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El trabajo de esta Tesis se centra en el estudio detallado de la cinematica y dindmi-
ca de galaxias observadas con Espectroscopia de Campo Integral. Con este estudio
buscamos explotar la combinacién de resolucién y cubrimiento espacial del muestro
CALIFA (Sanchez et al., 2012) mds la gran estadistica del muestreo MaNGA (Bundy
& MaNGA Team, 2016). Esta combinacién nos permite estudiar relaciones de escala
entre las propiedades cinematicas y dindmicas de las galaxias con una confiabilidad
inédita, lo cual nos abre la posibilidad de realizar la confrontacién cuantitativa con-
tra predicciones teéricas basadas en simulaciones cosmolégicas de la evolucion de
las galaxias. Los principales objetivos cientificos que se presentan en esta Tesis son:
(1) estudiar las propiedades cinematicas de las galaxias con el fin de explorar rela-
ciones de escala unificadas para galaxias de tipo temprano y tardio, y (2) estudiar las
propiedades dindmicas de las galaxias con el fin de inferir su distribucion de masa
dindmica (bariénica + oscura) al radio efectivo y su estructura orbital.

Nuestros resultados confirman que las galaxias elipticas y espirales pueden ser uni-
ficadas en una misma relacién de escala definida por la masa estelar y el pardme-
tro de velocidad total, M, — Sk, la cual muestra una dispersion de ~ 0.1 dex. Mds
aun, demostramos la existencia de un Plano Fundamental Universal para galaxias
elipticas y espirales con una dispersion de ~ 0.05 dex, menor que la del Plano Fun-
damental “clasico” (~ 0.09 dex, Cappellari et al., 2013) y similar a la de la relacién
Tully-Fisher (~ 0.05 dex, Avila-Reese et al., 2008; Aquino-Ortiz et al., 2018, 2020). El
trabajo presentado en esta Tesis es un primer paso para explorar con datos observa-
cionales la conexién que existe entra las galaxias y los halos de materia oscura que
las alberga. En particular la relacién entre la masa estelar y la masa del halo (SHMR
por las siglas en inglés de Stellar-to-Halo Mass Relation). Estudiamos la relacién entre
la masa dindmica y la masa estelar, Mdyn — M,, en la parte interna de las galaxias,
la cual es consistente con predicciones tedricas de formacién de galaxias basadas en
modelos semiempiricos. Los resultados indican que las galaxias en el régimen de
bajas masas son mayormente dominadas por materia oscura, al menos dentro del
radio efectivo, mientras que para las galaxias mas masivas (en masa estelar), tene-
mos la evidencia de una ligera desviacion de la distribucion My, — M, con algunas
galaxias de tipo temprano mostrando mayor cantidad de materia oscura.
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Capitulo 1

Introduccion.

Contemplar detenidamente la inmensa tranquilidad del cielo nocturno a las orillas
de la ciudad, libre de contaminacién luminica, es reconfortante y a la vez engafio-
so. La curiosidad y la necesidad de saber lo que acontecia en el cielo ha llevado al
hombre desde sus origenes a observarlo detenidamente. Mucho antes de la creaciéon
del primer telescopio y de otras tecnologias ya se realizaban cédlculos astronémicos
a simple vista. Por ejemplo, en el contexto mesoamericano es sabido que los mayas
hicieron calculos precisos de los periodos sinédicos de Mercurio, Venus, Marte, Jtpi-
ter y Saturno. Calcularon con exactitud los periodos de la Luna, el Sol y de estrellas
como las Pléyades, identificaron 13 constelaciones a lo largo de la ecliptica, etc. Sin
embargo, nuestro universo va mucho mas alla de lo que el ojo humano puede ver.
En el afio de 1610, el astrénomo, filésofo, matemadtico y fisico italiano, Galileo Ga-
lilei, considerado como el padre de la astronomia moderna, us6 un telescopio para
estudiar la cinta lechosa en el cielo nocturno llamada Via Lactea, y descubri6 que
estd compuesta por una inmensa cantidad de estrellas. En el afio 1755, el fil6sofo
aleman Immanuel Kant afirmaba que la Via Lactea era una estructura formada por
miles de sistemas solares como el nuestro y que era légico suponer la existencia de
otros planetas y satélites orbitando alrededor de otras estrellas, y que debian exis-
tir otras Vias Lacteas separadas a grandes distancias. A finales del siglo XVIII, el
astronomo francés Chareles Messier, dedicado a descubrir cometas, compil6 en su
famoso “Catédlogo Messier” (Messier, 1781) con poco mds de 100 objetos difusos.
Segun Messier, se trataba de nebulosas y ciimulos estelares. Afios més tarde, el as-
tréonomo britdnico William Herschel dedujo que todas las estrellas que se observan
desde la Tierra, incluida el Sol, se encuentran en un mismo disco y que la “nebulosa”
llamada Via Lactea no es otra cosa que un montén de estrellas situadas en el plano
central de ese disco, s6lo que, debido a nuestra posicién, la vemos de canto. En el
afio de 1920 se dio el debate entre los astrénomos estadounidenses Heber D. Curtis
y Harlow Shapley, ellos discutian si las nebulosas estaban dentro de la Via Lactea
formando un tinico universo de gas y estrellas o si eran otros “universos-islas” sepa-
rados entre si. Fue a principios de los afios 20 cuando el astrénomo estadounidense
Edwin Hubble, con un nuevo telescopio, logré resolver las partes més externas de
algunas nebulosas como colecciones de estrellas individuales. Mas atin, Hubble pu-
do identificar en la nebulosa Andrémeda estrellas cefeidas' y éstas le permitieron
estimar su distancia, estableciendo que estaban fuera de la Via Lactea. Y de ahi en
adelante pas6 a llamarse la galaxia Andréomeda. A partir de este momento se adop-
ta el término galaxia (del griego gala, gélaktos, que significa leche) para referirse a

ICefeidas: estrellas que varian periédicamente su brillo
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esas “nebulosas”, espirales o elipticas, que se encontraban a grandes distancias de
nosotros.

Actualmente sabemos que las galaxias son sistemas compuestos por estrellas, gas,
polvo y materia oscura ligados gravitacionalmente en un estado de constante evo-
lucién, aunque ese proceso evolutivo se produce durante miles de millones de afios.
Las galaxias son el producto final de su evolucién cosmolégica. Sus propiedades
son una consecuencia directa de sus historias de ensamblaje, formacién estelar y
ambiente. Histéricamente se han clasificado morfolégicamente en dos grupos prin-
cipales, elipticas y espirales (e.g. Hubble, 1926, 1936; de Vaucouleurs, 1959; Sandage,
1961, ver Figura 1.1).

FIGURA 1.1: Clasificacién morfolégica de Hubble.

Las galaxias elipticas se clasifican como E,, de acuerdo con n = 10(1 — b/a), donde
b/a es la razén axial. Con esta clasificacion las Ey son galaxias circulares, y las E;
son alargadas. En general, las galaxias elipticas pueden ser triaxiales sia > b > ¢,
esféricas sia = b = ¢, oblatas sia = b y prolatas sia = c. Donde 4,b y c son las
escalas de la galaxia a tres ejes. Mientras que las galaxias espirales generalmente
sin barra se clasifican como Sa, Sb y Sc mientras que las barradas SBa, SBb y SBc.
de Vaucouleurs (1961) not6 que las galaxias espirales muestran tipicamente colores
mas azules, indicando que en ellas dominan las poblaciones estelares jovenes, mien-
tras que las galaxias elipticas tienden a ser més rojas, con poblaciones estelares mds
viejas. Por otro lado, Dressler et al. (1987) encontr6 que la morfologia de las galaxias
estd estrechamente relacionada con el ambiente, donde galaxias elipticas viven en
ambientes densos, tales como cimulos.

¢Pero como se forman las galaxias? Estudiar la formacién y evolucién de las galaxias
es una de las dreas de investigacion mads activas de la astrofisica. Uno de los prime-
ros intentos de explicar el proceso de formacion fue realizado por Eggen et al. (1962).
Estos autores sugieren que las galaxias se forman a partir de un colapso monolitico
de una gran nube de gas, que se enfria gradualmente. El momento angular inicial
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de la nube generaria un disco de material en rotacion, y las estrellas de primera ge-
neracion enriquecerian el medio interestelar con elementos pesados formados en su
interior. Afios mas tarde, la comunidad cientifica comenzé a considerar el escenario
de formacién jerarquica, en el que las galaxias no se forman a partir del colapso de
una sola nube, sino como el resultado de una serie de interacciones y fusiones entre
objetos mds pequefios que se unen para formar las estructuras que vemos en el uni-
verso hoy en dia (p. ej., White & Rees, 1978). Sin embargo, para comprender cémo
ha sido su proceso de formacién y evolucién debemos adentrarnos a los primeros
momentos de la existencia del universo.

1.1. El contexto Cosmolégico.

El modelo cosmolégico mds aceptado entre la comunidad cienttifica, el llamado ma-
teria oscura fria con constante cosmoldgica, A, (ACDM por las siglas en inglés de
Cold Dark Matter) sugiere un universo geométricamente plano con una componen-
te de materia oscura fria que no interactda con la radiacién electromagnética, lo
que la hace invisible (p. ej. Blumenthal et al., 1984; Peebles, 1984; Efstathiou et al.,
1990). Sin embargo, diferentes observaciones independientes producidas por el efec-
to gravitacional que genera la materia oscura sobre la luminosa nos da evidencia de
su existencia, por ejemplo: (i) el agrupamiento de galaxias en los cimulos (p. €j.
Zwicky, 1937), (ii) las curvas de rotacion de las galaxias (e.g. Zwicky, 1937; Rubin &
Ford, 1970), (iii) la radiacién césmica de fondo (CMB por las siglas en inglés de Cos-
mic Microwave Background, Peebles, 1982), y (iv) lentes gravitacionales (p. ej. Massey
et al., 2010), entre otras.

El modelo cosmolégico ACDM establece que en los primeros instantes después del
Big Bang el universo fue una mezcla extremadamente caliente, densa y casi homo-
génea de fotones y materia, fuertemente acoplada como un plasma (Peebles, 1993).
Pequefias perturbaciones en el campo de densidad del plasma primordial se produ-
jeron por fluctuaciones cudnticas amplificadas por un periodo de expansién acelera-
da llamada inflacién (Linde, 1984). Estas perturbaciones primordiales se propagaron
sobre el plasma primordial como una onda produciendo regiones de sub- y sobre-
densidad. A medida que el universo se fue enfriando y expandiendo, se dan las
condiciones fisicas para que se diera la recombinacién entre los electrones y proto-
nes para formar dtomos, principalmente en forma de Deuterio, hidrégeno neutro y
Helio (Schramm & Wagoner, 1977). Los fotones se desacoplaron de los bariones que-
dando libres para viajar a través del universo llevando consigo impresa la huella del
campo de fluctuaciones de densidad, lo que hoy llamamos anisotropias de la radia-
cién cosmica de fondo (Smoot et al., 1992). Este modelo cosmolégico ha tenido gran
éxito en explicar diferentes observaciones independientes a gran escala, por ejem-
plo: (i) la formacién de estructuras, (ii) la exploracién del CMB, (iii) la expansiéon
acelerada del universo, etc. (p. ¢j. Komatsu et al., 2011).

De acuerdo a nuestro entendimiento actual del universo, las primeras estructuras
a gran escala se formaron debido a que las fluctuaciones de densidad primordiales
fueron atraidas por su propia gravedad hacia dreas de material méds denso, jerdr-
quicamente formando estructuras mds grandes en equilibrio virial que hoy en dia
llamamos halos de materia oscura (Blumenthal et al., 1984). Mientras tanto, el gas
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circundante fue arrastrado gravitacionalmente hacia las regiones internas de lo ha-
los de materia oscura en forma de gas denso y frio para dar lugar a una protogalaxia,
es decir, a una galaxia sin estrellas. A medida que la densidad del gas aumenta en el
centro del halo su autogravedad eventualmente sera dominante sobre la gravedad
de la materia oscura. Este efecto provoca que el gas colapse bajo su propia gravedad
incrementando su densidad y temperatura. Durante el colapso, las nubes de gas se
fragmentan en pequefios nicleos de alta densidad para eventualmente formar es-
trellas y posteriormente comienza a formarse una galaxia 6pticamente visible (p. ej.
White & Rees, 1978; Fall & Efstathiou, 1980). Una vez formadas las galaxias, los ha-
los de materia oscura que las contienen, y las mismas galaxias, contintian creciendo
juntos mediante el ensamblaje jerdrquico (fusién y acrecién), y a través de la conver-
sion del gas en estrellas. A medida que las galaxias crecen, el gas que las alimenta se
debe reabastecer para mantener la tasa de formacion estelar observada. Este gas se
obtiene de la acrecioén por filamentos que provienen del exterior de las galaxias (p.
ej. Larson, 1972; Sancisi et al., 2008; Stewart et al., 2011; Martin et al., 2019). Obser-
vaciones de una galaxia lejana a un corrimiento al rojo de ~ 2.3 que se “alimenta”
de una nube cercana de hidrégeno, con una tasa de acrecién de gas similar a la tasa
de formacién estelar han confirmado esta idea (Bouché et al., 2013).

Uno de los aspectos més llamativos y conocidos de las galaxias en el universo lo-
cal es la distincion entre las elipticas, también conocidas como de "tipo temprano”,
y las espirales o también llamadas de "tipo tardio"(p. ej. Baldry et al., 2004; Blan-
ton & Moustakas, 2009). La comunidad cientifica sostiene la idea de que la fusién
de dos o més halos de materia oscura y por lo tanto sus galaxias huésped forman
galaxias mds grandes con propiedades totalmente diferentes a sus progenitoras y
que pueden desarrollar una componente estelar con forma esferoidal, dando lugar
a una galaxia eliptica o de tipo temprano (p. ej. Kormendy et al., 2009; Naab et al.,
2009; Oser et al., 2010; Mancillas et al., 2019). Mientras que las galaxias espirales o de
tipo tardio desarrollan un disco en rotacién debido a la conservaciéon del momento
angular de su halo de materia oscura generado por torques (p. €j. Doroshkevich,
1970; Efstathiou & Jones, 1979; Avila-Reese & Firmani, 2000; Firmani & Avila-Reese,
2000; van der Kruit & Freeman, 2011; Stewart et al., 2011; Danovich et al., 2015). Co-
mo ya mencionamos antes, las galaxias de tipo temprano en el universo local son
tipicamente rojas con poblaciones estelares viejas y con poco gas (p. ej. Bernardi
et al., 2003; Emsellem et al., 2004; McDermid et al., 2006; Faber et al., 2007). Mientras
que las galaxias de tipo tardio son generalmente azules, con poblaciones estelares
jovenes y ricas en gas (p. ej. Strateva et al., 2001; Ilbert et al., 2010). Compilaciones
de las propiedades fotométricas globales de las galaxias (magnitud, color, indice de
sérsic, radio efectivo, masa estelar) se presentaron en Roberts & Haynes (1994) y en
Blanton & Moustakas (2009), mientras que las propiedades espectroscépicas espa-
cialmente resueltas (masa estelar, tasa de formacién estelar, metalicidad, etc.) de las
galaxias en el universo local se muestran en Sanchez (2020). Hoy en dia buscamos
definir las familias de galaxias a través de sus propiedades fisicas y correlaciones
fundamentales que guardan informacién importante sobre sus historias de forma-
cién y evolucion. Por lo tanto, en la préxima secciéon describimos las principales
correlaciones cinemaéticas que siguen las galaxias elipticas y espirales.
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1.2. Antecedentes.

Aunque la cinemética interna en las galaxias elipticas y espirales es completamente
diferente, en las primeras dominada por dispersion de velocidades con las estrellas
siguiendo 6rbitas con trayectorias aleatorias y en las tiltimas dominada por rotacién
con las estrellas en su mayoria siguiendo 6rbitas circulares (p. ej. Zhu et al., 2018a),
ambas siguen relaciones de escala cualitativamente similares entre su cinematica,
propiedades estructurales, y luminosidad.

1.2.1. Larelacién Tully-Fisher.

La relacion Tully-Fisher (Tully & Fisher, 1977, de aqui en adelante TF), es una co-
rrelacién entre la luminosidad de las galaxias de disco con su velocidad de rota-
cién caracteristica. Fue originalmente propuesta utilizando magnitudes fotogréficas
y velocidades a partir del ancho en la linea de emisién del hidrégeno neutro HI. Esta
correlacion se ha convertido en una de las relaciones de escala de galaxias de disco
mejor estudiada y en un indicador de distancia secundario de gran alcance. Aunque
la relacién Tully-Fisher “clasica” usando la luminosidad es més directamente acce-
sible, una versiéon mads fisicamente motivada utiliza la masa estelar en lugar de la
luminosidad, ya que la cantidad de luz medida de las poblaciones estelares subya-
centes es funcién de la banda observada, sistemdticamente afectando la pendiente
(p. €j., Verheijen, 2001; Courteau et al., 2007; Ponomareva et al., 2017). La relacién
TF con la masa estelar se ajusta bien con una simple ley de potencias, por lo menos
para galaxias mas masivas que ~ 10%° M, (e.g. McGaugh et al., 2000; Bell & de Jong,
2001; Avila-Reese et al., 2008; Aquino-Ortiz et al., 2018), mientras que a bajas masas
se desvia de una simple ley de potencias (McGaugh et al., 2000; McGaugh, 2012,
2020, ver panel izquierdo de la Figura 1.2). En el régimen de bajas masas, dominan
las galaxias enanas ricas en gas, en las cuales la masa de gas frio, Mg, es comparable
e incluso mayor que la masa estelar, My, (p. €j., Bradford et al., 2015). Por lo tanto,
cuando se reemplaza la masa estelar por la masa bariénica, My, = M, + Mj, se
obtiene una relacién mas fundamental y més estrecha, la llamada TF bariénica, y se
recupera la relacion lineal abarcando varios ordenes de magnitud en masa barioni-
ca, sugiriendo una profunda conexién entre el contenido bariénico de las galaxias y
sus halos de materia oscura (p. ej.,, McGaugh et al., 2000; Lelli et al., 2016; Iorio et al.,
2017; McGaugh, 2020, ver panel derecho de la Figura 1.2).

Estudiar la TF barionica involucra combinar datos en el 6ptico para determinar la
componente estelar, y datos en radio para el contenido de gas (p. ej., Ponomareva
et al., 2017). A pesar de los recientes estudios observando en el mediano-infrarrojo
para determinar la masa estelar total de galaxias con el objetivo de minimizar la dis-
persion en la TF baridnica (Lelli et al., 2016), varias incertidumbres se mantienen, por
ejemplo, al asumir una razén masa-luminosidad estelar (McGaugh, 2012) o suponer
que la cinematica derivada traza la distribucién de masa total de la galaxia. Ademas,
la relacion TF se expresa normalmente en términos de la velocidad de rotacién medi-
da en algtin “radio luminoso” caracteristico (p. €j., Bell & de Jong, 2001; Avila-Reese
et al., 2008; Reyes et al., 2011). Por ejemplo, 2.2 veces el radio de escala de un perfil
exponencial (p. ej., Courteau et al., 2007), el radio que contiene aproximadamente el
80 % de todas las estrellas (p. ej., Pizagno et al., 2007), o la velocidad méaxima medida
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FIGURA 1.2: Relacién Tully-Fisher. Panel izquierdo: relacion TF con la masa estelar.
Panel derecho: relacion TF con la masa bariénica. El cédigo de color representa la
densidad superficial estelar al radio efectivo. Los simbolos de color gris representan
galaxias dominadas por gas y de bajo brillo superficial. Imagen extraida de McGaugh
(2020).

de las curvas de rotacion (p. ej., Avila-Reese et al., 2008; Aquino-Ortiz et al., 2018).
Cada una de estas definiciones de velocidad altera significativamente los resultados,
es decir, se obtienen diferentes valores para las pendientes, punto cero y la disper-
sién intrinseca (p. €j., Verheijen, 2001; Ponomareva et al., 2017; Lelli et al., 2019). Esto
vuelve complicado realizar una comparacién libre de sisteméticos e incertidumbres
entre los datos observacionales y las predicciones tedricas de formacién de galaxias.
De hecho, reproducir la pendiente, punto cero y la dispersion de la TF bariénica (o la
estelar) es una prueba estdndar de las teorfas de formacién de galaxias basadas tan-
to en simulaciones hidrodindmicas (p. ej., Navarro & Steinmetz, 2000; Brook et al.,
2012; Vogelsberger et al., 2014) como en modelos semianaliticos.’

Desde el punto de vista cosmolégico, han surgido principalmente dos ideas dife-
rentes sobre el posible origen de la relaciéon TF, las cuales consideran que: (i) es el
resultado de la formacién estelar auto-regulada en discos de diferente masa (p. ej.,

2Estos modelos emplean recetas sencillas, aunque bien fundamentadas, para generar una pobla-
cién sintética de galaxias dentro de una poblacién de halos de materia oscura que evolucionan con el
tiempo. Las propiedades fisicas de dicha poblacién se comparan luego con las galaxias observadas
con el fin de calibrar las prescripciones asumidas y esclarecer el rol que cumplen los diversos meca-
nismos de formacién de las galaxias. (p. ej., Cole et al., 2000; Dutton & van den Bosch, 2009; Desmond
& Wechsler, 2015).
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Silk, 1997; Firmani & Avila-Reese, 2000), y (ii) es una consecuencia directa de la equi-
valencia entre la masa y la velocidad circular virial del halo impuesta por la edad
finita del universo dada de la siguiente manera (p. ej., Mo et al., 1998; Steinmetz &
Navarro, 1999; Avila-Reese et al., 1999; Firmani & Avila-Reese, 2000):

Vi
My = ——, 1.1

"~ 10GH(z) (L)
donde H(z) es el pardametro de Hubble dependiente del corrimiento al rojo y G es la
constante gravitacional. El escalado de esta ley de potencia se asemeja a la relacion
TF observacional comtinmente expresada como M o V* (donde a es la pendiente,
con valores que van de 2.5 a 4), siempre y cuando las masas de las galaxias y las
velocidades de rotacién escalen aproximadamente en proporcién a las masas y las
velocidades circulares viriales de los halos que habitan.

A pesar de la popularidad de la TF, hay varios aspectos de esta relacién no del todo
entendidos atin. Sabemos que en la TF, la luminosidad o masa estelar, nos da infor-
macién puramente de la componente bariénica del sistema galaxia-halo. Mientras
que la velocidad de rotacién asignada a una galaxia tiene asociada la contribucién
tanto de la parte barionica como la de materia oscura, ya que ambas aportan masa al
sistema rotante. Por lo tanto, la relacién TF correlaciona, encubiertamente, propieda-
des de la galaxia con propiedades de su halo de materia oscura. Esto es importante
no s6lo porque su estudio permite inferir propiedades del halo, que al estar com-
puesto de materia no radiante imposibilita su observacién, sino también porque es
una excelente herramienta que permite evaluar los sistemas galaxia-halo estudiados
en simulaciones hidrodindmicas cosmolégicas y modelos semianaliticos.

1.2.2. El plano fundamental.

La relacién de escala anédloga a la TF para galaxias elipticas es la Faber-Jackson (Fa-
ber & Jackson, 1976, de aqui en adelante FJ). La FJ es una correlacién entre la disper-
sion de velocidades central y la luminosidad (o masa estelar) de la forma M « ¢,
donde a es la pendiente. Esta relaciéon implica que las galaxias mds luminosas tienen
mayor dispersién de velocidades. La forma y la dispersién de la relacién FJ] no ha
sido tan estudiada, debido a que sus grandes residuos correlacionan con un tercer
pardmetro, el tamafio de las galaxias, es decir, el radio efectivo, R,. Este tercer pa-
rdmetro, junto con el brillo superficial, I, y la dispersién de velocidades, ¢,, ambos
al radio efectivo, generan una correlacién més estrecha que la FJ, llamada el Plano
Fundamental (Djorgovski & Davis, 1987; Dressler et al., 1987; Faber et al., 1987, de
aqui en adelante PF), el cual se escribe como:

log(R,) = alog(I,) + blog(c.) +c, (1.2)

donde a y b son las pendientes y c es el punto-cero. El PF puede entenderse como
una demostracién del plano virial previsto para los sistemas relajados asumiendo
que: (i) la razén masa-luminosidad en galaxias, M /L, es constante, (ii) son estructu-
ras esféricamente simétricas, (iii) son sistemas con perfiles orbitales y de densidad
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homodlogos, y (iv) tienen fracciones de materia oscura similares. Con estas suposicio-
nes el PF seria equivalente al plano virial con los coeficientes dea = 2y b = —1. Sin
embargo, existe una desviacién de la prediccién virial, llamada la inclinacion (tilt en
inglés) del PE. Jorgensen et al. (1996) estudiaron el PF para una muestra de 226 gala-
xias elipticas, de 10 caimulos de galaxias, y encontraron que los mejores coeficientes
obtenidos son a4 =1.24 y b = —0.82 con una dispersion de ~ 0.08 dex en log(R,).
Mas recientemente, en el estudio de Cappellari et al. (2013), reportaron valores de
a =1.063 = 0.041 y b = —0.765 £ 0.023 con una dispersién de ~ 0.09 dex en log(R,)
en el PF para una muestra de 260 galaxias elipticas. El origen de la inclinacién y
de la dispersion del PF han sido atribuidas a desviaciones en las suposiciones men-
cionadas previamente. Por ejemplo: (i) variaciones en la razén M/ L incrementando
sistematicamente con la luminosidad (p. ej., Faber et al., 1987; Prugniel & Simien,
1996; Cappellari et al., 2006; Tortora et al., 2009), (ii) variaciones en la cinemética y
perfiles de densidad (p. ej., Ciotti et al., 1996; Trujillo et al., 2004), (iii) variaciones
en las poblaciones estelares o funcién inicial de masa (p. ej. Renzini & Ciotti, 1993;
Prugniel & Simien, 1996; Tortora et al., 2013; Martin-Navarro et al., 2015), y (iv) va-
riaciones en la fraccién de materia oscura (p. ej., Ciotti et al., 1996, Padmanabhan
et al., 2004; Tortora et al., 2012).

El PF parece ser el mismo en diferentes ambientes, en el sentido que los coeficientes
ay b son similares para galaxias en ambientes que se extienden de cimulos densos a
galaxias de campo en regiones de baja densidad (p. €j., de la Rosa et al., 2001; Reda
et al., 2005). Mientras que otros trabajos sugieren variaciones con el ambiente (p. ej.,
Bernardi et al., 2003; La Barbera et al., 2010; Ibarra-Medel & Lépez-Cruz, 2011). Por
otro lado, Cappellari et al. (2013) mostraron que la dispersién es debido a efectos
de las poblaciones estelares y confirman que la desviacién de la prediccién virial se
debe a variaciones en la razén M/ L.

Las variables involucradas en la TF, F] y PF (masa, luminosidad, cinemaética interna
y radio efectivo) son por si solas el producto de procesos complejos involucrados
en la formacién y evolucion de las galaxias, y esos procesos contribuyen a su pen-
diente, punto-cero y dispersién. Por ejemplo, la luminosidad (masa) estelar es el
producto de la tasa de formacion estelar integrada, mientras que la cinemética, co-
mo la velocidad de rotacién méaxima, Vj,,x, 0 dispersion de velocidades, o;, son una
medida del potencial gravitacional total, compuesto parcialmente por la componen-
te estelar y parcialmente por el halo de materia oscura. Sin embargo, como hemos
discutido hasta ahora, estas relaciones de escala funcionan sélo en un intervalo li-
mitado de tipos de galaxias, lo que sugiere que las actuales leyes de escalamiento
estdn incompletas. Atn no es evidente que cualquiera de estas relaciones sea tan
fundamental para todos los tipos de galaxias como lo es la secuencia principal en
el diagrama de Hertzsprung-Russell para las estrellas. Las galaxias espirales siguen
a la relaciéon TF, mientras que las elipticas a la relacion FJ y el PF. Incluir galaxias
de otros tipos morfolégicos dentro de estas relaciones de escala no solo incrementa
su dispersion, sino que también cambia la pendiente y el punto-cero de las relacio-
nes (p. ej. Neistein et al., 1999; Iodice et al., 2003; Williams et al., 2010; Tonini et al.,
2014). Por ejemplo, Falcon-Barroso et al. (2011) estudiaron la relacién FJ y el PF para
una muestra de galaxias elipticas y espirales del muestreo Spectroscopic Areal Unit for
Research on Optical Nebulae (SAURON, Bacon et al., 2001). Estos autores encontraron
que las galaxias de disco se desvian del mejor ajuste de la FJ, mientras que en el PF
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aunque siguen la tendencia, muestran una mayor dispersiéon que las galaxias elipti-
cas. Bezanson et al. (2015) encontraron resultados similares para galaxias del Sloan
Digital Sky Survey (SDSS)® incluyendo 31 galaxias en formacién estelar (activas) y 72
galaxias masivas sin formacion estelar (apagadas).

Hoy en dia, es bien sabido que aunque la cinemética interna en las galaxias espira-
les estd dominada por rotacién, existen propiedades estructurales (brazos espirales,
barras, discos elipticos), efectos ambientales (fusiones, interacciones) y flujos de gas
que salen o caen a las galaxias que pueden perturbar la cinematica, produciendo
movimientos no-circulares (p. ej. Valenzuela et al., 2007; Colombo, 2013; Barrera-
Ballesteros et al., 2015a; Randriamampandry et al., 2015; Holmes et al., 2015). Por
otro lado, se ha mostrado que algunas galaxias elipticas, aunque dominadas por
dispersion de velocidades, presentan una fraccién de 6rbitas en rotaciéon (p. ej. Lo-
renzi et al., 2006, Emsellem et al., 2007; Zhu et al., 2018a). Por lo tanto, construir
relaciones de escala cinematicas ignorando la componente de movimientos aleato-
rios en galaxias espirales y rotacion en galaxias elipticas podrian causar cambios en
la pendiente y punto-cero, asi como un aumento en la dispersion.

