propiedades estelares y bariónicas asociadas a las cantidades 
observacionales. 

La descripción de la corrección 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 flsicos inherentes a la observación de una gala..xia que modifican el valor auténtico 
<le sus propiedades más fundamentales y que por tanto necesitan ser separados de los da.tos crudos 
para alcanzar los valores reales que buscamos. 

Después <le un conjunto de criterios necesarios para tener <latos 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 
galácticas. Los resultados observacionales interpretados a. la luz de la dinámica. newtoniana. fueron 
compara.dos con las predicciones teóricos de modelos simples que incluyen la dinámica asociada al 
halo de materia oscura que rodea a las galaxias <le disco y con resulta.dos de modelos completos 
de formación y evolución galáctica.. A continuación presentamos los resulta.dos y conclusiones 
principales que derivan de este análisis. 

• Utilizamos el cociente de velocidades máximas del disco luminoso y de la curva de rotación 
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(Vd,m/Vm) para analizar los contenidos de materia oscura y luminosa. Este cociente es híbrido 
pues no define las contribuciones de materia oscura y luminosa exactamente a un mismo ra
dio, pero es el dato más directo, que podemos inferir de las observaciones, con que contamos 
y permite una comparación limpia con predicciones teóricas. Del estudio observacional en
contramos que Vd,m/Vm depende principalmente de la densidad superficial del disco (Eo,d): 
Vd,m/Vm oc E8::i5; conforme la densidad superficial del disco disminuye, las galaxias se vuelven 
cada vez más dominadas por la materia oscura; las galaxias de menor brillo superficial tienen 
un cociente Vd,m/Vm de alrededor de 0.51• Este resultado establece un continuo que va desde 
las galaxias de tipo disco submáximo (con Vd,m/Vm 5 0.85 ± 0.10) hasta las de tipo disco 
máximo (con Vd,m/Vm > 0.85 ± 0.10). Sólo una pequeña fracción de galaxias de muy alto 
brillo superficial cae en el rango asociado a la hipótesis de máxima contribución del disco 
('maximum disk'). En trabajos previos, analizando las formas de las curvas de rotación de 
una muestra limitada de galaxias, Persic et al. (1996) mostraron que hay galaxias con curvas 
de rotación altamente dominadas por la componente del disco y hay otras dominadas por la 
componente del halo. Este resultado coincide conceptualmente con el nuestro; la diferencia 
central está 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. 

• A pesar de que el cociente Vd,m/Vm depende principalmente de Eo,d, una dispersión impor
tante se aprecia en la gráfica Vd,m/Vm vs Ed,O• Encontramos que los principales parámetros 
responsables de esta dispersión son el color integral (B-K), el tipo morfológico y la masa: para 
galaxias más rojas, de tipo más temprano y más luminosas, el cociente Vd,m/Vm es 
menor. Estos resultados nos dan pistas sobre la conexión entre las propiedades luminosas y 
morfológicas de las galaxias con las propiedades de los halos oscuros que las envuelven. Estas 
últimas relacionadas con las condiciones cosmológicas primigeneas del Universo. 

• Para tener un mejor entendimiento de los resultados observacionales, los confrontamos con una 
modelación teórica sencilla que establece la dinámica de la curva de rotación de una galaxia 
dividiéndola en componentes luminosa y oscura, y también con modelos autoconsistentes de 
formación y evolución de galaxias de disco en una cosmogonía ACDM (Firma.ni, Avila-Rccse 
2000). Los modelos sencillos coinciden de forma aproximada con los modelos evolutivos 
en cuanto al cociente Vd,m/Vm 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 fracción de disco igual a 
0.05) concuerdan marginalmente bien con las observaciones en el plano Vd,m/Vm·Eo,d (ver 
figura 3.7a). Los modelos tienen en promedio cocientes Vd,m/Vm ligeramente menores a las 
observaciones, siendo mayor la diferencia en los valores más altos de Eo,d (situación análoga a 
los modelos sencillos para el caso de un halo NFW). Si fd = 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 cosmogonía ACDM, lo cual 
se reafirma al comparar los resultados de la modelación 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 pequeñas, y las dependencias 
del cociente Vd,m/Vm con diferentes propiedades galácticas (en particular con Eo,d) coinciden 

