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Capitulo 1

Introduccion

1.1. Antecedentes y Planteamiento

El paradigma cosmolégico actual estd basado en el asi llamado modelo de Materia
Oscura Fria con Constante Cosmolégica (MOF-A de aqui en adelante). Este modelo
ha mostrado ser muy consistente con los sondeos de las anisotropias de la Radiacién
Césmica de Fondo en Microondas, la Estructura de Gran Escala del Universo trazada
por las galaxias, asi como con una serie de relaciones de escala observadas de las galaxias
y los cimulos de galaxias (v. gr. Frenk & White, 2012; Planck Collaboration et al.,
2014). El modelo de MOF-A ha sido clave para entender la formacién y evolucién de las
estructuras césmicas, en particular las galaxias. Las predicciones que se hacen en base
a este modelo han sido también hasta ahora consistentes con miltiples observaciones
de propiedades, correlaciones y evolucién de las galaxias (ver resenas en Avila-Reese,
2007; Somerville & Davé, 2015, y més referencias ahi).

El reto més intrincado que afronta el modelo de MOF-A es a las escalas més pe-
quenas, asociadas con las galaxias enanas, cuyas masas estelares y dindmicas (definidas
al radio virial) son menores a M, ~ x10% Mg y Myi; ~ 5x 100 M, respectivamente. En
el contexto del paradigma MOF-A, el espectro de potencias inicial de las perturbaciones
en densidad es tal que las escalas mas pequenas son mas densas que las mas grandes.
Esto implica una formacién jerarquica de estructuras; las escalas mas pequennas en-
tran en su régimen gravitacional no lineal primero de tal manera que al dia de hoy han
sufrido ya una fuerte desviacién de las condiciones iniciales e incluso en parte han sido
incorporadas en estructuras de mayor escala, como parte de la jerarquia. Ademas la
fisica de los procesos bariénicos es capaz de alterar la distribucién de la materia oscu-
ra (MO) en las regiones con menor potencial gravitacional, haciendo mas dificil usar
las estructuras de menor escala (por ej. las galaxias enanas) para constrefir el modelo
cosmoldgico subyacente.

El esfuerzo actual por lograr restricciones al modelo cosmolégico en las escalas més
pequenias es enorme pues es a estas escalas donde pueden surgir importantes desviacio-
nes al modelo relacionadas con la naturaleza de la MO o incluso a variaciones de la ley




1. INTRODUCCION

de la gravedad. En una serie de trabajos pioneros se ha mostrado que la formacién de
estructuras cosmicas difiere mucho a escalas de galaxias enanas si en vez de MO fria
se introduce MO tibia (Colin et al., 2000; Avila-Reese et al., 2001; Bode et al., 2001)
o si se considera que las particulas de MO son autointeractuantes (Spergel & Stein-
hardt, 2000; Firmani et al., 2000; Yoshida et al., 2000; Colin et al., 2002). En anos més
recientes el niimero de trabajos basados en simulaciones numéricas que exploran estas
alternativas al modelo MOF-A ha crecido vertiginosamente. La tltima palabra la tiene
la confrontacién de las observaciones con las predicciones de los diferentes modelos.

Como ya se menciond, las inferencias observacionales a las escalas de galaxias enanas
son las mas dificiles, tanto por estar fuertemente afectadas por la evolucién no lineal y
los efectos de los bariones, como por las dificultades metodolégicas en si de observar ob-
jetos tan débiles. Dentro de las fuertes incertidumbres que estas dificultades implican,
en lo dltimos lustros se han planteado varias controversias que dividen a la comuni-
dad entre los que estdn convencidos que el modelo MOF-A no es consistente con las
observaciones a escalas de galaxias enanas y los que consideran que no hay problema
alguno si se toma en cuenta la compleja fisica baridénica correctamente (p. ej. la re-
troalimentacion de la formacion estelar). Pero también hay un sector de la comunidad
que considera que las inferencias observacionales y la manera de compararlas con las
predicciones tedricas atin no son las adecuadas para emitir conclusiones contundentes.

En esta Tesis, exploraremos un aspecto concreto del tltimo punto. Mas precisamen-
te, estudiaremos cudn validas son las inferencias dindmicas que se hacen en galaxias
enanas (principalmente esferoidales) a partir de la cinematica y distribucién de masa
estelar que se obtienen de las observaciones.

Entre las principales controversias que se han planteado, remarcamos las siguientes
(ver una resena p. ej. en Weinberg et al., 2015).

» (a) El problema de los satélites perdidos, planteado originalmente en Klypin et al.
(1999) y Moore et al. (1999) como un enorme exceso de subestructura (subhalos)
en simulaciones cosmolégicas de N cuerpos de halos tipo Via Lictea/Andrémeda
con relacién al numero de galaxias satélites (enanas) observados alrededor de estas
galaxias. Dicho exceso alcanza ~ 2 érdenes de magnitud extendiéndonos hasta
estructuras tan pequeds como 5-10 km/s en velocidad circular.

» (b) El problema de los nicleos suaves vs. los empinados o “core-cusp” como se
abrevia en inglés. (e.g., Flores & Primack, 1994; Moore, 1994; Burkert, 1995; Fir-
mani et al., 2001). El modelo MOF-A predice perfiles de densidad de los halos/-
subhalos que crecen hacia el centro como r~!. Mientras que en galaxias normales,
donde domina la componente baridnica en el centro, es dificil inferir el perfil de
densidad de la componente oscura, en las galaxias enanas y de bajo brillo su-
perficial, debido a que son dominadas por materia oscura incluso hacia el centro,
se hace mas viable hacer esta inferencia. Para galaxias dominadas por un dis-
co, las curvas de rotacién son usadas para la inferencia dinamica; los resultados
son ambiguos pero prevalece la tendencia a favorecer nticleos més suaves que 7!
(e.g., Simons et al., 2005; de Blok et al., 2008; Oh et al., 2011). Por otro lado, se
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hacen también inferencias dindmicas para galaxias aiin mas pequenas, las enanas
esferoidales (dSph) satélites, a partir de las dispersiones de velocidad estelar y
los perfiles de luz (masa) medidos, usando por ejemplo la ecuacién de Jeans. Di-
chas inferencias, que en realidad se hacen en base a muchas suposiciones y bajo
grandes incertidumbres, parecen apuntar a perfiles de densidad suaves hacia el
centro (cores) o masas internas menores a la que implican los halos MOF-A, al
menos para una fraccién de las enanas observadas, mismas que generalmente son
las més cercanas, es decir las satélites de la Via Lactea y Andfomeda.

» (c) El problema de las esferoidales brillantes con demasiada dispersion de velo-
cidades o “too-big-to-fail”. Boylan-Kolchin et al. (2013) y Tollerud et al. (2014)
midieron la velocidad circular de los subhalos de algunas simulaciones de s6lo N
cuerpos de halos tipo Via Lictea/Andrémeda y a través de la técnica del empate
de abundancias (“abundance matching”), les asignaron masas estelares. Enton-
ces, por construccién, cada subhalo masivo tiene la masa estelar que a nivel de
abundancias es consistente con las observaciones; no obstante, logrando esta con-
sistencia a nivel de abundancias de subhalos-satélites, las velocidades circulares
de una fraccion de los subhalos resultan ser mucho mayores a las dispersiones
de velocidad observadas de las enanas esferoidales satélites observadas. Debido a
que estos son subhalos relativamente masivos, no es posible que no hayan formado
galaxias y que por eso no las detectemos (too-big-to-fail).

De estas tres controversias, la segunda (b) es la mas aguda. La primera (a) se explica
por el hecho de que a partir de masas de (sub)halos menores a ~ 10'° M, la formacién
de una galaxia en su centro se hace cada vez menos probable debido a que su potencial
gravitacional no es suficiente para atrapar el gas reionizado por el fondo UV, a menos
que se hayan formado antes de la reionizacién. De esta manera, la gran cantidad de
subhalos predichos en el modelo MOF-A no forman en realidad galaxias visibles. Por
otro lado, desde que este problema se planteé se han descubierto muchas mas gala-
xias satélites enanas y ultra-enanas. La tercera controversia (c) ha sido practicamente
superada al mostrar con simulaciones de N-cuerpos + hidrodindmica de decenas de
sistemas Via Léctea/Andréomeda que el exceso de subhalos masivos y/o densos (o con
demasiada velocidad circular méxima, Viyax) €s una cuestién parcialemente estadistica
y parcialmente debido a la ausencia de los procesos bariénicos que disminuyen las ma-
sas y velocidades circulares o expanden el centro de los subhalos haciéndolos también
menos concentrados (con Vi,ax menores); ver por e€j. Rodriguez-Puebla et al. (2013),
Sawala et al. (2016a), Wetzel et al. (2016).

La controversia méas persistente es la del “core-cusp”. No obstante, es también la
mas incierta desde el punto de vista de la inferencia observacional. En trabajos que
usan las curvas de rotacién, surgen complicaciones debido a movimientos no circulares
(producidos por barras, por ejemplo), posible elipticidad del halo, degeneraciones con
la masa sobre luminosidad, turbulencia del gas, etc. (e.g., Hayashi & Navarro, 2006;
Valenzuela et al., 2007; Adams et al., 2014). En los trabajos relacionados a las enanas
dSph satélites, la degeneracién entre la anisotropia de la dispersiéon de velocidades
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de las estrellas (constante o variable con el radio) y el perfil total de masa del sistema
introduce fuertes ambiguedades en la inferencia de distribucién de masa total y obscura.
De igual manera, desviaciones de la esfericidad o del estado de equilibrio que supone
la ecuacion de Jeans, pueden afectar dicha inferencia. Generalmente ignorando estas
complicaciones o bajo fuertes suposiciones, varios autores han concluido de sus andlisis
de dSphs satélites de la Via Léctea que un niicleo empinado de MO como el que implica
el modelo MOF-A es menos probable que uno aproximadamente plano (e.g., Battaglia
et al., 2008; Walker & Penarrubia, 2011; Burkert, 2015).

Otro tipo de inferencias que se han hecho para las galaxias dSphs, siempre basadas
en la modelacion de Jeans, son, por ejemplo, la determinaciéon de la masa dindmica en
un radio caracteristico donde se minimiza el efecto de degeneracion por la anisotropia y
se recupera la masa mejor (Wolf et al., 2009; Walker et al., 2010, este radio resulta ser
ligeramente mayor al radio efectivo de las enanas) o una masa dindmica muy interna
y su componente oscura a un radio fijo, 300-600 pc por ejemplo (Mateo et al., 1998;
Strigari et al., 2008; Rashkov et al., 2012).

A fin de avanzar en el problema de constrenir los modelos cosmoldgicos a las escalas
mas pequenas, las de galaxias enanas, es de gran relevancia poner a prueba los métodos
de inferencia de distribucién de masa que se usan a partir de las observaciones cinemati-
cas. Por otro lado, la comparacién directa de los resultados de simulaciones cosmolégicas
que incluyen bariones con las observaciones, nos permite dilucidar la capacidad predic-
tiva del modelo cosmolgico subyacente en la simulacién. Durante la preparacion de esta
Tesis, han aparecido al menos cuatro trabajos en esta direccion, todos usando el modelo
MOF-A (Sawala et al., 2016b; Zhu et al., 2016; Wetzel et al., 2016; Campbell et al.,
2016).

1.2. Objetivos y Metodologia

Los dos objetivos principales de esta Tesis son:

= Analizar una simulacién de N cuerpos + Hidrodindmica en la cosmologia MOF-
A de un sistema halo-galaxia tipo Via Léctea (la simulacién “Garrotxa” Roca-
Fabrega et al., 2015) en lo que respecta a las propiedades de la poblacién de
subhalos/satélites y comprobar si dicha poblacién de galaxias enanas satélites es
realista.

= Aplicar el andlisis de Jeans a las galaxias enanas de la simulaciéon “Garrotxa”
a fin de explorar la capacidad de este método para recuperar la masa dinamica
(total) y obscura subyacente. En particular, es de interés indagar con qué sesgo
e incertidumbre se recupera la masa dindmica y obscura a 300 pc, Msgg, y la
velocidad circular méxima, Vinax. Se busca también indagar si el andlisis de Jeans
es capaz de ofrecer cotas atendibles al perfil de densidad del halo de MO.

A través de estos dos objetivos podremos evaluar la capacidad del modelo cos-
molégico MOF-A de predecir galaxias enanas satélites en acuerdo con las observaciones




1.3 Estructura de la tesis

e indagar cuan robustas son las inferencias que se hacen de la distribucién interna de
MO a partir de observaciones y con las cuales se enuncian conclusiones acerca de los
problemas “core-cusp” y “too-big-to-fail”.

El anaélisis de los subhalos y las galaxias requiere de técnicas sofisticadas para en-
contrar los subhalos y las galaxias en la caja de la simulacién y determinar luego sus
propiedades, como ser perfiles de densidad, elipticidades, dispersiones de velocidad,
desfase entre los centros, etc. Algunas de estas técnicas fueron asimiladas para realizar
esta tesis y otras fueron desarrolladas por el autor. Una parte importante del andlisis
consiste también en realizar ajustes de funciones paramétricas a diferentes distribucio-
nes, para lo cual se usa el método de Cadenas de Markov Monte Carlo (MCMC por su
abreviacion en inglés).

1.3. Estructura de la tesis

Esta Tesis estd dividida en cinco capitulos. En el Capitulo 2 se presenta todo lo rela-
cionado al Método: una breve descripcion de la simulacién “Garrotxa” que se analizara,
el cédigo piblico de localizacién de subhalos y galaxias ROCKSTAR-GALAXIES, el
procedimiento para determinar perfiles de densidad de MO y estrellas suavizados con
un Kernel, el método de ajustes MCMC; asimismo, se presenta el contexto tedrico de
la inferencia de distribucién de masa dinamica a través de la cinemética estelar.

En el Capitulo 3 se presentan las principales propiedades y distribuciones de los
(sub)halos y galaxias de la simulacién, haciendo algunas comparaciones con observa-
ciones de los satélites de la Via Lactea. También se presentan los perfiles de densidad
y velocidad circular medidos y ajustes de la componente oscura a una funcién genera-
lizada del perfil Navarro-Frenk-White.

El Capitulo 4 esta dedicado a presentar los resultados de las inferencias sintéticas
de distribucién de masa dindamica y oscura a partir de la distribucién y cinemética de
las estrellas, como se procede desde el punto de vista observacional. Nuestra principal
inferencia se refiere a la masa central contenida dentro de 300 pc asi como a la maxima
velocidad circular. Los resultados se discuten a la luz de las controversias actuales
mencionadas arriba.

Finalmente, las conclusiones de esta Tesis se dan en el Capitulo 5. En el apéndice
se muestran imagenes de la distribuciéon de materia en las galaxias satélites y sus co-
rrespondientes (sub)halos de materia obscura.







Capitulo 2

El Método

En este capitulo se presenta una introduccion a los métodos y técnicas empleadas
en simulaciones cosmolégicas y se describen los aspectos principales de la simulacién
GARROTXA analizada para este trabajo. También se presentan descripciones de el
c6édigo ROCKSTAR-GALAXIES utilizado para localizar la estructura en la simulacién,
el método de suavizado via kernels para calcular los perfiles de densidad, la ecuacién de
Jeans utilizada para hacer la inferencia de la materia obscura y el método de MCMC
empleado para ajustar parametros.

2.1. Simulaciones cosmolégicas

En el paradigma actual de la formacién de estructuras en el contexto cosmolégico,
objetos pequenos colapsan primero y se unen para formar estructuras de mayor tamano.
La naturaleza jerarquica de este proceso se ve reflejada en la intrincada estructura de
los ctimulos de galaxias que se observan actualmente cuyas propiedades dependen de
como los miles de constituyentes mas pequenos se van ensamblando de forma que algu-
nos se desintegran y otros se preservan dentro del potencial gravitacional del sistema.
Para lograr modelar este proceso de forma realista a todas las escalas, se recurre a
simulaciones numéricas las cuales son capaces de resolver correctamente la dinamica
altamente no lineal del sistema asi como introducir la fisica disipativa de los bariones.

La simulacién numérica se compone de dos partes principales: la evolucion de la
parte gravitacional y la evolucién de la parte hidrodindmica. Para la parte gravitacional
normalmente se utilizan técnicas de evolucién de N-Cuerpos. La forma directa de hacer
esto es mediante la integracién de las 6 ecuaciones de movimiento para cada una de
las particulas calculando la aceleracion gravitacional Newtoniana con cada una de las
restantes N-1 particulas; esto es un problema de complejidad O(N?) por lo que es
computacionalmente es muy costoso para un numero grande de particulas (N > 10°).
Es debido a esto que se adoptan otras técnicas para resolver mas eficientemente la
dindmica de N-Cuerpos; las més comunes son: método de arbol y método de particula-
malla.
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El método de arbol consiste en dividir el espacio que ocupan las particulas en celdas
las cuales a su vez se subdividen en celdas mas pequenas hasta un tamano minimo el
cual cumple que en la celda mas pequena no haya un nimero de particulas mayor a
cierto cupo limite. De esta forma se logra una divisién espacial en la cual para las
regiones donde hay muchas particulas las celdas son muy refinadas, mientras que en
regiones donde hay pocas particulas las celdas son mas grandes. El ordenamiento de
las particulas usando un arbol permite un acceso muy eficiente a las particulas cuyas
posiciones se encuentran dentro de una regién dada, es asi como la fuerza gravitacional
sobre una particula se calcula de forma directa con las particulas que estan en regiones
cercanas mientras que para las particulas en regiones lejanas se usa una aproximacién
usando el centro de masa y en algunos casos términos de bajo orden de la expansién
multipolar del campo gravitacional ejercido por dichas particulas lejanas. Esto reduce
la complejidad del algoritmo a O(NlogN).

El método de particula-malla (mesh-particle) consiste en dividir el espacio que ocu-
pan las particulas en celdas y en calcular el valor de la densidad de masa que corresponde
a cada celda usando las particulas que hay dentro de el volumen de la celda. Después se
resuelve el potencial gravitacional aplicando una transformada de Fourier a la ecuacién
de Poisson. A partir del potencial gravitacional se calcula el campo gravitacional y con
éste se calculan las fuerzas sobre las particulas. Esté método es eficiente ya que por lo
general hay menos puntos en la malla que particulas, sin embargo no es muy preciso
pues no captura las interacciones entre particulas cercanas. Para tomar en cuenta es-
to se introducen los métodos particula-particula-particula-malla ( P3M ) en el cual se
calculan las fuerzas de forma directa entre particulas cercanas.

El contenido baridénico tipicamente se modela como un fluido ideal. Por lo tanto
para seguir la evolucion del fluido se resuelven las ecuaciones de la hidrodindmica: la
ecuacién de Euler, la ecuacién de continuidad y la primera ley de la termodindmica
adema&s de una ecuacién de estado que relaciona la energia interna del sistema con la
presion.