1.2.3. El parametro de velocidad total.

En los udltimos 20 afios, se han realizado diferentes esfuerzos para encontrar una
relacion de escala cinemadtica que se cumpla para galaxias elipticas y espirales. Wei-
ner et al. (2006) introdujeron un nuevo pardmetro cinematico definido como S% =
KV2, + 02, que no es mds que la combinacién de los movimientos circulares dados
por la velocidad de rotacién, V,,;, multiplicada por un factor K que generalmente
se asume constante, y los movimientos aleatorios dados por la dispersién de veloci-
dades, o.. La derivacion de este parametro de velocidad total parte del teorema del
virial en su forma tensorial de la siguiente manera (Zaritsky et al., 2008):

18

2 di?
donde I es el tensor del momento de inercia, T y II son las contribuciones de los
movimientos ordenados y aleatorios al tensor de energia cinética, respectivamente,
y W es el tensor de energia potencial. Suponiendo sistemas en estado estacionario,
el lado izquierdo de la ec. (1.3) es cero. Posteriormente, evaluamos la traza de la
ec. (1.3) y escribimos la componente de los movimientos ordenados del la energia
cinética como 1/2A9MV?2,, la componente de movimientos aleatorios como Ay Mo?
y la energia potencial del sistema la expresamos como —ByGM?/R. Donde V;ot y 0,
son la velocidad de rotacién y dispersion de velocidades respectivamente, M es la
masa total del sistema, Ag, A1, By son factores de correccién obtenidos por evaluar
completamente los tensores de la ec. (1.3) y R es un radio caracteristico que defini-
mos como el radio efectivo. Por lo tanto, sin pérdida de generalidad obtenemos lo
siguiente:

= 2Tjk + H]'k + W]'k, (1.3)

3E1 SDSS es un proyecto de investigacién del universo mediante imagenes en el espectro visible
y de corrimiento al rojo, realizada en un telescopio de 2.5 metros situado en el observatorio Apache
Point de Nuevo México
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GM
AgV3 + Ayo? = BO%. (1.4)
e
Dividiendo la ec. (1.4) entre A; podemos definir el lado izquierdo como el pardmetro
de velocidad total S% = KVZ%e + ¢2. Por lo tanto, el teorema del virial nos queda de

la siguiente manera:

(1.5)

El coeficiente 77 de la ecuacién anterior, asi como K del pardmetro Sk, podrian ser
diferentes para cada galaxia, estos guardan informacién de la anisotropia, del per-
fil de dispersiéon de velocidades, del perfil de densidad y podrian ser funcién de
la historia de formacién, estado dindmico, y ambiente de las galaxias. En el para-
metro original Sk introducido por Weiner et al. (2006) K es positivo y menor que
uno. Generalmente se ha usado con un valor de K =0.5, el cual es correcto solo
para sistemas virializados con simetria esférica y dispersion de velocidades isotré-
pica, es decir, para sistemas con el perfil de densidad que va como p o ™%, donde
O, = \/L&th, y por lo tanto K = \/L& (Binney & Tremaine, 1987, § 4.4, pag. 230). Para

grandes radios, donde domina la componente de materia oscura en galaxias, & = 2,
lo que resulta en un valor de K =0.7. Mientras que en las galaxias, alrededor del
pico de la contribucién bariénica en la curva de rotacion, se tiene que « = 2 — 3 para
una distribucién de masa esférica, lo que da un valor de K ~0.5 (Weiner et al., 2006).
Barat et al. (2019) probaron de manera empirica el efecto en la dispersién al cambiar
el valor de K dentro de un intervalo que va de 0.1 a 3. Estos autores encontraron que
la minima dispersion se logra para valores de K =0.3-0.7. Dadas las incertidumbres,
se justifica usar un valor promedio de K =0.5 para todas las galaxias.

Kassin et al. (2007) fueron los pioneros en estudiar relaciones de escala con el para-
metro de velocidad total usando la cinemética integrada del gas ionizado para una
muestra de 544 galaxias observadas por el muestreo All Wavelength Extended Groth
Strip International Survey (AEGIS, Davis et al., 2007) y el Deep Extragalactic Evolu-
tionary Probe 2 (DEEP2, Davis et al., 2003). Encontraron que tomando en cuenta de
manera simultdnea la rotacién y dispersion de velocidades, a través del parametro
Sk, se puede inferir una correlacién maés estrecha con la masa estelar, M, con una
dispersion de ~ 0.1 dex, independientemente del tipo morfolégico. Esta relacion
M, — Sk permite estudiar galaxias tanto elipticas como espirales en una misma re-
lacién de escala cinemaética, en lugar de restringirnos solo a galaxias de disco usando
la rotacién, como en la relacién TF, o galaxias elipticas usando la dispersién de ve-
locidades, como en la FJ o PE. Cortese et al. (2014) fueron los primeros en estudiar
la relacion M, — Sk con datos espacialmente resueltos obtenidos con espectroscopia
de campo integral. Combinaron la cinemética del gas ionizado y la estelar de una
muestra de 235 galaxias observadas con el muestreo Sydney-AAO Multi-object Inte-
gral Field (SAMI, Croom et al., 2012; Bryant et al., 2015) para confirmar que todas
las galaxias sin importar el tipo morfolégico siguen la relaciéon M, — Sk con una
dispersion de ~ 0.1 dex. Recientemente nuevos estudios han confirmado este re-
sultado usando datos de IFS de diferentes muestreos, como CALIFA (Aquino-Ortiz
et al., 2018; Gilhuly et al., 2019), SAMI (Barat et al., 2019) y MaNGA (Aquino-Ortiz
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et al., 2020). Lo interesante es que diferentes estudios usando datos con IFS de di-
ferentes muestreos, todos arrojan una dispersiéon de ~ 0.1 dex para la relacién de
escala M, — Sk, esto confirma que el hecho de combinar la velocidad de rotacién y
dispersion de velocidades nos da un mejor estimador de la velocidad circular, y por
lo tanto, de la masa dindmica en galaxias elipticas y espirales.

1.2.4. El plano fundamental universal.

El pardmetro de velocidad total, Sk, se utilizé para construir un plano fundamental
mas general por Zaritsky et al. (2008) (y refinado en Zaritsky et al. (2011)) que se
cumple para todas las clases de galaxias, desde galaxias enanas hasta las galaxias
mas brillantes, tanto elipticas como espirales. El plano fundamental general surgié
con la idea de escribir el teorema del virial en términos de propiedades observadas
en galaxias. Por lo tanto, si en la ec. (1.5) remplazamos la masa dindmica por la
razon dindmica masa-luminosidad, es decir, Mayn, = YeLe, donde la luminosidad al
radio efectivo esta definida de la siguiente manera L, = 7 RZ I,, donde I, es el brillo
superficial dentro del radio efectivo, entonces tenemos lo siguiente:

S% =11 G7T YR, L. (1.6)

Definimos una nueva constante, C = # G, y tomamos el logaritmo de la ec. (1.6)
para escribir el plano fundamental universal como:

log(Y.) = log(S%) — log(I.) — log(R.) + C, (1.7)

donde R, es el radio efectivo, Y, es la razén dindmica masa-luminosidad medida al
radio efectivo de manera robusta a través de modelos dindmicos, Sk es el parametro
de velocidad total medido a R,, y finalmente I, es el brillo superficial dentro de R..
Zaritsky et al. (2008) propusieron una funcién de ajuste para determinar la razén
dinamica masa-luminosidad dentro de R,, Y., que depende de cantidades indepen-
dientes de la distancia, como el brillo superficial, I, y la cinemética, Sx. Muestran
que galaxias tanto elipticas como espirales caen dentro de este plano fundamental
general con una dispersién de ~ 0.1 dex en log R,, comparable a la del plano funda-
mental “clasico” (~ 0.09 dex, Cappellari et al., 2013), aunque este tltimo limitado a
galaxias de tipo temprano. Zaritsky et al. (2008) aseguran que con una muestra de
galaxias para las cuales se tengan mediciones independientes de la razén dindmica
masa-luminosidad, la dispersién puede ser tan baja como ~ 0.05 dex. Estos autores
sugieren que el origen de esta dispersion es debido a el crecimiento de la estructura
galactica afectada por factores internos (estructura orbital estelar, actividad nuclear
central, historia de pérdida de masa) o por factores externos como ambiente o histo-
ria de acrecion.

Dos aspectos importantes de las relaciones de escala cinematicas descritas hasta aho-
ra las convierten en las correlaciones mas estudiadas y aplicadas en las astronomia
extragaldctica. La primera es que reflejan una estrecha conexién entre propiedades
de los halos de materia oscura y propiedades observadas en galaxias, proporcionan-
do fuertes restricciones a los escenarios de formacién y evolucion de las galaxias (p.
ej. Baugh, 2006). La segunda es que se usan para predecir propiedades fisicas de
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las galaxias cuando el tamafio de la muestra estudiada es demasiado grande como
para obtener observaciones detalladas o para realizar andlisis de galaxias indivi-
duales. Por ejemplo, como estimadores de distancias (p. ej. Giovanelli et al., 1997;
Zaritsky et al., 2012), masas dindmicas (p. ej. Courteau et al., 2014; Ouellette et al.,
2017; Aquino-Ortiz et al., 2018, 2020) y para estudiar el contenido de materia oscura
en galaxias (Desmond & Wechsler, 2017).

Aunque los resultados de Cortese et al. (2014) sobre la relacién M, — Sk son alenta-
dores, beneficidndose del uso de la espectroscopia de campo integral para medir la
dispersion de velocidades y la velocidad de rotacién, tanto de la componente este-
lar como del gas ionizado (a partir de mapas espacialmente resueltos), la cobertura
espacial de las observaciones de SAMI y la resolucién tanto espacial como espectral
de los datos pudieran contribuir fuertemente a las incertidumbres, de manera simi-
lar a como lo hacen en las estimaciones del ancho de linea del perfil de HI para la
relacion TF (p. ej. Ponomareva et al., 2017). Por otro lado, la propuesta de Zaritsky
et al. (2008, 2011) es un primer paso para inferir un plano fundamental universal
que se cumpla para galaxias tanto espirales como elipticas. Un segundo paso seria
derivarlo usando una muestra de galaxias con mediciones independientes de la ra-
z6n dindmica masa-luminosidad. Por lo tanto, nos propusimos repetir y extender
estos analisis utilizando datos con mejor resolucién y cobertura espacial, asi como
muestras con mayor significancia estadistica. En la siguiente seccién describimos los
objetivos perseguidos en la presente Tesis de doctorado.

1.3. Objetivos y Contenido.

De acuerdo con lo analizado y planteado previamente, en esta Tesis se pretende
extender los trabajos pioneros de Cortese et al. (2014) sobre la relacién cinemdtica
M, — Sk y Zaritsky et al. (2008, 2011) sobre el plano fundamental general. Para es-
to usamos muestras de galaxias con mayor significancia estadistica observadas con
espectroscopia de campo integral por el muestreo Mapping Nearby Galaxies at APO*
(MaNGA, Bundy & MaNGA Team, 2016) y datos con mejor cubrimiento de la exten-
sién Optica de las galaxias del muestreo Calar Alto Legacy Integral Field spectroscopy
Area® (CALIFA, Sanchez et al., 2012). Por otro lado, aunque comprender el origen
y la evolucién de las galaxias es el objetivo principal para refinar y comprender las
relaciones de escala discutidas hasta ahora, también las usamos para definir estima-
dores de la masa dindmica (luminosa+oscura) contenida dentro de un radio efecti-
vo y estudiamos su distribucién en funcién de la masa estelar, asi como la fracciéon
de materia oscura, como un método de trazar la relacién masa-estelar-masa-halo
(SHMR) en la parte interna de galaxias y comparar nuestros resultados con predic-
ciones tedricas basados en modelos semiempiricos y simulaciones cosmoldgicas.

En concreto, los objetivos de la presente Tesis se pueden formular asi:

“Muestreo de galaxias MaNGA: https://www.sdss.org/surveys/manga/
®Muestreo de galaxias CALIFA https://califa.caha.es/
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https://califa.caha.es/
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= Estudiar las relaciones de escala cinematicas: (i) TF, (ii) FJ, (iii) M, — Sk y (iv)
Plano Fundamental Universal con muestras controladas, homogéneas y esta-
disticamente representativas, inicialmente siguiendo la metodologia presenta-
da por Cortese et al. (2014), es decir, con propiedades cinemaéticas integradas a
un radio efectivo.

= Estudiar a detalle la cinemética de las galaxias construyendo modelos de los
mapas de velocidad para submuestras de galaxias espirales no-barradas ex-
traidas tanto de la muestra de CALIFA como de MaNGA. El objetivo es deter-
minar la velocidad de rotacién méxima, Vy,ay, y explorar relaciones de escala
con cinemética espacialmente resuelta, minimizando incertidumbres y efectos
sistemdticos que arbitrariamente afecten las conclusiones.

» Definir estimadores de la masa dindmica contenida dentro de un radio efec-
tivo, asi como la fraccién de materia oscura, y estudiar sus distribuciones en
funcién de la masa estelar como proyecciones de la relacion SHMR y comparar
con predicciones tedricas.

= Seleccionar galaxias individuales “atipicas”, que se desvian mds de 20" del me-
jor ajuste a las relaciones de escala, para construir modelos dindmicos basados
en Orbitas usando la técnica de Schwarzschild (1979). El objetivo es estudiar su
naturaleza dindmica y estructura orbital para entender porqué no siguen las
relaciones de escala.

La Tesis esté estructurada de la siguiente manera: en el Capitulo 2 describimos la
técnica de observacion llamada Espectroscopia de Campo Integral, y presentamos
los datos usados a lo largo de esta Tesis obtenidos de los muestreos de galaxias
CALIFA y MaNGA. En el Capitulo 3 presentamos: (i) el andlisis espectral aplica-
do a los datos usando el dataducto PIPE3D para obtener tanto cantidades integra-
das como espacialmente resueltas (mapas 2D) de las propiedades cineméticas de la
componente estelar y del gas de las galaxias, y (ii) el anélisis para derivar propie-
dades cineméticas integradas a un R, y propiedades espacialmente resueltas. En el
Capitulo 4 presentamos las relaciones de escala TF, FJ] y M, — Sk para galaxias de
CALIFA usando cinemdtica integrada y espacialmente resuelta. También propone-
mos un primer estimador de la masa dindmica al radio efectivo y estudiamos su
distribucién en funcién de la masa estelar. En el Capitulo 5 presentamos el Plano
Fundamental Universal valido para galaxias tanto elipticas como espirales. Ademas
definimos un segundo estimador de la masa dindmica contenida al radio efectivo
con mayor precisiéon que el definido previamente. En el Capitulo 6 mostramos una
serie de resultados preliminares, como lo son: (i) el estudio dindmico de galaxias
“atipicas” que se desvian de las relaciones de escala, (ii) la funcién de velocidad ma-
xima de galaxias, (iii) la fraccién de materia oscura contenida a un radio efectivo, y
(iv) un estimador del momento angular estelar en galaxias. Finalmente en el Capi-
tulo 7 presentamos las conclusiones generales de esta Tesis doctoral y el trabajo a
futuro.

Es importante mencionar que los Capitulos 4 y 5 corresponden enteramente a
articulos ya publicados en revistas con arbitraje, donde el candidato a Doctor es
el primer autor.



14

Capitulo 2

Espectroscopia de Campo Integral.

Hasta hace algunos afios las observaciones espectroscopicas en astronomia se reali-
zaban con la técnica tradicional conocida como espectroscopia de rendija larga (p. ej.
Blackman, 1980; Binney et al., 1990; Maciejewski & Binney, 2001; da Rocha-Poppe
et al., 2010) o con espectroscopia con una tnica fibra 6ptica (p. ej., Abazajian et al.,
2003; Bernardi et al., 2003). Con estas técnicas se observa un objeto en el cielo usando
un espectrografo en el que la abertura de entrada del haz de luz es una rendija alar-
gada y estrecha (o una fibra 6ptica). Sin embargo, la informacién recabada es muy
parcial y dependiente de la posicién de la rendija (fibra) respecto al objeto, mds atin
si se trata de un objeto extendido, como una galaxia. Para superar estas limitaciones
en objetos resueltos, lo que se hace es realizar diferentes observaciones colocando la
rendija (fibra) en diferentes posiciones o utilizando multiples rendijas para cubrir el
objeto lo més posible (p. e¢j. Arnaboldi et al., 2007), pero este ejercicio no es eficiente.
Actualmente, con la Espectroscopia de Campo Integral (IFS por las siglas en inglés
de Integral Fiel Spectroscopy), también conocida como espectroscopia espacialmente
resuelta o 3D, se superan las limitaciones de la espectroscopia obtenida por una tini-
ca fibra o con rendija larga. La IFS es una técnica de observacién astronémica capaz
de obtener simultdneamente y en una sola exposicién espectros de un nimero al-
to de elementos espaciales (llamados spaxels) de una fuente (galaxia, nebulosa, etc.)
sobre un campo de vision cuasi-continuo bidimensional. La principal ventaja de la
IFS es que permite resolver espacialmente las propiedades de las galaxias, es decir,
permite estudiar variaciones espaciales, gradientes, perfiles, etc., de las propiedades
de las poblaciones estelares y del gas. (p. ej. Garcia-Benito et al., 2017; Schaefer et al.,
2017; Sanchez, 2020; Fraser-McKelvie et al., 2020). Las primeras observaciones con
IFS se empezaron a realizar durante los afios 80s (p. ej. Vanderriest, 1980; Courtes,
1982; Barden & Wade, 1988). A pesar que se utiliza desde hace mds de 30 afios no
ha sido hasta fechas recientes (los tltimos 10 afios) que se ha extendido como téc-
nica de uso general dentro de la comunidad cientifica debido a la complejidad de
la reduccién y andlisis de este tipo de datos que limitaron su explotacién durante
muchos afios. Las capacidades computaciones crecientes de los equipos informati-
cos y las nuevas técnicas desarrolladas por la comunidad ha permitido su reciente
expansion.

Un espectrégrafo de campo integral consiste de dos componentes: el espectrégrafo
y la unidad de campo integral (IFU por las siglas en inglés de Integral Field Unit)
cuya funcién es dividir el plano espacial 2D en un arreglo de spaxels individuales y
dirigir el haz de luz de cada uno de ellos al espectrégrafo. Existen diferentes técnicas
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FIGURA 2.1: Principales técnicas de espectroscopia de campo integral. Imagen ex-
traida de Allington-Smith (2006)
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para dividir el plano focal 2D del telescopio en spaxels individuales, en la siguiente
seccion describimos las técnicas mas comunmente usadas.

2.1. Técnicas de IFS.

De acuerdo con Allington-Smith (2006) los IFUs se pueden clasificar en tres tipos
principales de acuerdo a su manera de dividir el campo de visién (FoV por las siglas
en inglés de Field of View), asi como se ilustra en la Figura 2.1:

= Arreglo de microlentes: Este tipo de IFU divide la imagen del objeto observa-
do por un conjunto de microlentes. El haz de luz de cada elemento del objeto
es enfocada por estas microlentes en un pequefio punto y dispersada direc-
tamente por el espectrégrafo en el detector, creando un espectro para cada
microlente. Esta técnica fue desarrollada primeramente para el instrumento
TIGER (Traitement Intégral des Galaxies par I’Etude de leurs Raies, Bacon et al.,
1995) originalmente montado en el telescopio de 3.6m Canada-France-Hawaii
(CFHT). Una ventaja de esta técnica es que es el IFU mds simple de los tres y
ofrece alto rendimiento. Su principal desventaja es que s6lo permite espectros
de un rango espectral pequefio entre los elementos espaciales. A pesar de su
desventaja en el rango espectral, instrumentos como el Optically Adaptive Sys-
tem for Imaging Spectroscopy (OASIS, Emsellem, 1999) y SAURON (Bacon et al.,
2001) usaron arreglos de microlentes.

= Fibras épticas: Es el tipo de IFU més comtinmente usado. La imagen del objeto
observado se forma en la superficie frontal de un haz de fibras 6pticas. La
flexibilidad de las fibras permite que el campo de visién circular, rectangular
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e incluso hexagonal pueda ser reorganizado en una pseudo-rendija donde la
luz es dirigida al espectrégrafo y de ahi al detector. Ejemplos de instrumentos
usando IFUs con fibras 6pticas son SAMI (Croom et al., 2012) montado en
el telescopio Anglo-Australiano, el Potsdam Multi-Aperture Spectrophotometer
(PMAS, Roth et al., 2005; Kelz et al., 2006) montado en el telescopio de 3.5m de
Calar Alto y el instrumento desarrollado para MaNGA (Bundy et al., 2015).

= Rebanador de imagen: La imagen del objeto en el plano focal del telescopio se
forma en un espejo que es segmentado en delgadas rebanadas. Un segundo es-
pejo segmentado estd dispuesto para reordenar las rebanadas de manera que
en lugar de estar una por arriba de la otra se encuentran una seguida de la otra
para formar la pseudo-rendija (ver panel inferior de la Figura 2.1). Este tipo de
IFU tiene la ventaja de ser fécil de enfriar a temperaturas criogénicas, pudien-
do asi extenderse a longitudes de onda del infrarrojo cercano donde la emisién
de fondo térmico se hace prominente. También ofrece un uso extremadamen-
te eficiente del espacio del detector con un factor de llenado casi perfecto. Sin
embargo, una desventaja es que la fabricacién de la 6ptica es costosa y pue-
den ser instrumentos sustancialmente méas grandes que los que emplean los
métodos de lentes o fibras, lo que crea dificultades adicionales para el disefio
de los instrumentos. Ejemplo de instrumentos con rebanador de imagen son
el Spectrograph for INtegral Field Observations in the Near Infrared (SINFONI, Ei-
senhauer et al., 2003) originalmente montado en el Very Large Telescope (VLT),
y Multi Unit Spectroscopic Explorer (MUSE, Bacon et al., 2010) la segunda gene-
racién de instrumentos instalados en el VLT.

Para cada objeto observado con IFS tenemos un espectro (dentro de cierto rango
en longitud de onda) punto a punto sobre el objeto. Esto se traduce a una gran
cantidad de imégenes, cada una a diferentes longitudes de onda. En general todas
ellas pueden formar un cubo de datos con la informacién espacial en los ejes (x,y),
mientras que en el tercer eje tenemos la informacién espectral (ver Figura 2.1).

2.2. Muestreos de galaxias con Espectroscopia de Cam-
po Integral.

Como se indic6é anteriormente, la espectroscopia de campo integral ha tenido un
gran avance en los dltimos afios. Se han instalado IFUs en los instrumentos de los
principales y los méas grandes telescopios alrededor del mundo. El primer inten-
to de realizar un muestreo de galaxias con IFS llega con el proyecto SAURON (de
Zeeuw et al., 2002) optimizado para estudiar una muestra representativa de 72 ga-
laxias elipticas, lenticulares y bulbos de galaxias espirales tempranas tipo Sa. Como
continuacion del proyecto SAURON, Atlas3D (Cappellari et al., 2011) fue el primer
muestreo real con IFS al observar una muestra de 260 galaxias de tipo temprano
en el universo local. Los objetivos centrales de SAURON y Atlas3D fueron medir
la forma intrinseca de las galaxias, sus distribuciones de velocidad y metalicidad,
comprender la relacién entre su cinemadtica estelar y gaseosa y las poblaciones es-
telares. Algunos de los resultados mds importantes de estos dos muestreos fueron:
(i) mostrar dos morfologias distintas de los campos de velocidad de rotacién estelar,
correspondiendo a los rotadores rapidos y lentos (Emsellem et al., 2004; McDermid
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et al., 2006; Krajnovi¢ et al., 2008), (ii) clasificar cinemdticamente las galaxias me-
diante el parametro de spin, Ag, (Emsellem et al., 2007; Cappellari et al., 2007), (iii)
mostrar que los discos en los rotadores rdpidos tiene mayor metalicidad (Kuntsch-
ner et al., 2006), (iv) definir un estimador empirico de la masa dindmica y la fraccién
de materia oscura en las regiones internas de las galaxias (Cappellari et al., 2006), y
(v) determinar las propiedades del gas ionizado y sus mecanismos de ionizacién en
este tipo de galaxias (Sarzi et al., 2006, 2010).

Aunque SAURON vy Atlas3D se enfocaron en estudiar principalmente galaxias de
tipo temprano, posteriormente surgieron muestreos con IFS para observar galaxias
espirales, tales como: (i) Disk Mass-Survey (DMS, Bershady et al., 2010) ideado para
responder a la siguiente pregunta cientifica: ;Cuanta masa (luminosa y oscura) hay
en los discos de las galaxias espirales? Para responder esta pregunta observaron una
muestra de 146 galaxias espirales vistas casi de cara (face-on), para las que se obtu-
vieron campos de velocidad del gas ionizado H,; y una muestra de 46 galaxias para
las que se obtuvieron velocidades estelares y dispersiones de velocidad, (ii) PPAK
IFS Nearby Galaxies Survey (PINGS, Rosales-Ortega et al., 2010) disefiado para obte-
ner una visiéon mas profunda de los mecanismos que rigen la evolucién quimica en
una muestra de 17 galaxias espirales cercanas, (iii) el proyecto VIRUS-P Exploration
of Nearby Galaxies (VENGA, Blanc et al., 2010) un muestreo que observé 30 galaxias
espirales con IFS para realizar estudios sobre formacién de estrellas, ensamblaje de
estructuras, poblaciones estelares, gas, dindmica estelar, evolucién quimica, etc., con
el objetivo de dar respuestas a muchas preguntas importantes sobre la formacién y
evolucion de las galaxias, y (iv) el muestreo piloto de CALIFA (Marmol-Queralté
et al., 2011) para estudiar las propiedades de las poblaciones estelares y del gas io-
nizado de una muestra de 48 galaxias. Poco tardaron en llegar los muestreos de
grandes muestras de galaxias de todos los tipos morfoldgicos. El primero en lle-
gar fue CALIFA (Sanchez et al., 2012), posteriormente SAMI (Croom et al., 2012) y
MaNGA (Bundy & MaNGA Team, 2016). En esta Tesis doctoral usamos datos de
galaxias obtenidos por CALIFA y MaNGA, obtenidos usando la técnica de IFS con
haces de fibras 6pticas. En las proximas secciones describimos con detalle estos dos
muestreos y sefialamos sus diferencias y similitudes.

2.2.1. CALIFA.

Inicialmente el muestreo CALIFA (Sanchez et al., 2012) fue ideado para observar
una muestra de 667 galaxias cercanas usando el instrumento de campo integral
PMAS/PPAK (Roth et al., 2005; Kelz et al., 2006) montado en el telescopio de 3.5m
en el observatorio de Calar Alto al sur de Espafia (el mismo utilizado en el DMS
y PINGS). De las 667 galaxias observadas, basados en el indice de concentracién,
c', medido en imagenes del SDSS, 1/3 de las galaxias son de tipo temprano y 2/3
de la muestra son sistemas de tipo tardio. La muestra estd dominada por galaxias
de campo, pero también incluye galaxias en grupos, en cimulos de baja densidad
incluso en ambientes densos. La muestra de CALIFA fue seleccionada del catalogo
fotométrico del DR7 (Data Release 7) del SDSS (Abazajian et al., 2009). El criterio de
seleccion fue definido por didmetro isofotal angular, D>5, donde D5 es el eje mayor

IEl indice de concentracion esta definido como la razén entre el radio de petrosian con el 50 % de
la luz y el radio con el 90 %, ¢ = r50/79p.
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FIGURA 2.2: Configuracién y dimensiones del haz de fibras PPaK. El hexagono
central esta formado por las 331 fibras de 2.7” de didmetro cada una para observar
los objetos, mientras que los seis haces a su alrededor son para mapear el fondo del

cielo. Nétese que solo los circulos blancos son fibras activas. Figura extraida de Kelz
et al. (2006).

de la isofota a 25 mag/arcsec? en la banda r del SDSS. Las galaxias se seleccionaron
de tal manera que D»s5 se encuentre dentro del rango 45” < Dys < 80”. La mues-
tra comprende galaxias en el universo local (0.005 < z < 0.03) con masas estelares
dentro del rango de 10%° < M, < 10'"° M, (para mds detalles de la seleccién de la
muestra dirigirse a Walcher et al. (2014)). Posteriormente la muestra se extendi6 pa-
ra incluir varios tipos de galaxias que son poco frecuentes en la poblacién total, por
ejemplo, se incluy6 una compilacién de 232 galaxias con supernovas recientes (PIS-
CO por las siglas en inglés de PMAS/PPak Integral-field Supernova hosts COmpilation,
Galbany et al., 2018). De esta manera, la muestra extendida (eCALIFA) compren-
de ~ 900 galaxias incluyendo las 667 de la muestra original (p. ej. Espinosa-Ponce
et al., 2020; Lacerda et al., 2020). Para mds detalles de eCALIFA dirigirse a Sdnchez
et al. (2016a)

Las galaxias fueron observadas usando el haz de fibras 6pticas de PMAS/PPaK
(Kelz et al., 2006), disefiado y construido en el Instituto Leibniz de Astrofisica de
Potsdam para el desarrollo del proyecto DMS. El haz de fibras PPaK tiene el propo-
sito de proveer un amplio campo de visién con un gran poder de recoleccién de luz
para cada spaxel. Cuenta con 382 fibras de 2.7” de didmetro cada una, distribuidas
en tres diferentes grupos para diferentes propositos: (i) 331 fibras ordenadas en un
arreglo hexagonal para observar la galaxia, (ii) 36 fibras distribuidas alrededor del
arreglo hexagonal a un radio de 72” en 6 haces de 6 fibras cada uno para muestrear
el fondo del cielo, y (iii) las 15 fibras restantes se incluyeron con el fin de realizar
calibraciones simultdneas a las observaciones. El disefio final cubre un campo de vi-
sion hexagonal de 74” x 64" (ver Figura 2.2), suficiente para muestrear la extension
Optica completa de la mayoria de las galaxias de la muestra de CALIFA hasta 2 o
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incluso 3 radios efectivos. Dentro del arreglo hexagonal existen huecos entre fibras
debido a su forma circular. Estos huecos producen una pérdida de informacién del
objeto observado. Para lograr una cobertura del 100 % se adopt6 un patrén llamado
en inglés como dithering, que consiste en hacer tres apuntados a distancias menores
que la separacién entre fibras, cubriendo los huecos entre ellas (Sdnchez et al., 2007,
2012).

La observacion de las galaxias de CALIFA se realizé usando dos diferentes confi-
guraciones complementarias entre si: (i) la configuracién de baja resolucién, V500,

la cual tiene una resolucién nominal de A/AA ~ 850 a ~ 5000 A que corresponde
a una anchura a media altura (FWHM por las siglas en inglés de Full Width at Half
Maximum) de ~ 6 A o en dlspersmn de Ve10C1dades Oinst ~ 150 km/s. V500 cubre el
rango espectral que va desde 3750 A a 7500 A. Tiene como objetivo principal estu-
diar las poblaciones estelares y las propiedades del gas ionizado utilizando la forma
del continuo y lineas tanto en absorcién como en emisién en un rango espectral lo
mas amplio posible, y (ii) la configuracién de mediana resolucién, V1200, con una
resoluciéon nominal de A/AA ~ 1650 a ~ 4500 A que corresponde a una FWHM
de ~27 A oen dispersion de velocidades 0,4 ~ 70 km/s. V1200 cubre un ran-
go espectral que se extiende desde 3700A a 4800A. El propésito de la configuracion
V1200 es medir con precisién la cinemadtica tanto de la componente estelar como de
gas.

La reduccién de los datos se realiz6 por una serie de cédigos semiautomaticos que
han ido evolucionando con el paso del tiempo. La version final y actualmente usada,
la V2.2, esta escrita totalmente en Python. El producto final después de la reduccién
de los datos es un cubo de datos 3D con spaxels de 1” de tamafio y una resolucién
espacial de FWHM ~ 2.5” (que corresponde a una resolucion fisica en promedio
de 0.8 kpc al corrimiento al rojo de la muestra). Para més detalles consultar Sanchez
et al. (2016b). El andlisis de los cubos de datos sera descrito a detalle en el préximo
capitulo.