1 Para dar una rcíercncia a estos va1orcs, encontramos que la Vía Láctea y Andrómeda tienen: l'd,m/l'm = 0.67 y 
0.84 rcspecti\'CUDCDtc. 
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bastante bien entre resultados modelados y observacionales (veanse por ejemplo las lineas 
gruesas continuas y punteadas de la figura 3.7b). Por tanto, sólo una modificación 
mínima 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 agregación de masa (HAM cosmológica), es la expansión 
gravotérmica producida en el centro de los halos, si es que se agrega la hipótesis de interacción 
débil entre las partículas CDM. Simulaciones numéricas de N-cuerpos para pert!culas 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 cúmulos de galaxias, manteniendo al mismo tiempo las predic
ciones exitosas del paradigma ACDM (Colln et al. 2002). La expansión constante del núcleo 
del halo (debida al fenómeno gravotérmico) podría explicar porqué los cocientes Vd,m/Vm para 
galaxias de .muy alto brillo superficial son tan altos a pesar de la fuerte contracción gravita
cional producida por el disco sobre el halo (ver figuras 3.6a y 3.6b). Modelos de evolución 
galáctica de discos dentro de halos ACD!vI con partículas autointeractuantes mostrarán si 
este fenómeno produce un mejor acuerdo con las observaciones del que produce el escenario 
con partículas carentes de interacción. 

• Los modelos muestran que, a pesar de que los sistemas más masivos (luminosos) corresponden 
típicamente a halos menos concentrados que aquellos menos masivos, para un valor de Eo,d 
dado, los primeros son más dominados por materia oscura (valores menores de Vd,m/Vm) 
que los segundos. Esta tendencia, que también se da en las observaciones, es fácilmente 
explicada a la luz de los modelos (ver sección 3.3.1). Por otro lado, para una masa dada, el 
cociente Vd,m/Vm para discos contenidos en halos más concentrados es menor que para los 
que se forman en halos menos concentrados. Los halos más concentrados son típicamente el 
resultado de una acreción de masa más temprana, por tanto los discos formados dentro de ellos 
son más rojos porque la tasa de acreción de gas en épocas más tardías es menor. Entonces, la 
tendencia que muestran las galaxias más rojas a tener cocientes Vd,m/V.n 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 dispersión de los datos 
observacionales en el plano Vd,m/Vm-Eo,d es sólo ligeramente mayor que para los modelos (ver 
figura 3.7). La mayor parte de esta dispersión es explicada a la luz de los modelos y el resto 
se debe quizá a incertidumbres observacionales. 

• También presentamos el cociente masa dinámica a masa bariónica 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 
(hd) para el tipo de observaciones que hemos usado en este estudio, es necesario suponer que 
el máximo de la curva de rotación ocurre a un radio igual a 2.2/td para todas las galaxias, 
o que Vm permanece constante hasta un radio igual a 5/td, respectivamente. El cociente 
lvldyn/!vld para modelos y observaciones depende principalmente de Eo,d y no de
pende de la escala de la galaxia (lid o !vid)· Estas tendencias se vuelven más claras 
al usar cantidades estelares (o luminosas en la banda K) en lugar de parámetros bnriónicos. 
Pero al pasar a In banda B (Lo, Eo,o), la relación entre lvldyn/lvld y Eo,o se vuelve más 
dispersa que en los otros casos. Sin embargo, aun se encuentra que Mdyn/lvld anticorrelaciona 
(pendiente negativa) con Eo,B y no correlaciona con ha (o Lo). Los cocientes Mdyn/Md, 
Mdyn/M., Mdyn/ LK y Mdyn/ Lo definidos a 5hd 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 brillo superficial son 2, 2, 1,5 y 0.5, res;e~ti~ame1;Íe (~;r fig,Úras 3.8 y 3.9). El ~ocÍ~nte 
Mdyn/ Md para las galaxias modeladas de mayor brillo (donde se da la mayor diferéncia entre· 
modelos y observaciones) es de alrededor de 2.4. Esto significa que para las galaxias de 
mayor brillo superficial los modelos predicen halos 1.7 más masivos ac 5h,/ que los 
que se infieren de las observaciones (para un.radio de 2.2/id el'factor es L8). 