Ademsds de la gravedad y la hidrodindmica, las simulaciones actuales integran la
fisica de los principales procesos astrofisicos que ocurren en las galaxias como ser:
enfriamiento y calentamiento radiativo del medio interestelar, formacién estelar, retro-
alimentacién de las estrellas hacia el gas, en especial las explosiones de supernovas,
formacion de hoyos negros supermasivos y nucleos activos cuando son alimentados, la
retroalimentacion del nicleo activo, etc. Los procesos de formacién estelar y su retroali-
mentacion, conocida en inglés como feedback, son claves en la evolucién de las galaxias,
en particular las de menores masas. Estos procesos ocurren en la realidad en escalas
muy pequenas, menores a 10-1 pc, mismas que no se pueden resolver en simulaciones
cosmologicas que deben extenderse a escalas mayores a ~ 1 Mpc al menos. Por lo tanto,
en las simulaciones actuales, al no poderse simular escalas tan pequenas, se usan pres-
cripciones fisicas para tomar en cuenta estos procesos sub-malla. Dichas prescripciones
pueden entenderse como un modelo efectivo capaz de describir los procesos reales que
ocurren en las galaxias a las escalas de resolucion de las mismas. Debido a que la evo-
lucion y propiedades de las galaxias simuladas son altamente dependientes de la forma
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en que se introduzca la fisica sub-malla, la misma representa uno de los mayores retos
actuales para las simulaciones cosmoldgicas.

2.2. GARROTXA: Simulaciéon de la Via Lactea

Para este trabajo se analiz6 la simulacion GARROTXA (e.g. Roca-Fabrega et al.,
2015) la cual es una simulacién de tipo ”zoom-in”de una galaxia tipo disco con una
masa y propiedades fisicas similares a las estimadas para la Via Lactea. La simulacién se
llevé acabo usando el método Euleriano de la hidrodindmica + el c6digo de N-Cuerpos
ART (Adaptative Refinement Tree ) el cual divide el volumen simulado en una malla
cuyas celdas se subdividen en celdas mas finas en las regiones donde la densidad supera
una cierta densidad limite; la subdivisién de las celdas se hace de forma adaptativa de
manera que siga la dindmica de la materia sin tener que construir una malla nueva para
cada paso de tiempo. De esta forma se obtiene una malla més refinada en las regiones
mas densas que se va adaptando segiin el movimiento de la materia.

Los procesos fisicos que se incluyen en la simulacién son el enfriamiento/calenta-
miento radiativo del gas y su subsecuente conversion a estrellas, el calentamiento debido
a la radiacién ( feedback ) emitida por las estrellas, en particular las supernovas, la ad-
veccién de los metales y una fuente de radiaciéon UV de fondo. La formacién estelar se
modela de forma que ocurre en las regiones con velocidades convergentes en donde la
temperatura y densidad del gas son menores a ciertos valores criticos de temperatura
y densidad; las celdas de gas que cumplan estas condiciones son remplazadas por una
particula estelar con una eficiencia dada; esta particula se sigue posteriormente con la
dindmica de N-cuerpos y se toma en cuenta que su masa disminuye por efectos de vien-
tos estelares y expulsiéon de masa cuando estallan como supernovas las estrellas mas
masivas. La retroalimentaciéon de las estrellas al gas es térmica y explosiva, es decir
una vez formada una particula estelar (que en realidad es una poblacién de miles de
estrellas nacidas al mismo tiempo con una dada funcién inicial de masa), después de
cierto tiempo muy corto se eleva la temperatura del gas alrededor de la particula a
una temperatura correspondiente a la inyeccién de energia por supernovas y estrellas
masivas calientes.

La simulacién se realizé usando los valores correspondientes al modelo cosmolégico
de MOF-A con Qy = 0.3, wa = 0.7, w, = 0.045 y h = 0.7. El espectro de potencia
para la distribucién inicial de masa correspondiente a MOF se obtuvo de (Klypin et al.,
1997) y se normaliz6 a og = 0.8, donde og corresponde a la raiz cuadratica media de
la amplitud de las fluctuaciones de masa en esferas de 8Mpch™!. Para maximizar la
resolucién se utilizo la técnica de zoom-in para la cual se hace una primera simulacién
unicamente de MO y de baja resolucién en la cual se localizan las regiones de interés.
A 7z = 0 se buscaron halos con masa 7.0 x 10 < M, < 1.5 X 10121\/[@ que no estén
contenidos dentro de halos de mayor masa y que no hayan acretado otro halo de tamafo
significativo desde z = 1.5 y que a z = 0 no haya otro halo de tamano similar en un
radio de 1Mpch™!. Una vez localizadas las regiones que cumplan estas caracteristicas,
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se selecciona una y se realiza una re-simulacién dandole mucho mayor resolucién a dicha
regién e introduciendo bariones (hidrodindmica). La simulacién de alta resolucién se
realizé con 20483 particulas de MO y la resolucién espacial de la malla utilizada para
resolver la hidrodindmica tuvo una resolucién espacial maxima de 109pc. El resultado
de esta simulacién es una galaxia que reproduce de forma realista la curva de rota-
cién, masa estelar y tasa de formacién estelar de la Via Lactea. Ademas, alrededor de
la galaxia principal, hay una poblacién de halos/subhalos y galaxias satélites que se
analizaran en detalle en esta tesis.

2.3. ROCKSTAR-GALAXIES: Localizador de Estructura

El primer paso para realizar el andlisis de la simulacién es localizar la estructura,
esto significa encontrar a las particulas que estan acumuladas en grupos. Los cimulos
de particulas de materia obscura corresponden a los halos/subhalos de materia obscura
y las particulas estelares y de gas (una particula de gas corresponde en realidad a una
celda de gas en la simulacién hidrodindmica) agrupadas dentro de un ciimulo de materia
obscura corresponden a la galaxia que se formé dentro de ese halo/subhalo.

Existen diferentes técnicas para localizar los cimulos de particulas de los que des-
tacan principalmente dos metodologias. La primera consiste en calcular la densidad de
masa correspondiente a las particulas, localizar los maximos de densidad y limitar los
cumulos en base a un criterio de sobre-densidad respecto al entorno. El segundo método
consiste en buscar grupos de particulas cercanas entre si hasta cierta separacién limite
conocida como "distancia de ligado” (linking length) de tal manera que todas particulas
pertenecientes a un mismo grupo estan a una distancia igual o menor a la distancia de
ligado de al menos otra particula perteneciente al grupo. De esta manera la frontera
del grupo estd dada entre las particulas del grupo y aquellas cercanas que estan a una
distancia mayor a la distancia de ligado. A esta técnica se le llama ”Friend of Friends,
FoF”.

Para este trabajo se utiliz6 ROCKSTAR-GALAXIES [ Behroozi et al., Behroozi
et al. (2013) | con el fin de localizar los halos y sus correspondientes galaxias. El método
utilizado por ROCKSTAR es de estilo FoF con la mejora de que la distancia entre las
particulas se mide en el espacio fase, es decir que se mide como la diferencia en posicién
y la diferencia en velocidad. De esta forma, dos particulas en la misma posicién espacial
pueden no pertenecer al mismo grupo si se estan moviendo una respecto a otra con una
rapidez mayor a la separacion limite en el espacio fase. A continuacién se presenta una
breve descripcién del algoritmo que ROCKSTAR ejecuta.

Como primer paso el algoritmo hace una division de todas las particulas en grupos
grandes usando solo sus posiciones; éstas son agrupaciones de FoF' con una distancia de
ligado relativamente grande. Este paso es sélo con fines de paralelizacién ya que estos
grupos se distribuyen sobre los distintos procesadores disponibles en donde cada grupo
se analizard para buscar halos ligando las particulas en el espacio fase. A continuacién
para cada grupo las posiciones y velocidades de las particulas se dividen (normalizan)
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2.3 ROCKSTAR-GALAXIES: Localizador de Estructura

Figura 2.1: Método de ROCKSTAR. 1) Se agrupan las particulas usando un paso de
FoF en 3D con fines de paralelizacién. Para cada grupo las posiciones y velocidades de
las particulas se dividen (normalizan) por la dispersién de posiciones y velocidades de las
particulas en el grupo. 2) Cada grupo se divide en subgrupos de FoF en 6D donde la
distancia de ligado se escoge de manera adaptativa de forma que el 70 por ciento de las
particulas del grupo estén ligadas en subgrupos. El proceso de renormalizacién y calculo
de una nueva distancia de ligado se repite para cada subgrupo anadiendo un nuevo nivel
de subestructura. Esto se repite hasta que los subgrupos tienen un nimero minimo de
particulas ( 10). 3) Una vez localizados los subgrupos minimos, estos forman las semillas
de los halos y las particulas se asignan a la semilla méas cercana en el espacio fase para
formar halos. Las particulas energeticamente no ligadas se remueven y se calculan las

propiedades de los halos.

por la dispersiéon de posiciones y velocidades de las particulas pertenecientes a ese
grupo; de esa forma se obtiene una métrica consistente en el espacio fase. La distancia
entre dos particulas p; y p2 esta dada por:

S o2 . 2\ 1/2
51 = B | o ”2|> : (2.1)

) = (7 =
donde o, v o, son la dispersion de posiciones y velocidades de las particulas correspon-
dientes a ese grupo Después se procede a analizar cada grupo para buscar sub-grupos
en el espacio fase; esto se hace de la siguiente manera: Usando la distancia dada por
la ecuacion 2.1 las particulas del grupo se agrupan en subgrupos de FoF en 6D usando
una ”linking length” que se calcula de forma adaptativa para que una fraccién f (70 %)
de las particulas esté ligada con al menos otra particula. Después de este proceso de
re-normalizacién, calculo de ”linking lengthe bisqueda de un nuevo nivel de subgrupos,
se repite de forma recursiva hasta que los subgrupos minimos (los cuales corresponden
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a maximos de densidad en el espacio fase) estén formados por un nimero limite de
particulas (del orden de 10); de esta forma se obtiene una jerarquia de subgrupos y los
subgrupos del nivel més interno se etiquetan como la semilla de un halo. A continuacién
se generan los halos a partir de las semillas asignando las particulas al halo/semilla més
cercano donde la distancia entre una particula p y un halo h esta dada por:

= - - — 1/2
5 165 -

d(hvp) = ( ?{ + o2
yn v

Umazx

Tdyn = 47
\/ §7TGpvir

donde o, es la actual dispersién de velocidades del halo, v,,ax es la actual velocidad
circular maxima y pyi corresponde a la sobre-densidad virial.

Una vez que las particulas se han asignado a sus correspondientes halos mas cerca-
nos, el siguiente paso es determinar qué halos son sub-estructura de otro halo, es decir
que son sub-halos. Esta es una de las mayores fuentes de ambigiiedad de los buscadores
de estructura que se basan en técnicas de sobre-densidad debido a que la frontera de
un sub-halo no esta bien definida. En ROCKSTAR primero se asignan las particulas
a las semillas/halos y después se determina que halos estdn contenidos dentro de otro
halo méas grande. De estd forma los sub-halos estdn bien definidos por su contenido
de particulas. Para calcular qué halos son subhalos de un halo m&as grande se hace
lo siguiente: Primero se hace una asignacién temporal de halo/subhalos, tratando el
centro de cada halo como una particula, se usa la misma métrica dada por la ecuacién
2.2 y cada halo se asigna como subhalo del halo méas cercano con mayor numero de
particulas. Con esta asignacion temporal se calculan las masas de los halos y sus sub-
halos. Para la masa de un halo se usan sus particulas y las particulas de sus subhalos,
mientras que para la masa de un subhalo sélo se usan sus correspondientes particulas.
Una vez calculadas las masas de los halos los sub-halos son reasignados de forma que
unicamente aquellos contenidos dentro de r,;. sean considerados como subhalos.

Una vez asignadas las particulas ligadas y la relacién halo/subhalo, se calculan las
propiedades de cada estructura. Para la el calculo de la posicién del halo se utilizan
Unicamente las particulas mas internas; esto es debido a que la densidad de materia
decae rapidamente al alejarse del centro por lo que la dispersién de las posiciones de las
particulas incrementa rapidamente, es por esto que en lugar de aumentar la precisién
estadistica de la posicién al incluir las particulas externas, la precision decae. El mejor
resultado se logra promediando las posiciones de las particulas internas hasta que el
error de Poisson (/v N) se minimiza. Tipicamente para un halo con 108 particulas la
posicién se determina promediando las 103 particulas més internas. Para la velocidad
del halo se promedian las velocidades de las particulas contenidas en un décimo del
radio del halo, ya que ésta es la regién que contiene a la galaxia.

En las pruebas realizadas por | Knebe et al., Knebe et al. (2011) ] se compararon
diversos buscadores de halos y ROCKSTAR sobresalié en la mayoria de las pruebas,
especialmente en aquellas que buscaban distinguir subhalos contenidos en la parte mas

(2.3)
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2.4 Medicién del perfil de densidad

interna del halo. Es por este motivo que para este trabajo en el cual se estudian las
galaxias satélites y sus correspondientes halos se utilizé ROCKSTAR-GALAXIES el
cual es una extension de ROCKSTAR que utiliza los bariones para hacer el andlisis
ademas de que también utiliza las masas de las particulas para calcular su alcance; esto
debido a que las particulas tienen masas distintas.

2.4. Medicion del perfil de densidad

Un problema estandar en el estudio de sistemas astrofisicos es la determinacion de
la distribucién espacial de la materia involucrada. En el caso en el que la materia esta
distribuida de manera discreta en forma de particulas puntuales la forma mas comiin
de medir la densidad es dividir el espacio en regiones y sumar la masa de las particulas
contenidas en cada regién y después dividir por el volumen de la region. De esta forma
se tiene una medicién tipo ”histograma”de la densidad, esto se puede hacer en en
un volumen para calcular la densidad espacial, en un area para calcular la densidad
superficial o en una dimension para calcular un perfil de densidad. Por lo general después
se procede a hacer un ajuste de los valores obtenidos a un modelo analitico que tiene
una forma funcional dada y depende de ciertos parametros. Un modelo analitico tiene
la ventaja de que estd bien definido y matematicamente es facil de utilizar, sin embargo
tiene la gran desventaja de que estd restringido en su forma funcional y esto puede
ocultar detalles importantes de los datos. Por otro lado un método no paramétrico es
aquel que no esta limitado por un modelo analitico que dependa de parametros. Los
métodos no paramétricos tienen la ventaja de que permiten que los datos "hablen por
si mismosza que no se hacen suposiciones a priori de la forma de los resultados los
cuales generalmente se expresan de forma numérica en una malla fina y por lo general
involucran algtin grado de suavizado ”smoothing”.

Para este trabajo, el calculo de los perfiles de densidad tanto de materia obscura
como de estrellas, es una parte muy importante. Un simple cdlculo tipo histograma del
perfil de densidad no esta bien definido en las regiones donde no hay muchas particulas y
es muy sensible al tamafio del ”bin” que se utilice;éste es justo el caso para las galaxias
satélites mas internas para las cuales el nimero de particulas estelares en la regién
interna de la galaxia es escaso, es por esto que para este estudio se utilizé un método
no paramétrico para la medicién de los perfiles de densidad.

La técnica utilizada se describe en Merritt & Tremblay (1994) y consiste en sustituir
las particulas puntuales por distribuciones espaciales de masa a las cuales se les conoce
como "kernels”; de esta forma en lugar de considerar una particula como una funcién
delta de Dirac §(7 — 7;) donde 75 es la posicién de la particula, se substituye por una
funcion kernel K de forma que la densidad espacial p3p estd dada por la suma de todos
los kernels correspondientes a cada particula:

N
p3p (7 Z h

=1

3

’K[lr - r,@ (2.4)

S W
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donde m; es la masa de la particula y h; es el ancho del kernel, donde el kernel utilizado
es una funcién gausseana normalizada:

K(z) = (271_1)3/26_302/2. (2.5)

Para construir el perfil de densidad radial p(r), se integra la densidad espacial p3p(7)
sobre cascarones esféricos:

p(r) = hg = / do / szn9K< >d9 (2.6)

d? = \r — 72 (2.7)
=72 412 — 2rricos(6) (2.8)

Finalmente integrando el kernel gaussiano sobre el angulo 6 se obtiene:

LK (7, i, hy) (2.9)

3

)=k

=1

SC»J

rr;

-1
K<h>:(27f)3/(h) (expl—(rs = 1)2)/202] = expl—(rs + 112)/203])  (210)

Para definir el ancho del kernel h; para cada particula se sigue la técnica estandar
(Merritt et al., 2006) de variar h; como una ley de potencias de la densidad local:

hi - hO[ppilot(Ti)/g]_a 3 (211)

donde ppiior €s una “estimacién piloto” del perfil de densidad, la cual se puede calcular
usando la ecuaciones 2.9 sustituyendo los anchos h; por el valor constante hg y g es la
media geométrica de los valores de ppijor(7i), es decir:

1
logg =+ Z log ppitot (1) (2.12)

Finalmente, se utilizaron los valores de o = 0.3 y hg = 7i/1000 ya que fueron
los valores que mejor reconstruian el perfil de densidad usando muestras de particulas
generadas con perfiles generados ad hoc.

Es importante destacar que con este método se tiene un calculo del perfil de densidad
dado por una ecuacién analitica 2.9 la cual se puede evaluar de forma numérica en una
malla tan fina como sea necesario.

2.5. Ecuacion de Jeans: Cinematica estelar

La ecuacién de Jeans es el resultado de tomar el primer momento sobre las velo-
cidades de la distribuciéon de Boltzmann no-colisional de un sistema soportado por un
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potencial ®. Bajo las suposiciones de que el sistema estd en equilibrio (estado estacio-
nario) y que el sistema presenta simetria esférica (las derivadas angulares se anulan),
la parte radial de la ecuacion de Jeans se reduce a la siguiente expresion:

1d, o2 4o
- 28 = 2.13
gt #2870 = =G0 (2.13)
2
Ot

donde p representa el perfil radial de densidad, o, y oy la dispersién de las componente
radial y tangencial de la velocidad respectivamente y [ es el pardmetro de anisotropia
el cual toma valores en el rango —inf < 3 < 1 que en los casos extremos corresponden
a orbitas puramente circulares y trayectorias puramente radiales respectivamente.