Algunos de los objetivos cientificos del proyecto CALIFA, méds ampliamente relacio-
nados con esta Tesis doctoral son los siguientes:

= Modelar las poblaciones estelares. Para esto se realiza sintesis espectral a lo
largo de todo el rango de longitud de onda observado, modelando tanto la
forma del continuo como las lineas en absorcién (p. ej. Cid Fernandes et al.,
2013a; Gonzélez Delgado et al., 2014; Catalan-Torrecilla et al., 2015; Gonzélez
Delgado et al., 2016; Sdnchez et al., 2016b; Falcén-Barroso et al., 2017).

= Medir las propiedades cinematicas de la componente estelar (Falcén-Barroso
et al., 2017) y del gas ionizado (Garcia-Lorenzo et al., 2015) en las galaxias.
Los espectros de CALIFA contienen una gran riqueza de informacién cinema-
tica que nos permite realizar diferentes estudios, por ejemplo: (i) detectar sub-
estructuras cinemdticas como ntcleos cineméticamente desacoplados, compo-
nentes contra-rotantes, barras, etc., produciendo movimientos no-ordenados
(p. ¢j. Holmes et al., 2015), (ii) estudiar las propiedades cineméticas en galaxias
en interaccién (Barrera-Ballesteros et al., 2015a), (iii) estudiar los sistemas ro-
tadores lentos y rotadores rdpidos (p. ej., Emsellem et al., 2007; Falcén-Barroso
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et al., 2017; Graham et al., 2018; Falcén-Barroso et al., 2019), y (iv) estudiar re-
laciones de escala cinemdticas como la relacién Tully-Fisher (Tully & Fisher,
1977) para galaxias espirales, la relaciéon Faber-Jackson (Faber & Jackson, 1976)
y el Plano Fundamental (Djorgovski & Davis, 1987; Dressler et al., 1987) para
galaxias elipticas y relaciones como la M, — So5 (p. €j. Cortese et al., 2014) y el
Plano Fundamental general (Zaritsky et al., 2008) para galaxias tanto espirales
como elipticas. Esto es, el objetivo principal de esta Tesis.

= Distribucién de masa en galaxias. Los mapas bidimensionales de la cinematica
se usan como restricciéon a los modelos dindmicos que nos permiten estudiar el
perfil de velocidad circular, la distribucién de materia total (barionica y oscura)
asi como la distribucién orbital en galaxias. (p. €j. Zhu et al., 2018a)

2.2.2. MaNGA.

MaNGA (Bundy & MaNGA Team, 2016) es uno de los tres proyectos que confor-
man la cuarta generacién de proyectos espectroscépicos del SDSS (SDSS-1V, Blanton
et al., 2017) junto con APOGEE-2 (por las siglas en inglés de The Apache Point Obser-
vatory Galactic Evolution Experiment 2) que tiene como objetivo mejorar nuestra com-
prension de la historia de la Via Lactea y eBOSS (por las siglas en inglés de extended
Baryon Oscillation Spectroscopic Survey, Dawson et al., 2016) que tiene como objetivo
entender la materia oscura, la energia oscura, las propiedades de los neutrinos y la
inflacion en el universo.

En Julio del 2014, MaNGA comenzé a observar galaxias con la técnica de IFS con la
cobertura en longitud de onda mas amplia en comparacién con otros muestreos. El
objetivo es mejorar nuestro entendimiento sobre la historia evolutiva y que procesos
regulan la formacién estelar en las galaxias. Después de 6 afios de observacion, el
final de las observaciones del proyecto SDSS-IV MaNGA se logré en Agosto del
2020, tras alcanzar una muestra con significancia estadistica sin precedentes de ~
10,000 galaxias cercanas.

Las observaciones se realizaron en el telescopio de 2.5m de la fundacién Sloan del
Observatorio Apache Point (APO, Gunn et al., 2006) localizado en Nuevo México
(Estados Unidos). Se utilizaron los espectrégrafos del muestreo espectroscépico de
oscilaciones bariénicas (BOSS, Smee et al., 2013). Los dos espectrégrafos, cada uno
con dos canales espectrales, tienen una resoluciéon espectral que varia con la longi-
tud de onda desde R = A/AA ~ 1400 a 3600 A a R ~ 2000 a 6000 A en la parte azul
del espectro y desde R ~ 1800 a 6000 A a R ~ 2200 a 10,300 A en la roja, ambos
cubriendo un amplio rango espectral que va desde los 3,600 A a los 10,300 A. Un
haz de fibras hexagonal transfiere la luz de la superficie focal del telescopio a los es-
pectrégrafos. El instrumento MaNGA tiene 1423 fibras (709 sobre el espectrégrafo 1
y 714 en el espectrégrafo 2) cada una con un didmetro de 2” sobre el cielo. Las fibras
estan distribuidas de la siguiente manera: 17 haces de fibras se utilizan normalmen-
te para observar galaxias y tienen una gama de tamafios que cuentan con entre 19
y 127 fibras (ver Figura 2.3): 2 haces de 19 fibras, 4 de 37 fibras, 4 de 61 fibras, 2
de 91 y 5 de 127 fibras, en total 1247. Doce mini-haces de 7 fibras cada uno se usan
para observar estrellas estdndar para propodsitos de calibraciéon espectrofotométrica
(84 fibras en total). Cada haz y mini-haz de fibras tiene asociadas fibras individuales
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FIGURA 2.3: Haces de fibras de MaNGA. De izquierda a derecha vemos el haz mas
grande (127 fibras) al mas pequefio (7 fibras usado para propdsitos de calibracion).
Figura extraida de Drory et al. (2015).

para la sustraccion del cielo; los mini-haces tienen una cada uno, los haces de 19 y
37 fibras tienen 2, los haces de 61 fibras tienen 4, los haces de 91 fibras tienen 6 y los
haces de 127 fibras tienen 8 para un total de 92 fibras individuales. Detalles de la es-
trategia de observacion, la ejecucion del muestreo y calibracion espectrofotométrica
pueden ser consultados en Law et al. (2015) y Yan et al. (2016a,b).

La muestra de galaxias de MaNGA fue seleccionada dentro de un intervalo en co-
rrimiento al rojo de entre 0.01 < z < 0.15 del NASA-Sloan-Atlas (NSA, Blanton et al.,
2011), el cual es un catdlogo de pardmetros fisicos observacionales de ~ 640,000 ga-
laxias derivados de la muestra principal del SDSS (Strauss et al., 2002). El catdlogo
del NSA incluye datos del Galaxy Evolution Explorer (GALEX, Martin et al., 2005a)
para la parte ultravioleta del espectro y del Two Micron All-Sky Survey (2MASS,
Skrutskie et al., 2006) para la parte infra-roja. La muestra de MaNGA fue selecciona-
da de tal manera que cumpla con varios requerimientos (i) tamafio estadisticamente
significativo. Se seleccion6 una muestra de 10,000 galaxias con el fin de contar con
un ndmero lo suficientemente alto como para subdividir la misma en 6% grupos de
al menos 50 galaxias cubriendo tres pardmetros principales de las galaxias: masas,
tasa de formacion estelar y ambiente, (ii) distribucién de masa estelar aproximada-
mente plana por encima de una masa limite de M, > 10%°M,. Este requerimiento
asegura que los estudios de correlaciones que dependen de la masa estelar puedan
utilizar un ndmero adecuado de galaxias masivas en comparacién con galaxias de
baja masa, y (iii) cobertura espacial radial uniforme en unidades del radio efectivo,
R.. La muestra final no cumple completamente con todos los requerimientos inicia-
les debido a las limitaciones inherentes al proceso de observacion a lo largo de un
periodo tan grande de tiempo.

La muestra final de MaNGA incluye tres submuestras:

= Muestra primaria: Comprende ~ 50 % de la muestra total. Fue disefiada para
observar las galaxias con una cobertura espacial de hasta 1.5 R, y tener una
distribucién plana en magnitud absoluta en la banda i. Sin embargo, este cri-
terio de seleccion tiene la desventaja que permite un gran numero de galaxias
azules de baja masa (108 — 10°M.,)) en la muestra. Por lo tanto, para remover
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esas galaxias se eligi6 una magnitud absoluta limite dependiente del color de
la siguiente manera:

g—r>04(M;—5logh)+74, (2.1)

donde g — r es el color con la correccién K a un corrimiento al rojo de z ~ 0
(este factor corrige por el efecto de que a diferentes distancias cosmolégicas
una banda observacional corresponde a diferentes bandas en el reposo, debido
al corrimiento al rojo de las longitudes de onda.)

Estd muestra se seleccion6 de tal manera que el 80 % fuera observado con el
haz de 127 fibras (el de mdas tamafio, ver Figura 2.3).

= Muestra secundaria. Comprende al ~ 33 % de la muestra total, de igual forma
disefiada para tener una distribucién plana en magnitud absoluta en la banda i
dependiente del color pero con una cobertura espacial de hasta 2.5 R,, usando
el corte:

g—r>0,28(M; —5log h)+5,6. (2.2)

= Muestra de “color mejorado”. Estéd disefiada para incluir galaxias que han sido
pobremente muestreadas dentro del diagrama color magnitud (NUV - i frente
M;) debido a su déficit en la distribucién de galaxias en el universo local. In-
cluye galaxias azules de alta masa y galaxias rojas de baja masa. Representa el
~ 17 % de la muestra principal.

Ademas, cerca del 5% de las galaxias de la muestra de MaNGA corresponde a pro-
yectos auxiliares enfocados a explorar objetivos cientificos especificos adicionales,
tales como: (i) galaxias que albergan ntcleos activos (AGN por las siglas en inglés
de Active Galactic Nucleus) luminosos para estudiar la influencia de los mismos en un
amplio rango de propiedades de las galaxias, (ii) galaxias con alta formacion estelar
vistas de canto para estudiar la morfologia y estado de ionizacién del material ex-
pulsado por los discos galacticos en flujos de gas a gran escala, (iii) galaxias en pares
y en fusién para mejorar nuestro entendimiento de los procesos fisicos que ocurren
durante las fusiones de galaxias, (iv) galaxias masivas cercanas para explorar sus
regiones centrales y estudiar nicleos cineméticamente desacoplados, incluso reali-
zar estimaciones de la masa de los agujeros negros centrales, (v) galaxias enanas de
baja masa estelar con M, < 10°M, para estudiar su estructura interna, cinemética
y composicién tanto en la componente estelar como del gas ionizado con el objetivo
de implementar pruebas al paradigma cosmoldgico actual, (vi) galaxias elipticas con
chorros en radio (radio jets) para buscar evidencia de la supresiéon de la formacion
estelar que coincide espacialmente con el chorro, entre otros. Detalles del disefio de
la muestra se pueden consultar en Wake et al. (2017).

Los espectros observados de cada uno de los cuatro canales de los dos espectrégra-
fos se extraen, se calibran en longitud de onda, se procesan mediante sustraccién del
cielo, calibracién espectrofotométrica, astrometria y se reconstruye el cubos de da-
tos tridimensional para cada galaxia utilizando un conjunto de algoritmos llamado
DRP (por las siglas en inglés de Data Reduction Pipeline, Law et al., 2016), siguiendo
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los pasos descritos para la reduccion de este tipo de datos en Sdnchez et al. (2016b).
El cubo de datos final presenta spaxels de 0.5” de tamafio y una resolucién espacial
de ~ 2.5” (que corresponde a entre 1-3 kpc al corrimiento al rojo de la muestra).

El proyecto MaNGA estd motivado cientificamente por el hecho de que dentro del
escenario cosmologico ACDM para la formacién de galaxias, los halos de materia
oscura crecen jerarquicamente con estructuras cada vez mdas masivas con el tiem-
po (p. ej. Baugh, 2006). Las galaxias que observamos hoy en dia y por lo tanto
sus poblaciones estelares se formaron como resultado de varios procesos complejos
que sufren los bariones que residen en los halos de materia oscura (resumidos en
la Seccién 1.1). Las observaciones de los tltimos afios han encontrado que a un co-
rrimiento al rojo de z ~ 1 — 3 se alanz6 el punto maximo de la tasa de formacién
estelar cosmica (p. . Madau & Dickinson, 2014). En etapas posteriores la tasa de
formacion estelar césmica cae gradualmente (p. ej. Heavens et al., 2004; Speagle
et al., 2014; Sdnchez et al., 2019). Sin embargo, en el universo local y al menos hasta
z ~ 1las galaxias presentan una clara bimodalidad en cuanto a tipos morfol6gicos y
su tasa de formacién estelar (p. ej. Schawinski et al., 2014). El proyecto MaNGA esta
enfocado en estudiar los mecanismos que impulsan esta evoluciéon y dar respuesta
a las siguientes preguntas cientificas:

= ;Cudles son los procesos fisicos que dan forma al ensamblaje de las galaxias,
regulan el crecimiento a través de la formacién estelar, la fusién y el apagado,
y afectan a la abundancia quimica tanto de las estrellas como del gas?

= ;COomo estan creciendo los discos de las galaxias en la actualidad, y cuél es la
fuente del gas que mantiene este crecimiento?

= ;Cudles es el papel de la acrecién estelar, las fusiones de galaxias y los procesos
de evolucién secular que contribuyen al crecimiento actual de los bulbos y
galaxias elipticas?

= ;Como se regula el apagado de la formacién estelar mediante procesos in-
ternos dentro de las galaxias y procesos externos que pueden depender del
ambiente?

= ;Cémo se distribuyen la masa y el momento angular entre las diferentes com-
ponentes, y cémo su ensamblaje ha afectado a estos componentes a través del
tiempo?

La espectroscopia espacialmente resuelta de las galaxias observadas por el muestreo
MaNGA es crucial para abordar estas preguntas.

2.3. Diferencias y similitudes entre CALIFA y MaNGA.

En esté Tesis doctoral usamos los datos de las 667 galaxias observadas por la confi-
guracion V500 de CALIFA y la cinemética estelar de las 300 galaxias de la configura-
cién V1200 analizadas por Falcon-Barroso et al. (2017). También usamos los datos de
las 4676 galaxias de la distribucion privada de datos de MaNGA ntamero 7 (MPL-7,
por las siglas en inglés de MaNGA Product Launch 7) ptblicamente disponibles des-
de Junio del 2018. En la Tabla 2.1 hacemos una comparacién de las principales pro-
piedades de CALIFA y MaNGA. Podemos apreciar que CALIFA ofrece una mejor
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FIGURA 2.4: Campo de visién del muestreo CALIFA (paneles superiores) y el haz
de fibras mas grande de MaNGA, i.e., 127 fibras (paneles inferiores) de la galaxia
NGC5056 (manga-8322-12704). De izquierda a derecha (en paneles superiores e in-
feriores) vemos: izquierda: imagen rgb del SDSS, medio: imagen reconstruida de los
cubos de datos, y derecha: imagen construida con una combinacién de lineas de emi-
sién con los flujos de nitrégeno ([N 11]A6584) en rojo, Ha en verde y oxigeno ([O
[11]A5007) en azul.

resolucién y cobertura espacial que MaNGA, por lo que para estudios de las pro-
piedades espacialmente resueltas de las galaxias CALIFA tiene mejores datos (ver
Figura 2.4). Sin embargo, aunque el intervalo de masas estelares, M,, de las galaxias
es similar entre ambos muestreos, MaNGA ofrece mayor estadistica con un mues-
treo de galaxias mayor en un intervalo de corrimiento al rojo mas amplio (ver Figura
2.5). MaNGA también ofrece un intervalo de longitud de onda mas amplio con me-
jor resolucion espectral (ver Figura 2.6). En general, ambos muestreos de galaxias
son bastante complementarios, compensando de alguna manera las limitaciones y
fortalezas de cada uno.

TABLA 2.1: Principales caracteristicas de los muestreos CALIFA y MaNGA.

Parametro CALIFA MaNGA
Tamano total de la muestra ~ 900 10,000
Criterio de seleccion de la muestra Diametro isofotal M,
Rango en M, 108° < M, < 1011° M, > 10%°
Rango en redshift 0.005-0.03 0.01-0.15
Redshift promedio 0.015 0.03
Cobertura espacial 25> R, 1.5R, (2/3),2.5 R, (1/3)
Rango en longitud de onda (A) 3700-7500 3600-10300
Resolucién espectral (o) 85/150 km/s (V1200/V500) 75km/s
Resolucién espacial (FWHM) 2.5” 2.5”
Resolucioén espacial fisica (kpc) 0.8 1-3
Tamafio del telescopio 3.5m 2.5m
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FIGURA 2.5: Limites de seleccion de las muestras. Panel izquierdo: Muestra de CA-
LIFA. Panel derecho: Muestra Primaria y Secundaria de MaNGA. Los histogramas y
simbolos de color gris representan la muestra completa de 667 galaxias de CALIFA
(panel izquierdo) y 4676 galaxias del MPL-7 de MaNGA (panel derecho). Los his-
togramas y simbolos en color rojo y azul representan a las galaxias de tipo tardio
y temprano, respectivamente, usados en este estudio. El histograma en color negro
representa a la muestra de elipticas+espirales.
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FIGURA 2.6: Espectro central de la galaxia NGC2916 para una apertura de 5” cen-
trada sobre el pico de emisién de la galaxia extraido del cubo de datos observado con
la configuracion V500 (en rojo) y la V1200 (azul) de CALIFA, y del cubo de datos
de p-MaNGA (naranja). El recuadro muestra en detalle las regiones espectrales de

Hé and Hy para remarcar las similitudes entre los tres conjuntos de datos. Figura
extraida de Sanchez et al. (2016a).
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Capitulo 3

Analisis de datos.

En este Capitulo describimos el andlisis de: (i) los cubos de datos pre-procesados
de CALIFA y MaNGA mediante el dataducto de anélisis PIPE3D (Sanchez et al,,
2016a), el cual usa el paquete de ajustes FIT3D (Sanchez et al., 2016b), desarrollado
para realizar el andlisis de las poblaciones estelares y el gas ionizado en los espectros
de las galaxias en datos de espectroscopia de campo integral, y (ii) la cinemética
estelar y del gas ionizado integrada a un radio efectivo, y espacialmente resuelta a lo
largo del campo de visién cubierto por las observaciones. El andlisis espacialmente
resuelto de la cinematica lo realizamos con una extensiéon que afiadimos al cédigo
VELFIT originalmente desarrollado por Spekkens & Sellwood (2007) y Sellwood &
Sanchez (2010). El analisis de la dindmica interna de las galaxias usando la técnica
de superposicién de 6rbitas de Schwarzschild (Schwarzschild, 1979) lo discutimos
en el Capitulo 6.

3.1. Anadlisis espectral: PIPE3D.

PIPE3D es un dataducto completamente automatizado que realiza el andlisis espec-
tral de los cubos de datos. El objetivo principal de este c6digo es distinguir y separar
las propiedades de las principales componentes involucradas en los espectros, co-
mo son: (i) la luz proveniente de las poblaciones estelares que dominan el continuo
y las lineas en absorcién, y (ii) la emisién del gas ionizado que se manifiesta como
un conjunto de lineas en emision a cierta longitud de onda caracteristica de cada
transicion. Para esto, se debe considerar que: (a) los espectros observados, y por lo
tanto, las poblaciones estelares y el gas ionizado estan afectadas por el obscureci-
miento debido a granos de polvo que se encuentran distribuidos a lo largo de las
galaxias, y (b) igualmente los espectros observados estdn desplazados con respecto
a su emision en el reposo a causa de la velocidad sistémica de la galaxia (debida tan-
to a la expansion del universo como al movimiento propio de la galaxia con respecto
ala malla césmica), y a la cinematica diferencial en cada punto de la galaxia. Debido
al efecto Doppler esta suma de velocidades produce un desplazamiento de las lon-
gitudes de onda observadas, desplazando y distorsionando el espectro respecto a
su forma original. A continuacién enumeramos los pasos principales que sigue este
codigo para realizar el andlisis espectral.



Capitulo 3. Andlisis de datos. 27

3.1.1. Homogeneizacién de los datos.

Los diferentes muestreos que observan con IFS, en particular CALIFA y MaNGA,
liberan los cubos de datos en archivos con formato FITS con diferentes esquemas de
reconstrucciéon de imagen y muestreo de longitud de onda (logaritmico o lineal). Los
archivos FITS incluyen varias extensiones que pueden guardar ademads del vector de
longitud de onda y el flujo en cada punto de la galaxia, también los errores asocia-
dos al flujo, una etiqueta que indica cuales spaxels deben tomarse en cuenta y cuales
no (mascara), la covarianza en la propagacion de errores, y los encabezados, entre
otros. Por lo tanto, se requiere poner todos los cubos de datos en el mismo formato.
Las dos extensiones obligatorias que PIPE3D requiere son: (i) la densidad de flujo
en unidades de 1071 erg s~! em~2 A=, con un muestreo lineal de la longitud de
onda, y (ii) el nivel del ruido a 1¢ para cada spaxel y pixel espectral. Adicionalmente
puede existir una tercera extension indicando los spaxels defectuosos, mismos que
son excluidos del andlisis (enmascarados). De existir mas extensiones en el archivo
FITS, éstas son ignoradas por el codigo. Los datos se corrigen por la extincién debi-
do a nuestra galaxia, la Via Lactea, en la linea de visién del objeto en cuestiéon. Para
este propdsito se usa la informacién proporcionada en el encabezado de cada cubo
de datos para cada galaxia' usando la ley de extincién de Cardelli et al. (1989) y un
valor de Ry =3.1, donde Ry es la razén entre la extincién visual total y selectiva.
Este es el pardmetro que se ha utilizado histéricamente para parametrizar la cur-
va de extincién en diferentes direcciones de observacion. Este parametro depende
principalmente de la interaccion de la radiacién con la materia, estando relacionado
con la composicién quimica y la distribucién de los tamafios de los granos de polvo
presentes en el medio interestelar.

Como sefialamos en el capitulo anterior, CALIFA observa con un campo de visién
hexagonal tinico para todas las galaxias (ver Figura 2.2), mientras que MaNGA ob-
serva en campos de visiéon también hexagonales pero con diferentes tamafios (ver
Figura 2.3). En algunos casos, ciertas regiones dentro de estos campos de visién de-
ben ser enmascarados y por lo tanto excluidos del anélisis, por ejemplo: (i) estrellas
de campo, (ii) regiones donde el cociente de sefial-a-ruido (S/N) es demasiado bajo
como para realizar un andlisis espectral con resultados confiables, y (iii) todas las re-
giones posiblemente afectadas por la contaminacién (y defectos en la substraccién)
de las lineas de emision del espectro del cielo nocturno.

3.1.2. Anadlisis del espectro central.

El siguiente paso del andlisis espectral es extraer el espectro de la region central de
cada cubo de datos con el objetivo principal de determinar la velocidad sistémica y
la dispersién de velocidades. Para CALIFA se extrae el espectro integrado dentro de
una apertura de 5"de didmetro, mientras que para MaNGA la apertura es de 2.5",
ambos centrados en el pico de intensidad de una imagen de banda ancha de la ga-
laxia en cuestién. Para el caso de la configuracién V500 de CALIFA y para MaNGA
se usa una imagen sintetizada en la banda V, mientras que para la configuracién
V1200 de CALIFA se usa en la banda B.

En caso de no contar con esta informacién en el encabezado, se busca la extincién en los mapas
disponibles a partir de las coordenadas de la fuente en cuestion.
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PIPE3D modela el continuo estelar del espectro integrado de la regién central con
una combinacion lineal de poblaciones estelares simples sintéticas (SSPs por las si-
glas en inglés de Single Stellar Populations), es decir, con aquellas poblaciones este-
lares que resultan de un brote instantdneo de formacién estelar a partir de un gas
bien mezclado de metalicidad dada (p. ej Bruzual & Charlot, 2003). Las lineas en
emision son modeladas simultdneamente con una simple funcién Gaussiana cada
una, adoptando un enfoque de Monte Carlo. El andlisis de la poblacién estelar sub-
yacente, sin tomar en cuenta las lineas en emisioén, comprende un problema lineal
y uno no-lineal. El problema no-lineal incluye los pardametros que definen las pro-
piedades cinemaéticas del espectro, como la velocidad sistémica y la dispersién de
velocidades, asi como el obscurecimiento por el polvo intrinseco en este espectro.
El problema lineal involucra la descomposicién de las poblaciones estelares sub-
yacentes en sus componentes. A partir de éste se derivan las propiedades de las
poblaciones estelares, tales como la edad pesada por luminosidad, la metalicidad,
la edad pesada por masa, la razén masa-luminosidad promedio (M/L), historia de
formacion estelar, etc.

Para derivar los pardmetros cinemaéticos se asume que en el espectro dado de la
region de una galaxia todas las poblaciones estelares se mueven a una misma velo-
cidad con una dispersion de velocidades siguiendo una funcién Gaussiana. Es bien
sabido que la distribucién de velocidades de las poblaciones estelares se desvian
de un funcién puramente Gaussiana (p.ej. Rix & White, 1992). Sin embargo, rea-
lizar un estudio espectral detallado y obtener informacién cinemaética mads alla de
la obtenida solo con funciones Gaussianas, por ejemplo, los momentos de alto or-
den Gauss-Hermite H3 y H4 (p.ej. Naab et al., 2014), requiere de datos con mas alta
resolucion espectral. En este estudio nos limitaremos a un andlisis solamente con
funciones Gaussianas.

Para el problema no-lineal, que tiene el objetivo de estimar la velocidad sistémi-
ca, la dispersion de velocidades y el obscurecimiento por el polvo, el espectro cen-
tral se ajusta inicialmente con una biblioteca estelar simple que incluye unas pocas
poblaciones estelares extremas, por ejemplo: (i) una poblacién joven con edad de
~ 90Myr y baja en metales (Z/Z =0.2), (ii) una poblacién intermedia con edad
de 1Gyr (Z/Zs = 1), y (iii) una poblacién vieja con edad de ~ 14.2 Gyr y metdlica
(Z/Zs =1.5). Si existen estimaciones en la literatura de los pardmetros no-lineales
(velocidad sistémica, dispersion de velocidades y atenuacion por el polvo) se pue-
den usar para restringir el intervalo a explorar del espacio de parametros. De lo con-
trario, el intervalo de velocidades sistémicas cubre todo el intervalo de corrimiento
al rojo del muestreo que provee el cubo de datos. La dispersién de velocidades cu-
bre el intervalo de 0 a 400 km/s y el intervalo para el obscurecimiento por el polvo
para las poblaciones estelares en la banda V, Ay, va de 0 a 1.6 magnitudes.

El proceso para ajustar los pardmetros cinematicos es como sigue: (i) la dispersién de
velocidades se mantiene con un valor fijo igual al valor encontrado en la literatura o
a un valor aleatorio dentro del intervalo establecido, mientras que la velocidad sis-
témica se va cambiando de manera ascendente del valor minimo al méximo dentro
del intervalo definido para el espacio de pardmetros con un paso semialeatorio, (ii)
para cada velocidad sistémica se deriva una mejor combinacién de SSPs que repro-
duce el continuo, basados en el x? reducido, (iii) una vez encontrado el mejor valor
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para la velocidad sistémica, se fija y ahora, siguiendo un procedimiento similar, se
explora el espacio de pardmetros para encontrar el mejor valor para la dispersion
de velocidades, (iv) encontrados los valores para la velocidad sistémica y disper-
sion de velocidades que mejor reproducen el espectro observado, ahora se explora
el espacio de pardmetros de la atenuacién por polvo, (v) finalmente, siguiendo el
mismo procedimiento, se deriva la mejor combinacién de SSPs para cada valor de
la atenuacion por polvo. Después de estimar un primer valor inicial para los paré-
metros cinematicos y del obscurecimiento por polvo, el procedimiento se repite en
una segunda iteracién restringiendo el espacio de parametros a 300 km/s para la
velocidad sistémica y a +-50 % alrededor del valor estimado para la dispersion de
velocidades, mientras que la atenuacién por polvo se explora en el mismo intervalo.

Para el problema lineal, es decir, determinar las propiedades de las poblaciones este-
lares y la forma del continuo subyacente del espectro central, se mantienen fijos los
valores encontrados para la cinemética y atenuacion por polvo y se considera una
biblioteca estelar mas compleja. En esta Tesis se us6 la biblioteca estelar llamada
¢sd156%, descrita a detalle en Cid Fernandes et al. (2013b). Esta biblioteca estd com-
puesta por 156 plantillas estelares que cubren 39 edades, desde 1 Myr hasta 13 Gyr,
y 4 metalicidades, Z/Z-=0.2, 0.4, 1, y 1.5. Las bibliotecas estelares de gsd156 son
una combinacién de los espectros estelares sintéticos de GRANADA (Martin et al.,
2005b) y de la biblioteca de SSPs proporcionada por el proyecto MILES (Sanchez-
Blazquez et al., 2006; Vazdekis et al., 2010). Esta biblioteca de SSPs usa una Funcién
Inicial de Masa® (IMF por las siglas en inglés de Initial Mass Function) de Salpeter
(Salpeter, 1955).

Para el caso de las lineas en emisién, PIPE3D modela en su proceso iterativo las
lineas mas prominentes en el rango 6ptico, desde el oxigeno [OII]JA3727 hasta el
doblete de azufre [SII]JA6717 y [SII]A6731. En la Figura 3.1 mostramos un ejemplo de
la calidad del ajuste de las poblaciones estelares y las lineas en emisién asi como los
residuos del espectro central extraido del cubo de datos de la galaxia NGC 2916 de
CALIFA observado con la configuracién V500.

3.1.3. Teselado espacial.

Las observaciones astronémicas espacialmente resultas frecuentemente tienen que
lidiar con el problema de que dentro del campo de visién observado el cociente S/N
por spaxel varia hasta en un orden de magnitud. Por ejemplo, el espectro central es-
tudiado en la seccién anterior generalmente tiene un cociente S/N > 50 dentro
de la apertura estudiada para la mayoria de las galaxias tanto de CALIFA como
de MaNGA (Sanchez et al., 2012; Bundy & MaNGA Team, 2016). Mientras que en
las regiones externas el cociente S/N por spaxel puede ser insuficiente como para
que cualquier analisis de las poblaciones estelares pueda arrojar resultados confia-
bles (p.ej. Cappellari & Copin, 2003). Para solucionar este problema, los datos son

2Debemos hacer notar que aunque se ha utilizado la biblioteca de SSPs gsd156 y a una funcién
inicial de masa de Salpeter, en realidad PIPE3D no estd restringido a usar siempre las mismas, pu-
diendo trabajar con cualquier biblioteca estelar y funcién inicial de masa que el usuario seleccione
de forma similar.

3La IMF es una funcién empirica que describe la distribucién inicial de masas para una poblacién
de estrellas, mide el nimero de estrellas recién nacidas con masas entre My M + dM.
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FIGURA 3.1: Ajuste de las poblaciones estelares y de las lineas de emisién del es-
pectro central de la galaxia NGC 2916 extraido del cubo de datos de CALIFA en la
configuracion V500. La linea negra muestra el espectro original observado. La linea
azul muestra el mejor ajuste del continuo estelar de las poblaciones estelares, mientras
que el espectro en color rojo muestra el mejor ajuste de las poblaciones estelares junto
con las lineas de emisién. La linea naranja muestra el espectro incluyendo Gnicamente
las lineas de emisién, mismo que se obtiene después de restar el mejor modelo de
las poblaciones estelares al espectro original. Finalmente la linea amarilla muestra el
residual entre el mejor modelo de las poblaciones estelares y las lineas de emision y
el espectro original. Figura extraida de Sanchez et al. (2016a).

promediados localmente con el objetivo de incrementar el cociente S/N de los spa-
xels creando teselas (bins en inglés) que agregan spaxels adyacentes, pero pagando
el precio de perder resolucién espacial.