• Al contrario de lo encontrado en trabajos previos, basados en un análisis estadístico de las 
formas de la curva de rotación (donde la determinación de la pendiente de la curva de rotación 
a un radio típico, 3.2hu para esos trabajos, se vuelve crucial), en nuestro análisis, el cociente 
Mdyn/ Md no correlaciona con Lu (o Md)· Profundizando en esta diferencia, hemos notado que 
existe una correlación de hb/hd (o hu/hK) y Lo. la cual podría contribuir significativamente 
a generar una correlación de la pendiente de la curva de rotación con Lo, en el entendimiento 
de que hd debe ser el radio físico usado para determinar la pendiente. Es necesario mencionar 
también que la fuerte dependencia del cociente Vd,m/Vm con la luminosidad inferido de los 
análisis estadísticos de la curva de rotación, no se cumple según el análisis de nuestros datos 
observacionales. Lo que realmente está sucediendo es que dos métodos diferentes, usando 
muestras diferentes, están 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 análisis de Ja forma de las curvas de rotación, el parámetro que determina 
estas fracciones es la luminosidad o masa. De hecho, Ja luminosidad y el brillo superficial 
están correlacionados (ver Apéndice A), pero la determinación de cual de ellos es el dominante, 
es un asunto importante para entender la formación y evolución galáctica. Si Ja masa 
(o luminosidad) es el parámetro principal, entonces Ja formación de discos en 
modelos ACDM no podría ser realista, o procesos astrofísicos intermedios como 
la retroalimentación {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 capítulo tercero, implican que que el color integral (B-K) correlaciona 
con el color central del disco (B - K)o (ver ec. (3.57)), concordando con una comparación 
directa entre ambos parámetros (ver figura 3.10). También encontramos que conforme las 
galaxias son de menor brillo aparece una correlación más significativa entre el 
cociente Mdyn/Md y (B - K) (ver figura 3.11). De acuerdo a los modelos, las galaxias 
son más rojas en parte porque se formaron en halos oscuros más concentrados (halos que 
colapsaron temprano). Por tanto, para un brillo central dado, Mdyn/Md tiende a ser mayor 
(más dominio de la materia oscura) para galaxias rojas. Sin embargo, para discos de alto 
brillo superficial el cociente Jlfdyn/Md tiende a ser más constante que para las galaxias de 
bajo brillo (debido a la contracción gravitacional del disco sobre el halo), de forma que la 
correlación del cociente con el color se minimiza. Las características similares encontradas 
entre modelos y observaciones (compárense Jos paneles a y b de Ja figura 3.11) sugieren que 
ésta es una explicación factible para la tendencia vista para los resultados observacionales. 

• El buen acuerdo encontrado entre modelos y observaciones en las comparaciones 
presentadas en el capítulo tercero fortalecen el escenario AODJI!. A la luz de los 
resultados presentados ahí, Ja principal dificultad de este escenario es un aparente 
exceso de materia oscura dentro del radio óptico. Una modificación menor a la física 
de formación de halos ACDM parece ser suficiente para superar esta dificultad. 
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El Capitulo 4 fue dedicado en su totalidad a un análisis profundo de la relación Tully-Fisher 
en las galaxias de disco, desde la banda B hasta el caso bariónico. Se describieron brevemente los 
antecedentes históricos que dieron origen a esta relación y la importancia que ha tenido tanto como 
herramienta emplrica en la determinación de distancias como para servir de prueba observacional 
en la comprobación de hipótesis de los escenarios de formación y evolución galáctica. 