En el caso particular en el que la ecuacién 2.13 se utiliza para modelar una muestra
de estrellas que estan en equilibrio dindmico bajo un potencial gravitacional generado
por un sistema completo donde hay una componente de materia obscura y estrellas, el
potencial ® y la ecuacién 2.13 se reducen a:

d®  GM(r)

= (2.15)
1d 9 o2 GM (r)
=L 2587 — _ , 2.1
() 207 = - E (2.16)

donde p, y o son mediciones del perfil de densidad y de la dispersion de velocidades
de la poblacién estelar que se muestrea, mientras que M es la masa del sistema. Es
importante destacar que todas estas cantidades son funciones del radio, en particular
M (r) es la masa total contenida dentro de la esfera de radio r. En el caso simplificado
en el que beta se toma como constante, la ecuaciéon 2.16 tiene la siguiente solucién
(Mamon & Lokas, 2005):

oo
p«02(R) = GR™%8 / =2 p (1) M (r)dr (2.17)
R

La ecuacién anterior es una liga entre la densidad y cinemética de la poblacion estelar
de la galaxia y la masa total, es decir la materia obscura del halo y la materia bariénica
de la galaxia, de forma que se puede utilizar para inferir la distribucion de la materia
obscura a través de la mediciéon de la densidad y la dispersién de velocidades de las
estrellas del sistema.

2.6. MCMC: Ajuste de parametros

Las Cadenas de Markov Monte Carlo (MCMC) son una técnica que tiene varias
aplicaciones y principalmente se usan para hacer integrales numéricas en espacios de
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varias dimensiones. Para este trabajo las MCMC se utilizan para ajustar un modelo que
depende de varios parametros a un conjunto de datos, es decir encontrar el conjunto
de pardametros que mejor ajusta el modelo a los datos.

Una cadena de Markov es un conjunto de variables aleatorias X1, X5, ... que cumplen
la propiedad de que la probabilidad de moverse al estado siguiente depende tinicamente
del estado actual y no de los estados anteriores. Para ajustar un modelo a un conjunto
de datos lo primero es definir una funcién de probabilidad (en ingles ”likeliehood”) £;
en este caso se usa una distribucién normal dada por:

1 1 obs __ ,.mc\2
i— vV 2mo; 2 ag;
donde a;;’bs y o; son el valor y la incertidumbre del i-esimo dato medido y 7" el el

valor dado por el modelo; de esta forma lo que estd dentro de la exponencial es una
medida del error (muy similar a x?) entre los datos y el modelo, y al minimizar el error
se maximiza la funcién de probabilidad L.

Para muestrear el espacio de pardmetros que se ajustan se utiliza el algoritmo de
Metropolis—Hastings el cual utiliza la un valor inicial Ay y una distribucién de proba-
bilidad P(z|A) inicial para cada uno de los pardmetros que se ajustan, usando estos
parametros se calcula el valor de la funcién de probabilidad £¢ y usando la distribucién
de probabilidad inicial se genera un nuevo valor del parametro A1 y se calcula £;. Des-
pués se calcula el cociente aw = L£1/Ly; si a > 1 significa que la funcién de probabilidad
aumento y el nuevo valor del pardmetro sustituye al antiguo valor (Ag <= A1) y A1 se
incluye en la distribucién de probabilidad P(z|)). Si o < 1, el valor de Ag se sustituye
por A1 con probabilidad « de lo contrario se descarta; esto se repite una cierta cantidad
de iteraciones (por lo general del orden de 10°) hasta que la distribucién de probabi-
lidad P(x|\) alcance un estado estacionario. Una vez alcanzado el estado estacionario
de la funcion de probabilidad para el parametro se calculan la mediana y los valores
que corresponden al 2.5 y 97.5 percentil los cuales corresponden el valor ajustado para
el parametro A + 20

Para la implementacién del método MCMC utilizado el paquete de python PyMC
(Patil et al., 2010), el cual es multipropdsito y es ampliamente utilizado.
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Capitulo 3
Propiedades generales de los halos y

calaxies en la simulacion

En este Capitulo se presenta una descripcién de la poblacién de (sub)halos y galaxias
satélites a z = 0 de la simulacin Garrotxa. Como se mencioncionén en el Capitulo 2,
esta simulacién de alta resolucién produce una galaxia de tipo espiral con un masa
estelar similar al de la Via Lactea (Milky Way-like, MWL). Es de interés explorar la
poblacion de galaxias satélites de esta simulacién a la luz de las controversias de los
satélites faltantes, “core-cusp” y “too-big-to-fail” descritas en la Introduccion.

Antes de presentar los resultados de la poblacién de (sub)/halos y galaxias satélites,
se presentaran las propiedades generales del halo anfitrién y la galaxia central MWL.
Luego se presentaran las distribuciones acumulativas de los subhalos y las galaxias
satélites asi como las propiedades generales de estas ultimas. Finalmente se presentaran
los perfiles de densidad 3D estelar y de materia oscura de las galaxias satélites.

3.1. La galaxia principal MWL: propiedades globales

La galaxia MWL, la principal de la simulacién, tiene una masa estelar M, de 6.2 x
10'°Mg y una masa de gas M, de 1.4 x 10'°Mg); el sistema halo-galaxia tiene una
masa total dentro del radio virial M,;, de 7.4 X 1011M@ y un radio virial Ry de 238
kpc. En la figura 3.1 se muestran vistas de frente y de perfil de las densidades del
gas y las estrellas de la galaxia MWL. El cociente M, /M., es 0.084, por sobre del 1o
de las determinaciones semi-empiricas de galaxias de esa masa (ver por ej. Behroozi
et al., 2013; Rodriguez-Puebla et al., 2015) lo cual hace a esta galaxia algo peculiar.
Igualmente, la concentracién de su halo es muy alta (ver abajo), siendo posiblemente
ésta la razén de haber formado estrellas muy temprano con demasiada eficiente de tal
manera que el cociente M, /M, termina con un alto valor (los halos més concentrados
tienen una historia de ensamblaje de masa més temprana que los menos concentrados
Avila-Reese et al., 1998; Wechsler et al., 2002).
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3. PROPIEDADES GENERALES DE LOS HALOS Y GALAXIES EN LA
SIMULACION

(a) Proyeccién eje X del gas (b) Proyeccién eje Y del gas

(c) Proj eje X de estrellas jévenes (d) Proj eje Y de estrellas jévenes

Figura 3.1: Arriba: Proyeccién de frente y perfil de la densidad del gas contenido en la
galaxia central MWL. Abajo: Estrellas con una edad menor a 300 Manos, el brillo de las
estrellas es proporcional a su densidad. Ambos paneles (frente y perfil ) abarcan una caja

de 60 kpc de longitud.

Haciendo uso de la técnica no paramétrica de reconstruccion de la distribucién
espacial de densidad descrita en el Capitulo 2, se determinaron los perfiles de densidad
3D del halo anfitrion y la galaxia MWL. El resultado se presenta en la Fig. 3.2 con las
lineas roja y verde respectivamente.

En condiciones de equilibrio, un halo de materia obscura se caracteriza por tener
un perfil de densidad pypw dado por la funcién de dos pardmetros introducida en
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3.1 La galaxia principal MWL: propiedades globales

(Navarro et al., 1996) :

pNFW (1) = P —>
(r/rs) (L+1/r5)

El perfil pypw se caracteriza por tener una caida de la densidad proporcional a 7~
en la parte interna, r << r,, y una caida proporcional a r~3 en la parte externa donde
r >> rg. El radio de escala 7 es aquel en el cual se da la transicién de la pendiente de la
caida de la densidad, es decir que en el radio 7 la caida de la densidad es proporcional
a 772; ps es el pardmetro de escala que define la cantidad de masa contenida en un
volumen dado.

Se hizo un ajuste con la funcién Navarro-Frenk-White (NFW) al perfil del halo
(cruces purpuras vs. linea roja), para esto se usé método de MCMC descrito en la
seccién 2.6. Los pardmetros constrefiidos son rs = 6.7 Kpc y ps = 6.2 x 107 Mg /kpc?;
para el radio virial de 237.9 kpc, la concentracion NFW de este halo seria entonces
35.5, mucho mas alta que el valor promedio de ~ 12 esperado para estas escalas en
las simulaciones de pura materia obscura. Como se puede apreciar en la Fig. 3.2 (ver
también el error relativo fraccional presentado en el pdnel de abajo), el halo oscuro
muestra un abultamiento en r < 3 Kpc con relacién al perfil NFW, aunque luego
la pendiente del perfil del halo se hace mas plana que el NFW a partir de ~ 300
pc. Este abultamiento se explica por el jalonéo gravitacional que sufre el halo oscuro
por la formacion de la galaxia bariénica. Dicha contraccion interna del halo hace que
sea entonces més concentrado, aunque el factor no se espera sea tan grande como
para elevarlo a 35.5, lo cual indica que el halo de Garrotxa es intrinsecamente mas
concentrado que el promedio. En efecto, la simulacién de baja resolucién de s6lo materia
obscura (N cuerpos) de Garrotxa muestra que su concentraciéon es 19 (Roca-Fabregas,
comunicacién priv.).

El intento de aplanamiento observado en la parte mas interna del perfil, a partir
de los 300 pc puede deberse a efectos de resolucién o a efectos dindmicos introducidos
por la retroalimentacién de las supernovas en épocas tempranas, cuando el potencial
gravitacional era mucho menor. Un resultado muy similar fue obtenido y discutido en
Schaller et al. (2016) con las simulaciones APOSTLE, aunque su resolucién espacial es
menor que la nuestra.

Debido a que el perfil NFW, en especial en la parte central, no es una buena descrip-
cién de la distribuciéon de MO del halo principal en la simulacién Garrotxa que incluye
bariones, se procedi6é a ajustar el perfil generalizado de NFW que consiste en anadir
los parametros v y « que corresponden a la caida de la densidad en la parte interna y
externa respectivamente; de esta forma el perfil generalizado de cuatro pardmetros py
esta dado por:

(3.1)

1

_ ps
pa(r) = I AT (3.2)

Integrando el perfil de densidad p4 para obtener la masa M contenida en una esfera de
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radio R se obtiene:

R
M(R) = 47r/0 pa(r)ridr

AmpsR ( R\ 7 R
= F,(1- 12—y ——
1_7< ) 2 1( v, & v Ts)’

Ts

donde 5 F| es la funcion de Gauss hipergeométrica.

El ajuste se muestra con las cruces azules y los pardmetros constrenidos se indican
en el panel de la figura 3.2. El ajuste es mejor que el NF'W e implica una pendiente
asintética hacia el centro de —0.66 pero una densidad central més alta que el perfil
NFW. Una medicién més correcta y estandar en la literatura del empinamiento interno
del perfil del halo es la pendiente a un radio fijo, por ejemplo a 0.02R;; (4.7 Kpc en
nuestro caso). La pendiente que medimos es 92 = —1.91, misma que es mas empinada
que la correspondiente a un perfil NFW a 0.02R.;;.

Como es de esperarse a estas escalas, la densidad estelar de la galaxia formada en
el centro del halo obscuro es mayor a la del halo (comparar las lineas verde y roja en la
Fig. 3.2). Los bariones tienen una gran capacidad disipativa a diferencia de la materia
obscura, razon por la que se concentran eficientemente en el centro donde se forma la
galaxia. El radio donde se alcanza la mitad de la masa estelar, Ry 5, es 4.60 Kpc. Este
radio es algo menor al que se estima para la Via Lactea (5 — 6 Kpc) y esto es debido a
la alta concentracion del halo correspondiente a la galaxia MWL.
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Figura 3.2: Perfiles de densidad de materia obscura (rojo) y estelar (verde) de la galaxia
MWTL. Nétese el dominio de la componente estelar en las regiones centrales. Las cruces
moradas y azules son los ajustes NFW y NFW-generalizado al perfil del halo obscuro. Los
parametros de los mejores ajustes se reportan en el panel superior. En el pdneo inferior
se muestra la diferencia fraccional entre el perfil medido y el ajustado para los dos caso,

NFW y NFW-generalizado.

21



3. PROPIEDADES GENERALES DE LOS HALOS Y GALAXIES EN LA
SIMULACION

3.2. Distribuciones de subhalos y galaxias satélites

Utilizando ROCKSTAR-GALAXIES para localizar las estructuras, se analizé una
esfera de 800 Kpc centrada en la galaxia principal MWL a z = 0. Dentro de la esfera se
localizaron un total de 930 (sub)halos de materia obscura (sin contar el halo principal
de la galaxia MWL ) con un rango de masas 10 < My < 1.7 % 1010M@ de los cuales
416 tienen una masa mayor a 10"Mg. De todos los (sub)halos localizados tinicamente
12 albergan una galaxia con una masa estelar mayor a 10°My; la méds masiva tiene
una masa de 3.1 x 10®Mg. Dentro del radio virial del halo principal (238 Kpc), se
encuentran 227 subhalos més masivos que 10° My, y hasta 1114 mds masivos que 10°
Mg . Solamente 8 subhalos tienen una galaxia con masa estelar mayor a algunos 10°
M@.

En la figura 3.3 se muestra una proyeccién de la densidad de materia en la es-
fera analizada. En el panel de arriba se muestra la materia obscura y marcados con
circunferencias estdn los (sub)halos localizados con una masa mayor a 10°Mg); las cir-
cunferencias rojas indican los 12 (sub)halos que albergan una galaxia en su interior. El
panel de abajo es una proyecciéon de la densidad de la materia estelar y marcadas con
circunferencias estén las galaxias localizadas con una masa mayor a 10°Mg. El radio
de las circunferencias es igual al radio virial del (sub)halo correspondiente

Una simple inspeccién visual de esta figura sugiere que la distribucion espacial de la
mayoria de las galaxias no es isétropa; ellas parecen ordenarse en torno a una estructura
coplanar. La mayoria de las galaxias satélite de la Via Lactea y Andromeda muestran
también una distribucién espacial de este tipo. Por lo tanto, la distribucion altamente
anisotrépica de satélites alrededor de galaxias MWL mds que ser un problema para la
cosmologia MOF-A como fue enunciado, parece ser una prediccion de la misma cuando
se incluyen los bariones en las simulaciones. A conclusiones similares arribaron Zavala
& Afshordi (2016).

En la figura 3.4 se muestra la funcién de masa acumulativa para los subhalos (linea
azul) dentro del radio virial del halo anfitrién. Aqui se observa cémo el nimero de
subhalos va creciendo hacia masas menores; para las masas mas pequenas resueltas en
la simulacién, ese crecimiento va aproximadamente como n(< Mgy,) < M, S;%). Esta gran
abundancia de subhalos en un halo anfitrién comparada con la abundancia de galaxias
satélites observadas en galaxias como la Via Lactea y Andréomeda es lo que se denominé
como el problema de los satélites faltantes mencionado en la Introduccién. Para fines
ilustrativos, en la figura 3.4 se reproduce la distribucién acumulativa de satélites de la
Via Lictea hasta una masa estelar de ~ 10° Mg, (linea roja). Los datos se tomaron
de McConnachie (2012a) donde se usa un cociente M, /Ly = 1. Este cociente varia en
realidad entre ~ 0.8 y 1.2 para las enanas satélites de la Via Lactea (Matteo et al.,
2008).
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Figura 3.3: Proyeccion de la densidad en toda la regién resimulada; cada panel abarca
1.6 Mpc de lado. Arriba: Densidad de materia obscura; con circunferencias se indican
los halos/subhalos con una masa mayor a 10" My y con circunferencias rojas se marcan
aquellos que tienen una galaxia con masa mayor a 10% M. Abajo: Densidad estelar; las
galaxias estdn marcadas en circunferencias. El radio de las circunferencias es igual al radio

virial su correspondiente halo.
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Figura 3.4: Funcién de masa acumulativa de subhalos y galaxias satélites (lineas azul y
verde) dentro del radio virial (238 Kpc) del halo anfitrién de la galaxia MWL. Hay 227
subhalos mas masivos que 106 M. Con fines ilustrativos se reproduce la funcién de masa

de satélites de la Via Lactea (linea roja).

La distribucién acumulativa de las satélites en la simulacién (dentro del radio virial
de MLW) se muestra con la linea verde en la figura 3.4. A pesar del enorme ntimero de
subhalos pequenos, la fraccién de los mismos en los que se forman galaxias es muy baja,
del orden de lo que se observa justamente. Asi como en nuestra simulacién numérica
con hidrodinamica, otras simulaciones de este tipo han mostrado resultados similares
(e.g., Sawala et al., 2016b; Zhu et al., 2016; Wetzel et al., 2016).

Por lo tanto, el aparente problema de las satélites faltantes en el contexto de la
cosmologia MOF-A, como ya se habia anticipado anos antes, no es en realidad un
problema. Lo que si, esta cosmologia hace una fuerte prediccién: la existencia de una
enorme poblacién de (sub)halos obscuros. De llegarse a comprobar la existencia de
esta poblacién de estructuras gravitacionales que no emiten ni absorben luz, se estaria
demostrando contundentemente la validez de la cosmologia MOF-A y la existencia de
particulas de materia obscura frias.

Mads en detalle, vemos que en la simulacién Garrotxa no se formaron satélites con
masas tan altas como las Nubes de Magallanes. Esto puede ser en parte a que la masa
virial del halo MWL en esta simulacién es pequen, My, = 7.4 x 10"'Mg vy como es
sabido, el niimero de subhalos y la masa de los més masivos correlaciona directamente
con M. Por otro lado, con observaciones de miles de galaxias en catalogos como
los de el Sloan Digital Sky Survery (SDSS) o Galaxy Mass Assembly (GAMA), se ha
podido establecer la estadistica de satélites luminosos (masivos) alrededor de galaxias de
diversas luminosidades, entre ellas las de la Via Lactea (Liu & Wang, 2011; Robotham
et al., 2012). Por ejemplo, en Liu & Wang (2011), usando en el SDSS, se ha mostrado
que la probabilidad de que galaxias de luminosidades similares a la Via Lactea no
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tengan satélites méds luminosos que las Nubes de Magallanes es del 71 %, es decir la
mayoria de las galaxias MWL en realidad no tienen satélites tan masivos como la Via
Lactea.

En Rodriguez-Puebla et al. (2013) se generd un catdlogo sintético de galaxias y sus
halos que cumplen con las funciones de masa estelar y de correlacion de dos puntos
observadas en el Universo local, asi como con las correspondientes funciones de halo-
s/subhalos de las simulaciones cosmoldgicas de N cuerpos. La estadistica de galaxias
satélites alrededor de las galaxias con masas de la Via Lactea tomada de este catdlogo
sintético, misma que es consistente con los resultados observacionales de Liu & Wang
(2011) y Robotham et al. (2012), muestra que galaxias MWL que tengan un satélite a la
masa de 2 x 108 M, como es el caso de Garrotxa de acuerdo a la figura 3.4, est4 todavia
dentro del 1o de la distribucién. En conclusion, la distribucion acumulativa de satélites
de la simulacion Garrotra es completamente consistente con las observaciones.

Figura 3.5: Distribucién acumulativa para V.x de subhalos y galaxias dentro del radio
virial de MWL. Con fines ilustrativos se anaden los valores correspondientes a las satélites

de la Via Léctea.