PIPE3D adopta dos criterios para guiar el proceso de teselado: (i) un umbral de
S/N = 50 el cual corresponde al valor limite en cual las propiedades de las po-
blaciones estelares se recuperan con incertidumbres del orden del 10 % para la re-
solucién de nuestros datos (Sanchez et al., 2016b), y (ii) la méxima diferencia de la
intensidad del flujo entre spaxels adyacentes. El resultado del teselado espacial de
los spaxels que originalmente tienen tamafios de 1” x 1” para los cubos de datos
de CALIFA y de 0.5”x0.5” para los de MaNGA, son teselas de tamafio variable. Es
importante mencionar que el valor minimo de 50 para el cociente S/N no siempre
es alcanzado por todas las teselas. Generalmente se encuentran teselas con menor
S/N en las regiones externas del campo de vision. En la Figura 3.2 podemos ver un
ejemplo del teselado espacial para la galaxia manga-7495-12704. Para las teselas més
grandes y con baja S/N las propiedades espectrales de las poblaciones estelares y
del gas ionizado son recuperadas aunque con menos precision. El proceso de tese-
lado espacial es descrito en detalle en Ibarra-Medel et al. (2016, 2019) y en Sanchez
et al. (2016b,a).
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FIGURA 3.2: Teselado espacial para la galaxia manga-7495-12704. Panel izquierdo:
imagen rgb del SDSS, el hexagono morado demarca el campo de visién cubierto
por MaNGA para esta galaxia. Panel derecho: mapa de S/N. El cédigo de colores
representa el cociente S/N, mientras que las elipses concéntricas sefialan aperturas
de 0.5, 1y 1.5 radios efectivos. Figuras extraidas de Ibarra-Medel et al. (2016).

3.1.4. Anadlisis espectral de las poblaciones estelares en los cubos
de datos.

Una vez realizado el teselado espacial de los cubos de datos, antes de cualquier ana-
lisis, los espectros de cada spaxel de cada tesela espacial son promediados para dar
lugar a un solo espectro por tesela, propagando asi mismo el error de cada espectro.

El ajuste de las poblaciones estelares del espectro promediado de cada tesela es mo-
delado siguiendo el mismo procedimiento que el utilizado para el andlisis del espec-
tro central descrito en la seccién 3.1.2: (i) la velocidad estelar y dispersién de veloci-
dades son derivados junto con la atenuacién del polvo ajustando el continuo estelar
con una biblioteca simple de SSPs, y (ii) se aplica un ajuste de multiples SSPs usando
la biblioteca gsd156 adoptando la cinemaética y la atenuacién del polvo encontrada
en el primer paso. El ajuste con multiples SSPs es iterado usando un proceso Monte
Carlo perturbando al espectro original dentro del intervalo de errores. Este proceso
iterativo nos proporciona el valor de los coeficientes del problema lineal del ajuste
de las poblaciones estelares asi como sus errores. El proceso puede ser iterado hasta
que cumpla un criterio de convergencia basado en el x? reducido.

Los resultados del andlisis permiten derivar, para cada espectro, los pardmetros ci-
nemaéticos (velocidad y dispersion de velocidades), la extincién por polvo en la ban-
da V, Av, y las propiedades promedio de las poblaciones estelares, tales como la
edad y la metalicidad, tanto pesadas en luz como en masa, derivados siguiendo la
siguiente ecuacion:

M
log(PARx) = ) _ cjlog(PAR;), (3.1)
=1
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FIGURA 3.3: Cinematica estelar derivada por PIPE3D para la galaxia NGC 2916. Pa-
neles a la izquierda: datos observados por la configuraciéon V500 de CALIFA. Paneles
medios: datos de la configuracién V1200. Paneles a la derecha: datos observados por
MaNGA. Los paneles superiores muestran la velocidad de rotacién, mientras que los
paneles inferiores muestran la dispersion de velocidades. Figura extraida de Sanchez
et al. (2016a).

donde PAR; representa la edad o metalicidad de la j-ésima plantilla de las SSPs
pesado por X (luminosidad o masa), y ¢; es el peso de cada poblacion estelar incluida
en la biblioteca de SSPs adoptada.

Todos los pardmetros derivados para cada tesela se pueden reorganizar en mapas
2D con las propiedades de las poblaciones estelares y guardados de forma indivi-
dual en formato FITS. Por ejemplo, en la Figura 3.3 mostramos los mapas 2D de la
cinemadtica estelar de la galaxia NGC 2916 derivada por PIPE3D usando los cubos
de datos de MaNGA vy los de ambas configuraciones de CALIFA (V500 y V1200). La
Figura muestra que las velocidades de rotacion estimadas estdn en acuerdo dentro
de +£30 km/s a lo largo de todo el campo de visién de los tres conjuntos de da-
tos. Mientras que los valores de la dispersién de velocidades son consistentes solo
en la region central (< 8”) donde se esta por arriba de la resolucién espectral tan-
to de CALIFA como de MaNGA. La cinemética estelar y del gas ionizado son las
dos propiedades que utilizaremos principalmente a lo largo de esta tesis. El resto
de propiedades de las poblaciones estelares derivadas por PIPE3D (edad, metalici-
dad, polvo, razén M/L, etc.), se compararon en detalle en Sanchez et al. (2016b),
encontrando un buen acuerdo, dentro de entre 0.1-0.2 dex de diferencia.

3.1.5. Anadlisis de las lineas en emisién del gas ionizado.

Para el andlisis de las lineas de emisién se crea un cubo de datos donde para cada
spaxel se crea un espectro modelo de las poblaciones estelares usando el espectro
modelo de la tesela al que pertenece dicho spaxel escaldndolo al flujo del mismo.
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Substrayendo este cubo de datos recién creado del cubo de datos original spaxel por
spaxel se obtiene un cubo de “gas” que incluye los espectros de tinicamente las lineas
de emision, y los residuos de la sustraccion (maés el ruido). Este proceso es llamado
deszonificacion, primeramente presentado por Cid Fernandes et al. (2013a) con el
objetivo de proporcionar una estimacion precisa de la distribucién espacial de las
propiedades estelares. PIPE3D lo usa para desacoplar el andlisis de las lineas de
emision del teselado espacial.

Sobre los espectros de cada spaxel del cubo de gas se hacen dos anélisis: (i) un ajuste
Guassiano para las lineas de emision mds intensas observadas en el rango 6ptico, y
(ii) un andlisis de momentos para un total de 52 lineas de emisién incluyendo lineas
débiles y las intensas del ajuste Gaussiano. En ambos se deriva el flujo, la velocidad
y la dispersién de velocidades de cada linea.

Ajuste Gaussiano.

El anélisis de las lineas de emisién més intensas usando el cubo de datos del gas es
implementado para derivar las propiedades del gas ionizado con la mejor resolu-
cién espacial de manera independiente al cociente S/N requerido para analizar las
propiedades de las poblaciones estelares. Las lineas son ajustadas con una simple
funcién Gaussiana. Por simplicidad son agrupadas en 4 grupos que son considera-
das como cineméticamente acopladas. Cada grupo es ajustado dentro de un cierto
rango de longitud de onda que corresponde al sistema de referencia observado al
corrimiento al rojo de la galaxia. Los 4 grupos (rangos de longitud de onda) son:
(i) [OIT]A3727 (3700A-3750A); (ii) HB, [OIII]A4959 y [OIII]A5007 (4800A-5050A); (iii)
[NII]A6548, Ha y [NII]A6583 (6530A-6630A); y (iv) [SIT]A6717 y [SIT]A6731 (6680A-
6770A). Una primera estimacion de la cinemética se determina con base en la lon-
gitud de onda esperada de H, al corrimiento al rojo de la galaxia al realizar una
aproximacion parabdlica del centroide de la linea de emisién. Una vez encontrado
este valor inicial, todas las lineas son ajustadas usando un rango estrecho de velo-
cidades sistémicas centrado en el valor inicial, y limitando los anchos de linea a la
dispersién nominal instrumental.

Los resultados que obtenemos del ajuste Gaussiano, con sus respectivas incertidum-
bres, son: (i) la longitud de onda nominal para la linea de emision, (ii) el &rea bajo el
perfil Gaussiano, éste se traduce al flujo integrado, (iii) la ¢ de la funcién Gaussiana,
la cual nos da informacién de la dispersion de velocidades, y (iv) la velocidad sisté-
mica. Estos valores son guardados en tablas, mismas que pueden ser transformadas
en mapas 2D. En la Figura 3.4 podemos ver los mapas de intensidad y velocidad del
gas ionizado de Ha de la galaxia NGC 2916 derivados con el anélisis Gaussiano de
PIPE3D usando los datos de MaNGA vy la configuracién V500 de CALIFA.

Analisis de momentos.

Ademas de las lineas de emisién intensas analizadas mediante el procedimiento
anterior, en los espectros del gas se observan lineas mas débiles, en concreto 56 li-
neas de emisiéon. Debido al nimero de lineas, al namero de espectros y al costo
computacional que requiere un andlisis Gaussiano, se adopt6 un esquema de ané-
lisis diferente para extraer las principales propiedades de estas lineas de emision.
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FIGURA 3.4: Resultado del analisis de las lineas de emisién derivados por PIPE3D
para la galaxia NGC 2916. Paneles superiores: mapas de intensidad de flujo de H,.
paneles inferiores: mapas de velocidad de H,. A la izquierda para los datos obtenidos
por la configuracién V500 de CALIFA, mientras que a la derecha para los datos
obtenidos por MaNGA.

El analisis esta basado en momentos “pesados” por una funcién que corresponde a
una Gaussiana que sigue la resolucion instrumental. Este enfoque requiere de entra-
da los cubos de datos del gas (tinicamente con las lineas de emisién) y del modelo
de las poblaciones estelares.

El procedimiento para realizar el andlisis de momentos es como sigue:

1. Para cada linea de emision, y para cada espectro del cubo de datos del gas,
se estima la longitud de onda central observada esperada (A,s) tomando en
cuenta como valor inicial la velocidad de H, encontrada en la seccién anterior.

2. Se selecciona un intervalo de longitud de onda igual a =FWHM de la linea
en cuestion. Este intervalo se deriva de la siguiente manera; [Ayys—2.35407,,
Aops+2.35407, |, donde oy, es el valor de la dispersién de velocidades de Hy
encontrado en la secciéon anterior (incluyendo la resolucion instrumental) y
FWHM =2.3540.

3. Dentro de este intervalo de longitud de onda se realiza una serie de 50 rea-
lizaciones de Monte Carlo del espectro al sumarle al espectro original ruido
equivalente al error multiplicado por un ntimero aleatorio de entre £ 0.5 (el
cual representa 0.5 0).

4. Para cada realizacién Monte Carlo y para cada pixel espectral i a una longi-
tud de onda A;, se estima la intensidad del flujo por una funcién gaussiana
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centrada en Ays con una dispersién oy, mediante la siguiente formula:

FMC _ [MC, /3 0 5()\1' — Aops)? 39
0, =i oHv2mexp | U957 |, (3.2)
Hy

donde Févifc es la intensidad del flujo integrada de la linea de emisién estimada

de la densidad de flujo medida (IC) en el punto espectral i para la realizacion
Monte Carlo.

5. Para cada ciclo Monte Carlo se deriva un promedio de las intensidades de flu-
jo integrado para todos los puntos espectrales en el intervalo de longitud de
onda estudiado. Debido a que este procedimiento es mds preciso en las regio-
nes cercanas a las lineas de emisién a causa de un alto cociente de S/N, se
realiza un promedio pesado, donde los pesos siguen una distribucién Gaus-
siana centrada en la longitud de onda observada de la linea en cuestion con
una dispersion oy, .

6. Una vez derivada la intensidad de flujo integrada, se repite el procedimiento
resolviendo la ec. (3.2) para la velocidad, es decir:

E
AMC A |20y In 0 , 3.3
obs,i i Hy (IZ'MCO'H,X\/E ( )
donde:
oMC
Adbei = Arep <1+ E > (3.4)

con Arep como la longitud de onda en reposo de la linea, c como la velocidad de
la luz (~ 300,000 km/s) y vM€ como la velocidad de cada realizacién Monte
Carlo en el punto espectral i. Finalmente se realiza un promedio pesado para
derivar la mejor estimacién de la velocidad.

7. Por ultimo, para cada realizacién Monte Carlo se estima la dispersion de ve-
locidades mediante el momento de segundo orden a travéz de la siguiente
ecuacion:

o LIMO(A = Agye)?
oMc,i = y" [MC
1

(3.5)

En esta Tesis usamos los mapas cinemaéticos derivados mediante el andlisis de mo-
mentos, en lugar del ajuste con funciones Gaussianas. Sin embargo, es importante
mencionar que ambos procesos (ajuste Gaussiano y andlisis de momentos) produ-
cen resultados similares. Esto se present6 en Sdnchez et al. (2016a), donde ademas se
presenté un conjunto de simulaciones para explorar la precisién de los pardmetros
derivados de las poblaciones estelares y del gas ionizado.
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3.2. Anadlisis cinematico.

La cinematica interna de las galaxias es un trazador relevante de la distribucién ra-
dial de la materia, tanto oscura como luminosa, un ingrediente clave para entender
los procesos de formacion, evolucion y ensamblaje de las galaxias. En esta seccién
describimos la metodologia usada para extraer la informacién relevante para nues-
tro estudio a partir de los mapas de velocidad generados por PIPE3D descritos en la
seccion anterior.

3.2.1. Cinemadtica integrada.

Definimos la cinemética “integrada” de una galaxia como aquella que se deriva den-
tro de una apertura de un radio efectivo. Para obtener la cinemética integrada de
manera homogénea aplicamos una depuraciéon detallada a las muestras de galaxias
del DR3 de CALIFA y el MPL-7 de MaNGA de la siguiente manera:

1. Para reducir los efectos del polvo, eliminamos del andlisis aquellas galaxias
vistas de canto con dngulos de inclinacién i >75°. Del mismo modo para tener
estimaciones confiables de la cinemdtica eliminamos aquellas galaxias vistas
de cara con inclinaciones i <25°.

2. Basados en la detallada clasificacién morfolégica visual usando imédgenes del
SDSS y DESI (J. A. Vazquez-Mata et al. in prep) descartamos del analisis cine-
maético aquellas galaxias en proceso de fusién, con claras trazas de interaccién
o en presencia de galaxias vecinas cercanas de tamafios comparables (p. €j.
Barrera-Ballesteros et al., 2015a,b).

3. Para cada mapa de velocidad de las galaxias restantes, eliminamos todos los
spaxels que tengan errores en velocidad >20 km/s para la cinemaética del gas
y >50 km/s para la estelar (se considera que la cinemética se recupera mejor
para el gas que para las poblaciones estelares). Este corte corresponde aproxi-
madamente a 1/3 de la resolucién espectral (~150 km/s para la configuracién
V500 de CALIFA y ~ 72 km/s para MaNGA).

4. Seleccionamos los spaxels dentro de una region eliptica centrada en el mapa de
velocidad con el semi-eje mayor igual al radio efectivo, R,, usando el dangulo
de inclinacién, i, y el &ngulo de posicién, PA, de cada galaxia.

5. Calculamos la fraccién de spaxels que cumplen nuestros criterios de calidad
dentro de la elipse del paso anterior respecto a los spaxels descartados.

6. Finalmente seleccionamos solo aquellas galaxias cuya fracciéon de spaxels que
cumplen nuestros criterios de calidad dentro de un radio efectivo es mayor o
igual al 60 %. Este criterio garantiza que los spaxels finales trazan de manera
confiable la cinematica dentro del radio efectivo.

Una vez terminada la depuracién, la muestra final de galaxias usada en esta Tesis es:
223 galaxias con la cinematica del gas ionizado de la configuracién V500 de CALIFA,
300 galaxias con la cinemadtica estelar de la configuraciéon V1200, y 2458 galaxias de
MaNGA con la cinemaética estelar. Para todas estas galaxias derivamos la velocidad
de rotacion integrada de manera similar al procedimiento cldsico desarrollado para
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FIGURA 3.5: Histograma de velocidades. A la izquierda mostramos un mapa veloci-
dades a manera de ejemplo. La elipse encierra todos los spaxels que caen dentro de un
radio efectivo. A la derecha mostramos el histograma formado por las velocidades de
todos los spaxels que cumplen con nuestros criterios de calidad y que se encuentran
dentro de la elipse marcada en el mapa de velocidades. Las lineas rojas verticales
representan los percentiles al 10 % y al 90 %.

analizar el perfil integrado de HI (p. ej. Courteau, 1997; Vogt et al., 2004; Papastergis
et al., 2011) de la siguiente manera: (i) construimos un histograma de velocidades
con los valores de todos los spaxels que cumplen nuestros criterios de calidad den-
tro de la elipse definida previamente, tal y como se muestra en el Figura 3.5, (ii)
siguiendo el trabajo de Catinella et al. (2005) estimamos el ancho del perfil integra-
do (definido por el histograma) como la diferencia entre los percentiles Vip y Voo:
W = Voo — Vjp, y (iii) el ancho del perfil de velocidades observado es corregido por
la velocidad sistémica, debida a la expansién del Universo, y deproyectada por la
inclinacion. Finalmente la velocidad de rotacién integrada se define de la siguiente
manera:

W
2(1+z)sin(i)’
donde i es la inclinacién y z es el corrimiento al rojo. Por otro lado, la dispersién de
velocidades integrada es calculada como el promedio de la dispersién de velocida-

des de todos los spaxels que sobreviven a la depuracién dentro de la elipse descrita
previamente.

Vrot - (3-6)

Los parametros cineméticos estimados de manera integrada al radio efectivo son
una buena representacion de la velocidad circular a dichos radios, siempre y cuan-
do las galaxias sean axisimétricas, es decir, si las estrellas y/o el gas siguen 6rbitas
totalmente circulares. Sin embargo, es importante considerar que existen diferen-
tes procesos que perturban las 6rbitas produciendo movimientos no-circulares que
distorsionan los perfiles de velocidad y del mismo modo sus histogramas (p. ej. Va-
lenzuela et al., 2007; Holmes et al., 2015). Esto ha dado lugar a que se desarrollen
diferentes herramientas para realizar andlisis espacialmente resueltos de la cinemé-
tica, tal y como se describe en la siguiente seccién.
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3.2.2. Cinematica espacialmente resuelta.

El principal objetivo cientifico detrds del andlisis cineméatico espacialmente resuelto
en galaxias es determinar curvas de rotacién, las cuales son una buena aproxima-
cién al perfil de velocidad circular orbital, siempre y cuando los movimientos no-
circulares sean pequefios. Cuando los movimientos no-circulares son importantes y
su contribucion cinematica es ignorada se ha demostrado que la forma de la curva
de rotacién estimada estd distorsionada y por lo tanto no seria una buena aproxima-
cioén al perfil de velocidad circular (p.ej. Randriamampandry et al., 2015).

El estudio espacialmente resuelto de la cinematica ha ido evolucionando junto con la
instrumentacién astronémica desarrollada para los grandes muestreos de galaxias.
Hace algunos afios, una de las vias mds comunes para obtener informacién cine-
matica era a través de estudios con espectroscopia de rendija larga, colocando una
sola rendija a lo largo del eje principal de la galaxia. Como resultado el observador
obtiene informacién cinematica en 1D dada por:

Vobs = Veys + Vit (R)sin(i), (3.7)

donde V;, es la velocidad medida por el observador, Vsys es la velocidad sistémi-
ca, Viot(R) la velocidad de rotacion en funcién de la distancia galactocéntrica R, y
el pardmetro i es la inclinacioén, la cual con observaciones usado espectroscopia de
rendija larga debe ser determinada con otros datos, por ejemplo, fotometria. La Ec.
3.7 es incapaz de dar informacién para determinar los movimientos no-circulares.
Implicitamente asume que en las galaxias solo existen 6rbitas circulares. Hoy en dia,
los mapas cinemadticos 2D proporcionan mucha mds informacién de los movimien-
tos circulares y no-circulares tanto por técnicas interferométricas con instrumentos
Fabry-Perot (p.ej. Epinat et al., 2008) como con técnicas de Espectroscopia de Cam-
po Integral (p.ej. Holmes et al., 2015). Histéricamente se han desarrollado diferentes
métodos y herramientas para analizar la cinemética. Asi como la calidad y canti-
dad de datos cinematicos ha ido evolucionando, también se han ido refinando las
metodologias para analizarlos. Pasamos a describir algunos de los métodos maés uti-
lizados en la literatura.

3.2.3. Método de anillos inclinados.

Coédigos como ROTCUR, desarrollado por Begeman (1989), el cual estd basado en el
método de anillos inclinados (tilted ring en inglés) primeramente usado por Rogstad
et al. (1974) para modelar el disco alabeado de M83, se han utilizado ampliamente
para derivar curvas de rotacién modelando los mapas de velocidad (p. €j. Di Teodo-
ro & Fraternali, 2015). El método de anillos inclinados supone que las galaxias pue-
den ser descritas por un conjunto de anillos concéntricos, donde cada anillo puede
ser caracterizado por un valor fijo de velocidad circular, V¢, y dos dngulos que pue-
den variar en funcién del radio y que determinan su orientacién: (a) el 4ngulo de
inclinacion, 7, y (b) el &ngulo de posiciéon del semi-eje mayor, ¢. Para cada anillo, la
velocidad en cualquier punto (x,y) en el disco proyectado en el plano del cielo estd
caracterizada por la siguiente ecuacion:
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V(x,y) = Vsys + Vit (R)sin(i)cos(0), (3.8)

donde 6 es el dngulo azimutal definiendo la distancia angular entre el semi-eje ma-
yor del disco y cualquier punto (x,y) en el plano del disco. El método de anillos
inclinados también asume que los sistemas son totalmente axisimétricos y no corri-
ge por los movimientos no-circulares. Esto quiere decir que funciona bastante bien
para lo que fue disefiado: determinar curvas de rotacion en galaxias cuando el disco
galdctico muestra alabeos, ya que los d&ngulos de inclinaciéon y posicion son libres de
variar para cada anillo.

3.2.4. Método de expansion en arménicos.

Schoenmakers et al. (1997) desarrollaron otra alternativa para estimar desviaciones
de la axisimetria basados en una expansion en arménicos de la velocidad a lo largo
de la linea de visién como una serie de términos senos y cosenos. Utiliza la teoria
epiciclica para derivar los términos armoénicos de un potencial ligeramente distor-
sionado. Primero se modela el campo de velocidades usando el método de anillos
inclinados. Posteriormente se realiza la expansién en armoénicos de la velocidad ra-
dial a lo largo de cada anillo. De acuerdo con Schoenmakers (1999), la velocidad a
lo largo de la linea de vision, V), estd definida de la siguiente manera:

k
Vies = Veys + sin(i) Y Cucos(np) + Spsin(nip), (3.9)
n=1

donde k es el orden del término armoénico, C,; y S, son las amplitudes de los térmi-
nos armonicos, Vsys la velocidad sistémica, y ¢ es la fase. Schoenmakers et al. (1997)
encontraron que la expansion hasta n=3 es suficiente para describir las perturbacio-
nes en el campo de velocidades. Mientras que los movimientos no-circulares estan
dados por los términos armoénicos de alto orden con una amplitud dada por:

A(R) = /S3 +C3+ 53+ 53+ C2. (3.10)

Para una galaxia con érbitas puramente circulares la velocidad a lo largo de la linea
de visién esta bien representada con los términos n=0 y n=1:

Vies = Vsys + sin(i) (Cocos(9) + Spsin(y)), (3.11)

donde Cj es la velocidad tangencial y Sy es la velocidad radial. El método de expan-
sién en armonicos es vélido cuando los movimientos no-circulares son pequefios, y
solo estima su magnitud. No corrige el efecto que estos movimientos producen en
la cinemética. Un anadlisis detallado de la cinemética requiere que ademds de carac-
terizar los movimientos no-circulares corrija por su efectos en curvas de rotacién y
parametros cinemaéticos.
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3.2.5. VELFIT.

Spekkens & Sellwood (2007) y Sellwood & Sanchez (2010) propusieron una nueva
herramienta en su c6digo VELFIT con el objetivo de construir modelos de los mapas
de velocidad incluyendo patrones no axisimétricos para estimar de mejor manera la
curva de rotacion. En esta seccién vamos a describir a detalle el algoritmo de VEL-
FIT para determinar curvas de rotacion y perfiles de movimientos no-circulares, asi
como los pardmetros geométricos. VELFIT es capaz de modelar la cinemaética de ga-
laxias totalmente axisimétricas, galaxias asimétricas (lopsided en inglés) y galaxias
barradas (p. ej. Holmes et al., 2015). Para modelar la cinematica requiere como en-
trada un campo de velocidad 2D y un mapa con los errores correspondientes. Todos
los modelos cineméticos se construyen bajo la suposicién de que los discos de las
galaxias son intrinsecamente delgados. En este escenario, la velocidad de una es-
trella o una parcela de gas en el plano del disco de una galaxia tiene generalmente
dos componentes en cada punto: tangencial, V;, y radial, V;, relativo al centro ci-
nematico. La componente tangencial describe los movimientos circulares alrededor
del centro, mientras que la componente radial describe el movimiento de entrada y
salida (inflow y outflow en inglés). Cada componente puede ser expresada como una
serie de Fourier alrededor de un circulo de radio r en el plano de del disco de la
siguiente manera:

Vi(r, 0 )+ Z Vit (r)cos [mO + 0, (r)], (3.12)

V,(r,0) )+ Z Vinr (r)cos [m0 + 6y, ,(1)], (3.13)

donde V};, ¢ y Vi, son los momentos de velocidad tangencial y radial de orden m de
la serie de Fourier y 6, 8,,+ y 6, son las fases angulares. Las estrellas o parcelas de
gas localizadas a una misma distancia del centro cinematico mostraran velocidades
tangenciales similares. Esto permite definir una velocidad de rotacién promedio a
esa distancia del centro. Por lo tanto, una curva de rotacién a lo largo del disco
de la galaxia puede ser derivada con un conjunto de anillos de isovelocidad. Los
movimientos radiales y tangenciales son obtenidos de la velocidad a lo largo de
la linea de visién, Vjys, la cual depende del movimiento intrinseco de la estrella o
elemento de gas, de la orientacién del disco en el plano del cielo y de la velocidad
sistémica de la galaxia. Por lo tanto, si los movimientos tangenciales y radiales estdan
presentes, un observador detectard la combinacién de ambas componentes de la
siguiente manera:

Vies = Vsys +sin(i) (Vicos () + Vysin(6)) (3.14)

donde V; y V; se definen en las ecuaciones 3.12 y 3.13, mientras que 6 define la
distancia angular entre el eje mayor de la galaxia y la estrella o elemento de gas en
el plano del disco. En términos de la serie de Fourier queda de la siguiente manera:
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Vies = Viys + sin(i){ Vicos(0) + Y Vi rcos(8)cos(mb + 0y,¢) + Vysin(6)
m=1
N (3.15)
+ Y Vinysin(0)cos(m + Or) }.

m=1

VELFIT puede ajustar modelos a los mapas de velocidades observados con modo
m=2 para una galaxia con una distorsién bisimétrica tipo barra, con m=1 para una
galaxia asimétrica y m=0 para una galaxia axisimétrica. Para cada uno de los tres
modelos anteriores, la forma general de la ec. (3.15) se modifica de tal manera que
sea representativa de la cinematica especifica de cada galaxia:

= Caso m=0. Es el méas simple. Se aplica para galaxias axisimétricas donde los
movimientos de las estrellas y el gas, asumiendo un disco intrinsecamente del-
gado, estan bien descritos por movimientos totalmente circulares y radiales.
Por lo tanto la ec. (3.15) se reduce a:

Vies = Visys + sin(i)[Vicos(0) + V;sin(6)] (3.16)

= Caso m=1. Este se aplica a galaxias asimétricas (lopsided). Este tipo de galaxias
contienen una o mds componentes cinemadticas que se desvian de la forma
circular. La ec. (3.15) se reduce a:

Vies = Visys + sin(i)[Vicos(8) — Vi 4cos(6y)cos(0) — Vi ,cos(6y)sin(0)], (3.17)

donde V;; y V1 , son los movimientos no-circulares producidos por las desvia-
ciones indicadas y 6 es el angulo entre la perturbacioén y la region analizada
(sean estrellas o gas).

= Caso m=2. Corresponde a modelos que describen discos con presencia de ba-
rras. Las estrellas y el gas que se encuentran en el disco de la galaxia siguen
trayectorias con Orbitas circulares alrededor del centro, mientras que las que se
encuentran en la barra, asumiendo que ésta es delgada y concéntrica al disco,
siguen trayectorias con Orbitas elipticas produciendo velocidades bisimétricas.
Es decir, estrellas que estdn dentro de la barra, a la misma distancia del cen-
tro, pero en lados opuestos, tendran las mismas velocidades. Estés velocidades
pueden ser modeladas como perturbaciones al flujo circular, representados por
los términos V;; y V5, de la ec. (3.18)

Vies = Visys + sin(i)[Vicos(8) — Vo ic05(26y)cos(0) — Va.cos(26y)sin(6)]. (3.18)

En la Figura 3.6 podemos ver de manera esquemaética la geometria en el plano
del disco asi como la descripcién de los parametros involucrados en la ec.
(3.18).

Como mencionamos anteriormente, para modelar la cinemadtica de una galaxia VEL-
FIT requiere de un mapa de velocidades con sus respectivas incertidumbres, asi co-
mo valores iniciales de entrada para los pardmetros i, 0, Veys ¥ (x¢,yc). El método
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— Vy(r) Vi(ra)

FIGURA 3.6: Descripcién de parametros y patrén de velocidades en el plano del
disco de una galaxia para el modelo bisimétrico con m=2. El circulo con la linea
sélida representa el anillo mas externo a un radio 7 incluido en el modelo. La linea
horizontal es el semieje mayor del disco en el plano del cielo. La linea roja segmentada
es el eje mayor de la distorsién bisimétrica a un angulo ¢, del eje mayor del disco.
El simbolo negro sefiala la localizacién (x,,y.) de un punto arbitrario en el plano del
disco a una distancia r,, del centro cinematico (x,y.) con un angulo de posicién 0,
respecto al eje mayor de la distorsion bisimétrica y 6 respecto al eje mayor del disco.
La componente axisimétrica con movimientos circulares van en sentido opuesto a
las manecillas del reloj, mientras que las componentes de movimientos no-circulares
Voi(tn) y Vao,(ry) estan sefialadas con flechas azules y verdes, respectivamente.
Figura extraida de Spekkens & Sellwood (2007).

de ajuste genera un modelo del mapa de velocidades observado y encuentra las di-
ferencias entre las velocidades modeladas y las observadas aplicando la técnica de
minimizacién Levenberg-Marquardt usando como pardmetro de bondad del ajuste
(likelihood):

2
, (3.19)

2 1 N Vobs (X, ]/) - 2115:1 wk,nvk
Xr = = Z 0

n=1 n

donde v son los grados de libertad, V,;5(x, v) y 0, representan el valor de las veloci-
dades observadas y sus incertidumbres, respectivamente, para el enésimo spaxel en
la posicién (x,y) en el plano del disco proyectado en el cielo. Los K elementos de Vj,
son el total de los tres conjuntos de velocidades que definen el modelo de la veloci-
dad (ec. 3.15) alrededor de cada una de las elipses y wy ,, son los pesos que describen
la interpolacién de las velocidades Vi que conducen a la velocidad del modelo. Este
proceso sufrird varias iteraciones siguiendo una Cadena de Markov para encontrar
el valor minimo de x? y la convergencia al mejor modelo.