En este último sentido, en la primera mitad del capitulo se desarrollaron los pasos teóricos 
necesarios para arribar a una predicción de la relación TF observada: 

• Partiendo del espectro de fluctuaciones primigeneas y describiendo someramente la teoría del 
colapso esférico instantáneo y jerárquico de tales fluctuaciones, arribamos a una expresión en
tre la masa virial (Mu) y la velocidad circular virial (Vu) de los halos colapsados: V,, ex M~, 
donde a depende básicamente del exponente del espectro de potencias y de la historia de 
agregación jerárquica de masa en el halo. Para el caso más realista de colapso jerárquico: 
a ::::: 1/25. Dado este paso, derivamos la llamada TF cosmológica, que difiere de la anterior al 
utilizar lá velocidad máxima del perfil de velocidad del halo (Vh,m) en lugar de la velocidad 
virial. En ella, aparece la concentración de los halos como parámetro clave en la determi
nación del valor de su punto cero y es responsable además de la aparición de una dispersión 

1=A2. 
estadística en la relación. De manera precisa: Vh,m = I(p;)F(c)Mu • , donde [(p¡) caracteri-
za básicamente el valor absoluto de la amplitud del espectro de potencias y F(c) establece 
la dependencia del punto cero de la TF cosmológica con la concentración (ver figura 4.2 y 
ce. (4.18)). Dado que existe una funcionalidad entre la concentración y la masa virial de los 
halos de materia oscura, a cada J\;fu podemos asignarle un único valor promedio de Vh,m• sin 
embargo, la concentración posee una dispersión intrínseca (Bullock et al. 2001) que por tanto 
origina una dispersión en la TF cosmológica. amos de manera analítica el valor de esta 
dispersión cosmológica para el ADM: aXt.(mag) ::::: 0.35 (ec. 4.25), dicho valor coincide 
aproximadamente con las estimaciones de trabajos numéricos (Avila-Recse et al. 1999, ver 
también discusión de la sección 3.1). 

• Para arribar a cantidades observacionales más directas, definimos la relación TF bariónica, 
que vincula a la masa bariónica total de la galaxia (Mbarl con la velocidad máxima de su 
curva de rotación (Vm), que se deriva de la TF cosmológica y que puede caracterizarse por 
la expresión: Vm = I(p¡)F(c)G(>., fd)(Mbar/ fd) •-•t;••••, donde G(>., fd) es la función que 
relaciona la velocidad máxima del halo con la velocidad al máximo de la curva total¡ esta 
función la encontramos utilizando la modelación teórica simple del Capitulo 3, descubriendo 
que>. (el parámetro de giro, ce. 3.29) y fd (la fracción 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 predicción para la TF bariónica y de su dispersión. Suponiendo que fd no 
es función de la masa de la galaxia, entonces el exponente seda el mismo al caso bariónico 
(0.31 en el modelo del colapso jerárquico). Al igual que para la concentración, para >. existe 
una dispersión intrínseca. Esto crea una dispersión en el punto cero de la TF bn.riónica, 
la cual se suma a la contribución cosmológica de la concentración para dar un valor total 
predicho de (para !d = 0.05): o-:f1 ... (mag) "" 0.65 (ce. 4.26). En teoría, si fd cuenta también 
con una distribución estadística propia, debería contribuir a la dispersión total, pero hemos 
encontrado que los resultados observacionales parecen no dar lugar a esta distribución (ver 
más adelante). Definida la TF bariónica, el paso a la TF estelar, donde se toma la masa estelar 
(lvf.) en lugar de la masa bariónica (Jl.h •• = Af./(1 - f 9 )), es inmediato matemáticamente, 
pero su estudio ofrece resultados importantes sobre los procesos globales de formación estelar. 
Sobre ellos concluiremos más adelante. Las principales fuentes de dispersión en la TF 
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son entonces las dispersiones estadísticas de la concentración de los halos y de su 
parámetro.>.. 