Por completes, en las figuras 3.5 y 3.6 se presentan las correspondientes funciones
acumulativas de Viax ¥ 03p.1/2 (dispersién de velocidades 3D medida al radio que
contiene la mitad de la masa de la galaxia) de las galaxias satélites de la simulacién
asi como de la Via Lactea. En el primer caso, se incluye también la distribucién de
todos los subhalos (linea azul). Es interesante ver que a partir de Vyax =~ 20 Km/s, las
galaxias satélites ya son capaces de trazar la distribucién de velocidad de los subhalos.
En consistencia con los resultados discutidos arriba para las funciones de masa estelar,
se observa un dificit de satélites con Vi ax como las Nubes de Magallanes. Como se dijo,
en realidad la Via Lactea es peculiar al tener dos satélites tan masivos (o con Vyax tan
altas) como las Nubes de Magallanes.
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Figura 3.6: Distribucién acumulativa para o3p /2 de galaxias dentro del radio virial de
MWL. Con fines ilustrativos se anaden los valores correspondientes a las satélites de la Via

Lactea.

La distribucién acumulativa de Viax y 03p,1/2 de las galaxias satélites en la simu-
laciéon Garrotxa no difieren significativamente de las correspondientes distribuciones de
la Via Lactea, més atin si omitimos las Nubes de Magallanes por ser un caso peculiar.
De hecho, la simulacién predice un nimero menor de satélites con velocidades como las
satélites de la Via Lactea. De ninguna manera se observa el problema “too-big-to-fail”,
es decir un exceso de galaxias subhalos/satélites con altas velocidades con relacion a lo
observado.

Es interesante mencionar que este problema, enunciado originalmente para simu-
laciones de pura materia obscura (ver Introduccién), se puede plantear como el hecho
de que los subhalos de materia obscura fria son demasiado concentrados o masivos con
relacién a lo que la cinematica sugiere para los satélites brillantes de la Via Lactea y
Andrémeda. Esto fue mostrado claramente en Rodriguez-Puebla et al. (2013). Con el
catalogo sintético mencionado arriba, estos autores mostraron que las galaxias satélites
sembradas en los subhalos de MOF-A de halos que albergan galaxias MWL, resultan
con Vmax factores 1.3-2 mayores que las inferidas para satélites de la Via Lactea como
Sagitario y Fornax. Los resultados presentados aqui para una simulacién que incluye
bariones, muestran que dicho problema no existe. Por lo tanto, es posible que la inclu-
sién de la fisica de los bariones en los subhalos asi como la formacién de una galaxia
central en el halo anfitrion, son capaces de afectar la dinamica interna de los subhalo-
s/satélites en el sentido de hacerlos menos concentrados/masivos, bajando asi el valor
final de la Vipax. Esto fue demostrado recientemente en en Sawala et al. (2016b) y Zhu
et al. (2016), quienes comparan sus simulaciones con bariones (hidrodindmica) con las
mismas pero sin incluir bariones (N cuerpos).
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3.3. Galaxias satélites: propiedades globales

Figura 3.7: Proyeccién de la densidad de las particulas estelares de cada galaxia satélite.
Cada panel tiene longitud igual 4R/, de cada galaxia, en cada panel se muestra la distancia

al centro de la galaxia principal.

Una imagen de las 12 galaxias satélites localizadas para la galaxia central MWL
(primeras 8 dentro del radio virial) se muestra en la figura 3.7. En cada panel se
presenta una proyeccién de la densidad correspondiente a las particulas estelares ligadas
al (sub)halo en cuestién. Cada panel de la figura corresponde a una caja cuya longitud
de cada lado es igual cuatro veces el radio estelar Ry /9, aquel que contiene la mitad de
la masa de la galaxia. Se observa que para la mayoria de las galaxias en la parte interna
los méximos de densidad (regiones en color blanco) no son del todo esféricos y que en
algunos casos hay un desplazamiento entre el centro de la figura (el cual corresponde
al centro del (sub)halo) y el maximo de densidad estelar, lo cual es indicativo de que
la galaxia no estd del todo en equilibrio con respecto a su correspondiente (sub)halo.

En la figura 3.8 se presentan nuevamente las proyecciones de densidad estelar de
las galaxias mostradas en la figura 3.7 pero esta vez el rango de colores asociado a
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Figura 3.8: Proyeccién de la densidad estelar como en la figura 3.7 con la diferencia de que
la densidad esta escalada al maximo de densidad de las 12 galaxias; La escala de densidad

(misma para los 12 paneles) se muestra en la barra de color en la parte inferior.

la densidad superficial es la misma para las 12 galaxias, de tal manera que se puede
apreciar que algunas son mucho més brillantes que otras.
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Tabla 3.1: Propiedades fisicas de las galaxias satélites y MWL a z=0

Id  Dist log(Myir) Ruir Rumos Raps 2T/|W| Xoff bla c/a bla c/a vo2  Ywir log(Ms) Vipar Ria 03p1j2
[kpc] [Mg)] [kpc]  [kpc]  [kpc] [pc]  halo halo glx glx (M) [km/s] [kpd) [km/s]

0 00 11.87 237.9 2209 1.05 87 0.89 087 096 0.23 -1.91 -2.68 10.79 2373  4.60 92.6
1 320 8.20 14.2 24 0.9 0.94 107 092 086 0.88 0.83 -1.23 -8.67 717 21.1 0.26 11.1

2 33.0 7.85 10.9 1.8 0.7 0.92 7 083 075 093 0.82 -1.21 -8.98 6.56 15.8 0.60 7.4
3 445 8.57 18.8 3.5 1.2 0.94 147 090 085 096 092 -1.50 -6.05 8.31 33.8 0.50 20.5
4 60.3 7.75 10.0 3.0 0.6 0.78 80 093 087 098 091 -1.71 -4.84 6.53 13.8 0.63 6.8
5 710 9.41 36.1 218 7.6 1.40 113 080 0.65 097 080 -1.42 -6.52 7.05 28.5 1.07 13.2
6 1228 8.88 239 133 3.7 1.00 261 091 0.77 094 0.84 -1.73 -6.54 6.66 23.6 0.59 12.8
7 1574 8.46 174 118 1.5 0.97 80 099 087 099 0.78 -1.83 -3.70 7.32 21.2 0.80 11.6
8 2347 8.83 23.0 194 4.7 1.02 114 092 085 1.00 091 -1.80 -3.59 6.76 20.2 0.60 10.3
9 4327 10.16 63.8 583 225 1.07 62 093 083 092 058 -1.21 -3.85 8.50 45.3 1.68 17.5
10 532.6 9.74 46.2  41.0 316 1.09 179 091 070 0.78 049 -1.51 -3.07 6.75 3L.5 0.63 11.9
11 6194 9.74 46.2 393 185 1.04 139 094 07 096 0.74 -1.74 -3.72 7.63 3L.7 0.72 16.1
12 680.7 10.22 67.0 56.8 245 1.08 436 0.88 0.71 0.76 0.66 -1.47 -3.70 8.21 44.8 1.67  24.80

En la tabla 3.1 se presentan las principales propiedades relevantes para este trabajo
de las 12 galaxias satélites, ordenadas segin la distancia al centro de la galaxia principal
MWL. Las propiedades contenidas en la tabla se describen a continuacién:

id: indice de la galaxia.

Dist: Distancia al centro de la galaxia principal MWL.

M.ir: Masa virial del sistema halo-galaxia (Masa total).

Ryi: Radio virial del sistema halo-galaxia.

Ryig5: Radio al cual se alcanza el 95 % de la masa total del sistema halo-galaxia.

Rgp3: Radio donde la caida de la densidad de MO es proporcional a r3.

2T /|W|: Doble de la energia cinética promedio de las particulas entre energia po-
tencial promedio; medida de el estado de equilibrio del (sub)halo, es decir qué tan
virilizadas estan las particulas.

Xog: Diferencia entre las posiciones del maximo de densidad de materia obscura y
el maximo de densidad de estrellas.

b/a: Medida de la tri-axialidad , cociente de la longitud del segundo semi-eje princi-
pal entre la longitud del semi-eje principal. Primero para el sistema halo-galaxia (halo)
y luego para la galaxia (glx).

c¢/a: cociente de la longitud del tercer semi-eje principal entre la longitud del semi-eje
principal, primero para el sistema halo-galaxia (halo) y luego para la galaxia (glx).

v.02: Pendiente de la caida de la densidad de materia obscura al radio Ryi,/50.

YRvir: Pendiente de la caida de la densidad de materia obscura al radio Ryi;.

M, Masa estelar de la galaxia.

Vmax: Velocidad circular maxima del sistema halo-galaxia.

Ry /5: Radio 3D al cual se alcanza la mitad de la masa estelar de la galaxia. Para
sistemas con simetria esférica, el equivalente en 2D (radio proyectado efectivo) es Reg =
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(3/4) Ry
o3p,1/2: Dispersion de velocidades 3D de las estrellas medida al radio Ry /s.

Figura 3.9: Propiedades globales { R; /2> Vinax; 03D,1 /2} de las galaxias satélites en funcion
de su masa estelar (circulos azules). Los tridngulos verdes corresponden a estimaciones

observacionales de las galaxias satélite de la Via Lactea.

En la figura 3.9 se grafican el radio 3D a la mitad de la masa, R/, la velocidad
circular méxima, Viax, y la dispersion de velocidades estelar o3p ; /5 al radio Ry /5 versus
M,. En esta figura se incluyen también inferencias observacionales para las galaxias
satélites de la Via Lactea. Las masas se tomaron de McConnachie (2012b, bajo la
suposicion de M,/Ly = 1), los radios R/, (en 3D) y las dispersiones o3p 1/o de las
enanas esferoidales se tomaron del trabajo de Wolf et al. (2010) y las Vy,ax se tomaron
de Penarrubia et al. (2008). En el caso de Sagitario, Ri/o y 03p,1/2 se tomaron de
McConnachie (2012b) y Viyax de Niederste-Ostholt et al. (2010). En el caso de la Nube
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Menor de Magallanes, R /3, 03p,1/2 ¥ Vmax S€ tomaron respectivamente de Subramanian
& Subramaniam (2012), McConnachie (2012b) y Stanimirovi¢ et al. (2004). En el caso
de la Nube Mayor de Magallanes, Ry /5 es de Weinberg (2001), o3p 1 /2 de McConnachie
(2012b) y Viax de Kim et al. (1998).

En general, las galaxias satélites simuladas (8 dentro de Ryi; y 4 méas alld) tienen
radios, velocidades circulares y dispersién de velocidades consistentes con las satélites
de la Via Lactea. En particular, no hay galaxias enanas “brillantes” en la simulacién
Garrotxa que tengan Viax 0 03p 1/2 en exceso con relacién a las observaciones. De
hecho la mayor Vi,.x que alcanzan las galaxias satélites dentro de Ry es 33.8 km/s.
Por lo tanto, como ya se dijo, no se observa ningin problema del tipo “too-big-to-fail”.
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3.4. Distribucién espacial de masa obscura y estelar

Una parte principal para este trabajo es la mediciéon de la distribucién de masas
de las galaxias satélites de la galaxia principal MWL. En la figura 3.11 se presenta la
distribucién de masa obscura y estelar de las 12 galaxias satélites en forma de curvas
de velocidad circular, Vere(r) = 1/(GM(r)/r). En cada panel se marcan con flechas
el radio estelar R 9, el radio Rps95 al cual el sistema halo-galaxia alcanza un 95% de
su masa total y el radio virial Ry, del sistema halo-galaxia. En practicamente todos
los casos domina la componete obscura, incluso en el centro. Las galaxias enanas de la
simulacién son entonces completamente dominadas por el halo de MO. El caso de los
satélites con ID 3 y 9 es curioso pues en la regién donde se formo la galaxia domina la
componente estelar; esto se ve también para el satélite 1 aunque sélo en la parte muy
central.

Un aspecto interesante es saber si el maximo de la velocidad circular de las galaxias
enanas estd en un radio relacionado con la galaxia o si se extiende mucho mas alla. Las
inferencias dindmicas que se hacen para galaxias enanas generalmente estan basadas en
observaciones de la cineméatica de la componente estelar. En la figura 3.10 mostramos el
cociente Ruyax/R1 /2 Versus M., donde Ry« es el radio donde V. alcanza el maximo.
Como se puede apreciar, Rpnax ocurre generalmente a 1 - 2 veces Ry jopara las satélites
internas (satélites 1 a 8) y de 6 a 10 veces para las galaxias externas al radio virial de
la galaxia principal. Esto sugiere que si las observaciones cinematicas no se extienden
mucho més alla de Ry /o, no es posible inferir directamente la Viax del sistema.

Figura 3.10: Cociente RvmaX/Rl/g en funcién de la masa de las galaxias satélites.

En la figura 3.12 se presentan los perfiles de densidad de la materia obscura (linea
azul) y la materia estelar (linea verde) de cada galaxia satélite y su correspondiente halo.
Los perfiles de densidad se midieron usando el método no-paramétrico de suavizado
usando kernels descrito en la Seccion 2.4 del Capitulo anterior. En cada panel se marcan
con flechas el radio estelar Ry /o, el radio Rpsg5 al cual el sistema halo-galaxia alcanza
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un 95% de su masa total y el radio virial Ry del sistema halo-galaxia; también se
marca el radio Rgp3 (linea vertical roja) al cual la caida de la densidad de materia
obscura es proporcional a 3.

33



3. PROPIEDADES GENERALES DE LOS HALOS Y GALAXIES EN LA
SIMULACION

Figura 3.11: Perfil radial de velocidad circular de cada satélite. En azul, la componente
de materia obscura, en verde la componente de estrellas y en rojo la componente total del
sistema halo-galaxia. La mayorfa de las galaxias estdn dominadas por la componente del
halo obscuro, incluso en el centro. El radio R;/, es donde estd contenida la mitad de la
masa estelar. Los radios Ryi; ¥ Raos son el radio virial y el radio donde esté contenida el

95 % de la masa virial.

34



3.4 Distribucién espacial de masa obscura y estelar

Figura 3.12: Perfiles de densidad estelar de las galaxias satélites (curvas verdes) y de su
correspondientes halos (cruvas azules). Las curvas azul claro segmentadas son los ajustes
NFW-generalizado a los halos. El radio R, es donde esta contenida la mitad de la masa
estelar. Los radios Ryi, ¥y Rmgs son el radio virial y el radio donde estd contenida el 95 %

de la masa virial.
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3.4.1. Distribucién de materia obscura: perfiles de densidad

En la mayora de los casos el perfil NF'W no describe bien el perfil de densidad de
los halos/subhalos obscuros de las galaxias satélites de la simulacién, en especial en las
partes mas internas y externas. Se probo entonces ajustar la funcién NFW generalizada
de cuatro parametros descrita por la ec. (3.2), p4(r). en la Seccién 3.1. Sobre el perfil de
densidad de materia obscura se muestra el perfil de densidad de esta funcién ajustada
con el mtodo MCMC' (linea punteada azul claro). Esta funcién ofrece en la mayorfa
de los casos una buena descripcién de los perfiles medidos en la simulacién. Esto se
puede apreciar en los errores relativos entre medicién y ajuste, (p(r) — pa(r))/p(r),
trazados en los paneles inferiores de las figuras 3.13-3.18; también se presenta aqui los
valores err_avrg que corresponde al promedio del error porcentual del ajuste. En los
péaneles superiores de dichas figuras se repiten los perfiles estelar, de MO y su mejor
ajuste mostrados en la figura 3.12, y se indican también los cuatro parametros del perfil
generalizado NFW p, del mejor ajuste.

(a) Satélite 1. (b) satélite 2.

Figura 3.13: Perfiles de densidad estelar (curva verde) y del halo obscuro (curvas roja)
para los satélites 1 y 2. La curva azul es al ajuste NF'W-generalizado al perfil del halo. En

los paneles inferiores se muestra la diferencia fraccional entre el perfil medido y el ajustado.
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Figura 3.14: Como la figura 3.13 pero para las satélites 3 y 4.

Figura 3.15: Como la figura 3.13 pero para las satélites 5 y 6.
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Figura 3.16: Como la figura 3.13 pero para las satélites 7 y 8.

Figura 3.17: Como la figura 3.13 pero para las satélites 9 y 10.
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Figura 3.18: Como la figura 3.13 pero para las satélites 11 y 12.
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Utilizando el perfil ajustado p4(r) se calculan de manera analitica los valores de
Rgp3, 7.02 Y Vrvir los cuales se usan para cuantificar qué tanto el halo ha sido afectado
por el ambiente, es decir cudnto difieren estos valores de los que corresponden a un halo
en equilibrio. Para un halo aislado en equilibrio que sigue un perfil de densidad pypw

se cumple lo siguiente: 02 &~ —1.2 = —1.5 (depende de la concentracién), Rgp3 = Ryir
Y Yroir & —3, €s decir que los perfiles de densidad en la partes interna y externa son
proporcionales a 713 y r~3 respectivamente.

Figura 3.19: Pendientes del perfil del halo obscuro a 0.02Ryi; ¥ a Ryir(V.02 ¥ Yevir) ¥

cociente M, /M, de las galaxias satélites en funcién de su masa virial.

En la figura 3.19 se presentan los valores de 7,02 ¥ Yrvir versus My, asi como el
cociente M, /M., versus Mi;,. Este tltimo tienen valores bastante mayores a lo que se
infiere de manera estadistica con el método del empate de abundancias.

Recientemente Sawala et al. (2015) han mostrado que dichas inferencias deben ser
corregidas por el hecho de que a masas de halos por debajo de ~ 3 x 10° M, la abun-
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dancia de halos con galaxias visibles decrece fuertemente; el fondo UV de la reionizacién
y la retroalimentacién de las supernovas inhiben la formacién de galaxias, méas mien-
tras menor es M. La correccién a la relacion (M, /M, )—Msyi hace que el cociente
M,/ M, no decrezca tanto hacia masas menores como se proponia anteriormente. No
obstante, incluso con esta correccién y comparando con los resultados de las simulacio-
nes de Sawala et al. (2015) para galaxias satélites, las masas estelares que obtenemos
para nuestros satélites son ~ 3 veces mayores a la masa de Myj ~ 1010 Mg y ~ 10
veces mayores a M ~ 107 M.

En el caso de nuestras satélites mas pequenas, el cociente M, /M., se incremente
casi un factor 10 con relacién a las masas mds grandes. Estas enanas satélites son las
que sufrieron un fuerte efecto de desintegracién en las partes externas de sus subhalos,
como se puede apreciar de la rapida caida de la pendiente 7, en el panel medio de la
figura 3.19 (ver abajo para mas detalles). Esto hace probablemente que la My;, medida
a z = 0 sea muy pequena con relacion a la que tuvo el halo antes de ser acretado y
cuando se formé la mayor parte de la masa estelar de la galaxia enana en cuestién.
De cualquier manera, los valores de M, /M., que obtenemos en nuestra simulacién son
exagerados, tanto con relacién a las inferencias semi-empricas como comparando con
otras simulaciones, como las de Sawala et al. (2015). Es posible que la fisica submalla en
nuestro caso no es suficiente para evitar una formacién estelar muy eficiente en épocas
tempranas de evolucién (ver también Gonzalez-Samaniego et al., 2014).