Si el ajuste es satisfactorio, VELFIT obtiene como resultado: (i) una estimacién de la
velocidad orbital promedio en funcién del radio (curva de rotacién) que se aproxima
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al perfil de velocidad circular si la galaxia es axisimétrica, (ii) estimaciones mejora-
das de los pardmetros 7, 0, Vyys y (%, Yc), y (iii) una estimacién de la amplitud de
los movimientos no-circulares como funcién del radio y el angulo de posicién del
eje-mayor de la perturbacién. Algunas ventajas de VELFIT respecto a las técnicas de
expansion en armoénicos y a la de anillos inclinados son: (i) puede modelar la cine-
maética cuando los movimientos no-circulares son importantes, esto debido a que no
requiere que Vy, ; y Vy, » estén relacionados con la aproximacion epiciclica, y (ii) tiene
la habilidad de detectar los efectos de una barra débil. Sin embargo, una desventa-
ja es que VELFIT utiliza Levenberg-Marquardt como método de minimizacién. En
un estudio basado en campos de velocidad sintéticos encontramos que en algunos
casos el ajuste de velocidades no producia valores correctos debido a la aparicién
de minimos locales en el parametro de bondad (likelihood) del ajuste. Ademas, en-
contramos que el cédigo falla cuando el dngulo de posicién de la barra, ¢, estd a
~ £10° del eje mayor o menor del disco (Aquino-Ortiz et. al., in prep.). Resulta-
dos similares fueron encontrados por Randriamampandry et al. (2015). Por lo tanto,
para superar la desventaja ya citada afltadimos Cadenas de Markov Monte Carlo
(MCMC) al codigo para explorar de manera eficiente el espacio de pardmetros. A
este nuevo codigo lo llamamos EVELFIT.

3.2.6. EVELFIT.

El modelado cinemético involucra un gran ntiimero de pardmetros, cuyo espacio
definimos como ¢ = (7,0, Viys, (Xc,Yc), y 0p). Esto dificulta la basqueda del mejor
modelo. Para explorar el espacio de pardmetros de manera eficiente desarrollamos
un conjunto de rutinas en IDL para incluir estadistica bayesiana y Cadenas de Mar-
kov Monte Carlo. En el Apéndice A incluimos un diagrama de flujo para describir
el algoritmo.

En esta seccion describimos los ingredientes més relevantes de los cambios introdu-
cidos en el c6digo para encontrar el minimo global del ajuste:

= El teorema de Bayes, definido mateméticamente de la siguiente manera:

P(D|M)P(M)
P(D) '

el cual es una herramienta estadistica utilizada para inferir la probabilidad a
posteriori, P(M|D), de que un modelo a estudiar, M(¢), sea cierto dado algtn
tipo de datos experimentales, D. La inferencia Bayesiana determina la probabi-
lidad a posteriori como consecuencia de dos antecedentes: (i) una probabilidad
a priori, P(M), es decir, informacién previa sobre los pardmetros de entrada,
y (ii) una funcién de verosimilitud, P(D|M), procedente de un modelo esta-
distico que representa la probabilidad de que los datos sean producidos bajo
la aceptacion del modelo M(¢). P(D) es la verosimilitud marginal, esto es, la
probabilidad de haber observado los datos independientemente de que el mo-
delo sea cierto o no. La verosimilitud marginal es igual sea cual sea el modelo
que se esté estudiando. S6lo depende de los datos observados. Esto quiere de-
cir que cuando se consideraran diferentes modelos, sélo los factores P(M) y

P(M|D) =

(3.20)
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P(D|M) afectarian a la distribucién final P(M|D). En este sentido, la verosi-
militud marginal P(D) se interpreta como una constante de integracion que
asegura que la distribucién de probabilidad final P(M|D) esté normalizada.
Entonces, la probabilidad a posteriori puede expresarse tinicamente como:

P(M|D) « P(D|M)P(M). (3.21)

La ecuacién anterior es la probabilidad a posteriori sin normalizar considerando
tunicamente que la probabilidad a posteriori de un modelo esta determinada por
una combinacién de la probabilidad inherente al modelo (probabilidad a priori)
y la compatibilidad de los datos experimentales con el modelo (verosimilitud).
En palabras simples, queremos encontrar la distribucién mds probable de pardmetros
(i, 0, Oy, Vsys v (Xc,yc)) que dan lugar al modelo del mapa cinemdtico que mejor
reproduce el mapa de velocidad observado, representado por D.

= Cadenas de Markov Monte Carlo (MCMC), las cuales nos permiten generar
muestras de una distribucién a posteriori sobre los pardmetros que deseamos
conocer. Estos métodos son muy usados en la computacién moderna Bayesia-
na ya que en la mayoria de los casos la forma analitica de P(M|D) es descono-
cida y la dimensién de D es elevada. Las MCMC se pueden describir como una
secuencia de Monte Carlos (perturbaciones de los valores a ajustar de forma
compatible con los errores en los mismos, en nuestro caso los mapas de velo-
cidad) donde los pardmetros iniciales a ajustar (8, 6, i, xe, Ye, V) se derivan
perturbando los resultados del mejor ajuste de la iteracién anterior dentro de
la cadena. De forma practica el rango de variacién de estos parametros se va
restringiendo cada vez més en cada iteracién hasta alcanzar una convergencia.

En este estudio usamos el algoritmo Metropolis-Hastings (una implementacién de
MCMC) para obtener una secuencia de muestras aleatorias a partir de una distri-
bucién de probabilidad cuyo muestreo directo no es simple. Esta técnica requiere
una simple distribucién, frecuentemente llamada modelo de transiciéon, Q(M'|M),
la cual ayuda a extraer muestras de una distribucién a posteriori P(M/D). El al-
goritmo usa la distribucién Q para caminar de manera aleatoria en el espacio de
pardmetros aceptando o rechazando saltos a nuevas posiciones con base a la proba-
bilidad de la muestra. La verosimilitud de cada nueva muestra es decidida por la
siguiente funcién:

£=(2m)"N/2 ia._lexp [M] , (3.22)

donde N es el nimero total de datos (en nuestro caso el numero de spaxels del mapa
de velocidades observado), d; es el valor experimental (velocidad del i-ésimo spaxel),
m; es el valor promedio predicho por el modelo de VELFIT para cada spaxel, y o; es
el error en velocidad.

De manera practica, el algoritmo funciona de la siguiente manera:
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1. Se selecciona una primera posicion aleatoria en el espacio de pardmetros, My(&y),
es decir, un modelo My que depende de los parametros o = [ig, 6o, 05,0, Vsys,r

(e Yeo)]

2. Proponemos una nueva posicion en el espacio de parametros, Mi(1).

3. Para decidir si M;(¢71) es aceptado o rechazado, calculamos el siguiente co-
ciente:

_P(IM4D) £

4. Sia > 1 quiere decir que el modelo M; es mas probable que M. Entonces M;
es aceptado. Renombramos al nuevo modelo aceptado M; como My y regre-
samos de manera iterativa al paso 2 hasta un ntiimero suficientemente grande
de iteraciones, generalmente entre 500 y 1000.

5. Sia < 1 entonces el modelo M; es rechazado y volvemos al paso 2 de manera
iterativa.

El procedimiento anterior acepta o rechaza modelos considerando tinicamente que
la probabilidad a posteriori de un modelo estd determinada por una combinacién de
la probabilidad inherente al modelo, P(M), (probabilidad a priori que asumimos es
uniforme para todos los pardmetros) y la compatibilidad de los datos observaciona-
les con el modelo (verosimilitud).

De forma concreta, el algoritmo de ajuste de los mapas de velocidad adoptado im-
plementa una MCMC utilizando la probabilidad Bayesiana para realizar N iteracio-
nes de VELFIT, utilizando el error de la velocidad en las ecs. (3.22), para derivar el
pardmetro a que determina cuando se cambia a una nueva cadena dentro del espa-
cio de pardmetros a derivar. De esta forma se evita que el c6digo se vea atrapado
en un minimo local. Més atin, este método nos permite estimar los errores en la de-
rivacion de los pardmetros, por la propia naturaleza de las Cadenas de Markov. En
el Apéndice A presentamos de manera esquematica el procedimiento seguido para
desarrollar EVELFIT.

3.3. Aplicacion de EVELFIT a dos galaxias de CALIFA.

En esta seccion mostramos el andlisis de la cinemética de manera espacialmente
resuelta a los mapas de velocidad de dos galaxias de CALIFA usando nuestra he-
rramienta EVELFIT. Mostramos los resultados para una galaxia practicamente axisi-
métrica no barrada, llamada NGC 0001, y una galaxia barrada, NGC 4210. Para esto
usamos la cinematica estelar derivada por Falcon-Barroso et al. (2017) usando los
datos de la configuracién V1200 de CALIFA.
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3.3.1. El caso axi-simétrico: m=0.

En la Figura 3.7 mostramos la imagen rgb del SDSS y los mapas de velocidad este-
lar y de incertidumbres de NGC 0001. La cinemaética estelar la analizamos constru-
yendo modelos considerando un sistema totalmente axisimétrico (m=0) con 6rbitas
puramente circulares y asumiendo que tiene una barra en la regién central (m=2).
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(A) Imagen rgb del SDSS.  (B) Mapa de velocidad estelar.  (C) Mapa de errores en velocidad.

FIGURA 3.7: Cinematica estelar de la galaxia axisimétrica NGC 0001.

En las Figuras 3.8 y 3.9 mostramos el resultado del anélisis espacialmente resuelto
de la cinematica estelar de la galaxia NGC 0001. Para esta galaxia que parece ser
axisimétrica podemos apreciar que ambos modelos, axisimétrico y bisimétrico, son
muy similares, de hecho EVELFIT favorece al modelo axisimétrico. El primero arro-
ja un valor para la bondad de ajuste de x2,; =0.88, mientras que el segundo es de
x2,; =0.76. Este resultado es esperado ya que la galaxia en cuestion no muestra una
estructura bisimétrica tipo barra. En la Figura 3.10 mostramos que la distribucién
de residuos es muy similar, lo mismo para las curvas de rotaciéon para ambos mode-
los. Ademas, las componentes radial y tangencial de los movimientos no-circulares
son practicamente cero. Este resultado sugiere que para galaxias axisimétricas un
analisis con m=0 es suficiente para derivar curvas de rotacién. Sin embargo, para
galaxias con estructuras no axisimétricas tipo barra, la historia es muy diferente,
esto lo estudiamos en la siguiente seccién.
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(A) Mapa observado de la ve- (B) Modelo del mapa de velo- (Q)
locidad de rotacién estelar. cidad. Residuos.

FIGURA 3.8: Analisis cinematico asumiendo axisimétria (m=0) de la cinematica es-
telar de la galaxia NGC 0001. En el panel (a) la elipse sefiala el anillo mas externo
hasta el cual se analizé la cinematica.
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FIGURA 3.9: Analisis bisimétrico (m=2). En el panel (a) |a elipse solida (segmentada)
sefiala el anillo mas externo modelado (movimientos no-circulares) en el analisis.
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FIGURA 3.10: Histogramas de residuos y curvas de rotacién del analisis espacial-
mente resuelto de la cinemética estelar de la galaxia NGC 0001. Panel izquierdo:
comparacién entre los histogramas de residuos del modelo axisimétrico (rojo) y bisi-
métrico (azul). Panel derecho: curvas de rotacién para el modelo bisimétrico (linea
sélida) y axisimétrico (linea segmentada). Las curvas roja y azul son la componente
tangencial y radial de los movimientos no-circulares, respectivamente.
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3.3.2. El caso bi-simétrico: m=2.

En esta seccién mostramos los resultados del andlisis de la cinemética estelar de la
galaxia barrada NGC 4210. En la Figura 3.11 vemos la imagen r¢b del SDSS de esta
galaxia, asi como los mapas de velocidad y error en velocidad.
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FIGURA 3.11: Galaxia NGC 4210 con una estructura bisimétrica tipo barra en la
region central. La cinematica estelar fue derivada por Falcén-Barroso et al. (2017).

(A) Mapa observado de la ve- (B) Modelo del mapa de velo- (Q)
locidad de rotacion estelar. cidad. Residuos.

FIGURA 3.12: Resultado del analisis axisimétrico (m=0) de la cinematica estelar de
la galaxia barrada NGC 4210. En el panel (a) la elipse sefiala el anillo mas externo
hasta el cual se analizé la cinematica.

Inicialmente modelamos la cinemética asumiendo un sistema axisimétrico (m=0) y
posteriormente asumiendo la presencia de movimientos no-circulares producidos
por la barra. En la Figura 3.12 mostramos los resultados del mejor modelo de la
cinematica estelar de la galaxia barrada NGC 4210 asumiendo que las estrellas se
mueven en Orbitas puramente circulares, el cual arroja un valor para el parametro
de bondad de ajuste de x2,;, =2.01. En esta misma figura, en el mapa de residuos,
vemos que existe en la region central una componente cinematica de ~ £20 km/s
que no ha sido bien modelada y que ademas coincide con la ubicacion de la barra
observada en la imagen rgb del SDSS mostrada en la Figura 3.11. Este resultado nos
indica que la barra estd produciendo movimientos que no han sido capturados por
nuestro modelo axisimétrico. Por lo tanto, modelamos el mapa de velocidades aho-
ra con el modo m=2, el cual arroja un valor para la bondad de ajuste de x2,, =1.27,
los resultados los podemos ver en la Figura 3.13. Encontramos que los residuos que



Capitulo 3. Andlisis de datos.

49

km/s

(A) Mapa observado de la ve-
locidad de rotacién estelar.

100
50
L I °
o £
i -50
.

(B) Modelo del mapa de velo-
cidad.

()

Residuos.

FIGURA 3.13: Resultado del analisis incluyendo una componente bisimétrica tipo
barra (m=2) de la cinematica estelar de NGC 4210. En el panel (a) la elipse solida
sefiala el anillo mas externo modelado en el analisis, mientras que la elipse segmentada
encierra la region donde buscamos movimientos no-circulares.

aparecen en el modelo axisimétrico, ahora en el modelo con m=2 se han modelado
bien. Los residuos ahora estan distribuidos de manera aleatoria. Ademas, el modelo
del mapa de velocidades (panel medio de la Figura 3.13) reproduce las caracteris-
ticas (wiggles en inglés) observadas en el mapa de velocidad original. Finalmente,
el resultado més importante lo podemos ver en las curvas de rotacién de la Figura
3.14. La curva de rotacién para el modelo axisimétrico (linea segmentada) esta por
debajo de la curva del modelo tomando en cuenta los movimientos no-circulares (li-
nea sélida). Las curvas roja y azul representan a las componentes tangencial y radial
de los movimientos no-circulares, respectivamente, los cuales muestran amplitudes
del orden de ~ 25 km/s (similares a los residuos de la Figura 3.12) en la region
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FIGURA 3.14: Histogramas de residuos y curvas de rotacion resultado del analisis
de la cinematica estelar de la galaxia NGC 4210. Panel izquierdo: comparacién entre
los histogramas de residuos del modelo axisimétrico (rojo) y bisimétrico (azul). Panel
derecho: curvas de rotacién para el modelo bisimétrico (linea sélida) y axisimétrico
(linea segmentada). Las curvas roja y azul son la componente tangencial y radial de
los movimientos no-circulares, respectivamente.
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interna dominada por la barra (<~ 2 — 3 kpc).

De este andlisis se extrae como conclusién que, cuando la cinematica de las galaxias
muestra movimientos que no siguen 6rbitas totalmente circulares, y los ignoramos,
entonces estamos perdiendo un fraccién importante del potencial gravitatorio. Este
hecho nos lleva a determinaciones erréneas por ejemplo de la masa total contenida a
cierto radio. Ademads, podria modificar la forma (pendiente, punto-cero, dispersion)
de relaciones de escala que involucran parametros cinematicos. En los siguientes ca-
pitulos estudiamos relaciones de escala de galaxias usando la velocidad de rotacién
y dispersion de velocidades derivados con el analisis integrado a un radio efectivo y
también usando la velocidad de rotacién méxima medida en las curvas de rotacién
derivadas con el andlisis espacialmente resuelto presentado en esta seccion.
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Capitulo 4

Relaciones de escala cinematicas de
galaxias de CALIFA.

En el articulo Aquino-Ortiz et al. (2018)!, presentado en este capitulo, exploramos
relaciones de escala cinematicas y dindmicas de galaxias en el universo local obser-
vadas por el muestreo de CALIFA (Sanchez et al., 2012). Utilizamos la cinematica
estelar y del gas ionizado de 667 galaxias observadas con la configuracién V500 de
CALIFA, y la cinematica estelar de 300 galaxias derivada por Falcon-Barroso et al.
(2017). Los principales objetivos fueron: (i) explorar y calibrar la relacién de escala-
miento entre la masa estelar, M,, y el pardmetro de velocidad total, Sk, con datos
que presentan mayor cobertura espacial y resolucién fisica (Sanchez et al., 2016b)
que estudios previos (p. ej. Cortese et al., 2014), (ii) proponer un estimador de la ma-
sa dindmica dentro del radio efectivo facil de aplicar en grandes muestras de gala-
xias aunque con menos precision que analisis mas detallados (modelos dindmicos),
(iii) estudiar la distribucién de la masa dindmica en funcién de la masa estelar de
galaxias, Mgy, — M, y (iv) comparar con una compilacion de valores encontrados
en la literatura y con predicciones tedricas.

Los resultados principales fueron: (i) confirmamos que las galaxias elipticas y es-
pirales juntas siguen la relacion de escala M, — Sp 5, con una remarcable reduccién
de la dispersién en comparacién con las relaciones individuales entre la masa es-
telar y la velocidad de rotaciéon o dispersion de velocidades, (ii) presentamos un
primer estimador de la masa dindmica contenida dentro del radio efectivo basados
en el pardmetro de velocidad total y calibrado con modelos dindmicos, (iii) la dis-
tribucién de masa dindmica en funcién de la masa estelar estd de acuerdo con la
compilaciéon de datos extraidos de la literatura y con predicciones tedricas de mo-
delos semiempfricos, y (iv) encontramos que en el intervalo de masa estelar que va
de ~ 3 x 10° Mg a ~ 8 x 1019M; la distribucién es practicamente lineal. Encontra-
mos una desviacion en la distribucion para galaxias con masas estelares por debajo
de ~ 3 x 10 M, las cuales parecen mostrar mayor cantidad de materia oscura. En
la parte de altas masas (>~ 8 x 101’ M) algunas galaxias de tipo temprano igual-
mente muestran mayor cantidad de materia oscura). Esto nos lleva a la conclusién
de que las galaxias son mas dominadas por materia oscura entre menos masivas son
en masa estelar, al menos dentro de un radio efectivo.

IE. Aquino-Ortiz, O. Valenzuela, S. F. Sdnchez, H. Herndndez-Toledo, V. Avila-Reese, G. van de
Ven, A. Rodriguez-Puebla, L. Zhu, B. Mancillas, M. Cano-Diaz. MNRAS, Volume 479, Issue 2, Sep-
tember 2018, Pages 2133-2146, https://doi.org/10.1093/mnras/sty1522


https://doi.org/10.1093/mnras/sty1522

Monthly Notices

MNRAS 479, 2133-2146 (2018)
Advance Access publication 2018 June 11

doi:10.1093/mnras/sty 1522

Kinematic scaling relations of CALIFA galaxies: A dynamical mass proxy
for galaxies across the Hubble sequence

E. Aquino-Ortiz,'* O. Valenzuela,' S. F. Sanchez,! H. Herndndez-Toledo,!
V. Avila-Reese,' G. van de Ven,>? A. Rodriguez-Puebla,' L. Zhu,? B. Mancillas,*

M. Cano-Diaz' and R. Garcia-Benito®

Unstituto de Astronomia, Universidad Nacional Auténoma de México, A.P. 70-264, 04510 CDMX, Mexico
2 Max Planck Institute for Astronomy, Konigstuhl 17, D-69117 Heidelberg, Germany

3 European Southern Observatory, Karl-Schwarzschild-Str. 2, D-85748 Garching b. Munchen, Germany

4 LERMA, CNRS UMR 8112, Observatoire de Paris, 61 Avenue de I’Observatoire, F-75014 Paris, France
S Instituto de Astrofisica de Andalucia (CSIC), PO Box 3004, E-18080 Granada, Spain

Accepted 2018 June 6. Received 2018 May 26; in original form 2018 April 25

ABSTRACT

We used ionized gas and stellar kinematics for 667 spatially resolved galaxies publicly available
from the Calar Alto Legacy Integral Field Area survey (CALIFA) third Data Release with
the aim of studying kinematic scaling relations as the Tully & Fisher (TF) relation using
rotation velocity, V,,,, the Faber & Jackson (FJ) relation using velocity dispersion, o, and
also a combination of V,,, and o through the Sk parameter defined as S% = KV?2, + 0% with
constant K. Late-type and early-type galaxies reproduce the TF and FJ relations. Some early-
type galaxies also follow the TF relation and some late-type galaxies the FJ relation, but always
with larger scatter. On the contrary, when we use the Sk parameter, all galaxies, regardless of
the morphological type, lie on the same scaling relation, showing a tight correlation with the
total stellar mass, M,. Indeed, we find that the scatter in this relation is smaller or equal to that
of the TF and FJ relations. We explore different values of the K parameter without significant
differences (slope and scatter) in our final results with respect to the case K = 0.5 besides
a small change in the zero-point. We calibrate the kinematic S? dynamical mass proxy in
order to make it consistent with sophisticated published dynamical models within 0.15 dex.
We show that the Sk proxy is able to reproduce the relation between the dynamical mass and
the stellar mass in the inner regions of galaxies. Our result may be useful in order to produce
fast estimations of the central dynamical mass in galaxies and to study correlations in large
galaxy surveys.

Key words: galaxies: evolution—galaxies: fundamental parameters— galaxies: kinematics
and dynamics.

helping us to understand the formation and evolution of galaxies

1 INTRODUCTION (Cole et al. 1994; Eisenstein & Loeb 1996; Avila-Reese, Firmani &

Galaxy scaling relations describe trends that are observed between
different properties of galaxies. They are assumed to be the con-
sequence of their formation and evolution. Probably the kinematic
scaling relation most widely studied for spiral galaxies is the Tully—
Fisher relation (hereafter TF) — a correlation between luminosity
and rotational velocity, first reported by Tully & Fisher (1977). It
was originally established as a tool to measure distances to spiral
galaxies (Giovanelli et al. 1997). It has been suggested that the
slope, zero-point, and tightness may have a cosmological origin

* E-mail: eaquino @astro.unam.mx

© 2018 The Author(s)

Hernandez 1998; Mo, Mao & White 1998; Courteau & Rix 1999;
Firmani & Avila-Reese 2000; Navarro & Steinmetz 2000). In the
local universe the TF relation is very tight (Verheijen 2001; Bek-
eraité et al. 2016; Ponomareva et al. 2017), locating galaxies with
rising rotation curves on the low-velocity end and galaxies with
declining rotation curve on the high-velocity end (Persic, Salucci
& Stel 1996). The luminosity-based TF is more directly accessible,
however, the amount of light measured from the stellar popula-
tion is a function of passband, and therefore different TF relations
emerge when observing galaxies at different wavelengths. A phys-
ically more fundamental approach instead of luminosity is based
on stellar mass, M,. The resulting TF relation is well approximated
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by a single power law with small scatter at least for disc galaxies
more massive than ~10%° M (McGaugh et al. 2000; Bell & de
Jong 2001; Avila-Reese et al. 2008). A similar correlation between
the luminosity (or the stellar mass) of elliptical galaxies and the
velocity dispersion in their central regions was established by Faber
& Jackson (1976) (hereafter FJ). The shape and scatter of the FJ
relation has been less frequently studied because its large residuals
show a significant correlation with galaxy size, i.e. a third parameter
within the so called fundamental plane (Djorgovski & Davis 1987;
Dressler et al. 1987; Cappellari et al. 2013; Desmond & Wechsler
2017).

Itis presumed that galaxy internal kinematics as tracer of the grav-
itational potential provide the dynamical mass. If spiral and elliptical
galaxies were completely dominated by rotation velocity and veloc-
ity dispersion, respectively, the TF and FJ relations would provide
insights into the connection between galaxies and their dark mat-
ter content. However, structural properties, environmental effects,
or internal physical processes perturb the kinematics of late-type
galaxies producing non-circular motions that under/overestimates
the circular velocity (Valenzuela et al. 2007; Holmes et al. 2015;
Randriamampandry et al. 2015). On the other hand, elliptical galax-
ies, although dominated by velocity dispersion, often present some
degree of rotation (Lorenzi, Debattista & Gerhard 2006; Emsellem
et al. 2007; Cappellari et al. 2011; Emsellem et al. 2011; Rong et
al. 2018). Non-circular motions on disc galaxies and rotation on
ellipticals may contribute to miss a fraction of the gravitational po-
tential, modifying the scaling relations and precluding them from
being directly comparable to theoretical predictions.

Weiner et al. (2006) introduced a new kinematic parameter in-
volving a combination of rotation velocity and velocity dispersion
in order to study high-redshift galaxies, where in some cases ran-
dom motions were not negligible. Weiner et al. (2006) showed that
such parameter provides a better proxy to the integrated line-width
of galaxies emission lines than rotation velocity or velocity disper-
sion alone, regardless of the galaxy morphology. The parameter is
defined as:
$2 =KV?2 +o7, 1)

rot

where V,,, is the rotation velocity, o is the velocity dispersion,
and K a constant that could be extremely complicated function of
the formation history, dynamic state, and environment of galaxies.
Kassin et al. (2007) found that by adopting a value of K = 0.5,
the Sy s parameter presents a tight correlation with the stellar mass
for a sample of galaxies at redshift z < 1.2 extracted from the
All Wavelength Extended Groth Strip International Survey and the
Deep Extragalactic Evolutionary Probe 2. This correlation seems to
be independent of the morphological type. Other analyses, focused
on the evolution of the TF relation at high redshift (z ~ 2), explored
the M,—Sy 5 relation confirming that turbulent motions might play
an important dynamical role (Cresci et al. 2009; Gnerucci et al.
2011; Vergani et al. 2012; Price et al. 2016; Christensen & Hjorth
2017). Zaritsky, Zabludoff & Gonzalez (2008) provided a possible
explanation of the M,—Sys relation as a virial one, including all
galaxy evolution, geometrical and dynamical complications into
the K coefficient.

Cortese et al. (2014) (hereafter C14) performed the only sys-
tematic study of this relation at low redshift (z < 0.095). They
used the stellar and ionized gas kinematics integrated within one
effective radius, r,, for galaxies observed with the Sydney-AAO
Multi-object Integral Field survey (SAMI, Croom et al. 2012). C14
confirmed that all galaxies, regardless of the morphological type, lie
on the same kinematic scaling relation M, —Sys with a significant
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improvement compared with the TF and FJ relations. Although the
result is encouraging, the spatial covering of the observations (1r,)
and the coarse spatial resolution of the data may contribute to the
uncertainties in a similar way as they do it in HI line-width TF esti-
mations (Ponomareva et al. 2017). Therefore, it is needed to repeat
this analysis using data with better spatial resolutions and coverage.

The aim of this paper is to explore and calibrate the TF, FJ, and
Sk scaling relations in the local universe for galaxies from the Calar
Alto Legacy Integral Field Area survey (CALIFA, Sdnchez et al.
2012). These data present a larger spatial coverage and better phys-
ical resolution (Sdnchez et al. 2016¢).! In a recent study, Gilhuly
et al. (in preparation), presented an exploratory study of these rela-
tions for a limited sample of galaxies. They perform a systematic
and detailed analysis of the limitations of the kinematics parame-
ters, and in particular the velocity dispersion in the CALIFA data
set. The current study would explore a larger sample, being focused
on the nature of these scaling relations.

The structure of this article is as follows. In Section 2 we briefly
describe the CALIFA sample, including a summary of the deliv-
ered data sets. Details of the analysis performed over the data are
presented in Section 3.1. In Section 3.2 we estimate the kinematics
parameters within 1r,, following the same methodology as C14. In
Section 3.3 we perform a detailed modelling of the 2D spatially
resolved velocity maps for a subsample of good quality data sets.
With this modelling we estimate the possible effects of aperture
and non-circular motions in disc galaxies and obtain a more precise
derivation of the maximum rotational velocity, V.. In Section 4,
we present the main results of this study. In Section 5, we discuss
the results and their physical implications and finally we summarize
the main conclusions in Section 6.

2 DATA SAMPLE

We use the data provided by the CALIFA survey (Sanchez et al.
2012) that has delivered publicly available integral field spec-
troscopy data for 667 galaxies (Sdnchez et al. 2016c¢), although
the current samples comprises more than 700 galaxies (Sdnchez
et al. 2017). Details of the observational strategy and data reduc-
tion are explained in these two articles. All galaxies were observed
using PMAS (Roth et al. 2005) in the PPaK configuration (Kelz
et al. 2006), covering a hexagonal field of view (FoV) of 74 arc-
sec X 64 arcsec that is sufficient to map the full optical exten-
sion of most of the galaxies up to two to three effective radii.
This is possible due to the diameter selection of the CALIFA sam-
ple (Walcher et al. 2014). The final observed sample comprises
galaxies of any morphological type (See Fig. 1). It covers, with a
good sampling, the colour—-magnitude diagram and the stellar mass
distributions of the Local Universe in a representative and statis-
tically significant way for galaxies more massive than 10°° M@
(Walcher et al. 2014; Sanchez et al. 2016¢).

The observing strategy guarantees a complete coverage of the
FoV, with a final spatial resolution of Full Width at Half Maximum
(FWHM) ~2.5 arcsec, corresponding to ~1 kpc at the average
redshift of the survey (Garcia-Benito et al. 2015; Sanchez et al.
2016¢). CALIFA observed the galaxies in two configurations: (i)
the V500 setup, a low-resolution mode that covers a wavelength
range between 3745 and 7500 A, with a resolution of A/AA ~850

'Both surveys present a similar projected PSF FWHM of ~2.5 arcsec.
However CALIFA sample galaxies observed in a considerable lower redshift
and narrower redshift range.
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Figure 1. Galaxy Sample distributions in (a) total stellar masses, (b) redshift, and (c) morphological type. The blue and red histograms indicate galaxies with
ionized gas and stellar kinematics, respectively, whereas the unfilled black histogram indicate galaxies with both, ionized gas and stellar kinematics.