•' U~a vez presentado el tratamiento teórico y sus predicciones para el exponente y dispersión 
de la TF bariónica, presentamos los resultados observacionales provenientes de la· muestra 
definida en el Capitulo 2 para Jos casos bariónico, estelar y luminoso en K y en B (ver figura 
4.7 y ecs. (4.39)-(4.42)). Se encuentra que para el caso bariónico la pendiente de Ja reláción TF 
es de: 0.32 ± 0.01 y la dispersión estadística (definida de Ja misma forma que en el desarrollo 
teórico) es: u'f~. ,(mag) ""0.49 (ce. 4.44). Una comparación directa de estas cantidades con 
las predichas teóricamente ofrece conclusiones importantes: " 

* El exponente es casi idéntico al que predice el modelo de colapso esférico 
jerárquico (0.31} siempre y cuando Ja fracción de disco sea independiente 
de la masa. De Ja similitud entre el resultado observacional y el teórico, podemos 
afirmar que tanto esta hipótesis como el modelo de colapso jerárquico son válidos. La 
comparación entre las dispersiones resulta muy valiosa, pues el hecho de que el resultado 
observacional sen menor al teórico parece sugerir que el valor supuesto para /d (0.05} es 
muy alto y debe ser reducido; otros estudios apuntan en efecto a valores entre 0.02 y 0.03. 
Tomando fd = 0.03, encontramos que la predicción teórica daría: uM,.,(mag) "" 0.48, 
valor que coincide notablemente con el resultado ovservacional. Esta comparación sugiere 
entonces dos conclusiones importantes: 

1).- El valor real de fd en las galaxias de disco debe ser inferior a 0.05, probablemente 
cercano a 0.03 o inferior. 
2).- La variación estadística del valor de Id entre diferentes galaxias necesita ser 
pequeña, de lo contrario, esta desviación contribuida significativamente a aumentar 
la dispersión de la TF bnriónica, volviéndola mayor a la que muestran las observa
ciones. 

Aun con Ja reducción de fd, el valor esperado teóricamente para Ja dispersión es algo 
nito respecto al obtenido observacionalmente (sobre todo si se consideran la dispersión de 
tipo observacional}. Esto pudiera sugerir que alguna de las hipótesis planteada necesita 
una corrección menor o que quizá algún efecto astrofísico intermedio no fue tomado en 
cuenta en el desarrollo teórico. 

• Otra manera de incluir al parámetro de giro (.>.) en la relación TF es a través del radio de 
escala (para una masa dada, ambos son proporcionales, ver ce. 4.58}. Hemos definido el plano 
fundamental en las galaxias de disco como la extensión de Ja relación TF a tres dimensiones 
donde Ja tercer variable es precisamente el radio de esenia. 

* Para el caso bnriónico encontramos que en el plano fundamental definido para nuestra 
muestra observacional, el radio de escala efectivamente disminuye Ja dispersión 
de la relación TF bariónica y puede considerarse que es un tercer parámetro. 
Explicamos también como Jos parámetros iniciales en la formación de los discos galácticos 
(e, Id y .>.) alteran la relación TF respecto a su promedio estadístico (ver diagrama b 
de la figura 4.10). Tal y como mencionamos en el desarrollo teórico, las desviaciones 
estadísticas en e y en >. son las responsables de In dispersión de la relación TF bariónica. 
En In sección 4.4 verificamos esta hipótesis al analizar el residuo de la relación TF contra 
los residuos de la relación masa bariónica-radio de escala (que equivale a la densidad 
superficial}, que es un trazador observacional de .>., y contra el residuo de In relación 
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brillo superficial (ver figura 4.14 y 4.24a). Sin embargo, en este caso la relación es más 
dispersa que en las relaciones TF y Radio-Luminosidad; en esta proyección las galaxias 
se segregan notablemente también por colores. La explicación de este hecho esta muy 
conectada con las discusiones presentadas para la relación TF (ver diagrama de la figura 
4.13). 