3.4.2. Densidad interna: medida de “Core 6 Cusp ”

Como se menciond, para halos descritos por un perfil NF'W con las concentraciones
tipicas de masas viriales 10% — 10'°Mg), la pendiente del perfil a 0.02R,;, oscila entre
Y02 & —1.5 y —1.2, tendiendo ya a su valor asintético de —1 a radios menores. En el
caso en que el nicleo del halo oscuro se aplane por procesos dinamicos asociados a los
bariones, el valor de g2 ciertamente tiene que incrementarse por arriba de —1. En la
literatura se considera evidencia de la formacion de un nicleo suave cuando g2 > —0.7.
Usando los perfiles ajustados p4 se calculan los valores de 72 para los halos de las 12
galaxias satélites. Estos valores se presentan en la tabla 3.1 y se pintan en el panel
superior de la figura 3.19. Se observa que para todas las galaxias 7,02 < —1. De aqui se
deriva el siguiente resultado importante de la simulaciéon Garrotxa:

Ninguna galaxia satélite presenta un halo con “core”, es decir que los
efectos de los bariones no han sido capaces de aplanar la los perfiles de
densidad internos de los halos de galaxias enanas.

Este resultado estda de acuerdo con resultados previos de galaxias enanas usando
el cédigo ART + Hidrodindmica y la fisica submalla utilizada en Garrotxa (Gonzélez-
Samaniego et al., 2016). Igualmente, otros autores, empleando cédigos y fisicas submalla
diferentes, encuentran que los bariones no son capaces de inducir ntucleos suaves en
galaxias satélites enanas (e.g., Garrison-Kimmel et al., 2013; Schaller et al., 2015; Sawala
et al., 2016b; Zhu et al., 2016). Por otro lado, hay otros autores que encuentran en
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sus simulaciones la formacién de ntcleos suaves debido principalmente a los efectos
dindmicos que producen las eyecciones por Supernovas, al menos para el intervalo de
masas My, = 108 — 1019 Mg (e.g., Governato et al., 2010, 2012; Maccio et al., 2012;
Teyssier et al., 2013; Madau et al., 2014; Di Cintio et al., 2014; Tollet et al., 2015; Onorbe
et al., 2015; Chan et al., 2015). Estos efectos y la consecuente formacién de niicleos
suaves han sido planteados como el camino para conciliar las predicciones del escenario
MOPF-A con las inferencias dindmicas de galaxias enanas. No obstante, nuestro resultado
muestra que dicha conciliacién, al menos a nivel de enanas satélites en sistemas como
la Via Léctea se obtiene sin necesidad de la formacién de néleos suaves.

3.4.3. Densidad externa: efectos del entorno

Para cuantificar el efecto del entorno y las fuerzas de marea debidas al halo y galaxia
MWL principales sobre la parte externa de los subhalos de las galaxias satélites, se usan
los valores calculados para Rps95 versus Ry, el radio donde la densidad decrece como
r3, Rgp3, y la pendiente al radio virial 7, Todos estos valores para cada galaxia
satélites estan reportados en la tabla 3.1 y se pueden apreciar en las figuras 3.12 y
3.13-3.18.

Para un halo aislado y en equilibrio se cumple lo siguiente: Rjr95 ~ Ry , es decir
que la mayoria de la masa estd contenida en la esfera de radio Ryir, Rap3 =~ Ryir ¥
Yrvir = —3, es decir la caida de la densidad en la parte externa es proporcional a r 3.

El principal resultado que obtenemos al medir estar cantidades es como sigue:

En el caso de los halos/subhalos de las galaxias alrededor de MWL en
la simulacién Garrotxa se ven fuertes desviaciones de los comportamientos
del perfil de densidad externo con relaciéon al de halos aislados en equili-
brio, lo cual indica que las partes externas, e incluso intermedias, han sido
significativamente afectadas por los efectos del medio ambiente.

Las galaxias satélites mas cercanas a la galaxia principal tienen un radio Rys95 <
R, y conforme se alejan del centro de MWL, Ras95 — Ry de forma que para las mas
lejanas, Rpr95 =~ Ryir; esto se puede ver de forma cualitativa en la figura 3.12 y con
mas precisini en la figura 3.20. Los subhalos que han sobrevivido a acercamientos tan
préximos como 300-500 pe, alcanzan el 95 % de su masa a radios 1/5-1/6 de Ryi;. Es
decir que a radios mayores a esa fracciéon practicamente no hay ya particulas de MO,
el subhalo ha sido desintegrado en sus partes intermedias y externas.

En particular se obtiene del analisis presentado en la figura 3.20, ajustando una ley
de potencias para las galaxias internas, que se cumple la relacién: log(Raos/Ryir)
[0.7+0.1]D.

Las galaxias satélites mds cercanas a MWL tienen un radio Rgp3 < Ryir ¥ Yrvir K
—3. Conforme se alejan del centro de MWL, Rgyp3 — Ryir ¥ Yrvir — —3. Esto se puede
ver de forma cualitativa en la figura 3.12, asi como en el panel medio de la figura 3.19 .
Es interesante que incluso hacia el radio donde esté contenida 95 % de la masa (el cual
es de por si menor a Ryi;), la pendiente del perfil es ya méds empinada que —3. De hecho,
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Figura 3.20: Cociente Rps95/ Ry en funcién de la distancia al centro de MWL. Mientras
que para los subhalos de las satélites alejadas este cociente es alrededor de 0.9, para los
subhalos mas cercanos a la galaxia central MWL, el cociente disminuye con la distancia,
llegando a ser menos de 0.2 a 30 kpc. La linea roja describe aproximadamente cémo decrece

el cociente a medida que la distancia es menor.

los radios donde esa pendiente es —3, Ryp3 siguen siendo muy pequenos con relacién a
Rpr95. Esto quiere decir que los subhalos no sélo sufren un proceso de desprendimiento
de sus partes externas, sino que se reestructuran por completo.
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Capitulo 4
Inferencias dinamicas de galaxias enanas

satélites a partir de la cinematica estelar

En este capitulo se presenta un método que normalmente se utiliza en estudios
observacionales para reconstruir la distribucién de materia obscura en galaxias enanas
satélites de la Via Lictea y Andrémeda a partir de la inferencia de la masa dindmica,
la cual se relaciona con la distribuciones de masa y dispersién de velocidades de las
estrellas mediante la ecuacion de Jeans. Este método se aplica a las 12 galaxias satélites
de la galaxia MWL y se comparan los resultados de la inferencia con las distribuciones
de la masa total y materia obscura medidas directamente de la simulacién; a partir
de los resultados se concluye que tan correcto resulta el método y que efectos tiene
sobre las inferencias, en particular se discute la fidelidad del método para reconstruir la
distribucién de materia en la parte interna de los halos correspondientes a las galaxias
satélites.

4.1. Analisis de Jeans: inferencia de la materia obscura
(MO)

Uno de los objetivos principales de este trabajo es usar un método que comtinmente
es utilizado en estudios observacionales (ver por ej. Walker et al., 2009; Wolf et al.,
2010) para inferir la distribucién de la masa dindmica en galaxias satélites enanas
de la Via Lactea o Andrémeda. Aplicaremos este método a las galaxias satélites en
la simulacién Garrotxa y compararemos los resultados con las distribuciones de masa
medidas directamente de la simulacién. De esta manera evaluaremos qué tan acertada
es la inferencia de la distribucién de masa dindmica. En una segunda parte, se hard esta
inferencia para la componente de MO tomando en cuenta la distribucién “observada”
de masa estelar.

Debido a que solucién de la ecuacién de Jeans descrita en la seccion 2.5 es la base
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para la inferencia de masa dindmica a partir de la distribucién de masa y cinemética
estelar, repetiremos esta ecuacion a continuacién y de ahora en adelante nos referiremos
a ella como la ecuacién de Jeans:

o
peop(R) = GR™*7 | r¥=2p,(r) Myin (r)dr, (4.1)
R

En la ecuacién de Jeans (4.1) la masa dindmica My;, corresponde a la masa que genera
el potencial gravitacional que mantiene ligadas a las estrellas en las galaxias esferoida-
les enanas (dSphs) las cuales estan soportadas por su dispersién de velocidades; esto
significa que la masa dindmica corresponde a la masa total del sistema halo-galaxia, es
decir la suma de MO, masa estelar y masa de gas. En las galaxias dSphs préacticamente
no hay gas, de tal modo que esta componente no se toma en cuenta. Por otro lado,
muchas evidencias apuntan a que las galaxias enanas en general son dominadas por MO
incluso en las regiones internas por lo cual generalmente es una buena aproximacion
considerar que la distribucién de masa dinamica es practicamente igual a distribucién
de MO.

En la seccién 3.4.1 se utilizé el perfil de densidad estilo NFW generalizado de cuatro
parametros py (el cual se repite a continuacién ) para modelar la el perfil de densidad de
la MO en las galaxias analizadas. En esta Seccion el perfil p4 se utilizard para modelar
la masa dindmica Mg;, presente en la ecuacion de Jeans.

Ps

pa(r) = T (AT (4.2)

Al integrar el perfil py hasta un cierto radio R se obtiene la masa contenida dentro de
la esfera de radio R que en este caso corresponde a Mg, (R), esto es:

R
Min(R) = 47 [ putr)r?ar
0
4.3
_ dmpsR (R _’YF(l_ a2 — _E) -
- 1_[_}/ T 241 v, Q3 v rsa

El método de inferencia que asemeja al proceso que se sigue con las observaciones
consiste en medir directamente de la simulacion los perfiles de densidad y de dispersién
de velocidades de las estrellas en la galaxia satélite de interés y mediante la ecuacién
de Jeans (4.1) constrenir los pardmetros del modelo de masa dindmica propuesto que
mejor ajusten a las mediciones de densidad y cinemadtica de las estrellas. En el caso del
perfil py, los cuatro parametros de masa a ajustar son: v que es la pendiente de la caida
de la densidad en la parte interna de la galaxia, o que es la pendiente de la caida de
la densidad en la parte externa, el radio de escala r5 en el cual se da la transicién de
la caida de la densidad de v a « y el pardmetro de normalizacién ps. Debido a que la
region interna de la galaxia es de especial interés para este trabajo, se puede cambiar el
parametro de escala ps haciendo una normalizacién a la masa contenida dentro de una
esfera de cierto radio fijo; para esto se usa un radio interno, por ejemplo de 300 pc, y de
esta forma la masa dindmica al radio R, Mg (R) , esta dada por el pardmetro Msgg en
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lugar de pgs, donde M3 corresponde a la masa contenida dentro de la esfera de radio
igual a 300pc. Se puede hacer lo mismo, si se desea usar otra masa, por ejemplo, Msgg.

El objetivo de la inferencia es ajustar los cuatro pardmetros de masa { 7, Msoo,
Ts, & } para obtener una distribucién de masa dindmica Mgy;, que mejor reproduzca la
igualdad dada por la ecuacién (4.1) donde p, y o, son el perfil de densidad de masa y
la dispersién de velocidades radiales de las estrellas, las cuales se miden directamente
de la simulacién para cada galaxia satélite dSph. El parametro de anisotropia 3 en la
ecuacién (4.1) estd dado por la dindmica estelar asi que se podria medir directamente
de la simulacién y usar su valor en la ecuacién (4.1). Sin embargo, 5 es muy dificil de
medir de forma observacional por lo tanto, con el fin de emular el proceso de inferencia
que se realiza con las observaciones, se dejara 8 como otro parametro mas a ajustar en
nuestro procedimiento.

El procedimiento para hacer la inferencia es el siguiente:

1. Medir los perfiles de masa p, y cinematico o, de las estrellas para la galaxia
satélite de interés.

2. Escoger valores para los pardmetros de masa y anisotropia { v, M3, 7s, , 3 }
que determinan la distribucién de masa dindmica Mg, .

3. Integrar la ecuacién de Jeans 4.1 y resolver para o,.

4. Comparar el perfil de o, obtenido de la ecuacién Jeans con el obtenido de la
medicién directa de las estrellas en la simulacién en el paso (1).

5. Iterar los pasos (2)-(4) mediante el método de MCMC descrito en la seccién
2.6 para obtener el valor de los pardmetros de masa y anisotropia que mejor
reproducen la cinematica estelar medida.

Una vez obtenidos los pardmetros de masa { v, Msoo, s, & } es posible comparar la
distribucién de masa dindmica My;, inferida con la distribucién de masa total (MO +
estrellas) medida directamente de la simulacién para cuantificar qué tan bueno resulta el
método de inferencia; también es posible obtener la curva de velocidad circular inferida
usando la distribucién de masa dinamica y de esta forma comparar el valor de Vi,ax
inferido con el medido directamente de la simulacién.

Para llegar a la ecuacién de Jeans (4.1) se hacen las siguientes suposiciones: la ga-
laxia esta soportada por la dispersion de velocidades de sus constituyentes; la galaxia
estd en equilibrio hidrostatico; la galaxia presenta una simetria esférica; el parametro
de anisotropia 8 tiene un valor constante a lo largo de toda la galaxia. En la tabla 3.1
del Capitulo anterior se muestran los valores de tri-axialidad, es decir los cocientes de
los ejes principales de las galaxias (b/a y ¢/a). A una galaxia esferoidal le corresponden
valores cercanos a uno, mientas que para galaxias de disco el valor de ¢/a es menor; en
la tabla se ve que todas las galaxias satélites dentro del radio viral de la galaxia princi-
pal MWL (satélites 1 a 8) tienen valores mas correspondientes a esferoidales mientras
que las satélites externas tienen valores correspondientes a galaxias més aplanadas, es-
pecialmente la 9 y la 10; esto es indicativo de que la inferencia de la masa dinamica
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podria resultar incorrecta para dichas galaxias, sin embargo, el método de inferencia se
pondra a prueba también para estas galaxias.

4.2. Resultados de la inferencia de My, e incertidumbre
de los parametros

A continuacién se muestran y explican en detalle los resultados de la inferencia para
la galaxia satélite 1 en base a las figuras 4.1 y 4.2, mismas que se repetiran para las
otras 11 satélites.

Figura 4.1: Andlisis de Jeans para la galaxia satélite 1 (ver texto para la explicacién de

cada panel).

En la figura 4.1 se muestran las mediciones de masa y cinematica estelar necesarias
para la inferencia y los resultados obtenidos para la satélite 1. Las lineas verticales grises
en todos los paneles corresponden al radio igual a 300pc. El panel superior izquierdo
corresponde al perfil de densidad 3D estelar p, medido directamente de la simulacién
mediante el método de suavizado via kernels.

En el panel inferior izquierdo se muestra con puntos y linea azul el perfil de dis-
persién de velocidades radial de las estrellas o, medido en la simulacién lo cual se
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hace mediante un histograma donde el nimero de “bins” o cascarones varia para cada
galaxia dependiendo de el nimero de particulas estelares y el radio hasta el cual se
extiende la galaxia; las barras de error corresponden al error de Poisson 1/v/N donde
N es el numero de particulas estelares en el cascarén correspondiente. La linea roja co-
rresponde al resultado de integrar la ecuacién de Jeans (4.1) resolviendo para el perfil
cinematico estelar o, y usando la distribuciéon de masa total M directamente medida
de la simulacién, es decir midiendo la masa total (MO + estrellas), el perfil de den-
sidad estelar y el parametro de anisotropia § promedio a lo largo de toda la galaxia
se resuelve la ecuacién 4.1 para obtener el perfil de la dispersion de velocidades radial
o que satisface las hipdtesis de equilibrio y simetria esférica supuestas en la ecuacién
(4.1). La linea punteada verde corresponde a lo mismo que la linea roja con la dife-
rencia de que el parametro de anisotropia 3 se calcula promediando tnicamente las
velocidades de las estrellas contenidas dentro de radio hasta donde se alcanza un tercio
de la masa de la galaxia, es decir que corresponde a la anisotropia interna de la galaxia.
Los puntos azul claro o turquesa y la region sombreada en el panel inferior izquierdo
corresponden al resultado del ajuste a la cinematica obtenido de la inferencia de masa
mediante el método descrito anteriormente en esta seccién, es decir que corresponde al
perfil cinemdtico o, que se recupera de resolver la ecuacién (4.1) con los pardmetros
de masa y anisotropia { 7, Msg, 7s, &, 8 } ajustados por el método de MCMC. Este
perfil inferido de o, se puede comparar con el medido (linea y barras de error azul).

En el panel superior de la derecha se muestran con lineas azul y verde la distribucién
de masa de MO y masa total (MO + estrellas) respectivamente, mientras que con las
cruces conectadas con la linea azul claro o turquesa se muestra la distribucién de masa
dindmica inferida mediante el método de Jeans en la regién fisica de la galaxia. La linea
roja punteada corresponde a la extension hasta el radio virial de la distribucién de masa
dindmica inferida, es decir que la linea roja punteada corresponde al modelo de masa
dado por la ecuacion 4.3 con los parametros ajustados por el método de inferencia. La
barra roja sélida vertical corresponde al intervalo de 95 % de certeza del pardmetro de
normalizacién M3gy ajustado. En la esquina superior derecha se muestran los valores
numéricos del valor medio para los pardametros ajustados.

En el panel derecho de en medio se comparan la distribuciéon de masa dinamica
inferida Mg;, con la distribucién de masa total medida directamente de la simulacién,
cuantificando la precisién de la inferencia mediante la diferencia fraccional (o error
relativo), es decir (Main inferido — Mtotal,medido)/Mtotal medido; de tal manera que si es
negativa la inferencia subestima la masa y si es positiva sobreestima la masa. En el valor
del radio igual a 300pc la barra vertical roja (pintada en ambos paneles) representa
el intervalo de 95% de certeza del valor inferido para Msgy en términos fraccionales.
También se reporta en el panel intermedio el valor numérico de la diferencia fraccional
del parémetro M3007 mgooerror = (M3OO,inferid0 - M300,medid0)/M300,medido-

Por tdltimo, en el panel inferior de la derecha los puntos y la linea azul corresponden
a la medicion de la anisotropia en funcién del radio, es decir el valor de 8 en cada uno
de los cascarones del histograma que se usé para medir el perfil cinematico o,; esto se
mide para contrastar la validez de la suposiciéon que se hace para llegar a la ecuacion de
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Jeans 4.1 de que la anisotropia tiene un valor constante a lo largo de toda la galaxia.
En un trabajo anterior Walker et al. (2009) mostraron que un perfil de anisotropia en
funcién del radio no constrinie mejor la distribucién de masa dindmica inferida que al
utilizar un valor 8 promedio constante con el radio como se hace en este trabajo.