(FWHM ~6 A), and (ii) the V1200 setup, an intermediate resolution
mode, that covers the wavelength range between 3700 and 4800 A,
with a resolution of A/AX ~1650 (FWHM ~2.7 A). The delivered
data set was reduced using version 2.2 of the CALIFA pipeline,
whose modifications with respect to the previous ones (Sdnchez
et al. 2012; Husemann et al. 2013; Garcia-Benito et al. 2015) are
described in Sdnchez et al. (2016c¢). The final data-product of the
reduction is a data-cube comprising the spatial information in the x-
and y-axis, and the spectral one in the z one. For further details of
the adopted data format and the quality of the data consult Sdnchez
et al. (2016¢).

3 ANALYSIS

We describe here the analysis performed to estimate the stellar mass
distribution and the kinematics parameters for the different galaxies
included in the current data set.

3.1 Spectroscopic analysis

In this paper, we use the data-products (ionized gas kinematic maps)
derived for the CALIFA V500 setup data set by Pipe3D pipeline
(Sanchez et al. 2016b) based on the Fit3D fitting tool (Sdnchez et al.
2016a), together with the stellar line-of-sight velocity and intrinsic
dispersion maps for the V1200 setup performed using pPXF by
Falcon-Barroso et al. (2017).

Pipe3D models the stellar continuum adopting a multi Single
Stellar Population (SSP) template library, taking into account the
velocity, dispersion, and dust attenuation of the stellar populations.
Then, it estimates the main properties of the nebular emission lines.
The current implementation of Pipe3D adopted the GSD156 (Cid
Fernandes et al. 2013) template library for the analysis of the stellar
population properties. This library comprises 156 templates cover-
ing 39 stellar ages (from 1 Myr to 13 Gyr), and four metallicities
(ZIZey = 0.2, 0.4, 1, and 1.5). A spatial binning for the stellar
population analysis was applied to reach a homogeneous signal-
to-noise (S/N) of 50 across the FoV. The stellar population fitting
was applied to the coadded spectra within each spatial bin. Fi-
nally, following the procedures described in Cid Fernandes et al.
(2013) and Sanchez et al. (2016a), the stellar-population model
was estimated for each spaxel by rescaling the best-fitting model
within each spatial bin to the continuum flux intensity in the cor-

responding spaxel. The stellar-population model spectra are then
subtracted from the original data-cube to create a gas-pure cube
comprising only the ionized gas emission lines. For this pure-gas
cube, the stronger emission lines were then fitted spaxel by spaxel
using single Gaussian models for each emission line in each in-
dividual spectrum to derive the corresponding flux intensity and
line-of-sight kinematics. In addition, the spatial distribution of the
stellar mass densities and the integrated stellar masses at different
apertures are recovered from the Pipe3D analysis by taking into ac-
count the decomposition in SSPs, the Mass-to-Light ratio of each of
them, and the integrated light at each spaxel within the FoV. For this
derivation was assumed the Salpeter Initial Mass Function (Salpeter
1955). More details of the fitting procedure, adopted dust attenua-
tion curve, and uncertainties of the process are given in Sdnchez et al.
(20164, b).

Falcon-Barroso et al. (2017) performed a detailed analysis to
extract the stellar kinematics for the intermediate resolution CAL-
IFA data (V1200 setup). The data-cubes were spatially binned with
the Voronoi 2D binning method of Cappellari & Copin (2003) to
achieve an approximately constant S/N of 20 per spaxel taking
into account the correlation in the error spectrum of nearby spaxels
(see Husemann et al. 2013 for details). This S/N value conserves
a good spatial resolution while still being able to reliably estimate
the line-of-sight velocity distribution. The stellar kinematics was
estimated using the ppxF code of Cappellari & Emsellem (2004).
The stellar templates were taken from the Indo-US spectral library
(Valdes et al. 2004) with ~330 selected stars. The stellar rotation
velocity, the velocity dispersion, and corresponding error were esti-
mated by x? minimization in pixel space as the biweight mean and
standard deviations of a set of 100 Monte Carlo realizations of the
fitting.

3.2 Integrated kinematics

The original data set comprises 734 galaxies for the V500 data set
observed within the framework of the CALIFA survey (Sanchez
et al. 2017), and the 300 galaxies for the V1200 data set de-
scribed by Falcon-Barroso et al. (2017). From this data set we
perform a selection of the optimal data for the proposed analysis
following the methodology described by C14. First, spaxels are
discarded if the error in velocities is greater than 20 kms™"' and
50 kms~' for gaseous and stellar kinematics, respectively. This
conventional cut corresponds to one third of the spectral FWHM
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(~6A, ie. ~150 kms™") of V500 CALIFA data. Secondly, we
selected only those galaxies for which at least 80 percent of the
spaxels within an ellipse of semimajor axis equal to 1r, fulfill
this quality criterion. This criterion guarantee that we are tracing
well the kinematics parameters up to 1r,. Finally, galaxies under
merging and clear traces of interactions are discarded based on
morphological distortions and the abundance of galaxy neighbors
with a comparable size. Following this procedure our final sample
comprise 223 galaxies with ionized gas kinematics (V500 setup),
278 with stellar kinematics (V1200 setup), and 123 with both of
them.

3.2.1 Velocity dispersion: o

Stellar velocity dispersions were estimated as the linear average of
the velocity dispersion of all spaxels within the ellipse mentioned
in the previous section using the velocity dispersion maps from the
V1200 data set without correction for inclination. Following C14 we
use linear instead of luminosity-weighted averages to be consistent
with our velocity width measurements which are not luminosity-
weighted. Ionized gas velocity dispersions were estimated fitting
the integrated spectrum within a diameter of 5 arcsec with Pipe3D
for the V500 data set using the template library described above.
Regarding the determination of the stellar and gaseous velocity
dispersions (up to 1r,), which dominate in early-type galaxies, we
rely on the detailed kinematic analysis presented in Zhu et al.
(2018a, b).

3.2.2 Rotation velocity: V 1o

Once more, we followed Cl14, to derive the stellar (V1200 data
set) and gaseous (V500 data set) rotation velocities. They adopted
the same classical procedure developed to analyse the integrated
HI emission profiles in galaxies, i.e. through the width parameter,
W (Mathewson, Ford & Buchhorn 1992; Vogt et al. 2004). First,
a histogram is derived of the velocities estimated for all the good
spaxels within the r,. Then, it is calculated the difference between
the 10th and 90th percentile points of this velocity histogram, de-
fined as the width: W = Vgy — V) (Catinella, Haynes & Giovanelli
2005). Finally, the rotation velocity is defined as:

B w
201 4 2)sinG)’

where z is the redshift and i is the galaxy inclination determined
from the observed ellipticity € as:

R
cos(i) = | % 3)
)

with gy being the intrinsic axial ratio of edge-on galaxies. Following
Catinella et al. (2012) and C14, we adopted gy = 0.2 for all galaxies
and set the inclination to 90° edge-on if € > 0.8.

Integrated rotation velocity estimated by equation (2) is a good
representation of the maximum rotation velocity, V.., if the kine-
matics of the galaxy is axisymmetric (i.e. without non-circular mo-
tions). However, this is not always the case. Some galaxies show
deviations from a pure rotational pattern due to warps, lopsided-
ness, arms, bars, outflows, inflows, nuclear activity, etc. (Bosma
1978; Schoenmakers, Franx & de Zeeuw 1997; Verheijen 2001;
Holmes et al. 2015; Kalinova et al. 2017; Sdnchez-Menguiano et al.
2017), producing non-circular motions and distorting the velocity
profile (i.e. velocity histogram). In the next subsection, we try to

(@)

rot
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quantify these effects in the derivation of V,,,, by performing a more
detailed analysis on a limited sample of galaxies and comparing the
results.

3.3 Spatially resolved kinematics: V .,

Kinematic maps of spiral galaxies are often treated as being consis-
tent with a purely circular flow pattern. This means that the kine-
matics of a galactic disc at a certain galactocentric radius can be
described by a single tilted ring model defined by three parameters:
the rotation velocity and two parameters that describe the local disc
orientation with respect to some reference system (Rogstad, Lock-
hart & Wright 1974). Several routines exist to fit kinematic maps
based on this method. The most extensively used is the ROTCUR
routine (Begeman 1989), which fits a set of inclined rings to a
velocity field. However, as we mentioned above, the kinematics
could be affected by the presence of non-circular motions and in
some cases the tilted-ring model is an oversimplification. A more
precise kinematic analysis requires tools that consider non-circular
motions.

Spekkens & Sellwood (2007) and Sellwood & Sanchez (2010) de-
veloped the VELFIT code specifically to characterize the non-circular
motions in the kinematics of spiral galaxies expressed in a Fourier
series. We used this code with some improvements (E. Aquino-Ortiz
in preparation) to derive the properties of the velocity maps. This fit
provides an estimate of the rotation curve, the kinematic inclination,
and position angle of the galaxy, together with the amplitude of the
non-circular motions as a function of radius. A bootstrap procedure
is adopted to estimate the uncertainties on the derived parameters.

The current procedure is not performed over the full data set,
since in many cases the kinematics present clear deviations due to
external perturbations or is strongly affected by random motions. We
discarded those cases whose kinematics appeared highly disturbed
by the presence of large nearby companions or clear indications of
being in a merging process. Therefore, we select a control sample,
with good quality spatially resolved kinematics, comprising those
isolated galaxies with low velocity dispersion, and inclinations in
the range 30° < i < 70°. This sample of galaxies, that are the best
suited for modelling their velocity maps, comprises 42 galaxies for
ionized gas kinematics (V500) and 92 galaxies for stellar kinematics
(V1200).

The estimated rotation curves for all these galaxies present a
great diversity, in agreement with previous results (Kalinova et al.
2017). For a limited fraction of galaxies (~ 10 per cent) the spatial
coverage was insufficient to measure the maximum velocity, V.
In order to still estimate V,,,, we follow Bekeraité et al. (2016)
and parametrize the rotation curve using the formula proposed by
Bertola et al. (1991):

ver

T

“
where v is the systemic velocity of the galaxy, v, is a parameter
governing the amplitude of the rotation curve and k describes its
sharpness, and finally y allows modelling rising or falling curves,
with y = 1 for a flat rotation curve.

4 RESULTS

Fig. 2 shows the analysed kinematic scaling relations using the total
stellar mass (unless noted otherwise) and the integrated kinematics,
segregated by stellar and ionized gas kinematics (upper panels)
and by morphology (lower panels), respectively. In each panel is
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Figure 2. Kinematic scaling relations with integrated kinematics. Left-hand panel: TF relation with the black line representing the orthogonal best-fitting TF
relation from Avila-Reese et al. (2008). Middle panel: FJ relation with the black line the best-fitting FJ relation from Gallazzi et al. (2006). Right-hand panel:
The M, —Sy 5 relation, cyan and yellow lines indicate the best-fitting M, —Sy 5 relation from Kassin et al. (2007) and Cortese et al. (2014), respectively, whereas
the black line represent our best-fit. Top panels: The red stars and blue circles represent galaxies with stellar and ionized gas kinematics. Bottom panels:
Galaxies with different morphological types; the magenta stars indicate elliptical and lenticular galaxies, the green stars are Sa and Sb galaxies, and the black

circles are Sc galaxies.

included some reference relations found by previous results, and
the best-fitting relations for the M, —S 5 distribution. Fig. 3 shows
the same distributions for the resolved kinematics.

Table 1 summarizes the results of an orthogonal linear fit along the
horizontal axis, considering the total stellar mass on the vertical axis
as the independent variable, using the routines presented by Akritas
& Bershady (1996), for each of the kinematic scaling relations and
data set. It includes the zero-points and slopes, together with the
scatter around the best-fitting relations estimated from the ’error-
in-variable’ of the corresponding fit as the standard deviation of
residuals. In addition, there are listed the reference results for the
TF, FJ, and S 5 scaling relations extracted from the literature shown
in Figs 2 and 3.

4.1 TF relation

The TF relation including early type galaxies based on the inte-
grated analysis are shown in the left-hand panels of Fig. 2. These
relations show a large scatter, 0.084 dex in log V,,, for ionized gas
kinematics and 0.20 dex for stellar kinematics. The value for ion-
ized gas kinematics is in agreement with the one reported for the
luminosity TF relation estimated by Bekeraité et al. (2016), ~0.09
dex, despite the fact that their study was based on a detailed analysis
of the rotation velocity of a subsample of the CALIFA galaxies. In
that study they analysed their velocity within a radius containing
83 per cent of all light, V,,,,. On the other hand, our scatter for stellar
kinematics is lower than the one reported by C14 for SAMI (~0.25
dex). The difference with this later study is not surprising because
the SAMI sample is dominated by Sc low-mass galaxies, where the
rotation curves are still rising at 1r,, being far from V,,,,, whereas

our sample is dominated by Sa and Sb galaxies (see lower panels
of Fig. 2).

The left-hand panel of Fig. 3 shows the TF relation also including
early-type galaxies based on the spatially resolved analysis (i.e.
using V,u.,). The parameters of the best-fitting relation to these data
are listed in Table 1. When adopting this improved estimation of
the velocity, the scatter decreases to ~0.07 dex for the ionized gas
kinematics, but it increases to ~0.24 dex for the stellar one. This
later value agrees with the one reported by C14. The scatter for our
stellar kinematics TF relation increases due to that late-type galaxies
move to higher velocities and also for the inclusion of early-type
galaxies in the relation. Such galaxies are undetected in the gas
component, being the analysed sample limited to mostly late-type
galaxies.

As a reference we include in Figs 2 and 3 the derivation of the
stellar TF relation as presented in Avila-Reese et al. (2008).> We
use their orthogonal linear fit considering the stellar mass as the
independent variable. As expected, there is an offset between this
classical derivation and our results for the integrated kinematics.
However, for the resolved kinematics, which determines V,,,,, the
offset tends to disappear, at least for the spiral galaxies.

4.2 FJ relation

Central panels of Figs 2 and 3 show the FJ distributions includ-
ing late-type galaxies using the integrated kinematics sample and

2We have increased the stellar mass in Avila-Reese et al. (2008) by 0.15 dex
in order to convert from diet-Salpeter to Salpeter IMF.
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Figure 3. Kinematic scaling relations for our control sample with spatially resolved kinematics. Left-hand panel: TF with the black line as the stellar mass
TF from Avila-Reese et al. (2008). Middle panel: FJ with the black line as the Gallazzi et al. (2006). Right-hand panel: The M, —S 5 relation, cyan and yellow
lines are the best-fits of Kassin et al. (2007) and Cortese et al. (2014), respectively, whereas the black line represents our best-fit. Top panels: The red stars and
blue circles represent galaxies with stellar and gas kinematics. Bottom panels: The colour-code represents different morphologies.

Table 1. Orthogonal linear fit parameters to scaling relations.

Relation Tully—Fisher Faber—Jackson So.5

Galaxies scatter slope zero-point scatter slope zero-point scatter slope zero-point
Integrated kinematics at R,
Gas 223 0.084 0.27 £ 0.01 —0.65 £ 0.12 0.171 036 + 0.02 —2.03 &+ 0.27 0.087 0.29 £ 0.01 —1.03 + 0.12
Stellar 278 0.200 0.16 £ 0.02 0.32 + 030 0.160 031 + 0.03 —1.37 £ 025 0.075 0.26 £ 0.01 —0.67 + 0.10
Total 501 0.171 0.20 £ 0.01 —0.01 &£ 0.18 0.165 034 + 0.02 —1.71 &£ 0.18 0.082 0.27 £ 0.01 —0.79 + 0.07
Cortese et al. 0.26 - - 0.16 - - 0.10 0.33 £ 0.01 —1.41 £ 0.08
(2014)
Kassin et al. - - - - - - 0.10 0.34 £ 0.05 1.89 £ 0.03
(2007)
Resolved kinematics, V4
Gas 59 0.07 0.25 £ 0.02 —041 £+ 0.17 0.10 031 £ 0.01 —147 £0.19 0.053 029 £ 0.01 —-0.92 £ 0.13
Stellar 167 024 —0.10 £0.09 334+ 107 0.14 0.53 £ 0.03 —3.88 £ 034 0.052 027 £ 0.01 —-0.72 + 0.12
Total 226 0.22 0.08 £ 0.04 137 £ 048 0.13 0.44 £ 0.02 —2.79 £ 022 0.054 027 £0.01 —0.71 £ 0.11
Only spiral galaxies, V.
Gas 42 0.043 0.27 £ 0.01 —0.63 £ 0.15 0.076 035 + 0.02 —1.84 &+ 0.21 0.043 0.29 + 0.01 —0.88 + 0.13
Stellar 92 0.053 0.30 £ 0.02 —1.00 £ 0.02 0.091 035 +£0.03 —1.94 £ 034 0.052 028 £ 0.02 —0.92 £+ 0.21
Total 134 0.052 028 £ 0.01 —0.73 £ 0.13 0.098 033 £ 0.02 —1.69 &+ 022 0.051 027 £ 0.01 —0.80 = 0.13
Avila-Reese et al. 0.045 0.27 £ 0.01 —0.69 £ 0.12 - - - - - -
(2008)

Note. All scatters are estimated from the linear fit as the standard deviation of all residuals, we consider stellar mass, M,, as independent variable. log(V, o,
So5)=a+blog(M,). V,o, and Sy 5 are given in [km s™1, M, in Mp.

the spatially resolved one, respectively. A reference FJ relation,
derived by Gallazzi et al. (2006), has been included for compari-
son. Our stellar FJ relations show a scatter of ~0.16 dex (~0.14
dex) and ~0.17 dex (~0.10 dex) for gaseous and stellar kinemat-
ics, respectively, for the integrated (spatially resolved) subsamples.
These dispersions are similar to the ones found by C14 (~0.16
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dex), but larger than the one reported by Gallazzi et al. (2006)

(~0.07 dex).

On a parallel situation as the one found for the TF relation, the
stellar velocity dispersions and those derived for early-type ones are
more in agreement with the FJ relation than the gaseous dispersions
and/or those derived for late-type galaxies.
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4.3 M,—S g relation

The right-hand panels of Fig. 2 show the M,—Sy s distribution for
the integrated kinematics segregated by gas and stellar kinematics
(upper panel) and by morphology (lower panel). As a reference
the Sos relations, derived by C14 and Kassin et al. (2007), have
been included together with the best-fitting relation derived with
our own data. As in the previous cases, the best-fitting parame-
ters for the linear regression have been included in Table 1. The
distribution is clearly tighter than those of the FJ relations, with
scatter very similar or lower to the one found for the TF relation
(~0.08 dex).

The right-hand panels of Fig. 3 show the same distributions for the
resolved kinematics subsample. For this control sample, the scatter
decreases significantly to 0.053 dex and 0.052 dex for both the
ionized gas and stellar kinematics, respectively. As we mentioned
above, the slope, zero-point, and scatter of the TF and FJ relations
could depend on several factors including (i) the morphology of
the galaxies, (ii) the adopted shape for the rotational curve, and
even (iii) the methodology used to measure both the rotational
velocity and/or the velocity dispersion (see Colleen et al., for an
example of the effects of the uncertainties). For the Sy s parameter,
the dependence on morphology and the described offsets between
gaseous and stellar kinematics eventually disappear. Thus, galaxies
of any morphology lie on the same scaling relation in agreement
with previous studies.

C14 found a good agreement in the slope of the Sys5 relation
derived using integrated kinematics up to 1r, for the SAMI data set
with that derived by Kassin et al. (2007) for a sample of star-forming
galaxies, using the maximum rotational velocities. However, they
found larger differences in the zero-point of their relations. In our
analysis the behaviour is similar. The slope remains unchanged
between both the integrated and resolved kinematics, with small
differences compared with the ones derived by Cortese et al. (2014)
and Kassin et al. (2007). However, our best-fit for the total sample
(gas + stars) presents a scatter clearly lower than the one found by
previous studies, being ~0.082 dex for the integrated kinematics
and ~0.054 dex for the spatially resolved one. The reduction in
the scatter combining rotation velocity and velocity dispersion in a
single parameter, indicate that together they trace the gravitational
potential than each one separately. Actually, this latter value is in
agreement with the physical interpretation of Zaritsky et al. (2008).

5 DISCUSSION

We discuss here the implications of the results listed in the previous
section, trying to understand how the uncertainties may affect them
and the physical nature of the described relations.

5.1 Narrowing down the uncertainties

A critical challenge giving a physical interpretation to galaxy scaling
relations are the uncertainties because they can potentially modify
or erase the dependence between the analysed properties. We have
tried to narrow down their effects by performing the analysis twice.
Once using the integrated kinematics, following C14, and then, we
improved the accuracy using a spatially resolved kinematic analysis.
This second analysis is performed at the expenses of the statistics.
We consider that this second data set is best suited to derive a more
accurate Sy 5 relation.

Table 1 shows there is a clear improvement in the TF and Sy 5
relations (in most of the cases) when adopting the spatially resolved
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kinematics. On the other hand, there is only a mild improvement in
the FJ relation (since this relation does not involve rotation veloci-
ties). To verify the scatter we tried to reproduce the ‘classical’ TF
relation using the spatially resolved kinematics. For doing so, we
select only the spiral galaxies and compare their distribution in the
M, —V,4 diagram with that of a well-established comparison sam-
ple: the compilation and homogenization presented in Avila-Reese
et al. (2008). The left-hand panel of Fig. 4 shows this comparison.
The parameters derived for the TF relation for both subsamples
match pretty well, with very good agreement, in particular for the
gas kinematics, as shown in Table 1. Therefore, the spatially re-
solved kinematic sample seems to be the best one to characterize
the scaling relations involving rotation velocities.

Using this new subsample we derive the most precise estimation
of the M,—S relation, shown in the right-hand panel of Fig. 4.
The parameters of this relation are listed in Table 1. The first result
emerging from this analysis is that the scatter is of the order of the
So.5 relation found for the completely resolved kinematics (~0.05
dex). Therefore, to select a better subsample in terms of the TF
relation does not seem to affect the result. In other words, the
inclusion of early-type galaxies affects the TF relation, but it does
not affect the Sy 5 one. Another interesting result is that the scatter
in this relation is very similar to that of the TF relation for the
same subsample. Therefore, the inclusion of the effects of random
motions does not increase the scatter, even for galaxies clearly
supported by rotation.

Finally, the slope and zero-point of the Sy s relations found for
(i) this particular subsample of galaxies that reproduces the better
TF relation, (ii) the completely resolved kinematics sample, and
(iii) the integrated kinematics sample, when considering both the
gaseous and stellar kinematics, agree with each other. Thus, only the
precision is increased by performing a detailed resolved kinematics
for a TF-compatible subsample, but the general trends are the same.
The result of this test suggests that our analysis is not dominated
by velocity uncertainties and the early tight correlation presented
by C14 and in this paper is real and not the result of the poorly
constrained in velocity for dispersion-dominated systems.

5.2 Sk as a proxy of the dynamical mass

The observed kinematics of a galaxy is often used to infer the
total (dynamical) mass enclosed at different radii (Persic & Salucci
1988; Zavala et al. 2003; Courteau et al. 2014; Ouellette et al. 2017).
Assuming that the M,—Sy s scaling relation is a consequence of a
more physical relation between the dynamical mass and the stellar
mass in the inner regions, we suppose that the Sy s parameter traces
the dynamical mass as follow:

rot
G G '
where r, is a characteristic radius of the galaxy, G the gravitational
constant, and 7 is a structural coefficient which encapsulate informa-
tion of the shape of the galaxy, projection effects, dynamical struc-
ture, etc., in fact it can be included into the K coefficient of the S
parameter, however it is useful to introduce 7 in order to compare
with former studies. Dynamical models such as Jeans Anisotropic
Models (JAMs, Cappellari 2008) or Schwarzschild (Schwarzschild
1979) are considered the state-of-the-art inferences of galaxies mass
distribution including dynamical enclosed mass. Cappellari et al.
(20006) calibrated equation (5) for a sample of early-type galaxies
from the SAURON project (Bacon et al. 2001) using the veloc-
ity dispersion instead of the Sys parameter in combination with

.82 r(0.5V2 +0?)
Mdyn 68 S(%j = Mdyn =n 95 = n

&)
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Figure 4. Scaling relations for our control subsample. The left-hand and right-hand panels show the TF and Sy 5 scaling relations, respectively. The blue and
red symbols represent gaseous and stellar kinematics for galaxies with inclinations in the range 30° < i < 70°. The Cyan, magenta, and green lines are the
best-fits for gas, stellar, and total (gas + stellar). In the TF relation we recover in great detail the result of the data compilation from Avila-Reese et al. (2008);
their masses were corrected to convert to a Salpeter IMF. It is clear that in galaxies where the random motions are negligible, the Sy 5 relation tends to be the

TE.

Schwarzschild dynamical models. They found that the dynamical
mass within the effective radius can be robustly recovered using a
coefficient n &~ 2.5, which varies little from galaxy to galaxy.

Leung et al. (2018) performed a detailed comparison of JAMs
and Schwarzschild models for 54 of the CALIFA galaxies included
here. We use these dynamical masses, M;,*"*, to calibrate the equa-
tion (5) based on the Sy 5 parameter. We found that the enclosed
dynamical mass within the effective radius [i.e. using r, as the
characteristic radius in equation (5)] can be robustly recovered us-
ing a single coefficient n &~ 1.8 for all the galaxies, with a narrow
dispersion of 0.15 dex. To validate that calibration we compare the
estimated dynamical masses by the equation (5) with those derived
using dynamical models for a sample of 300 galaxies analysed by
Zhu et al. (2018a, b), together with the ones by Leung et al. (2018).
Fig. 5 shows the comparison between the different estimations of
the dynamical masses. As expected, the agreement between the val-
ues derived using JAMs and Schwarzschild dynamical models for
the galaxies studied by Leung et al. (2018) agree with each other
with a low scatter of 0.08 dex. Interestingly, we still find a very
good agreement using n = 1.8 between our Sy s derived dynami-
cal masses and sophisticated dynamical mass estimations, with a
scatter of ~0.15dex. We may wonder why is the Sp5 parameter
such a good mass tracer. This is remarkable in view that, we do not
systematically study IMF effects (Martin-Navarro et al. 2015) and
kinematic anisotropy (Zhu et al. 2018a). The enclosed mass within
r. is an integrated quantity weakly sensitive to the specific mass
and shape density profile, a similar discussion has been presented
by Wolf et al. (2010) for dwarf spheroidal galaxies, only on such
grounds the Sy 5 is a competitive My, proxy.

5.3 The Dynamical-to-stellar mass relation

We explore the literature in order to compile the most recent state-
of-the-art derivations of the dynamical mass in the central regions of
galaxies using dynamical models. Cappellari et al. (2013) estimated
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Figure 5. One-to-one relation between dynamical masses inferred from
dynamical models and kinematic parameter Sy 5. The blue symbols are the
comparison between the Schwarzschild models by Zhu et al. (2018a) with
our estimations. The red and green symbols are the comparison between
JAMs and Schwarzschild models by Leung et al. (2018) with our estimations,
respectively. Both comparisons show a scatter of ~0.15 dex. The magenta
symbols are the comparison between Schwarzschild and JAMs estimations
with a scatter of 0.08 dex.

the dynamical mass within the effective radius for 258 early-type
galaxies from the ATLAS®*P project (Cappellari et al. 2011) us-
ing the JAMs dynamical models and compared it with the stellar
masses. Martinsson et al. (2013) performed a similar study for 24
late-type galaxies extracted from the Disc Mass survey (Bershady
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In the bottom panel we used the So 5 parameter to estimate the dynamical mass using equation (5) and compare them with theoretical predictions based on
detailed dynamical models. All the estimated Mgy, —M, relations are comparable and consistent with observations within the uncertainties. As a reference we
also show the semi-empirical predictions of Mancillas et al. (2017) (blue shaded region; see text) which use n = 1 and are also consistent with our estimations.

et al. 2010). Zhu et al. (2018a, b) constructed orbit-superposition
Schwarzschild models at different radii that simultaneously fit the
observed surface brightness and stellar kinematics for 300 galaxies
included in the CALIFA-V 1200 resolution subsample studied here.
In Zhu et al. (2018b) they constrained the stellar orbit distribution
and found that a fraction of stars are within a plane with unper-
turbed orbits tracing the rotation velocity, while others are out of
the plane with perturbed orbits tracing the velocity dispersion. This
result implies that the kinematics in galaxies is more complex that
just rotation or velocity dispersion: both components are present in
all types of galaxies and should be considered to trace the potential.
The bottom panel of Fig. 6 presents the comparison between the
distributions of dynamical masses along the stellar ones between
this compilation of data extracted from the literature and the ones
derived using the equation (5) within the effective radius, based
on the Sys parameter with n = 1.8. In addition, we present the
dynamical masses derived if we consider only the rotational ve-
locities or the velocity dispersions.®> All these dynamical masses,
derived at r, are listed in Table A1. We observe a clear offset and
a large scatter between our dynamical masses and those derived
using detailed models when we use only rotation velocity (mostly

3Corrections for different adopted values for the effective radius and IMFs
offset have been considered when required.

for ellipticals) or velocity dispersion (mostly for spirals). However,
when we use the dynamical mass proxy based on the Sy 5 param-
eter, the distribution along the stellar mass is in agreement with
the results extracted from the literature. Thus, it seems that the Sy 5
parameter is indeed a good proxy for calculating the dynamical
mass.

Our distribution of Myy,—M, follows a linear and nearly one-
to-one relation for masses in the range 3 x 10° < M, [Mp] <
5 x 10'°. The fact that for some galaxies (both from our sam-
ple and from other works), the stellar mass seems to be higher
than the dynamical one shows the presence of several systemati-
cal uncertainties both in the stellar and dynamical mass determi-
nations. Within these uncertainties, what we learn from Fig. 6 is
that in the above-mentioned mass range luminous matter strongly
dominates within 1r,. Below ~3 x 109M@ there is a clear devi-
ation, with galaxies showing larger dynamical masses than their
stellar masses, which indicates that in the low-mass regime galax-
ies are more dark matter dominated as less massive they are, even
within the effective radius. In the high-mass end, there is some
weak evidence of a deviation, with the few E/SO galaxies at these
masses showing again larger dynamical masses than their stellar
masses. This difference could be due to more bottom-heavy IMF
(Lyubenova et al. 2016) and/or due to the contribution of dark
matter.
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Both our data and literature collected ones show similar trends.
Indeed, this result is predicted by different theoretical studies, in-
cluding hydrodynamical cosmological simulations (Oman et al.
2015) from the Evolution and Assembly of Galaxies and their
Environments project (Crain et al. 2015; Schaye et al. 2015), and
semi-empirical modelling approaches (Mancillas et al. 2017). We
include the latter theoretical predictions for comparison in Fig. 6. In
Mancillas et al. (2017), a population of galaxies with bulge-to-disc
mass ratios lower than ~0.7 was generated by loading the bulge/disc
systems into Lambda cold dark matter haloes, taking into account
the adiabatic contraction of the inner halo by the baryons. The
modelled population reproduces well the TF relation, radius-mass,
B/T-mass, and gas-to-stellar mass relations, and by construction
follows the stellar-to-halo (M,—M,,,.) relation constrained from a
semi-empirical approach for blue galaxies (Rodriguez-Puebla et al.
2015). The predicted inner mass distributions, in particular the
stellar-to-dynamical masses within 1r,, inherit partially the shape
of the latter relation, which bends to lower M,/M,;. ratios both at
lower and higher masses. This explains the bends seen for the pre-
dictions in Fig. 6 (dashed blue line and shadow region around it).
It is encouraging that our observational inferences based on the S s
parameter agree with these predictions, showing the possibility to
attain a connection between the inner galaxy dynamics of the lo-
cal galaxy population and the properties of the cosmological dark
matter haloes.