Las dispersiones en el plano Vm - J.fd, según mostramos teóricamente, tienen su origen en 
la dispersión de la concentración y de >.. Al pasar a las cantidades estelares o banda K, 
la dispersión predicha baja por efectos de compensación relacionados a c y >.. Es lo que 
justamente se observa. Al pasar a la banda B, se predice una ligera segregación en el plano 
Vm - Ln con el color; también se observó ésto. Al contrario, en los planos hd - kfd y 
V m - hd, las dispersiones aumentan al pasar a cantidades estelares o luminosas y las galaxias 
se segregan fuertemente por brillos superficiales y colores. La máxima segregación se predice 
para el plano Vm - hd; es justamente lo que se observa. Todo ésto demuestra que la 
teoría planteada para explicar la física y evolución de las galaxias de disco ofrece 
una excelente descripción de las observaciones a nivel de segundo orden, es decir, 
de residuos de correlaciones. 

En los próximos años la información observacional crecerá significativamente gracias a los es
fuerzos hechos en la dirección de elaborar catastros completos y uniformes de grandes porciones 
del cielo (SLOAN, 2dF, 2MASS, etc.). Análisis como los presentados aqul podrán realizarse para 
cientos de miles de galaxias, ofreciendo una gran oportunidad de probar los escenarios de formación 
y evolución de gnlax.ias con mucha precisión. Este es sólo 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 presentación es necesaria para 
establecer los resultados de las secciones 4.4 y 4.5 del capitulo cuarto as! como para reafirmar 
algunos argumentos e hipótesis 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 continuación son objeto 
de estudio y controversia actualmente, tanto en su definición precisa como en los procesos flsicos 
que las generan. 

En la figura A.1 mostramos las relaciones entre la luminosidad y: el color integral (B-K), el 
tipo morfológico (T), el brillo o densidad superficial (I:) y la fracción de gas (!9 ), para los casos 
bariónico, estelar y luminoso en las.bandas K y B. 

• Color-Luminosidad· 

A continuación se presentan los aJustes bisector para los cuatro casos presentados en la figura 
A.1: - '1:?· , -

(B - K) = (-4.91±0.61)+ (0:79 ± 0.06)Log(LB) 

(B - K) = (-3.60 ± o:43) + (0'.64 ± 0.04)Log(LK) 

(B - K) = (-3.83'± o.54f +: (OÚ ± 0.05)Log(M.) 

(B - K) = (-4.91±0.68) + (0.76 ± 0.06)Log(Md) 

R"'0.70 

R"'0.81 

R"'0.80 

R"'0.73 

(A.l) 
(A.2) 
(A.3) 
(A.4) 

La correlación entre el color integral y la luminosidad no es teóricamente esperada. Ya que hemos 
supuesto que el color (B-K) es un trazador de la concentración, entonces al menos a nivel bariónico 
una ligera anticorrelación entre el color y la masa es de esperarse pues la concentración de los 
halos de materia oscura depende de la masa virial: halos más masivos son menos concentrados 
(ver Capitulo 3 sección 3.3). La correlación observada va sin embargo en la otra dirección, tanto 
a nivel bariónico como a nivel luminoso: galaxias más masivas son más rojas. Este resultado 
sugiere dos posibilidades: (1) En el Capitulo 2 mencionamos que la absorción de la luz por el polvo 
presente en una galaxia es muy probablemente función 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 extinción interna, tomando en cuenta este 
efecto de acuerdo a las estimaciones empíricas de Tully et al. (1998). Pudiera ocurrir que esta 
corrección por extinción interna no sea suficiente para compensar totalmente la dependencia de la 
absorción con la luminosidad; esta posibilidad tiene un antecedente en el Capitulo 2: al comparar 
la formulación empírica de Tully et al. con la planteada teóricamente por Tully & Fouqué (1985) y 
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Fig. A.l: Correlación entre la luminosidad en las bandas By K, la masa estelar y bariónica, con la fracción de gas, el 
brillo o densidad superficial asociado a cada caso, el tipo morfológico, y el color integral. El conjunto de observaciones 
consisto en la muestra final definida en el capítulo segundo, retirando las galaxias marcadas como "outliers" en el 
capítulo tercero. Para las correlaciones con el color y con el brillo o densidad superficial, se muestra con una línea 
sólida el ajuste bisector. 
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complementada por una dependencia de la opacidad con la luminosidad según Wang & Heckman 
(1996), se encontró que la formulación teórica daba lugar a coeficientes de corrección mayores a 
los que dá la empírica, volviéndose mayor la diferencia conforme mayor sea la luminosidad de la 
galaxia (ver fig. 2.3 Capitulo 2). Por tanto; la utilización ;de la formulación teórica provocarla 
una disminución notable mi· la correlación' entre el color y, la luminosidad. Este es un punto que 
se explorará a futuro. (2) La correlación entre el color int~gi-al y la luminosidad podría deberse a 
algún proceso astrofísico en la .~volución de las· galaxias; Su estudio es de crucial Importancia. 