(a) Maoo (b) v

(c) rs (d) a

(e) B

Figura 4.2: Distribuciones de los 5 pardmetros ajustados con el mfodo de Jeans usando

MCMC para la galaxia satélite 1.

En cuanto a los pardmetros ajustados por el método de inferencia, { v, Msgo, 75, «,
B }, en la parte derecha de cada panel de la figura figura 4.2 se muestra la distribucién
obtenida para el valor de cada uno de los cinco pardmetros ajustados por el método
de MCMC para la galaxia satélite 1. Para cada pardmetro, se marca con una linea
vertical negra el valor de la media de su distribucién y con lineas verticales punteadas
se marcan el valor del 2.5 percentil y el 97.5 percentil, es decir el intervalo del 95 % de
confianza. Este intervalo cuantifica la incertidumbre en la inferencia de cada parametro.

50



4.2 Resultados de la inferencia de My;, e incertidumbre de los parametros

En particular para el pardmetro Msgg, este intervalo se marca con la barra vertical roja
en los paneles superior y medio del lado derecho de la figura 4.1 para mostrar de forma
cualitativa el resultado de la inferencia para Msg y se usa el valor medio para medir
la diferencia fraccional (o error relativo) con el valor de M3gg medido de la simulacién.

Resultados de la inferencia para la satélite 1: La satélite dSph 1 es la mas cer-
cana al centro del la galaxia MWL, su distancia al centro es de 30 kpc. En la simulacién
su masa estelar esta dada por un numero pequenio de particulas estelares (inicamente
86 particulas ); esto hace que la medicién de su perfil de densidad y cinemdtico sean
poco precisos. En el caso de la densidad este problema se resuelve parcialmente utili-
zando el método de suavizado via kernels. Para el perfil cinemético o, se observa en
el panel inferior izquierdo de la figura 4.1 que la medicién es muy pobre, con pocos
puntos y grandes barras de error debido al bajo numero de particulas estelares. A pesar
de esto en el panel superior derecho se observa que hay un buen acuerdo entre la masa
dindmica inferida y la medicion de la distribucién de masa total M lo cual se revela de
forma mads explicita en el panel derecho intermedio: se ve que el error de la inferencia
es menor que el 20 % en la parte interna de la galaxia; asi mismo el valor de la media
en la inferencia de Mggg practicamente concuerda con el medido, siendo la diferencia
apenas del 0.3 %; no obstante la incertidumbre de la inferencia es relativamente grande,
el 95% de confianza en términos fraccionales relativos respecto al valor medio inferido
para Masgg es de +74% y —56 % (barras rojas verticales). También se observa en el
panel inferior derecho que el valor de la anisotropia [ es aproximadamente constante
con un valor = 0.25 y que los resultados de integrar la ecuacién correspondiente a la
solucion de Jeans 4.1 para resolver o, usando el valor medido de la distribucién de
masa total M ( lineas roja y verde en el panel inferior izquierdo ) estdn en buen acuer-
do con los valores medidos para o, ( linea y puntos azules ) lo cual permite concluir
que las hipotesis de equilibrio, simetria esférica y anisotropia constante supuestas en la
ecuacion 4.1 son validas para esta galaxia y por ende el resultado de la inferencia es
favorable para esta galaxia.

De acuerdo a la figura 4.2, los parametros internos Msgg y v presentan distribuciones
relativamente bien constrefiidas mientras que los otros tres parametros tienen distribu-
ciones practicamente planas lo que indica que los datos usados para hacer la inferencia
no aportan la informacién suficiente para definir valores para estos parametros usando
el método de MCMC. El valor medio de « y su intervalo de confianza son mayores que
1, es decir que la caida de la densidad de masa en la parte interna es mas rapida que
r~1 esto significa que el resultado de la inferencia es indicativo un perfil de densidad
empinado en la parte interna, un “cusp”, lo cual coincide con la medicién hecha en el
capitulo anterior.

51



4. INFERENCIAS DINAMICAS DE GALAXIAS ENANAS SATELITES A PARTIR
DE LA CINEMATICA ESTELAR

Figura 4.3: Andlisis de Jeans para la galaxia satélite 2.

Resultados de la inferencia para la satélite 2: En la figura 4.3 se ve que el
resultado de la inferencia es razonable. En particular la diferencia fraccional obtenida
para la media de Msgg es de el 2% y al igual que para la satélite 1 se observa que el
perfil de la cinemética o, resuelta con la ecuacién de Jeans ( lineas roja y verde en el
panel inferior izquierdo ) estd en buen acuerdo con la cinemética medida (linea y puntos
azules ) excepto en la regién mds interna en donde la cinemdatica medida es menor que
la resuelta via Jeans. Esto podria explicar el desacuerdo de la distribucién de masa
dindmica inferida con la masa total medida en la parte mas interna. La incertidumbre
en la inferencia del pardmetro Msgy es relativamente alta, el 95% de confianza en
términos porcentuales relativos al valor medio inferido es de +60% y —48 % (barras
rojas verticales en los paneles de la derecha de la figura 4.3 y distribucién del parametro
Mj3gp en la figura 4.4 ). La distribucién del pardmetro 7 tiene un maximo en un valor
mayor que 1 lo cual corresponde a que la inferencia favorece una caida empinada de
la densidad en la regian interna; no obstante la incertidumbre en este parametro es
considerable (figura 4.4).
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4.2 Resultados de la inferencia de My;, e incertidumbre de los pardmetros

(a) Msoo (b) v

(c) rs (d) o

(e) B

Figura 4.4: Distribuciones de los 5 pardmetros ajustados con el mfodo de Jeans usando

MCMC para la galaxia satélite 2.
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Figura 4.5: Analisis de Jeans para la galaxia satélite 3

Resultados de la inferencia para la satélite 3: Esta galaxia tiene la peculiari-
dad de que la masa estelar total es practicamente igual a la masa total de MO ( esto
debido quizés a la desintegracion por fuerzas de marea que ha sufrido el halo en su parte
externa ); en la regién interna domina la masa estelar. Ademds en su parte interna la
cinemética o, medida es mayor que la resuelta via Jeans (ver panel inferior izquier-
do de la figura 4.5); esto podria explicar la sobre estimacién de la inferencia de masa
dindmica especialmente en la regién interna. En este caso la media del parametro Msgg
estd sobrestimado por un 24 %. A pesar de esto, el pardmetro M3y en este caso estd
razonablemente bien constrenido por el método de inferencia, siendo la incertidumbre
al 95 % de confianza en términos porcentuales respecto al valor medio inferido de +30 %
y —31 % (barras verticales rojas ); esto es porque la incertidumbre en la medicién de la
cinematica o, es pequena debido el alto niimero de particulas estelares en esta satéli-
te ( mas de cinco mil ). Al igual que para las satélites anteriores, la distribucién del
parametro v inferido favorece un “cusp”, aunque la incertidumbre de la inferencia es
grande.
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4.2 Resultados de la inferencia de My;, e incertidumbre de los pardmetros

(2) Msoo (b) v

(c) rs (d) o

(e) B

Figura 4.6: Distribuciones de los 5 pardmetros ajustados con el mfodo de Jeans usando

MCMC para la galaxia satélite 3.
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Figura 4.7: Analisis de Jeans para la galaxia satélite 4

Resultados de la inferencia para la satélite 4: El resultado de la inferencia
de la distribucién de masa dindmica es muy bueno con una diferencia fraccional menor
al 20% en la parte interna desde 200 pc hasta 2 kpc y una diferencia del 1% para la
media del pardmetro inferido de Mg (ver figura 4.7). Para Msgo la incertidumbre al
95 % de confianza en términos porcentuales respecto al valor medio inferido es de +65 %
y —52% (barras verticales rojas). Se observa que la cinemdtica o, coincide muy bien
con la resuelta por la ecuacién de Jeans lo cual es indicativo de la validez de hipdtesis
de equilibrio y esfericidad, sin embargo se observa una caida del valor de la anisotropia
en la regién mas interna de la galaxia lo cual podria explicar el incremento del error
en la inferencia de la masa en la parte mas interna de la galaxia. Los parametros de
normalizacién y pendiente interna Mspg ¥ v son los tnicos razonablemente bien cons-
trenidos por el método de MCMC (ver figura 4.8); la pendiente interna -~y es indicativa
de un perfil de densidad picudo en la regién interna.

o6



4.2 Resultados de la inferencia de My;, e incertidumbre de los pardmetros

(2) Msoo (b) v

(c) rs (d) o

(e) B

Figura 4.8: Distribuciones de los 5 pardmetros ajustados con el mfodo de Jeans usando

MCMC para la galaxia satélite 4.
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Figura 4.9: Andlisis de Jeans para la galaxia satélite 5

Resultados de la inferencia para la satélite 5: En el panel correspondiente a
la cinematica (inferior izquierdo de la figura 4.9) se observa que la distribucién espacial
de o, resuelta por medio de la ecuacién de Jeans es distinta entre el caso cuando se
calcula usando la anisotropia promediada sobre toda la galaxia y el caso el promedio
es s6lo en la parte interna (lineas roja y verde respectivamente ); aquella calculada
con la anisotropia interna estd en mejor acuerdo con la distribucién de o, medida, en
consecuencia el resultado de la inferencia de la distribucién de masa es bueno en toda
la regién interna de la galaxia con una diferencia fraccional menor al 20 % hasta 1
kpc. En particular, la media del pardmetro Mszgg se infiere con una diferencia del 4 %
respecto al medido y su incertidumbre al 95% de confianza es de £40% relativo al
valor medio inferido (lineas rojas verticales). Los pardmetros inferidos para Msgg y 7
presentan distribuciones bien definidas (ver figura 4.10); ~ indica una distribucién de
densidad interna caracteristica de un perfil inclinado (“cusp”).
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4.2 Resultados de la inferencia de My;, e incertidumbre de los pardmetros

(2) Msoo (b) v

(c) rs (d) o

(e) B

Figura 4.10: Distribuciones de los 5 pardmetros ajustados con el mfodo de Jeans usando

MCMC para la galaxia satélite 5.
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Figura 4.11: Distribuciones de los 5 pardmetros ajustados con el mfodo de Jeans usando

MCMC para la galaxia satélite 6

Resultados de la inferencia para la satélite 6: Para esta galaxia el resultado de
la inferencia de la distribucién de masa dinamica estd sistematicamente sobreestimado
comparado con la distribuciéon de masa total medida a lo largo de toda la galaxia, sin
embargo en la parte mds interna, hasta 500pc, la diferencia de la inferencia no rebasa
el 20 % con un valor del 8 % sobrestimado para la media del pardmetro Msgg (ver figura
4.11); la incertidumbre es razonable: el intervalo de 95 % de confianza es de +41% y
—39 % respecto al valor medio inferido. En el caso de los pardmetros ajustados (figura
4.12) se observa que la distribucién del pardmetro 8 no es plana como en casos anteriores
siné que estd sesgada hacia valores negativos, ain cuando la anisotropia medida es
positiva (excepto en la parte mas externa ). Esto puede explicar la sobrestimacion del
parametro de normalizaciéon Msgg y en general la sobrestimacién de la distribucién de
masa dindmica a lo largo de toda la galaxia. También se obtiene que la distribucién del
parametro de la pendiente interna de la densidad ~y esta sesgada hacia valores menores
que uno, con su valor medio siendo 0.68, esto podria ser consecuencia de el sesgo del
parametro 3 y podria ser interpretado como indicativo de una inferencia de un perfil de
densidad suave o plano (“core”), aunque la incertidumbre en v es alta; esto se analizard
mas detalladamente en la Seccion 4.3.3.
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4.2 Resultados de la inferencia de My;, e incertidumbre de los pardmetros

(2) Msoo (b) v

(c) rs (d) o

(e) B

Figura 4.12: Distribuciones de los 5 pardmetros ajustados con el mfodo de Jeans usando

MCMC para la galaxia satélite 6.
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Figura 4.13: Analisis de Jeans para la galaxia satélite 7

Resultados de la inferencia para la satélite 7: Para esta satélite se observa
un muy buen acuerdo entre el perfil cinematico medido con el resulto por la ecuacién
de Jeans (figura 4.13). Sin embargo se observa que, al igual que para la satélite 6, la
inferencia de la distribucién de masa dindmica estéd sistematicamente sobrestimada a
lo largo de toda la galaxia y més atun la diferencia fraccional de la inferencia es en
general mayor al 20 %; en el caso de la media del pardmetro Msgg la diferencia es del
18 %, con una incertidumbre al 95 % de confianza de +38 % (lineas rojas verticales). Al
igual que para la galaxia 6 el parametro ajustado para la anisotropia 8 (figura 4.14)
esta fuertemente sesgado hacia valores negativos mientras que la anisotropia medida
es en general positiva a la largo de toda la galaxia. Esta podria ser la razén por la
cual la distribucién de masa es sistematicamente sobrestimada en toda la galaxia. Para
este caso el pardmetro -, es indicativo de un perfil de densidad empinado en la parte
interna.
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4.2 Resultados de la inferencia de My;, e incertidumbre de los pardmetros

(2) Msoo (b) v

(c) rs (d) o

(e) B

Figura 4.14: Distribuciones de los 5 pardmetros ajustados con el mfodo de Jeans usando

MCMC para la galaxia satélite 7.
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Figura 4.15: Andlisis de Jeans para la galaxia satélite 8

Resultados de la inferencia para la satélite 8: Para este caso se observa que
en la regién interna el perfil cinematico o, medido estd sistematicamente por debajo
que aquel resuelto por la ecuacién de Jeans (figura 4.15). El perfil de masa inferida
esté subestimado en estd regién con una diferencia fraccional que no sobrepasa el 20 %,
en particular la diferencia de la media de M3spy con relacién a la medida es 17% (la
incertidumbre al 95 % de confianza es de £44 %, lineas rojas verticales). Asi{ mismo la
distribucién del parametro v estd ligeramente sesgado hacia valores menores que uno
con un valor medio de 0.85 (ver figura 4.16), aunque con gran incertidumbre; esto no
es necesariamente indicativo de un perfil de densidad suave y se hace un andlisis mas
detallado en la seccién 4.3.3.
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4.2 Resultados de la inferencia de My;, e incertidumbre de los pardmetros

(2) Msoo (b) v

(c) rs (d) o

(e) B

Figura 4.16: Distribuciones de los 5 pardmetros ajustados con el mfodo de Jeans usando

MCMC para la galaxia satélite 8.
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Figura 4.17: Analisis de Jeans para la galaxia satélite 9

Resultados de la inferencia para la satélite 9: Esta es la primera de las
galaxias analizadas que no estan dentro del radio virial de la galaxia principal MWL y
en particular esta galaxia presenta una distribucién de masa muy singular. En la parte
mas interna, la masa estd fuertemente dominada por estrellas y debido al efecto de
contraccién gravitacional que ellas producen sobre el halo, la MO presenta una mayor
acumulacién que la normal para un perfil de densidad tipico NF'W en la parte més
interna, a radios menores que 400pc( ver perfiles de densidad en la fig. 3.17 ). También
se observa que en esta regién interna el perfil cinemético o, presenta un aumento y que
la cinematica medida es mayor que la calculada via la ecuacién de Jeans (ver figura
4.17). En cuanto a la distribucién de masa dindmica inferida se obtiene que la media
de la masa M3g estd sobrestimada, con una diferencia de la medida de un 14 % y una
incertidumbre al 95% de confianza de £19% (lineas rojas verticales). En general en
la regién de 200 pc hasta 2.5 kpc la masa dindmica esta sobrestimada respecto a la
medicién de masa total con diferencias que llegan hasta el 40% . En el andlisis de
las morfologia de las satélites se obtiene que para esta galaxia el cociente de los ejes
principales c¢/a tiene un valor de 0.58 lo que indica que esta galaxia no cumple con
las suposicién de esfericidad; esto explica los altos errores en la inferencia de la masa
dindmica.

Los parametros ajustados presentan distribuciones razonablemente bien constrenidas
(ver figura 4.18). Sin embargo algunos estdn muy sesgados hacia los minimos permitidos
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4.2 Resultados de la inferencia de My;, e incertidumbre de los pardmetros

(a) Msoo (b) v

(c) rs (d) o

(e) B

Figura 4.18: Distribuciones de los 5 pardmetros ajustados con el mfodo de Jeans usando

MCMC para la galaxia satélite 9.

por el método MCMC. En cuanto al parametro de la pendiente en la densidad interna
v, se observa que la distribucion esta sesgada hacia cero lo cual es caracteristico de un
nicleo suave. Sin embargo, si el radio de escala inferido es lo suficientemente chico, se
puede obtener que la pendiente en la regién con un radio alrededor de 200-400pc no es
plana en la distribucién de densidad; esto se analiza méas en detalle en la Seccion 4.3.3.
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Figura 4.19: Anilisis de Jeans para la galaxia satélite 10

Resultados de la inferencia para la satélite 10: Para este caso se observa
una gran diferencia entre los perfiles cinematicos de o, resueltos con la ecuacion de
Jeans con la anisotropia promediada en toda la galaxia y la anisotropia interna (lineas
roja y verde en el panel inferior izquierdo de la figura 4.19). Esto es debido a la fuerte
caida en el valor de la anisotropia medida hacia la parte interna de la galaxia (panel
inferior derecho); en la parte externa, 5 tiene un valor cercano a 1 lo que corresponde a
trayectorias radiales de las particulas mientras que en la parte interna 8 presenta valores
negativos que corresponden a trayectorias circulares de las particulas. Esto siguiere que
la estructura interna de la galaxia no es la correspondiente a una esferoidal sino mas
bien a una galaxia de disco lo cual coincide con la medicién del coeficiente de los ejes
principales c¢/a el cual tiene un valor de 0.5 para esta galaxia. También se observa cémo
el perfil cinemético o, medido esta en buen acuerdo con aquel resuelto via Jeans usando
el valor de 8 interno, lo cual remarca la importancia del parametro de anisotropia para
la inferencia. El resultado de la inferencia de la distribucion de masa dinamica presenta
una diferencia del 40 % en la parte interna y una subestimacién para el valor de la media
de Msgg del 26 % (con una incertidumbre al 95% de confianza del orden de +45 %),
haciendo de ésta inferencia la de mayor diferencia de todas las galaxias analizadas. Esto
es de esperarse por la medicién previa de c¢/a que indica que esta es una galaxia de
disco.
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4.2 Resultados de la inferencia de My;, e incertidumbre de los pardmetros

(2) Msoo (b) v

(c) rs (d) o

(e) B

Figura 4.20: Distribuciones de los 5 pardmetros ajustados con el mfodo de Jeans usando

MCMC para la galaxia satélite 10.
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Figura 4.21: Analisis de Jeans para la galaxia satélite 11

Resultados de la inferencia para la satélite 11: Este caso es parecido a la
galaxia 10, presentando una caida de la anisotrépia desde la parte externa hacia la
interna, salvo que para esta galaxia en la regién mas interna la anisotropia vuelve a subir
y presenta un valor de anisotropia constante en la regién desde 250 pc a 1.5 kpc (panel
inferior derecho de la figura 4.21). En esta misma regién la inferencia de la distribucién
de masa dindmica es buena, con diferencias fraccionales que no sobrepasan el 15 %
presentando una diferencia del 1% para la media de la masa Msgg y una incertidumbre
al 95% de +40% y —28 % relativos al valor medio inferido (lineas rojas verticales). El
valor ajustado para el pardmetro v tiene una distribuciéon bien definida con un valor
medio de 1.44 lo que corresponde a un perfil con un perfil de densidad inclinado en su
parte mas interna .
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(2) Msoo (b) v

(c) rs (d) o

(e) B

Figura 4.22: Distribuciones de los 5 pardmetros ajustados con el mfodo de Jeans usando

MCMC para la galaxia satélite 11.
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Figura 4.23: Analisis de Jeans para la galaxia satélite 12.