6 CONCLUSIONS

Originally the Sk parameter was introduced as a tool to deal with
galaxies difficult to classify or with high amount of velocity disper-
sion like clumpy high-redshift galaxies. The remarkable reduction
of scatter in the Sy 5 relationship compared with TF and FJ relations
found by previous studies (Cortese et al. 2014) and confirmed with
higher accuracy by our study, points towards a more complex inter-
nal kinematics in galaxies even in the local Universe: non-circular
motions in disc galaxies and some amount of rotation in elliptical
galaxies.

In summary, we demonstrate that (i) the M,—Sys is a tighter
correlation than the TF relation or the FJ relation when galax-
ies of all morphological types are considered, and (ii) this re-
lation is a consequence of Sys being a proxy of the dynamical
mass and the relation between this later parameter with the stel-
lar mass. Finally, we propose a simple but competitive procedure
to estimate the dynamical mass in galaxies, easier to apply to
massive surveys than more detailed analysis, although with lower
precision.
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APPENDIX A: STELLAR AND DYNAMICAL
MASSES

Dynamical masses were estimated within 17, using equation (5)
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Table Al. Stellar masses and dynamical masses within the effective radius.

Name M, M gyn Te
Mg Mpl [arcsec]
1 @ 3 “)
1C5376 10.16 £ 0.10 10.53 £ 0.04 11.62
NGC 0036 10.76 £ 0.09 10.82 £ 0.02 19.34
UGC00148 9.71 £ 0.09 10.26 £ 0.06 13.54
MCG-02-02-030 10.00 £+ 0.09 10.25 £ 0.03 13.86
UGC00005 10.62 £ 0.09 10.78 £ 0.01 14.45
NGC 7819 10.00 £ 0.08 10.14 £ 0.03 15.02
UGC00029 10.93 £ 0.10 11.19 £ 0.04 12.79
IC1528 10.04 £ 0.09 10.16 £ 0.03 16.95
NGC 7824 10.64 £ 0.09 10.75 £ 0.12 9.64
UGC00312 9.75 £ 0.09 10.57 £ 0.07 13.28
MCG-02-02-040 9.44 £ 0.09 10.11 £ 0.05 11.62
UGCO00335NED02 10.43 £ 0.10 10.72 £ 0.04 16.64
NGC 0216 8.78 £ 0.09 9.38 £ 0.08 13.22
NGC 0214 10.66 £ 0.09 10.46 £ 0.04 14.88
NGC 0217 10.37 £+ 0.09 10.83 £ 0.01 20.44
NGC 0237 10.11 £ 0.09 10.01 £ 0.05 11.05
NGC 0234 10.50 £ 0.08 10.00 £ 0.04 17.36
MCG-02-03-015 10.94 £ 0.10 10.62 £ 0.02 11.56
NGC 0257 10.61 £ 0.09 10.57 £ 0.02 15.10
NGC 0364 10.36 £ 0.09 10.66 £ 0.01 9.04
NGC 0429 10.09 £ 0.09 10.38 £ 0.04 7.14
IC1652 10.21 £ 0.09 10.27 £ 0.05 10.62
NGC 0447 10.55 £ 0.09 10.71 £ 0.05 18.56
NGC 0444 9.71 £ 0.10 10.22 £+ 0.04 17.37
UGC00809 9.02 £ 0.08 10.21 £ 0.03 11.01
UGC00841 9.73 £ 0.11 10.28 £ 0.05 13.73
NGC 0477 10.39 £ 0.09 10.54 £ 0.03 18.58
IC1683 10.31 £ 0.09 10.18 £ 0.03 9.97
NGC 0499 10.64 £ 0.08 11.01 £ 0.03 13.16
NGC 0496 10.40 £ 0.11 10.30 £ 0.03 16.47
NGC 0504 9.72 £ 0.10 10.38 £ 0.03 8.53
NGC 0517 10.13 £ 0.10 10.40 £ 0.03 7.52
UGC00987 10.33 £ 0.09 10.40 £ 0.03 10.95
NGC 0528 10.46 £ 0.10 10.59 £ 0.02 9.01
NGC 0529 10.63 £ 0.09 10.84 £ 0.05 11.75
NGC 0551 10.33 £ 0.10 10.46 £ 0.04 14.37
UGC01057 10.11 £+ 0.10 10.31 £ 0.03 11.00
UGC01271 10.28 £ 0.10 10.47 £ 0.04 8.17
NGC 0681 9.99 £ 0.08 10.28 £ 0.04 23.63
NGC 0741 11.17 £ 0.09 11.56 £ 0.02 25.68
NGC 0755 9.18 £ 0.08 9.91 £ 0.09 19.11
IC1755 10.43 £ 0.09 10.95 £ 0.01 13.50
NGC 0768 10.39 £ 0.08 10.67 £ 0.02 15.59
NGC 0774 10.50 £+ 0.10 10.54 £ 0.03 13.31
NGC 0776 10.53 £ 0.08 10.07 £ 0.04 13.28
NGC 0781 11.18 £+ 0.09 10.07 £+ 0.04 8.99
NGC 0810 10.77 £ 0.10 11.39 £ 0.02 13.56
NGC 0825 8.95 £ 0.10 9.79 £+ 0.03 2.02
NGC 0932 10.64 £ 0.09 10.47 £ 0.04 16.43
NGC 1056 9.87 £ 0.09 9.55 £ 0.07 7.90
NGC 1060 11.13 £ 0.09 11.40 £ 0.03 20.46
UGC02222 10.51 £ 0.10 10.47 £ 0.03 8.36
UGC02229 10.68 £ 0.09 10.96 £ 0.02 11.77
NGC 1093 10.23 £ 0.08 10.31 £ 0.02 8.50
UGC02403 10.21 £ 0.09 10.24 £ 0.02 11.71
NGC 1167 10.99 £ 0.09 11.04 £ 0.01 21.55
NGC 1349 10.87 £ 0.09 10.83 £ 0.02 14.13
NGC 1542 9.99 £ 0.10 10.24 £ 0.03 9.53
NGC 1645 10.43 £+ 0.10 10.76 £ 0.01 14.09
UGC03151 10.41 £ 0.10 10.56 £ 0.03 15.50
NGC 1677 9.20 £ 0.08 9.68 £ 0.10 8.59
1C2101 9.82 £ 0.10 10.26 £ 0.05 14.10
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Table A1 - continued Table A1 — continued
Name M, M gyn Te Name M, M gyn Te
Mp] Mp] [arcsec] Mp] Mp] [arcsec]
(1) 2 3) (4) Y] 2) (3) 4)
UGC03253 10.07 + 0.09 10.31 + 0.02 12.67 NGC 4003 10.48 + 0.09 10.52 + 0.05 9.41
NGC 2253 9.79 + 0.10 9.59 + 0.03 4.08 UGC07012 9.39 + 0.08 9.79 + 0.10 11.88
UGC03539 9.26 £+ 0.08 10.02 + 0.04 13.67 NGC 4047 10.34 + 0.09 10.41 £+ 0.11 14.79
NGC 2347 10.50 + 0.09 10.58 + 0.03 13.78 UGCO07145 9.96 + 0.10 10.38 + 0.02 11.75
UGC03899 8.95 £ 0.10 9.88 £+ 0.08 9.55 NGC 4149 9.70 £ 0.10 10.35 + 0.04 11.48
UGC00036 10.45 + 0.09 10.71 + 0.01 10.05 NGC 4185 10.20 + 0.08 10.51 + 0.02 22.60
NGC 0001 10.42 + 0.09 10.19 + 0.04 9.18 NGC 4210 9.85 £ 0.10 9.97 £+ 0.02 16.92
NGC 0023 10.83 + 0.08 10.59 + 0.06 10.78 NGC 4470 9.58 + 0.09 9.33 + 0.07 11.54
NGC 2410 10.49 4+ 0.09 10.76 + 0.02 17.91 NGC 4644 10.11 4+ 0.09 10.40 4+ 0.02 14.27
UGC03944 9.57 £ 0.12 10.00 + 0.03 11.79 NGC 4711 9.97 £ 0.08 10.18 + 0.02 12.28
UGC03969 10.34 + 0.11 10.70 + 0.01 11.16 NGC 4816 10.75 + 0.09 11.29 + 0.03 20.36
UGC03995 10.64 + 0.09 10.74 + 0.02 21.78 NGC 4841A 10.82 + 0.09 11.29 £+ 0.05 13.68
NGC 2449 10.30 + 0.09 10.58 + 0.01 12.86 NGC 4874 11.12 + 0.09 11.68 + 0.02 38.42
UGC04029 10.09 £+ 0.08 10.39 + 0.01 14.97 UGCO08107 10.80 £+ 0.09 11.29 4+ 0.03 17.66
1C0480 9.42 + 0.10 10.19 + 0.02 11.49 NGC 4956 10.53 + 0.09 10.35 + 0.03 8.68
NGC 2476 10.36 + 0.11 10.37 + 0.05 7.99 NGC 4961 9.42 £+ 0.09 9.68 £+ 0.06 9.74
NGC 2480 8.86 + 0.10 9.69 + 0.10 10.82 UGC08231 9.05 + 0.11 10.28 + 0.06 16.86
NGC 2481 9.68 £+ 0.10 9.97 + 0.03 7.54 UGC08234 10.62 £+ 0.10 10.51 4+ 0.02 5.53
NGC 2486 10.43 + 0.09 10.51 + 0.03 12.96 NGC 5000 10.22 + 0.09 10.02 + 0.04 10.18
NGC 2487 10.51 4+ 0.08 10.36 + 0.04 18.81 NGC 5016 9.98 £+ 0.10 10.00 4+ 0.03 15.29
UGC04132 10.40 + 0.10 10.70 + 0.02 13.18 NGC 5029 10.86 £+ 0.10 11.40 + 0.03 15.45
UGC04145 10.01 4+ 0.11 10.34 + 0.03 7.93 NGC 5056 10.32 + 0.08 10.30 4+ 0.05 13.77
NGC 2513 10.71 + 0.08 11.21 + 0.02 19.23 NGC 5205 9.43 £+ 0.09 9.78 £+ 0.04 16.41
UGC04197 9.82 + 0.10 10.57 + 0.03 14.93 NGC 5216 10.08 + 0.08 10.33 + 0.06 15.28
NGC 2540 10.31 £+ 0.10 10.48 + 0.02 15.42 NGC 5218 10.15 £+ 0.09 10.23 4+ 0.01 12.30
UGC04280 9.76 + 0.09 10.11 + 0.05 11.18 UGC08733 8.96 £ 0.10 9.86 + 0.04 19.90
1C2247 10.30 £+ 0.09 10.53 + 0.02 16.30 1C0944 10.46 £+ 0.11 10.84 £+ 0.02 9.80
UGC04308 9.99 + 0.08 10.15 + 0.03 21.43 UGC08778 9.65 + 0.10 10.08 + 0.04 11.90
NGC 2553 10.21 + 0.09 10.52 + 0.03 8.52 UGC08781 10.59 £+ 0.08 10.70 + 0.04 12.01
NGC 2554 10.79 + 0.09 10.87 + 0.01 17.50 NGC 5378 10.04 + 0.08 10.22 + 0.03 19.29
NGC 2592 9.83 £ 0.10 10.04 + 0.01 7.62 NGC 5406 10.46 4+ 0.08 10.70 4+ 0.01 14.93
NGC 2604 9.28 £ 0.10 9.77 £+ 0.08 20.19 NGC 5480 9.56 £+ 0.09 9.64 £+ 0.06 17.41
NGC 2639 10.41 + 0.08 10.70 + 0.01 13.36 NGC 5485 10.20 + 0.08 10.48 + 0.02 21.81
UGC04722 8.07 £ 0.12 9.76 £+ 0.05 17.59 UGC09067 10.51 £+ 0.09 10.69 £+ 0.03 11.26
NGC 2730 9.68 + 0.08 9.96 + 0.03 14.56 NGC 5520 9.63 + 0.10 9.89 + 0.03 11.87
NGC 2880 9.90 £+ 0.08 9.98 £+ 0.01 13.71 NGC 5614 10.73 4+ 0.08 10.67 + 0.04 15.67
1C2487 10.00 + 0.10 10.45 + 0.02 16.77 NGC 5631 10.20 + 0.08 10.29 + 0.03 17.44
1C0540 9.35 £ 0.10 9.74 £+ 0.03 14.88 NGC 5633 991 £ 0.09 9.93 £+ 0.04 12.93
NGC 2906 9.94 + 0.08 10.10 + 0.02 15.23 NGC 5630 9.37 + 0.09 9.90 + 0.05 13.78
NGC 2916 10.40 4+ 0.08 10.55 + 0.02 20.60 NGC 5657 9.97 £ 0.10 10.13 + 0.04 11.59
UGC05108 10.48 + 0.10 10.81 + 0.03 9.58 NGC 5682 8.87 £ 0.09 9.89 + 0.10 19.63
NGC 2918 10.71 4+ 0.10 10.93 4+ 0.02 9.32 NGC 5720 10.58 4+ 0.10 10.66 4+ 0.02 11.87
UGCO05113 10.19 £+ 0.10 10.71 + 0.02 8.91 NGC 5732 9.77 £ 0.10 10.07 £+ 0.06 12.28
NGC 3106 10.83 + 0.08 10.77 + 0.03 17.30 UGC09476 9.78 + 0.10 9.91 + 0.03 15.46
NGC 3057 8.80 £+ 0.09 9.26 £+ 0.09 18.08 UGC09537 10.57 + 0.09 11.20 £+ 0.05 15.76
UGC05498NEDO1 9.71 £ 0.11 10.67 + 0.02 10.52 UGC09542 9.98 + 0.10 10.31 + 0.03 12.89
NGC 3158 11.14 £+ 0.10 11.64 + 0.03 22.29 NGC 5784 10.75 4+ 0.08 10.88 + 0.02 11.91
NGC 3160 10.28 + 0.10 10.76 + 0.01 12.77 NGC 5797 10.47 + 0.09 10.49 + 0.02 13.71
UGC05598 9.84 £+ 0.10 10.15 + 0.04 11.40 1C1079 10.91 £+ 0.10 11.23 + 0.03 19.34
NGC 3300 10.10 + 0.10 10.30 + 0.01 13.31 UGC09665 9.44 + 0.10 9.88 + 0.04 11.61
NGC 3303 10.63 4+ 0.10 10.75 + 0.03 9.24 NGC 5876 10.19 £+ 0.09 10.67 + 0.01 15.05
UGC05771 10.54 + 0.10 10.81 + 0.03 8.01 NGC 5888 10.68 + 0.10 10.99 + 0.01 12.07
NGC 3381 9.18 £+ 0.07 9.18 + 0.10 14.84 NGC 5908 10.28 4+ 0.08 10.71 4+ 0.01 14.60
UGC05990 8.44 £ 0.12 9.24 £+ 0.09 9.36 NGC 5930 10.13 £+ 0.08 10.18 + 0.02 14.40
UGC06036 10.32 + 0.10 10.94 + 0.02 11.16 NGC 5934 10.20 + 0.10 10.43 + 0.06 6.75
1C0674 10.53 + 0.09 10.84 + 0.02 11.48 UGC09873 9.85 £+ 0.09 10.30 + 0.03 14.82
UGC06312 10.55 + 0.09 10.80 + 0.02 12.77 UGC09892 9.96 + 0.09 10.19 + 0.02 13.68
NGC 3615 10.87 + 0.09 11.10 = 0.03 10.85 NGC 5953 10.06 + 0.09 9.63 £+ 0.03 9.09
NGC 3687 9.99 + 0.08 9.75 + 0.04 15.42 NGC 5971 9.96 + 0.11 10.16 + 0.04 10.18
NGC 3811 10.16 + 0.09 10.08 + 0.04 14.71 NGC 5966 10.58 4+ 0.09 10.88 4+ 0.03 20.30
NGC 3815 9.90 + 0.08 10.12 + 0.03 8.81 1C4566 10.49 + 0.09 10.59 + 0.01 13.16
NGC 3994 10.09 £+ 0.10 10.27 + 0.05 7.14 NGC 5987 10.42 + 0.09 10.71 £+ 0.02 22.53
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Table A1 — continued

A dynamical mass proxy for galaxies 2145

Table A1 - continued

Name M, M gyn Te Name M, M gyn Te

Mpl Mp] [arcsec] Mpl Mpl [arcsec]
(1) 2 3) (C)] (1) (2) 3) 4)
NGC 5980 10.39 4+ 0.09 10.50 4+ 0.03 12.64 NGC 7321 10.65 £+ 0.08 10.74 4+ 0.03 12.04
NGC 6004 10.27 £+ 0.07 10.21 £+ 0.03 20.41 UGC12127 11.01 + 0.09 11.46 + 0.04 18.86
UGC10097 10.80 £+ 0.10 10.96 £+ 0.02 10.39 NGC 7364 10.60 £+ 0.10 10.57 £+ 0.02 10.56
NGC 6020 10.38 £+ 0.10 10.62 £+ 0.04 11.59 UGC12185 10.36 + 0.08 10.57 £+ 0.04 9.71
NGC 6021 10.53 £+ 0.09 10.51 £+ 0.04 8.47 NGC 7436B 11.21 + 0.10 11.52 + 0.02 22.59
IC1151 9.49 £+ 0.09 9.82 £ 0.05 19.34 UGC12274 10.64 £+ 0.09 10.85 £+ 0.02 12.39
UGC10123 9.88 £+ 0.10 10.29 £+ 0.02 11.01 UGC12308 8.95 + 0.10 10.03 £+ 0.07 20.19
NGC 6032 9.83 £ 0.10 10.16 £+ 0.03 14.79 NGC 7466 10.55 £+ 0.09 10.63 £+ 0.02 12.64
NGC 6060 10.49 £+ 0.08 10.66 £+ 0.01 20.20 NGC 7489 10.53 £ 0.08 10.42 £+ 0.04 16.66
UGC10205 10.69 £+ 0.11 10.98 £+ 0.02 13.95 NGC 7550 10.87 £+ 0.09 11.07 £+ 0.03 16.66
NGC 6063 9.75 £ 0.10 10.05 4+ 0.03 17.78 NGC 7549 10.38 + 0.09 10.60 + 0.02 16.64
IC1199 10.33 4+ 0.08 10.67 4+ 0.01 18.76 NGC 7563 10.28 + 0.09 10.59 + 0.01 8.88
UGC10257 9.86 £+ 0.09 10.28 £+ 0.04 15.25 NGC 7562 10.68 + 0.09 10.85 £+ 0.03 14.03
NGC 6081 10.52 + 0.10 10.75 4+ 0.01 10.43 NGC 7591 10.62 £+ 0.10 10.51 4+ 0.03 13.08
UGC10297 8.62 + 0.09 9.53 £ 0.04 10.85 UGC12494 9.33 £ 0.10 10.09 £+ 0.17 14.49
UGC10331 9.50 £ 0.10 10.14 £+ 0.08 15.41 1C5309 1047 + 0.11 10.05 £+ 0.07 13.31
NGC 6125 10.66 £+ 0.09 10.93 £+ 0.01 15.38 NGC 7608 9.13 £ 0.09 9.72 £ 0.03 7.61
UGC10337 10.61 £+ 0.10 11.01 £+ 0.01 14.85 NGC 7611 10.20 £+ 0.11 10.71 £+ 0.07 9.76
NGC 6132 10.00 £+ 0.09 10.36 £+ 0.03 11.89 UGC12519 9.84 £ 0.09 10.12 £+ 0.03 11.73
NGC 6146 11.06 £+ 0.09 11.26 £+ 0.02 11.00 NGC 7619 10.80 £ 0.08 11.15 £+ 0.02 21.44
UGC10380 10.52 £+ 0.10 10.98 £+ 0.03 12.83 NGC 7623 10.20 £+ 0.09 10.14 £+ 0.03 7.97
NGC 6150 10.65 £+ 0.10 11.11 £+ 0.03 9.26 NGC 7625 9.64 £+ 0.08 9.51 £ 0.03 9.80
UGC10384 9.95 £+ 0.11 10.35 4+ 0.05 9.27 NGC 7631 10.21 £+ 0.09 10.28 4+ 0.02 14.10
UGC10388 10.23 £+ 0.09 10.44 £+ 0.02 1091 NGC 7653 10.46 + 0.09 10.17 + 0.04 12.28
NGC 6173 11.18 + 0.09 11.51 £+ 0.02 18.52 NGC 7671 10.31 £+ 0.10 10.60 £+ 0.02 9.26
NGC 6168 9.40 £ 0.10 9.85 £ 0.05 16.28 NGC 7683 10.46 + 0.10 10.69 £+ 0.03 12.80
NGC 6186 9.96 £+ 0.09 9.94 + 0.04 12.67 NGC 7684 10.47 + 0.10 10.48 £+ 0.02 9.04
UGC10650 8.80 + 0.09 10.48 £+ 0.10 15.29 NGC 7691 10.25 £+ 0.09 10.21 £+ 0.03 22.82
NGC 6278 9.96 £+ 0.10 10.38 £+ 0.01 9.56 NGC 7711 10.53 £+ 0.09 10.69 £+ 0.03 13.47
UGC10693 10.77 £+ 0.09 11.28 4+ 0.03 15.24 NGC 7716 10.17 £+ 0.08 9.94 + 0.04 14.16
UGC10695 10.81 £+ 0.09 11.12 4+ 0.03 15.73 NGC 7722 10.74 £+ 0.09 1091 £+ 0.07 18.01
UGC10710 10.48 £+ 0.09 10.88 £+ 0.03 12.01 UGC12723 9.78 £ 0.13 10.27 £+ 0.02 15.94
NGC 6310 10.02 £+ 0.10 10.41 4+ 0.02 15.84 NGC 7738 10.67 + 0.10 10.64 + 0.01 11.51
NGC 6301 10.88 4+ 0.08 10.94 4+ 0.02 20.01 UGC12810 10.43 £+ 0.09 10.72 £+ 0.02 13.56
NGC 6314 10.57 £+ 0.08 10.52 £+ 0.03 8.72 UGC12816 9.74 £ 0.11 10.29 £+ 0.05 12.85
NGC 6338 11.06 £+ 0.10 11.50 £+ 0.02 19.15 NGC 7783NEDO1 10.64 + 0.10 11.08 4+ 0.03 9.98
UGC10796 9.16 £ 0.12 9.78 £ 0.10 14.70 NGC 7787 10.56 + 0.10 10.59 £+ 0.04 13.55
UGC10811 10.46 £+ 0.09 10.90 £+ 0.04 11.82 UGC12857 9.55 £ 0.10 9.83 £+ 0.06 18.39
1C1256 10.19 £+ 0.09 10.35 £+ 0.02 14.60 UGC12864 9.69 £ 0.10 9.95 £ 0.06 14.00
NGC 6394 10.32 £+ 0.09 10.68 £+ 0.02 9.05 NGC 7800 8.93 + 0.08 10.10 £+ 0.07 16.30
UGC10905 10.81 £+ 0.09 11.04 £+ 0.03 12.37 NGC 5947 10.28 £+ 0.10 10.26 £+ 0.03 10.55
NGC 6411 10.54 £+ 0.09 10.77 £+ 0.03 17.82 NGC 5947 10.28 £+ 0.10 10.26 £+ 0.03 10.55
NGC 6427 10.00 £+ 0.10 10.30 £+ 0.02 8.88 NGC 5947 10.28 £+ 0.10 10.26 £+ 0.03 10.55
UGC10972 10.22 4+ 0.10 10.51 4+ 0.03 19.31 NGC 0180 10.72 + 0.08 10.59 + 0.04 20.19
NGC 6478 10.83 £+ 0.09 10.97 4+ 0.02 17.36 NGC 0192 10.46 £+ 0.09 10.49 £+ 0.02 13.90
NGC 6497 10.52 £+ 0.08 10.74 £+ 0.01 11.99 NGC 0155 10.72 + 0.10 10.82 + 0.02 13.55
NGC 6515 10.79 £+ 0.09 10.97 4+ 0.04 13.07 NGC 0160 10.73 £+ 0.09 10.87 4+ 0.01 19.42
UGC11228 10.55 £+ 0.10 10.48 £+ 0.03 7.23 NGC 0169 10.88 + 0.10 10.98 £+ 0.06 19.42
NGC 6762 9.91 £ 0.09 10.03 £+ 0.06 11.21 NGC 0171 10.29 + 0.08 9.89 £+ 0.04 15.81
MCG-02-51-004 10.66 £+ 0.09 10.75 £+ 0.01 15.80 NGC 0177 10.35 £+ 0.10 10.45 £+ 0.04 17.53
NGC 6941 10.64 £ 0.09 10.72 + 0.01 15.04 Notes. Col. (1): Galaxy name. Col. (2): Stellar mass within r, estimated from
NGC 6945 9.11 & 0.08 10.41 & 0.02 12.80 PIPE3D. Col. (3): Dynamical mass estimated from the kinematic parameter
NGC 6978 10.49 £+ 0.10 10.73 £+ 0.01 12.15 . : .

So.5. Col. (4): Effective radius r,.

UGC11649 10.14 £+ 0.08 10.28 £+ 0.02 14.54
UGCI11680NEDO1 10.84 4+ 0.09 10.94 4+ 0.01 14.56
NGC 7025 10.82 + 0.09 11.05 + 0.02 18.20 APPENDIX B: LINEAR FIT PARAMETERS AND
NGC 7047 10.51 £ 0.10 10.70 £ 0.02 19.97 SCATTERS FOR THE M,-Sys CORRELATIONS
54?32‘1_5?57 4016 1222 i 8(1)? 18;1421 i 8(1); 15(7); All scatters are estimated from the linear fit as the standard devia-
NGC 7194 1075 + 0.09 11.20 + 0.05 11.96 tion of all residuals, we consider stellar mass, M,, as independent
UGC12054 8.58 = 0.10 9.44 + 0.07 10.41 variable. log(Sos) = a+blog(M,). Sy is given in [kms~'] and M,
NGC 7311 10.59 £ 0.09 10.59 £+ 0.02 10.60 inMp.
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Fit zero-point(a) slope(b) scatter

Integrated kinematics

Gas

Forward —0.95 + 0.11 0.29 + 0.01 0.087
Inverse —1.99 + 0.18 0.38 4+ 0.01 0.100
Bisector —1.46 + 0.13 0.33 + 0.01 0.090
Orthogonal —1.03 + 0.12 0.29 + 0.01 0.087
Stellar

Forward —0.61 + 0.10 0.25 + 0.01 0.075
Inverse —1.52 £ 0.14 0.34 + 0.01 0.086
Bisector —1.06 + 0.11 0.29 + 0.01 0.078
Orthogonal —0.67 + 0.10 0.26 + 0.01 0.075
Total (Gas+Stellar)

Forward —0.72 + 0.07 0.26 4+ 0.01 0.082
Inverse —1.73 £ 0.11 0.36 + 0.01 0.096
Bisector —1.22 + 0.08 0.31 + 0.01 0.086
Orthogonal —0.79 + 0.07 0.27 + 0.01 0.082
Resolved kinematics

Gas

Forward —0.89 + 0.14 0.28 4+ 0.01 0.053
Inverse —1.29 + 0.18 0.32 + 0.02 0.056
Bisector —1.09 + 0.15 0.30 4+ 0.01 0.054
Orthogonal —0.92 + 0.13 0.29 + 0.01 0.053
Stellar

Forward —0.67 + 0.12 0.26 + 0.01 0.052
Inverse —1.40 + 0.17 0.33 + 0.01 0.056
Bisector —1.03 + 0.14 0.29 4+ 0.01 0.050
Orthogonal —0.72 + 0.12 0.27 + 0.01 0.052
Total (gas+stellar)

Forward —0.66 + 0.08 0.26 + 0.01 0.054
Inverse —1.31 £ 0.13 0.32 + 0.01 0.059
Bisector —0.98 + 0.10 0.29 + 0.01 0.055
Orthogonal —0.71 + 0.11 0.27 + 0.01 0.054
Only spiral galaxies

Gas

Forward —0.87 £ 0.15 0.28 + 0.02 0.043
Inverse —0.98 + 0.11 0.29 4+ 0.01 0.044
Bisector —093 £ 0.14 0.29 £ 0.01 0.043
Orthogonal —0.88 + 0.09 0.28 4+ 0.01 0.043
Stellar

Forward —0.88 + 0.10 0.28 + 0.01 0.051
Inverse —1.35 £ 0.12 0.32 + 0.02 0.057
Bisector —1.12 £ 0.13 0.30 + 0.01 0.054
Orthogonal —0.92 + 0.12 0.28 4+ 0.01 0.052
Total (gas+stellar)

Forward —0.77 £ 0.12 0.27 4+ 0.01 0.051
Inverse —1.16 &+ 0.10 0.31 + 0.01 0.056
Bisector —0.96 + 0.16 0.29 4+ 0.01 0.053
Orthogonal —0.80 &+ 0.11 0.27 £ 0.01 0.051

This paper has been typeset from a TeX/IATEX file prepared by the author.
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Capitulo 5

Un Plano Fundamental Universal y la

relacion My, , — M, basado en
CALIFA y MaNGA.

En el articulo Aquino-Ortiz et al. (2020)!, presentado en este capitulo, se estudié
un Plano Fundamental Universal para galaxias de tipo temprano y tardio, y la dis-
tribucién de masa dindamica en funcién de la masa estelar con mayor significancia
estadistica. Usamos 300 galaxias de CALIFA y 4676 galaxias del MPL-7 de MaNGA.
Los principales objetivos fueron: (1) calibrar el Plano Fundamental Universal usan-
do 300 galaxias del muestreo CALIFA (Sédnchez et al., 2012) para las cuales dispo-
nemos de estimaciones independientes de: (i) la razén masa-luminosidad dindmica,
Y., (ii) el pardmetro de velocidad total, Sk y (iii) el brillo superficial, I, (2) proponer
un estimador de la razén masa-luminosidad dindmica, y por lo tanto, un segundo
estimador de la masa dindmica al radio efectivo con mayor precisién que el pro-
puesto en el capitulo anterior, (3) estudiar el Plano Fundamental Universal con las
galaxias de MaNGA usando nuestro estimador de la razén masa-luminosidad di-
namica, esto debido a que para ésta muestra de galaxias no tenemos estimaciones
independientes de Y, para toda la muestra (al contrario que en CALIFA), y (4) ex-
plorar con mayor significancia estadistica de la realizada hasta la presente fecha la
distribucién de masa dindmica en funcién de la masa estelar y comparar con pre-
dicciones tedricas.