• Brillo superficial central-Luminosidad 

Aunque la relación es muy ruidosa, se observa de· manera·global para los cuatro casos que 
las galaxias de tipo LSB son menos masivas que las 'dé tipo HSB en promedio. Esta relación es 
teóricamente esperada (ej. Dalcanton et al.:1997); una manera.simple de justificarlo es utilizando 
la ce. (4.58): hd oc >..M//3 /¡1 y la r~lación de Freeman:. Md ·;;,, fdMv oc Ed,oh3, combiri~dolas 

obtenemos: ·.·~ .. Ed, O .,¿ i.i;JUiÁ-:-2 ~ MJ/ª~~/3 >,.-2 ..•.. .··.: . . (A.5) 
• ::

1 ~·'.' ".::-;~ .:_:·.', f::,:'.:.'·:5:._ :~\··.,,¿¡/'.:: ~·-:~í;<· : : ·; .. :"0 >;-. . ' • : - . ' "' . - ·~: 

Los ajustes de tipo bisector para.las.r.eláé~ones.de la figura.A.! son los siguientes:· 
; .~(•¡: ' ';v'·<' 

.Log(En) = (__:7,Ó2,'.:1::0.49).f:(<i92±0.05)Log(Ln) :·.R .... ~0.40 
Log(EK)= (-5.:i:i :!: 0.62r+ (0:77 :!: 0.06)Log(LK) .RR: 0.57 
Log(E.) = ( .:...5:in :!: 0~67) + (0.76 :!: 0.06)Log(M.) R"" 0.51 
Log(Ed) = (-6.22 :!: 0.71) + (0.84 :!: 0.07)Log(Md) R"" 0.43 

(A.6) 
(A.7) 
(A.8) 
(A.9) 

Aunque se observa una correlación (pendiente positiva) entre el brillo o densidad superficial central 
con la luminosidad o masa, el valor obtenido(~ 0.8 para el caso bariónico) está lejos de coincidir con 
el esperado teóricamente (1/3), ésto se debe desde luego a que en la ec. (A.5) están involucrados 
también el parámetro de giro (>,) y la fracción de disco (/d)i si bien fd puede considerarse casi 
constante, >.. no lo es, varía 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 morfológico y la fracción de 
gas 

La dependencia que se observa en la figura A.1 entre el brillo, el tipo morfológico, la fracción 
de gas y la luminosidad, puede explicarse en función 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 más rojas, de poblaciones estelares más viejas, provienen de halos 
de materia oscura más concentrados, por tanto, habrán colapsado antes en el tiempo que aquellas 
menos concentradas, es decir corresponderán a tipos morfológicos tempranos. Al provenir de este 
tipo de halos, su historia de acreción de gas habrá sido más acelerada y por tanto su fracción de 
gas al día de hoy sera menor que la de las galaxias azules. Por último, la relación entre el color y 
la densidad superficial central puede ser de tipo indirecto, dada la correlación de ambas cantidades 
con la fracción de gas, aunque también es posible que los halos más concentrados originen galaxias 
más concentradas y por tanto las galaxias rojas serían más densas en el centro que las azules. 