Resultados de la inferencia para la satélite 12: Muy similar a la satélite 10;
el perfil cinematico o, se diferencia mucho cuando se calcula con la anisotropia de toda
la galaxia que cuando se resuelve con la anisotropia interna, siendo el segundo caso el
que estd en buen acuerdo con el perfil cinemético medido (ver figura 4.23). También
presenta un valor de 8 negativo en la parte interna que crece progresivamente a un valor
de 1 en la parte externa de la galaxia lo que sugiere una galaxia sin simetria esférica, lo
cual coincide con la medicién del parametro morfolégico ¢/a, el cual tiene un valor de
0.66 que corresponde a una galaxia méas “aplanada”. Para este caso la inferencia en la
distribucién de masa dinamica da valores por debajo de los medidos para la masa total,
con una diferencia fraccional del 17 % para la media de M3qg; esta diferencia se puede
atribuir a la no esfericidad de la galaxia. El parametro correspondiente a la caida de la
densidad v presenta una distribucién bien definida con un valor medio igual a 1 el cual
el cual corresponde al caracteristico de una galaxia con perfil de densidad NFW en la
parte interna (“cusp”), aunque la incertidumbre en la determinacion es grande.
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(a) Msoo (b) v

(c) rs (d) o

(e) B

Figura 4.24: Distribuciones de los 5 pardmetros ajustados con el mfodo de Jeans usando

MCMC para la galaxia satélite 12.
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4.3. Resultados generales de las inferencias

Nuestro andlisis muestra que para las galaxias satélites internas, es decir aquellas
dentro del radio virial de la galaxia principal MWL (satélites 1 a 8), la inferencia de
la masa dindmica en general estd en razonable acuerdo con la medicién de la masa
total, con diferencias fraccionales’ que en general no sobrepasan el £30 % en la regién
de 250pc a 1.5kpc y el +£20% concretamente a 300 pc, es decir las diferencias en la
inferencia de la media del pardametro Mgy son menores al +20%, excepto para la
satélite 3, la cual presenta la peculiaridad de que en su parte interna su masa estd
fuertemente dominada por estrellas y de forma global su masa deMO es igual a su
masa estelar. También destacan: la satélite 7, la cual presenta una sobrestimacién del
18 % a lo largo de toda la galaxia debida al sesgo de la inferencia de la anisotropia 3
hacia valores negativos y la satélite 8, para la cual se obtiene una subestimacién en la
parte interna del 18 % y presenta una medicién en su perfil cinemdtico menor que aquel
resuelto con la ecuacion de Jeans lo cual puede ser indicativo de una falta de equilibrio
dindmico en esta regién. Para las otras galaxias satélites internas los resultados de la
inferencia son muy buenos, con diferencias fraccionales en realidad menores al 10 %
en la region interna y con una buena correspondencia entre la medicion de su perfil
cinemético con aquel resuelto con la ecuacién de Jeans, especialmente cuando ésta se
resuelve usando el valor de la anisotropia interna (como es el caso para la satélite 5).
Para las satélites externas (8 a 12) las diferencias en la inferencia son mayores (excepto
la galaxia 11 con error menor al 5% en la regién de 250pc a lkpc) llegando hasta el
+40 % en la regién dentro de 1kpc; esto es debido a que estas galaxias tienen un valor
del cociente de ejes principales ¢/a significativamente menor que 1 (= 0.6) lo cual las
hace mas aplanadas que una galaxia esferoidal y por lo tanto son inapropiadas para
este método de inferencia dindmica.

Como resultado de nuestro andlisis de ajuste iterativo con MCMC se obtiene en
realidad una distribucién probabilistica de valores constrenidos de los parametros ajus-
tados del modelo. El ancho de esta distribucién refleja el nivel de incertidumbre de la
inferencia del pardmetro en cuestién. El pardmetro mejor constrenido (con distribu-
ciones més estrechas) fue el de normalizacién expresado a través de la masa dindmica
contenida en los 300 pc, M3p9. Como se acaba de mencionar, la diferencia fraccional de
la media de este pardmetro no supera el 10 %, ya sea como sobrestimacién o subesti-
macion, para la mayoria de las galaxias satélites internas.

Las distribuciones que el método MCMC arrojé para Msgg al 95 % de confiabilidad
expresadas también en términos fraccionales relativas a su valor medio inferido, osci-
laron entre +20% y 445 %; aunque las distribuciones son generalmente asimétricas,
las asimetrias son en realidad pequenas. En conclusion, la incertidumbre en la deter-
minacién de Msgp (al 95% de confiabilidad) es més grande en todos los casos que la

'Recordamos que la diferencia fraccional entre inferencia y medida se definié como (Main,inferido —
Miotal,medido ) / Mtotal,medido, de tal manera que si es negativa la inferencia subestima la masa y si es

positiva, sobreestima la masa
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diferencia del valor medio de M3gg con relacién al medido.

Antes de mostrar de manera grafica algunos de los resultados globales mencionados,
se presentard un andlisis de la inferencia cinematica similar al realizado pero tomando
en cuenta ahora la distribucién de masa estelar medida en la ecuacién de Jeans, de tal
manera que se constrina especificamente la componente de MO.

4.3.1. Resultados de la inferencia de MI

En la Seccién anterior se explicé y se mostraron los resultados de la inferencia de
la masa dindmica la cual corresponde a la distribucién de masa total (MO + estrellas),
sin embargo desde la perspectiva de una metodologia observacional lo que se busca
inferir es la distribucién de la MO. Para esto se deben incluir los datos de la medicién
de la masa estelar (suponiendo que el gas es despreciable para las galaxias dSph);
en otras palabras, se relaja ahora la suposicién implicita de que las galaxias dSph’s
son totalmente dominadas por materia oscura. Es por esto que el mismo método de
inferencia descrito en la seccién anterior se repitié con la diferencia que la masa dindmica
se separa ahora en sus dos componentes: estelar y de MO, dando lugar a la siguiente
modificacion a la ecuacién de Jeans:

o
p+02(R) = GR™%8 r28=2p,(r) [ M (r) + Mpps(r)] dr, (4.4)
R

donde M, corresponde a la distribucién de masa estelar la cual se mide directamente de
la simulacién y se anade a la distribucion de MO, Mpyy, la cual es la que se infiere ahora.
De esta forma los pardmetros de masa ajustados { Msgo, v, o, 75 } corresponden a la
distribucién de MO, en particular el parametro de normalizacién Mgy corresponde a la
MO contenida dentro de la esfera de radio 300 pc y de ahora en adelante lo llamaremos
M3D01\.4 para diferenciarlo de M3gq el cual corresponde a la inferencia hecha para la masa
dindmica (total). Una vez hecho el ajuste de los parametros de masa se obtiene el perfil
de masa dindamica inferida el cual se usa para calcular la curva de velocidad inferida y
a partir de esta se obtiene un valor de V,,,,, inferido.

Los resultados obtenidos para la inferencia de M3gg (total), M3D01\6[ vV Vinax Se presen-
tan en la tabla 4.1 junto con los respectivos valores reales medidos de la simulacién,
asi como las respectivas diferencias fraccionales entre ellos. En el caso de los parame-
tros que son constrenidos directamente por el método, se reportan también los valores
correspondientes a los percentiles 2.5 % y 97.5 % de las distribuciones. En la tabla 4.1
las diferencias fraccionales positivas corresponden a una sobrestimacion por parte del
valor inferido, mientras que las diferencias negativas corresponden a una subestimacién
del valor inferido.
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Tabla 4.1: Resultados del andlisis de Jeans

Id Ms3q0 M3 Error MB%SJ Mégé\/f Error Vinax Vinae  Error

medida jeans medida jeans medida  jeans

[107Mo]  [107Mo) [107Mo]  [10"Mo) [km/s]  [km/s]
1 2.4 24707 40.00 1.6 L6759 40.02 | 21.1 20.1  -0.04
2] 1.2 12908 40.02| 11 L1758 000 | 158 147 -0.07
3] 7.3 91753  4+0.24 1.1 1723 4050 | 338 361  4+0.07
4 1.0 Lol -0.01 0.9 09708 -0.02 | 138 124 -0.10
5 1.3 13707 -0.04 1.3 12705 -0.06 | 285 398  +0.40
6| 21 2.2M04 40.08 | 20 21704 40.06 | 236 275  40.16
7] 23 27108 4018 | 2.1 24104 4018 | 21.2 23.1  +0.09
8| L7 14794 -017 1.6 13702 019 | 202 244 +0.21
9| 6.3 7.2105  4+0.14 1.7 12703 029 | 453 558  +0.23
10 1.5 L1705 -0.26 1.4 11795 -026 | 315 411 +0.31
11| 34 35703  +0.01| 25 25700 40.02| 317 374  +0.18
12 2.3 19703 -0.17 2.0 LTS -0.51 | 44.8 52.6  +0.18

Figura 4.25: Diferencias fraccionales (error relativo, ver pie de pdgina 1) entre el valor

medio inferido y el medido para Msq, M3DO(])VI V Vinaz de las 12 satelites. La zona sombreada

hace referencia a un diferencia fraccional del 25 %.

En la figura 4.25 se resumen los resultados del andlisis de inferencia aplicado a las
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12 galaxias satélites de la simulacién. En funcién de la masa estelar se muestran las
diferencias fraccionales de los parametros de normalizaciéon Msgg v M3D01\6[ inferidos, asi
como la Vjax calculada a partir de la inferencia de la masa dinamica. En el caso de
los pard metros de normalizacién se muestra también una estimacion del ancho 1o de
su distribucién obtenida mediante el método de MCMC (donde estan contenidos el
68 % la distribucion respecto al valor medio; barras de error azules); como ya se vio, las
distribuciones alrededor de la media de M3g tienden a ser simétricas por lo que entonces
esta estimacién se puede interpretar como el error estandard en la determinacién del
parametro en cuestién.

Para Mgz se observa que todas las diferencias fraccionales estdn contenidas dentro
de la banda de £25 % (excepto la satélite 10 la cual tiene una diferencia del 26 %) y no
parece haber una direccién preferente del signo de la diferencia es decir que no se obtiene
una direccién sistemética de sobrestimacion o subestimacion. Como ya se menciond, en
el caso de la mayorfa de las 8 satélites internas, las diferencias no superan el +10 %;
en particular el promedio de el valor absoluto de la diferencia fraccional entre el valor
medio inferido y el valor medido es del 9% para las satélites internas. Las desviaciones
estandard (icertidumbres) de la determinacion son en realidad mayores a las diferencias
de la media con relacién a la medida para la mayoria de las satélites. Para las 8 satélites
internas, a excepcion de la 3, el valor medido (real) de Mzgg esta dentro de la desviacién
estandar 1o de la inferencia; el promedio de las desviaciones estandard 1o para las 8
satélites internas es del 20 % relativo al velor inferido medio. Como conclusién se puede
decir que el método cinemdatico via Jeans es capaz de recuperar la Msog (total) con una
incertidumbre en promedio del 20% y una diferencia fraccional entre el valor medio
inferido y el medido del 9%.

Para la masa obscura inferida M3D01\6[, de acuerdo a la figura 4.25 se obtiene que las
diferencias entre el valaor medio inferido con relacién al medido son muy similares al
caso de la masa total Mz para las galaxias con masas menores a 10°M. Para las
galaxias cuyas masas internas estdn dominadas por las estrellas la inferencia de MEH
se desvia bastante del valor real. En cuanto a la incertidumbre de la inferencia (barras
de error azules), se ve que aumenta ligeramente con relacién al caso Mgy para las
galaxias dominadas por MO y bastante para las galaxias dominadas por estrellas. Este
aumento en la incertidumbre es de esperarse pues hay que recordar que lo que se esta
ajustando es el perfil de la cinematica o, dado por la ecuaciéon de Jeans y no la masa
directamente, por lo tanto al separar la masa dindmica (total) en sus componentes
estelar y de MO ( ver ecuacién 4.4 ) lo que se esta haciendo es separar el valor de
la dispersién de velocidades o, en dos componentes: una debida a las estrellas y otra
debida a la MO ( ya que la integral es un operador lineal ); la distribucién de masa
de las estrellas M, se mide directamente de la simulacion y esta “fija”, es decir que
no cambia en el transcurso de la inferencia, mientras que la distribuciéon de masa de
MO esta cambiando conforme se ajustan los pardmetros de masa { MEM, v, a, rs },
sin embargo a pesar de que la masa estelar esta esta fija, el parametro de anisotropia
B esta siendo ajustado por el método MCMC lo cual hace que la componente de la
cinemética o, correspondiente a la masa estelar también esté variando; esto le da una
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mayor libertad de variar a la componente de la cinemética correspondiente a la materia
obscura conservando que la suma de las dos componentes ajuste bien al perfil cineméatico
medido; en particular se puede pensar en el caso extremo en el cual el pardmetro
toma un valor tal que la componente de la cinematica correspondiente a las estrellas
sea un buen ajuste para la cinematica medida, lo que implicaria que la componente
de la cinemética correspondiente a MO sea cero ( o incluso negativa en el caso de que
la cinematica estelar sobrepase a la cinemética medida ) lo cual solo es posible si el
parametro de normalizacién Mygé” es cero; esto no era posible cuando se ajustaba la
masa dindmica (total). Para las galaxias dominadas por MO esté efecto no es notable,
sin embargo para aquellas donde la materia estelar domina entonces este efecto afecta
considerablemente la inferencia.

Para Vihax se observa en la figura 4.25 que la inferencia por lo general sobrestima
el valor real con diferencias fraccionales entre el 10 % y el 40 %. En el caso de Viax no
es un parametro que se haya constreniido con el ajuste sino que se calcula en base a los
parametros ajustados por el método de Jeans para la distribucién de masa dindamica.

4.3.2. Comportamiento de M3y y MY en funcién de la masa

En trabajos anteriores (e.g., Strigari et al., 2008; Walker et al., 2009) se ha mos-
trado que parece haber una escala universal en las inferencias observacionales de Mggg
para las galaxias satélites de la Via Léctea, es decir que el valor de M3gg es constante
independientemente de la masa de la galaxia observada. Mas recientemente Kuzio de
Naray et al. (2016) han extendido este tipo de inferencias para galaxias desde ultra-
enanas hasta galaxias soportadas por rotacién masivas, usando Msgg en vez de Msqg.
La inferencia de esta masa dindmica contenida en los 500 pc internos se basa siempre en
el método cinemdtico de Jeans (Walker et al., 2009). Ellos encuentran que Mjsoy crece
muy ligeramente con la masa (es casi constante) en el enorme intervalo de masas que
tratan, a excepcién de las galaxias masivas més tempranas (S0-Sa/Sb), cuya masa a 500
pc es mucho mayor que la tendencia general encontrada. Esto tltimo es de esperarse
pues en estas galaxias claramente dominan las estrellas en la parte interna del sistema
galaxia-halo y en ese caso, la densidad es mucho mayor pues el gas del que se forman
las estrellas es altamente disipativo.

Para las galaxias donde se espera domine la MO incluso en el centro, la inferencia de
Mj3p0 0 M5qq se refiere practicamente entonces a la MO. El hecho de que la cantidad de
MO en los 300 o 500 pc internos sea constante con la masa tiene profundas implicaciones
para la naturaleza de la MO y/o los efectos de la retroalimentacién por supernovas en la
distribucién de masa interna del halo obscuro. Es por esto que abordamos esta cuestion
a continuacién en base a los resultados de la simulacion Garrotxa.

En la figura 4.26 (paneles superiores) se muestran la inferencia (izquierda ) y la
medicion (derecha) de Mg en funcién de la masa de la galaxia y (paneles inferiores) lo
mismo para la inferencia y medicién de MS%S/[ . Las lineas punteadas corresponden a un
ajuste a una ley de potencias usando los datos de las 12 satélites analizadas (linea roja)
y solo las 8 satélites dentro del radio virial de la galaxia principal MWL ( linea verde ).
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Figura 4.26: Valores de M3zgo (arriba) y MR (abajo) inferidas y medidas (izquierda y
derecha respectivamente) en la simulacién en funcién de la masa de la galaxia. Las lineas
punteadas corresponden a ajustes a leyes de potencia tomando tunicamente las satélites
internas (verde) y todas las satélites (roja); os valores de las pendientes de los ajustes se
muestran en las esquinas como Qupner ¥ Qg respectivamente. Los tridngulos morados con
barras de error corresponden a inferencias a partir de observaciones cinemaéticas de satélites

de la Via Léctea (Strigari et al., 2008).

En tridngulos morados se incluyen las inferencias observacionales para las satélites de
la Via Léctea reportadas en Strigari et al. (2008). De esta figura se pueden sacar varias
conclusiones:

= Comparando las inferencias de Msgg y M%\é[ con las masas correspondientes me-
didas (reales) se ven similares, como ya se concluyé. Por ende, las correlaciones
de estas masas con la masa estelar, ya sea para los 8 satélites internas o todas,
son similares entre la inferencia y la real.

» Las satélites simuladas muestran valores de Mgz (total) que crecen con la masa
estelar, en especial para masas mayores a M, ~ 2x 107 M. La masa dentro de 300
pc es considerablemente mayor en aquellas galaxias donde domina la componente
estelar. En el caso de las galaxias observadas de la Via Lactea Msgy no aumenta
con la masa, lo cual puede deberse a que ninguna de estas dSph’s sean dominadas
por estrellas.
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» Las galaxias satélites simuladas muestran valores de MY independiente de la
masa estelar y dentro del intervalo de 1 —2 x 107 M. Este resultado, valido para
nuestro intervalo de masas de 10% a 4 x 10% M), es de gran interés pues indica que
las partes mas centrales de los (sub)halos de MO tienen la misma densidad, del
orden de 0.25 Mg, /pc3. Esto estd de acuerdo con las inferencias observacionales de
Strigari et al. (2008) en el entendido de que las satélites analizadas son dominadas
por MO.