------------------- ------~-~---~-.:;.: 
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Fig. A.2: ·Correlación entre el color y el brillo superficial central en las bandas By K, la densidad superficial central 
estelilr y bari6nica"t el tipo morfológico y la fracción de gas. Las observaciones corresponden a la muestra final definida 
en el Capítulo 2, retirando aquellas señaladas como "outliers" en el Capítulo 3. 

e Fracción de gas y densidad superficial central 

o o o ·. .. .. .. .,. 'l. . 
o .. o . 

-0.5 o . . ..( 'l. . o 
º8 

o "' -· •º ºº' o -¡;¡ 
.3 _, o . 

o o , 
-u ... • . .. 

, LOgE4 [M.,/pc•) 

. .. 
o o. 

... 

TESIS CON 
FALLA DE ORIGEN 

Fig. A.3: Correlación entre _la fracción de gas(!,) y la densidad superficial del disco l:o,d· Las observaciones 
corresponden a la muestra final definida en el Capítulo 2, retirando aquellas señaladas como "outliers" en el Capítulo 
3. 

En el Capitulo 4 se hizo mucho énfasis sobre In importancia de la densidad superficial de una 
galaxia en la determinación de su tasa de formación estelar. Desde un punto de vista teórico, las 
galaxias más densas tendrán una mayor tasa de formación que las menos densas y por tanto una 
menor fracción de gas. La figura A.3 muestra que esta hipótesis se cumple para las galaxias de 
nuestra muestra observacional. 
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Apéndice B 

Modelos complejos de formación y 
evolución galáctica. 

A continuación presentamos los ingredientes principales de los modelos evolucionarios autoconsis
tentes usados en el Capítulo 3. El disco galáctico es formado dentro de un halo ACDM. Una 
aproximación extendida de Press-Schechter es usada para generar la distribución estadística de las 
historias de agregación de masa (HAMs) de los halos formados a partir del campo de densidades 
de las fluctuaciones primigencas; un modelo generalizado secundario de acreción (infall) es aplicado 
para calcular la virialización de las capas de masa acretadas. La estructura y evolución de los halos 
ACDM calculadas de esta manera concuerdan razonáblemente bien con los resultados provenientes 
de simulaciones cosmológicas de N-cuerpos (Avila-Reese et al. 1999)¡ los halos formados en HAMs 
más activas en el pasado terminan siendo más concentrados en promedio que aquellos con HAMs 
extendidas. Como parte de las hipótesis se supone que las capas de masa que van siendo acretadas 
tienen ejes de rotación alineados con un momento angular especifico dado por: el momento angular 
total, la masa virial y la energía del halo. El parámetro de giro >. se supone constante en el tiempo. 
Como resultado de la incorporación de estas capas de masa, el halo al día de hoy termina con 
una distribución de momento angular similar a la distrribución universal medida por Bullock et al. 
(2001) en simulaciones de N-cuerpos. Una fracción /d de la masa de cada capa se enfría y forma un 
estrato del disco en un tiempo dinámico dado. La distribución radial de masa del estrato se calcula 
igualando su momento angular especifico con el que alcanzará en su orbita circular final una vez 
que se haya alcanzado el equilibrio centrífugo. La supersposición de estos estratos forma el disco. 
La interacción gravitacional del disco y del halo se calcula usando el formalismo de la invarianza 
adiabática. La formación 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 energla 
dado por explosiones de supernovas SNe y la disipación de energla turbulenta. La eficiencia en la 
formación estelar depende de la densidad superficial del gas, determinada principalmente por el 
parámetro de giro, y de la tasa de acreción de gas dada por la HAM cosmológica. 
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