En la figura 4.27 se presentan los mismos resultados de la figura 4.26 pero para
las masas dindmica y obscura dentro de los 500 pc internos en vez de 300 pc. Los
resultados de la inferencia de Mz y M5D01\6[ y sus incertidumbres son muy similares a
los ya presentados para las masas dentro de 300 pc. En lo que concierne a lo que se
obtiene en si en la simulacién, vemos que para Msgg la correlacién con la masa es mas
suave que en el caso de M3pp mientras que para M5D01\6[, es tan independiente de la masa
como M3D01\6[. La masa obscura contenida en 500 pc oscila entre 2 y 6x107 My. En esta
figura se incluye también el ajuste aproximado y su dispersiéon que dan Kuzio de Naray
& McGaugh (2014) a la correlacién Msgg — M, en un enorme intervalo de masas. Las
masas a 500 pc de las simulaciones estan dentro de la dispersién aunque con valores en
el extremo superior de la misma.

Figura 4.27: Igual que la figura 4.26 pero para Msgg

El resultado de la simulacién de galaxias enanas satélites muestra entonces que
en el contexto del escenario MOF-A se pueden producir nicleos en los (sub)halos de
MO con una densidad que no correlaciona con la masa. El que la masa de MO a 300
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pc en los subhalos de la simulacién Garrotxa no dependa de la masa estelar o virial,
siendo aproximadamente constante, puede deberse a la accién de efectos dindmicos que
produce la retroalimentacién de las supernovas combinados con efectos de entorno. Otra
alternativa es que la masa virial original de los halos donde habitan las galaxias satélites
fueron de masas similares y por ende con valores de MgD(%I parecidos pero debido a los
efectos de las fuerzas de marea perdieron masa terminando con diferentes masas, lo
cual indujo también masas estelares en un amplio intervalo de valores. Para corroborar
esta hipdtesis hay que explorar en la simulacion cuéales fueron las masas de los subhalos
en el pasado, antes de aproximarse al radio virial del halo principal y después a medida
que cae a radios maés internos.

Por lo pronto, se puede realizar un sencillo ejercicio. Para el caso de halos obscuros
aislados se predice que la masa a 300 pc correlaciona con la masa virial como se muestra
en la figura 4.28; la linea sélida ahi fue calculada para el perfil NF'W usando una relacién
concentraciéon- My como la que se reporta en simulaciones de N cuerpos (puro MO) de
cajas cosmoldgicas (Munoz-Cuartas et al., 2011). En esta figura se muestran también
las masas a 300 pc vs. las masas viriales de las 12 galaxias satélites analizadas en esta
tesis. Si es correcta la hipétesis de que los subhalos actuales provienen de halos que
tuvieron una masa mayor y aproximadamente igual, entonces de acuerdo a la figura
4.28, sus masas MgDol\(/][ tendrian que ser mayores a las que se miden. Por ejemplo, si los
halos antes de ser acretados tuvieron masas alrededor de 10*° Mg, entonces las M}
de los subhalos parcialmente desintegrados tendrian que ser ~ 4 x 107 Mg, es decir
mayores a lo que se mide en realidad. Es mas factible la posibilidad de que los efectos
de la retroalimentacién por supernovas reducen la masa dentro de 300 pc para halos de
masas viriales 3 — 30 x 10°M; los halos de esas masas que luego son acretados por el
halo principal, pierden masa externa pero conservan la masa interna a los 300 pc, de
tal manera que todos los subhalos y halos tienen una M%\g independiente de la masa
virial en un intervalo de masas de mas de dos 6rdenes de magnitud.

Finalmente, se obtuvo también el resultado de que cuando se considera la presencia
de las estrellas, la densidad total en los nicleos de 300 o 500 pc tiende a aumentar
con la masa estelar, en especial si la componente estelar domina. El hecho de que las
inferencias observacionales cinemadticas de la masa Msgg (0 Msgo) muestren que no
dependen de la masa, a la luz de nuestro resultado, implica que las galaxias usadas
para hacer estas inferencias son en realidad dominadas por MO.

4.3.3. Resultados de la inferencia de 7,2 y 7300

Hemos mostrado arriba que el segundo parametro que mejor se puede inferir con el
método cinemdtico via Jeans es -y, es decir la pendiente interna asimptética del perfil
NFW generalizado p4. No obstante, la incertidumbre en la inferencia de este parametro
es grande como se vio en las distribuciones de este pardmetro para cada galaxia. De
todos modos, es de interés conocer si las estimaciones de la pendiente interna hecha en
base via Jeans sobreestiman o subestiman en general la pendiente real. Debido a que
~ es un valor asintdtico, es mejor tomar una pendiente a un radio interno dado, por
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Figura 4.28: Linea azul: Prediccién de MJA! en funcién de M, en el contexto MOF-A
usando la relacién de concentracion-My;, de Munoz-Cuartas et al. (2011). Puntos verdes:

Mediciones de M} para las 12 satélites de Garrotxa.

ejemplo a 0.02Ri; o a 300 pc. Una vez constrenidos los valores medios de parametros
del perfil de densidad p4 se usa este perfil para medir la pendiente en cualquier radio.
En la figura 4.29 presentamos para las 12 galaxias satélites de la simulacién la diferencia
fraccional entre la pendiente a 0.02R.;, inferida y medida (las pendientes medidas se
presentaron en el capitulo anterior), tanto para el caso en que el método cinemético
se aplic6 para la masa dindmica total (panel izquierdo) como para el caso en que se
incluyé el perfil de estrellas para inferir expléitamete el perfil de masa obscuro (panel
derecho). Si la diferencia o error relativo es negativo significa que la pendiente dada se
subestimé (es més plana que la medida) y si es positivo, lo contrario. En la figura 4.30
la misma comparacién pero para la pendiente medida a 300 pc.

De acuerdo a las figuras 4.29 y 4.30, ya sea con la inferencia de masa total como la
de masa obscura, las pendientes a 0.02Ryi; y a 300 pc son generalmente subestimadas,
es decir se obtienen perfiles que son mé&s planos al centro que lo que son en realidad.
Las diferencias pueden ser tan grandes como del 60 % o hasta del 100 %. Hay dos casos
donde al contrario, se sobrestiman las pendientes hasta por un 25 % y dos casos donde
se recupera bien la pendiente real. En general podemos concluir que la inferencia de las
pendientes de densidad de masa total o de masa obscura son recuperadas pobremente
por el método cinemdtico de Jeans y con una tendencia a subestimarlas, es decir a
mostrar un perfil mds aplanado al centro de lo que en realidad son. Lo cual puede ser
interpretado como la presencia de nicleos suaves cuando ya se mostré en el capitulo
anterior que no los hay.
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Figura 4.29: Diferencias fraccionales entre la inferencia y medicién de la pendiente del
perfil total (panel izquierdo) y obscuro (panel derecho) a 0.02R.;,, v.02. Como se aprecia, el
mtodo de Jeans tiende a recuperar valores de la pendiente més planas de lo que en realidad

son.

Figura 4.30: Diferencias fraccionales entre la inferencia y medicién de la pendiente del
perfil total (panel izquierdo) y obscuro (panel derecho) al radio fijo de 300 pc, vy300. Como
se aprecia, el mfodo de Jeans tiende a recuperar valores de la pendiente mas planas de lo

que en realidad son.
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Capitulo 5

Conclusiones

Con el objetivo de hacer referencia a las diferencias entre las predicciones del mo-
delo cosmolégico actual de Materia Oscura Fria con Constante Cosmoldgica (MOF-A)
y las inferencias observacionales para las galaxias enanas satélites de la Via Lactea y
Andrémeda de las cuales surgen las 3 principales controversias a los cuales se enfrenta
el paradigma MOF-A (“missing satellites”, “to-big-to-fail” y “core-cusp”), hemos ana-
lizado la simulacién numérica GARROTXA (Roca-Fabrega et al., 2015). Esta es una
simulacion cosmolégica de N-cuerpos + hidrodinamica de alta resolucién en el contex-
to del MOF-A y que se centra en una galaxia similar a la Via Lactea (MWL) para
la cual hemos localizado sus correspondientes galaxias satélites y se han medido sus
propiedades morfolégicas y cinematicas.

Para localizar la estructura en la simulacién y determinar qué particulas corres-
ponden a la galaxia/halo principal y sus correspondientes (sub)halos/galaxias satélites
se ha utilizado el buscador de halos ROCKSTAR-GALAXIES. Como resultado se ha
localizado la galaxia principal MWL y 12 galaxias satélites de las cuales Uinicamente 8
estan dentro del radio virial del halo de la galaxia principal; a su vez se han localizado
en el halo principal correspondiente a la galaxia MWL 227 subhalos con masas mayores
a 10% My, y hasta 1114 mayores a 10° Mg . De aqui se llega una primera conclusién:

En Garrotxa, al igual que en varias otras simulaciones con hidrodindmi-
ca, la fracciéon de subhalos que albergan una galaxia con estrellas en su
interior es muy pequena (~ 1/30 y 1/140 para masas respectivamente ma-
yores a 10% y 10° M) lo que resulta en que el niimero de galaxias enanas
satélites en el paradigma MOF-A coincida con el nimero de galaxias enanas
observadas para la Via Lactea y Andrémeda, resolviendo el problema de las
galaxias faltantes (“missing satellites”).

Después de localizadas las particulas correspondientes a cada sistema (sub)halo-
galaxia se procede a medir el perfil de densidad tanto de materia obscura como de
estrellas mediante el método no paramétrico de suavizado via kernels. Una vez medidos
los perfiles de densidad de materia obscura, se utilizé la técnica de MCMC para ajustar
un perfil analitico correspondiente a una generalizacién del perfil NF'W donde se han
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dejado libres los cuatro pardametros de dicho perfil; en particular, dos de ellos cuantifican
la caida de la densidad en las partes interna y externa del halo en cuestion. De estos
ajustes a los perfiles de los (sub)halos correspondientes a las 12 galaxias satélites se
concluye que para la parte interna:

Ninguna galaxia satélite presenta un halo con un perfil de densidad apla-
nado al centro (“core”), es decir que los efectos de los bariones y del hecho
de ser satélites no han sido capaces de aplanar los perfiles de densidad in-
ternos de los halos de galaxias enanas, como algunos autores han reportado.
Esto es indicativo de que, aun considerando a los bariones y los efectos de
la retroalimentacién de las estrellas, en especial las supernovas, el mode-
lo MOF-A tiende a predecir perfiles de densidad del halo no planos en las
escalas de galaxias enanas.

Con las mediciones de la caida del perfil de densidad en la parte externa de los
(sub)halos correspondientes a las galaxias satélites y las mediciones del radio al cual se
alcanza el 95 % de la masa del sistema halo-galaxia, se concluye que:

Los (sub)halos de las galaxias alrededor de MWL muestran fuertes des-
viaciones de los comportamientos del perfil de densidad externo con rela-
cion al de halos aislados en equilibrio, lo cual indica que las partes externas,
e incluso intermedias, han sido significativamente alterados (mayormente
desintegrados) por los efectos del medio ambiente. En particular para las
enanas internas el cociente del radio que contiene el 95 % de la masa entre
el radio virial disminuye con la distancia al centro de la galaxia principal
aproximadamente segun la relacién: log(Rygs/Ryir) o [0.740.1]D, llegando
este cociente a ser ~ 0.2 a una distancia de 30 Kpc.

Se compararon las propiedades globales de las galaxias satélites de la simulacién
con las galaxias satélites de la Via Lactea. En general, las galaxias simuladas ocupan
regiones similares a las observadas en los diagramas Vinax — My, Ry /o — M., 01/ — M.
Las galaxias simuladas aparentemente tienen cocientes M, /M mayores a los que se
infieren de manera semi-empirica con métodos estadisticos, aunque dichas inferencias
son muy inciertas para masas tan pequenas. De las 12 galaxias satélites, 10 son domi-
nadas por la componente de MO incluso en el centro, pero hay 2 satélites que muestran
dominio de la componente estelar en el centro.

En la segunda parte de este trabajo se presenté un método que es ampliamente
utilizado en estudios observacionales para inferir las distribuciones de MO en galaxias
satélites enanas esferoidales de la Via Lactea y Andromeda. El método se basa en
utilizar la ecuacion de Jeans para relacionar las mediciones de la distribucién de la masa
de las estrellas y su dispersién de velocidades con la masa dindmica (total) contenida
en el sistema halo-galaxia, Bajo las suposiciones de que estas galaxias estan dominadas
por MO, estan en equilibrio dindmico, presentan simetria esférica y su anisotropia
cinemadtica es aproximadamente constante a lo largo de toda la galaxia, la inferencia
que se hace se asocia directamente con la distribucién de MO interna del halo.
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Se aplic6 el método de inferencia de Jeans a las 12 satélites de la galaxia MWL
para obtener, primero, la distribucién de masa dindmica (total) y, luego, se repitié el
procedimiento asignando a priori la distribucién de masa de las estrellas para inferir
aisladamente la componente de la masa dindmica correspondiente a la MO. Después
de realizar las inferencias se compararon los resultados con las distribuciones de masa
total y de MO medidas de forma directa en la simulacién; en particular el método
de inferencia es capaz de constrenir el parametro de normalizacién del perfil de masa
supuesto, el cual para este trabajo se escogié como la masa contenida dentro del radio
de 300pc M3spo (o dentro de 500 pc). Los resultados obtenidos para la comparacién de
los valores inferidos para Msgg vy los medidos son los siguientes:

Para las 8 galaxias satélites internas de MWL, el método cinematico via
Jeans es capaz de recuperar la M3 (total) con una incertidumbre promedio
del 20% (1lo) y una diferencia fraccional entre el valor medio inferido y el
medido de ~ 10 %, sin presentar una direccién preferente entre subestima-
cién o sobrestimacion por parte de la inferencia.

Para las 4 satélites externas el método de Jeans recupera Msgy con una
incertidumbre menor, en promedio del 15% pero una diferencia fraccional
entre el valor medio inferido y el medido, en general mayor, del 16 %; esto
debido a que 3 de las galaxias externas son més aplanadas (de disco) y para
ellas las suposiciones hechas dejan de ser una buena aproximacion.

En el caso en el que la inferencia se hizo directamente sobre la MO, a
priori insertando la masa estelar en la ecuacién de Jeans, los resultados de
las incertidumbres y las diferencias fraccionales entre el valor medio inferido
y el medido para M?]?Ol\g son muy similares a los obtenidos con la inferencia
para la masa total; excepto para las satélites dominadas por estrellas en su
parte interna, para las cuales las incertidumbres son en promedio del 50 %
(1o) y las diferencias fraccionales son en promedio del 30 %.

Usando los pardmetros de masa ajustados por el método de Jeans, se
calcula el perfil de velocidad circular del cual se obtiene una valor inferido
para Vy.x. Estas velocidades resultan ser sistematicamente mayores a las
reales, en promedio en un 27 %.

Después de realizar la inferencia via Jeans se buscd una correlacién entre la los
valores medidos para el par de pardmetros Msgg y M3D01\6[ en funcién de la masa de su
correspondiente galaxia; se obtuvieron los siguientes resultados:

Las satélites simuladas muestran valores medidos de Mgy que crecen
con la masa estelar para masas mayores a M, ~ 2 x 107 My. La masa
dentro de 300 pc es considerablemente mayor en aquellas galaxias donde la
componente estelar empieza a ser significativa o domina. En el caso de las
galaxias observadas de la Via Lactea, M3pg no aumenta con la masa de la
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galaxia (Strigari et al., 2008), lo cual puede deberse a que ninguna de las
galaxias observadas sea dominada por estrellas. Este resultado se reproduce
también para los valores inferidos con el método de Jeans de M3gg ya que los
valores inferidos no difieren mucho de los valores medidos en la simulacién
como se concluyd anteriormente.

Para los valores de M3D01\6[, tanto los inferidos via Jeans como los medidos
de la simulacién, muestran ser independientes de la masa estelar con
una dispersién dentro del intervalo de 1—2 x 107 M. Este resultado, valido
para nuestro intervalo de masas de 10% a 4 x 108 My, es muy relevante pues
indica que en su regién mas interna los (sub)halos de MO tienen la misma
densidad promedio, del orden de 0.25 Mg, /pc3. Esto est4 de acuerdo con las
inferencias observacionales de Strigari et al. (2008) en el entendido de que
las satélites analizadas en las observaciones son dominadas por MO.

Los dos resultados anteriores también se obtuvieron para la masa total
y obscura contenida dentro de 500pc, Mspg y M5DOI\6[ respectivamente; en
este caso los valores de M]E?Ol\é[ también son independientes de la masa de
las galaxia y sus valores medidos presentan una mayor dispersiéon entre el
intervalo de 2 — 6 x 10" My; todos caen en la regién reportada de inferencias
observacionales en Kuzio de Naray & McGaugh (2014).

Finalmente para poner a prueba la precisién con la que el método de Jeans recupera
la parte interna del perfil de densidad de MO se utilizaron los parametros de masa
ajustados por el método para medir la pendiente del perfil de densidad a en radios
de 300pc y 0.02R.i; de la galaxia satélite en cuestion; de esto se obtuvo que para
ambos radios las pendientes del perfil de masa (tanto total como de MO) estén siendo
subestimadas por el método en promedio por un 45 % lo que las hace indicativas de un
perfil mas aplanado al centro de lo que en realidad son. Esto puede ser interpretado
como la presencia de nicleos suaves cuando en realidad no los hay.
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Apéndice A

Apéndice

A.1. Proyecciones de las galaxias satélites

Apéndice
(a) Satélite 1: Estrellas (b) Densidad de estrellas (c) Densidad de MO
(d) Satélite 2: Estrellas (e) Densidad de estrellas (f) Densidad de MO

Figura A.1
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(a) Satélite 3: Estrellas (b) Densidad de estrellas (c) Densidad de MO
(d) Satélite 4: Estrellas (e) Densidad de estrellas (f) Densidad de MO
(g) Satélite 5: Estrellas (h) Densidad de estrellas (i) Densidad de MO
(j) Satélite 6: Estrellas (k) Densidad de estrellas (1) Densidad de MO

Figura A.2
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A.1 Proyecciones de las galaxias satélites

(a) Satélite 7: Estrellas (b) Densidad de estrellas (c) Densidad de MO
(d) Satélite 8: Estrellas (e) Densidad de estrellas (f) Densidad de MO
(g) Satélite 9: Estrellas (h) Densidad de estrellas (i) Densidad de MO
(j) Satélite 10: Estrellas (k) Densidad de estrellas (1) Densidad de MO

Figura A.3
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(a) Satélite 11: Estrellas (b) Densidad de estrellas (c) Densidad de MO

(d) Satélite 12: Estrellas (e) Densidad de estrellas (f) Densidad de MO

Figura A4
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