Los principales resultados fueron: (a) galaxias de todos los tipos morfolégicos, elip-
ticas y espirales, tanto de CALIFA como de MaNGA siguen el Plano Fundamental
Universal con una dispersion respecto al mejor ajuste de ~ 0.05 dex, comparable a la
dispersion observada en la relacién Tully-Fisher para galaxias espirales (p. ej. Avila-
Reese et al., 2008; Aquino-Ortiz et al., 2018, de ~ 0.05 dex) y menor que la del Plano
Fundamental “clasico” para galaxias elipticas (p. ej. Cappellarietal., 2013, de ~ 0.09
dex), (b) proponemos un segundo estimador de la masa dindmica contenida dentro
del radio efectivo en galaxias, méas preciso que el propuesto en el capitulo anterior,

1E. Aquino-Ortiz, S. F. Sanchez, O. Valenzuela, H. Hernandez-Toledo, Yunpeng Jin, Ling Zhu,
Glenn van de Ven, J. K. Barrera-Ballesteros, V. Avila-Reese, A. Rodriguez-Puebla, and Patricia B. Tis-
sera. Published 2020 September 7 2020. The American Astronomical Society. All rights reserved. The
Astrophysical Journal, Volume 900, Number 2, https://iopscience.iop.org/article/10.3847/
15638-4357/aba94e/pdf
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(c) encontramos que efectos ambientales tales como fusién y/o interaccién entre ga-
laxias altera los parametros de las relaciones de escala estudiadas (dispersién, pen-
diente, punto-cero), (d) nuestros resultados sobre la relacion observada M, — M.
estd en buen acuerdo con predicciones tedricas de formacion de galaxias de modelos
semiempiricos, y (e) confirmamos que todas las galaxias siguen la relacion M, — Sk
con una dispersion de ~ 0.1 dex en acuerdo con estudios previos (p. ej. Cortese
et al., 2014; Aquino-Ortiz et al., 2018; Barat et al., 2019; Gilhuly et al., 2019).
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Abstract

We use the stellar kinematics for 2458 galaxies from the MaNGA survey to explore a universal fundamental plane
(UFP) described by the equation log(Y;) = log(S(i 5) — log(l,) — log(R,) + C, defined by the logarithms of effective
radius, R,; the surface brlghtness within Re, I; the dynamical mass-to-light ratio within R., Y.; and the total velocity
parameter at R,, Sp = KVR s 0’3 , Where Vg is the rotation ve10c1ty and o, is the velocity dispersion. The surface
brightness is within R,, 1., and the dynamical mass-to-light ratio is within R,, T We use sophisticated Schwarzschild
dynamical models for a subsample of 300 galaxies from the CALIFA survey to calibrate the universal fundamental
plane. This calibration allows us to propose both (i) a parameterization to estimate the difficult-to-measure averaged
dynamical mass-to-light ratio within R,, Y™, once the internal kinematics, surface brightness, and effective radius are
known; and (ii) a new, more robust dynamical mass proxy consistent with dynamical models within 0.09 dex. We
reproduce the relation between the dynamical mass and the stellar mass in the inner regions of galaxies with lower
scatter. We use the estimated Y™ from our analysis to explore the UFP with the MaNGA data set. We find that all
galaxies, from spheroids to disks, follow the UFP with a scatter significantly smaller (0.05 dex) than the one reported
for the fundamental plane (~0.09 dex) and comparable with Tully—Fisher studies (~0.05 dex), but for a wider range of
galaxy types. We also confirm that spheroidal and spiral galaxies follow the same M,—S 5 scaling relation, with lower
scatter than the M, -V, and M,—o,, ones, which is in agreement with previous studies found in the literature.

Unified Astronomy Thesaurus concepts: Galaxies (573); Early-type galaxies (429); Late-type galaxies (907);
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1. Introduction

Observational and theoretical studies of galaxies have
revealed the existence of tight correlations between their global
stellar and dynamical properties. These correlations reflect the
physical connection between photometric properties of galaxies
(given by their stellar populations) and their internal kinematics
(given by the main dynamical property: the gravitational
potential). They illustrate how the gravitational potential (or
equivalently the dynamical mass) plays an important role in our
understanding of galaxy formation and evolution (e.g., Cole
et al. 1994; Mo et al. 1998; Firmani & Avila-Reese 2000;
Courteau et al. 2007; Trayford & Schaye 2019). For example,
the empirical Tully—Fisher relation (Tully & Fisher 1977,
hereafter TF) describes a tight correlation between the rotation
velocity of spiral galaxies and the stellar mass (or luminosity),
with a scatter of ~0.05 dex in velocity (e.g., Verheijen 2001;
Avila-Reese et al. 2008; Reyes et al. 2011; Bekeraité et al.
2016; Ponomareva et al. 2017; Aquino-Ortiz et al. 2018) with a
break down for velocities smaller than ~100km s~ (e.g.,
McGaugh et al. 2000). For decades, astronomers have been
looking for a third parameter in the TF relation to reduce the
scatter (e.g., Zwaan et al. 1995; Courteau & Rix 1999; Pizagno
et al. 2007; Avila-Reese et al. 2008; Hall et al. 2012; Tonini
et al. 2014; Zaritsky et al. 2014). It appears that no relation
tighter than the TF relation can be constructed by including
additional information (e.g., Meyer et al. 2008). The analog to
the TF relation for ellipticals is the Faber—Jackson relation

(Faber & Jackson 1976, hereafter FJ), a correlation between the
central velocity dispersion and their total stellar mass (or
luminosity) with a scatter of ~0.07 dex in velocity dispersion
(e.g., Gallazzi et al. 2006). Unlike the TF relation, there is a
third parameter that generates a tighter correlation than the FJ
relation. That is a correlation among the central velocity
dispersion, o,,, the effective radius, R,, and the average surface
brightness within the effective radius, .. This relation is called
the fundamental plane (hereafter FP; Djorgovski & Davis 1987;
Dressler et al. 1987). Fitting a plane to the data (I, oy, R,)
yields three coefficients assuming the functional form log(R,) =
a log(o,,) + b log(l,) + c. From the virial theorem and
assuming that the elliptical galaxies have (i) constant mass-to-
light ratios, M/L, (ii) spherically symmetric structure, (iii)
dynamically homologous density and orbital profiles, and (iv)
similar dark matter fractions, then an FP with a =2 and
b = —1 is expected. However, a deviation from the virial
prediction, called the tilt of the FP, derives a = 1.063 +
0.041 and b = —0.765 £ 0.023 with a scatter of ~0.09 dex in
log(R,) (Cappellari et al. 2013). The origin of the tilt has been
attributed to deviations in the above assumptions, for example,
(i) variations in the M/L values increasing systematically with
luminosity (e.g., Faber et al. 1987; Tortora et al. 2009; Garcia-
Benito et al. 2019), (ii) variations in the kinematic and density
profiles (e.g., Prugniel & Simien 1994; Busarello et al. 1997;
Graham & Colless 1997; Bertin et al. 2002; Trujillo et al. 2004),
(iii) variations in the stellar populations (e.g., Sanchez 2020)
or the initial mass function (e.g., Prugniel & Simien 1996;
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Forbes et al. 1998; Dutton et al. 2013; Tortora et al. 2013;
Martin-Navarro et al. 2015), and (iv) variations in the dark
matter fraction (e.g., Renzini & Ciotti 1993; Ciotti et al. 1996;
Borriello et al. 2003; Padmanabhan et al. 2004; Tortora et al.
2012). An extension of the FP called the fundamental manifold
(hereafter FM) was introduced by Zaritsky et al. (2006) for
spheroidal dominated stellar systems. They included the
efficiency with which baryons are packed with respect to dark
matter measured by the dynamical mass-to-light ratio within R,,
(T, = Mayyn /L.), to define the FM as log(R,) = 2 log(a,,) —
log(l,) — log(Y,) + C. They found a scatter to the FM of
~0.1 dex in log(R,), similar to that of the FP.

As we have discussed so far, these scaling relations work
over a limited range of galaxy types, suggesting that the current
scaling laws are incomplete. It is not yet evident that any of
these relations are as fundamental for all galaxy types as the
main sequence on the Hertzsprung—Russell diagram is for stars.
Previous studies have tried to unify kinematic scaling relations
for spiral and elliptical galaxies. For example, Falcén-Barroso
et al. (2011) explored the FP for a representative sample of 72
galaxies including Sa galaxies from the SAURON survey
(Bacon et al. 2001). They found an FP with the lowest scatter
for the slow rotator galaxies (~0.062 dex), whereas the fast
rotators display a slightly larger scatter (~0.081 dex). The
scatter for the Sa galaxies appears to be the largest
(~0.165 dex). Similarly, Bezanson et al. (2015) studied a
relationship among stellar mass surface density, stellar velocity
dispersion, and effective radius, called the mass fundamental
plane. They found that disky and elliptical galaxies lie on the
same mass fundamental plane with a scatter of 0.072dex at
z ~ 0 and 0.10dex at z ~ 0.7. More recently, Li et al. (2018)
explored the mass plane relation for about 2000 galaxies from
the MaNGA survey. They found that late-type galaxies
(hereafter LTGs) and early-type Galaxies (hereafter ETGs)
follow this tight mass plane with a observed scatter of
~0.06 dex and ~0.04 dex, respectively.

Weiner et al. (2006) introduced a kinematic parameter that
notes the combination of ordered motions given by the rotation
velocity at R,, Vg, and random motions given by the central
velocity dispersion, o,,. The parameter was defined as:

Sg=KVg + o7, (1)

where K generally is assumed to be constant (e.g., Kassin et al.
2007; De Rossi et al. 2012). However, K could be different for
each galaxy and/or be a complicated function of different
galaxy properties like the formation and evolution history,
dynamical state, environment, etc.

Cortese et al. (2014) and Aquino-Ortiz et al. (2018) for the
Sydney-AAO (Australian Astronomical Observatory) Multi-
object IFS (SAMI, Croom et al. 2012) and the Calar Alto
Legacy Integral Field Area (CALIFA, Sinchez et al. 2012)
surveys, respectively, showed that for K = 0.5, all galaxies,
regardless of the morphological type, lie on the same M,—Sg
scaling relation with the minimum scatter of ~0.1dex in
log(Sx) (smaller or equal to that for the M,—~Vg and M,—o,,
relations). Other studies also found that the fitted M, —Sg
relation reaches its minimum scatter for K = 0.5 (e.g., Barat
et al. 2019; Gilhuly et al. 2019). This total velocity parameter,
So.s, has been used in a general fundamental manifold for
galaxies (hereafter GFM), for ETGs and LTGs, first by Zaritsky
et al. (2008) and refined in Zaritsky et al. (2011). They provide
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a fitting function for the dynamical mass-to-light ratio within
R., log (1), that depends only on Sk and /.. They show that all
classes of systems, from spheroids to disks, fall on the GFM
with a scatter of ~0.1dex in log(R,), comparable to that
observed in the FP studies (e.g., Cappellari et al. 2013) and FM
by Zaritsky et al. (2006), in which the range of galaxy types is
limited to ETGs. They also found that the GFM for subsamples
with independently derived dynamical mass-to-light ratios
suggest an intrinsic scatter as low as ~0.05 dex.

Understanding the origin and evolution of galaxies remains
the principal goal behind refining and understanding the scaling
relations discussed so far. However, they also provide
numerous practical /useful benefits. For example, they have
been used as distance estimators (e.g., Giovanelli et al. 1997;
Zaritsky et al. 2012), or as proxies of the Galaxy’s dynamical
mass (e.g., Courteau et al. 2014; Aquino-Ortiz et al. 2018;
Conselice et al. 2018). With this in mind, in this work we are
focused on three main goals: (a) calibrate the so-called
universal fundamental plane (hereafter UFP) proposed by
Zaritsky et al. (2008), valid for ETGs and LTGs. For the
calibration we use a representative subsample of 300 galaxies
from the CALIFA survey with independently derived dynami-
cal mass-to-light ratios, T,, (b) provide reliable estimations of
the dynamical masses based on the UFP and explore the
Mayn —M,, relation, and (c) explore the remarkably tight M,—Sx
scaling relation using the MaNGA data set.

In Section 2, we briefly describe the CALIFA and MaNGA
samples. Details of the sample selection and analysis performed
over the data are presented in Section 3. In Section 4, we present
the universal fundamental plane, whereas in Section 4.1, we
explore the impact of a precise sample selection to study the
universal fundamental plane. In Section 5, we present our
dynamical mass estimator for galaxies, and in Section 5.1, we
explore the Mgy, —M,, relation. We summarize the main
conclusions in Section 6. Finally, in Appendices A and B, we
study the general fundamental manifold and scaling relations
with both integrated and spatially resolved kinematics for the
MaNGA data set.

Throughout this article we adopt a cosmology with Hy =
70kms 'Mpc!, @, =03, and Q) =0.7 for the Hubble
constant, the matter density, and the cosmological constant,
respectively. We use the routines presented by Akritas &
Bershady (1996) to fit the data points for all the relations within
this study. It includes the zero-point, the slope, and the scatter
around the best-fitted relation. Outliers of this study are defined as
data points beyond 20 with respect to the main relation.

2. Data Sample

This study is based on data provided by the CALIFA
(Sanchez et al. 2012) and MaNGA (Bundy et al. 2015) surveys,
particularly the 4676 galaxies from the MaNGA Product
Launch-7 (MPL-7) publicly available since 2018 June. In this
section, we briefly describe each of these surveys.

2.1. The CALIFA Survey

One of the aims of this paper is to calibrate the universal
fundamental plane. To do so we use the publicly available data
provided by the CALIFA survey (Sanchez et al. 2012).
CALIFA observed a statistically representative sample of 667
galaxies of all morphological types and environments (Sdnchez
et al. 2016a), recently increased by a set of extended



THE ASTROPHYSICAL JOURNAL, 900:109 (17pp), 2020 September 10

0.005 0.010 0.015 0.020 0.025 0.030
P Y S E R A

50 -

12-8“5 CALIFA a 120
11.5 F11.5
11.0 F11.0

CIN :
= 10.5 £10.5

5 ] ;
810,07 F10.0
9.5 ! F9.5

j oo L

] " e Full Sample F

1% g r
9.0..; « Early type 9.0

1,¢ Late type L
8.5 +r+—+r—r—7—7r———7T———7—t++——F85

0.005 0.010 0.015 0.020 0.025 0.0300 100

Redshift

Aquino-Ortiz et al.

0.025 0.050 0.075 0.100 0.125 0.150
P Y A B A B

- -12.0
F11.5
F11.0
F10.5
£10.0
9.5
Full Sample
Early type 9.0
195 Late type :
g5 =185
0.025 0.050 0.075 0.100 0.125 0.150 250

Redshift

Figure 1. Sample selection boundaries. Left panel: CALIFA Sample. Right panel: Primary and secondary MaNGA samples. The gray symbols and histograms
represent the full CALIFA sample of 667 galaxies (left panel) and full MaNGA MPL-7 data set (right panel). In both panels, blue and red symbols and histograms
represent the LTGs and ETGs used in this study. The black histogram is the sample of early-+late types.

complementary observations comprising ~900 objects (e.g.,
Espinosa-Ponce et al. 2020; Lacerda et al. 2020). The galaxies
were selected to have a major axis diameter 45" < D,5 < 80",
where D,s is the isophote major axis at 25 mag arcsec > in the
SDSS r-band. The sample comprises galaxies in the local
universe (0.005 < z < 0.03) in a stellar mass range of
10%° < M, < 10"°M, (see the left panel of Figure 1; for
further details of the Galaxy sample selection, see Walcher
et al. 2014). The galaxies were observed with the Potsdam
Multi Aperture Spectrograph (Roth et al. 2005) in the PPaK
configuration. The PPak system consists of a fiber bundle with
331 object fibers, 36 sky fibers, and 15 calibration fibers (277
in diameter each one). That configuration covers a hexagonal
field of view (FoV) of 74" x64”, sufficient to map the full
optical extension of most of the galaxies up to 2-3 R, (Kelz
et al. 2006). The median spatial resolution is FWHM ~ 2”5,
which corresponds to an average physical resolution of 0.8 kpc
(Garcia-Benito et al. 2015). Observations were carried out in
two configurations: (i) the V500 setup, a low resolution mode
(A/AX ~ 850 at ~5000 A, corresponding to ipg ~ 150 km
s~ 1), covering the spectral range between 3750 and 7500 A,
and (ii) the V1200 setup, an intermediate resolution mode N/
AN ~ 1650 at ~4500 A, corresponding to ging ~ 70 km s,
covering the wavelength range between 3700 and 4800 A. The
data set was reduced with version 2.2 of the CALIFA pipeline,
whose improvements with respect to the previous ones
(Sanchez et al. 2012; Husemann et al. 2013; Garcia-Benito
et al. 2015) are reported in Sinchez et al. (2016a). The final
data product after the reduction is a data cube with the spatial
information along the x- and y-axes, and the spectral one in the
Z one.

For the calibration to the UFP in this study, we use the
properties for the subsample of 300 CALIFA galaxies covering
all galaxy types from the V1200 setup presented in Falcon-
Barroso et al. (2017). The galaxy properties used here for each
galaxy in that subsample are (i) the publicly available® stellar

6 Stellar line-of-sight kinematic maps are publicly available at http://califa.
caha.es/?q=content/science-dataproducts.

velocity and velocity dispersion maps computed by Falcon-
Barroso et al. (2017) using the pPXF code of Cappellari &
Emsellem (2004). We use these kinematic maps to estimate the
total velocity parameter, Sy s; (i1) apparent magnitudes; and (iii)
effective radius estimated using a growth-curve analysis
applied to the r-band SDSS images by Walcher et al. (2014).
We use these properties to estimate the luminosity within R,,
L., and hence the surface brightness within R,, I.. Finally,
(iv) the average dynamical mass-to-light ratio within R,, TECh =
Mayn, /L., was derived by Zhu et al. (2018b) through a full
Schwarzschild orbit-based dynamical technique (Schwarzschild
1979).

2.2. The MaNGA Survey

The MaNGA survey (Bundy et al. 2015) began in 2014 July
as part of the Sloan Digital Sky Survey-IV collaboration
(SDSS-1V, Blanton et al. 2017). The aim of MaNGA is to
observe a sample of 10.000 galaxies with the integral field
spectroscopy technique over a broad wavelength range
(3600-10300 A). Observations are performed using the SDSS
2.5 m telescope at the Apache Point Observatory (Gunn et al.
2006) and the SDSS-III Baryonic Oscillation Spectroscopic
Survey spectrograph (BOSS; Smee et al. 2013). The resolving
power is R = A\/FWHM ~ 2000, ie., opg~ 70km s '
MaNGA deploys a set of 17 integral field units (IFU) grouped
into hexagonal bundles of different sizes ranging from 19 to
127 optical fibers of 2” in diameter each (Drory et al. 2015).
The observations are dithered adopting a three-point triangular
pattern on the sky to achieve a complete spatial coverage of the
sources (Law et al. 2015). The sample comprising galaxies of
any morphological type and environment was chosen in a
redshift range of 0.01 < z < 0.15 with approximately flat
stellar mass distribution with M, > 108‘5M® (see the right
panel of Figure 1. For further details about the sample design
see Wake et al. 2017). With a median spatial resolution of
1.8 kpc, the main MaNGA sample consists of three compo-
nents. (i) The primary sample, covering out to 1.5R,,
represents 47% of the main sample. It is selected so that 80%
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of the galaxies in this primary sample can be observed with the
127 fiber-bundle. (ii) The secondary sample, representing 37%
of the main sample covered out to 2.5R,, is designed to
observe 80% of galaxies with the bundle of 127 fibers. (iii) The
color-enhanced sample, which represents 16% of the main
sample, includes low luminosity red galaxies, high luminosity
blue galaxies, and green valley galaxies to fill in poorly
sampled regions of the NUV—i versus M; color-magnitude
diagram. About 5% of all MaNGA galaxies are selected from
different ancillary programs addressing several scientific goals.

The data reduction pipeline (Law et al. 2016) reduces the
single fibers in each exposure into sky-subtracted, wavelength-
and flux-calibrated individual spectra. The final data product of
the reduction is a three-dimensional data cube that combines
individual dithered observations comprising the spatial infor-
mation in the x- and y-axes, and the spectral one in the z-axis.

Along this study, for the MaNGA data set we use the
following galaxy properties: (i) the line-of-sight kinematic
maps and mass distribution derived by the PIPE3D data
products described in the next section, (ii) the effective radius,
R., and total stellar mass, M,, extracted from the NSA catalog
(Blanton et al. 2011, http://www.nsatlas.org/), and (iii) the r-
band apparent magnitudes from Fischer et al. (2019) to
compute the luminosity within effective radius, L., hence the
surface brightness within R,, I.

We also benefit from a detailed visual morphological
classification to 4676 MaNGA galaxies in MPL-7, based on
a new reprocessing of the SDSS images in combination with
additional image processing to the Dark Energy Legacy Survey
images (DESI; DESI Collaboration et al. 2016). This new
classification will be presented elsewhere (J. A. Vizquez-Mata
et al. 2020, in preparation).

3. Analysis

We describe in this section the analysis performed to
estimate the stellar mean velocity and velocity dispersion maps
as well as the stellar mass distribution for the MaNGA galaxies.

3.1. Spectroscopic Analysis

In the current study we use the MaNGA data products,
which are part of the Pipe3D Valued Added Catalog (VAC)
included in the DR15.” The Pipe3D pipeline (Sanchez et al.
2016b, 2016¢, 2018) was developed to perform the spatially
resolved stellar population analysis of the data cubes. Given
that the surface brightness of galaxies declines as a function of
the galactocentric distance, the signal-to-noise ratio (S/N)
declines also in the outer regions, and therefore the results from
any analysis of the stellar continuum would be unreliable. In
order to avoid this problem, Pipe3D applies a spatial binning,
that consists of aggregate adjacent spaxels with the goal of
increase the S/N without altering substantially the spatial
resolution of the Galaxy. For doing so, Pipe3D requires as
input an S/N map and an S/N threshold level of 50, which
corresponds to the limit above which the recovery of the stellar
population properties have uncertainties of ~10% (Sanchez
et al. 2016b), and the maximum difference in the flux intensity
between adjacent spaxels. Each spaxel within the data cube
with S/N > 50 is considered as an independent spatial bin. The
remaining ones are ordered by their flux intensities. The spaxel

7 The Pipe3D VAC included in the DR15 is accessible at https://www.sdss.
org/drl5/manga/manga-data/manga-pipe3d-value-added-catalog /.
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with the higher intensity is binned with any adjacent one if the
difference in the flux intensity between them is lower than 15%
of the maximum difference in the flux intensity defined before.
The S/N within the new defined bin is estimated. If S/N > 50,
then the aggregation of spaxels to this bin stops and the process
starts with a new spaxel, otherwise the aggregation process is
repeated by selecting a nonbinned adjacent spaxel. The spatial
binning process is described in detail in Ibarra-Medel et al.
(2016) and Séanchez et al. (2016b, 2016¢). After that, Pipe3D
models the stellar continuum for each coadded spectra within
each spatial bin adopting a multi-Single Stellar Population
(SSP) template library, taking into account stellar velocity,
velocity dispersion, and dust attenuation of the stellar
population. The GSD156 template library described in detail
by Cid Fernandes et al. (2013) was adopted with a Salpeter
initial mass function (Salpeter 1955).% This library comprises
156 templates covering 39 stellar ages (from 1 Myr to 13 Gyr)
and four metallicities (Z/Z»=0.2, 0.4, 1.0, and L.5).
Following to Cid Fernandes et al. (2013) and Sénchez et al.
(2016b) the stellar population model for each spaxel was
estimated by rescaling the best-fitted model within each spatial
bin to the continuum flux intensity in the corresponding spaxel.
The stellar-population model spectra are then subtracted from
the original data cube to create a gas-pure cube. This cube is
then used to estimate the main properties of the nebular
emission lines. Additionally, Pipe3D recovers the spatial
distribution of the stellar mass densities and the integrated
stellar mass at different apertures by taking into account (i) the
decomposition in SSPs, (ii) the stellar mass-to-light ratio for
each of them, and (iii) the integrated light at each spaxel within
the FoV.

3.2. Sample Selection

For the original sample of 4676 galaxies from the MPL-7
data set we perform a selection of the optimal stellar kinematic
data for the current analysis following the procedure described
in previous studies (e.g., Cortese et al. 2014; Aquino-Ortiz
et al. 2018). First, for each stellar velocity and velocity
dispersion map we discarded spaxels with errors in velocity
larger than 25km s~'. This conventional cut corresponds to
~1/3 of the average spectral resolution (o, =~ 70 km s_l) for
the MaNGA data. Second, we select only those galaxies for
which at least 60% of the spaxels within an ellipse of
semimajor axis are equal to R, to fulfill this quality criterion
(using the position angle and inclination of each galaxy). In
addition, to minimize the effects of dust, edge-on galaxies with
inclinations larger than 75° were excluded. To derive a reliable
rotation measurement, nearly face-on galaxies with inclinations
lower than 25° were removed. Finally, galaxies under merging
and clear traces of interactions are discarded based on either
morphological distortions, or the presence of galaxy neighbors
with a comparable size (e.g., Barrera-Ballesteros et al. 2015a,
2015b). Following this procedure our final sample for the
MPL-7 comprises 2458 galaxies, of which 1653 corresponds to
LTGs and 805 to ETGs. The effects of not making a detailed
selection of the galaxies and spaxels within galaxies following
this criteria are explored in Appendix B. In particular, the
changes in the slopes and zero-points are shown.

8 All stellar masses, M,, along this study are converted from the Salpeter
(1955) to the Chabrier (2003) initial mass function.
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Figure 2. Example of spatially resolved kinematics for the MaNGA stellar kinematic maps derived with the analysis described in Section 3.4. Left panel: the rgb
SDSS image and the FoV covered by MaNGA for the manga-8440-12704 galaxy. Middle panel: the line-of-sight stellar velocity map. The dashed black ellipse
represents the more external ring explored in the analysis for this galaxy. Only the rotation component was modeled ignoring noncircular motions. Right panel: blue
symbols represent the rotation curve extracted within the ellipse marked in the middle panel. The more external blue data point corresponds to the semimajor axis of
that ellipse. The dashed red line represents the best-fit parameterization of Equation (4) to the blue data points.

3.3. Integrated Kinematics Analysis

We derive the stellar mean velocity and average velocity
dispersion following Cortese et al. (2014) and Aquino-Ortiz
et al. (2018):

1. Average velocity dispersion, o, ; velocity dispersions are
estimated as the linear average of the velocity dispersion
of all good spaxels within the ellipse mentioned in the
previous section. We use linear instead of luminosity-
weighted averages to be consistent with our rotation
velocity measurements, which are not luminosity-
weighted.

2. Rotation velocity, Vg,; we derive the rotation velocities in a
similar way as the classical procedure developed to
analyze the integrated H I emission profiles in galaxies
(e.g., Courteau 1997; Vogt et al. 2004; Papastergis et al.
2011). First, a velocity histogram is derived with the
velocities of all the good spaxels within the ellipse defined
before. Following Catinella et al. (2005), the width of
the distribution, W, is defined as the difference between
the 10th and the 90th percentile points of the velocity
histogram: W = Vyy — V(. Finally, the observed velocity
widths derived from the velocity histograms must be
corrected for cosmological broadening (to obtain the rest-
frame velocities) and deprojected to an edge-on view as
follows:

w

U 2
2(1 + z)sin(i)’ @)

V&,

where z is the redshift and i is the Galaxy inclination
calculated from the observed ellipticity, ¢, as:

3)

with ¢y being the intrinsic axial ratio for galaxies.
Following Rodriguez & Padilla (2013) and Zhu et al.
(2018a) we adopted go = 0.2 for LTGs and ¢o = 0.6
for ETGs.

3.4. Spatially Resolved Kinematics: V4«

As an extension of the integrated kinematics study, we
performed a detailed analysis on a subsample of spiral galaxies
to measure V,,,, from rotation curves. It is well known that for
a self-gravitating exponential disk the expected maximum
velocity of the rotation curve is reached at 2.2 disk scale
lengths, r; (Freeman 1970). Since the gravitational potential of
galaxies contributes not only the disk, but also the dark matter
halo, which is more extended, one expects in many cases
Vinax > Vo2,. Moreover, galaxy disks can show significant
deviations from purely exponential profiles (e.g., Bakos &
Trujillo 2012), and rotation curves also present a wide range of
shapes (e.g., Kalinova et al. 2017). To ensure that we reach the
Vmax» Wwe select the analyzed subset from the secondary
MaNGA sample (FoV > 2.5R,), and only for the largest
MaNGA bundles (i.e., the ones with 127 fibers).

Velocity maps of galaxies frequently exhibit signatures of
noncircular streaming motions produced by structural proper-
ties, internal physical processes, environment, outflows, inflows,
etc. (e.g., Valenzuela et al. 2007; Holmes et al. 2015). This
effect can be reflected in the shape of the rotation curve and
therefore it produces an over/underestimation of V.. (e.g.,
Randriamampandry et al. 2015). With this in mind, we choose
the subsample with a visual inspection to discard those galaxies
whose kinematics appeared highly disturbed. Our refined
subsample comprises 200 galaxies with inclinations in the
range of 25° < i < 75°.

Following Aquino-Ortiz et al. (2018), we use a modified
version of the Velfit code (E. Aquino-Ortiz et al. 2020, in
preparation), which was originally developed by Spekkens &
Sellwood (2007) and Sellwood & Sanchez (2010) to make a
detailed kinematic analysis (see an example in Figure 2). The
purpose of this code is to fit velocity maps of galaxies with a
model including a flow pattern in an idealized nonaxisymmetric
potential. The kinematic model yields (i) the rotation curve,
(ii) the amplitudes of radial and tangential noncircular motions
when they are present, and (iii) an estimation of the geometrical
parameters without assuming small deviations from circular
motions. Once the rotation curve is derived, we measure V.,
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by parameterizing it using the function proposed by Bertola
et al. (1991):

Vel

o “

v(r) =vy +
where v, is the systemic velocity, and v, is a parameter
governing the amplitude of the rotation curve with k describing
its sharpness and + allowing rising or falling curves (with
v =1 for a flat rotation curve). When the spatial coverage of
MaNGA was insufficient to reach Vi, an extrapolation to the
rotation curve was applied (see the panel of Figure 2).

4. The Universal Fundamental Plane

The so-called UFP is derived starting from a theoretical
approach using the tensor virial theorem:

1 4y
2 drt?

= 2Ty + Iy + Wy, (5)

where I is the moment of inertia tensor, T and II are the
contributions of ordered and random motions to the kinetic
energy tensor, respectively, and W is the potential energy
tensor. To rewrite Equation (5) in terms of observed properties
of galaxies, several simplifications and assumptions should be
considered; we enumerate and summarize them as follows (for
further details see Zaritsky et al. 2008, 2011):

1. Galaxies are in a steady state and the virial theorem holds
over the effective radius. With this assumption the left-
hand side of Equation (5) is zero. To satisfy it, we discard
merger and perturbed galaxies. We evaluate the trace of
the resulting right-hand side of Equation (5) and define
the ordered and random contributions to the kinetic
energy as (1/2)AgMV2, and A Mo?, respectively. The
potential energy is defined as —BOGMZ/R. Hereafter, we
define the characteristic radius, R, to be the effective
radius R,. Hence, Equation (5) becomes:

GM,
AgVE + A2 = Bo%, 6)
e

with Vi, as the stellar rotation velocity, o,, as the stellar
velocity dispersion, Mgy, as the total dynamical mass
enclosed at R,, and G as the gravitational constant. Ag, Ay,
and B are correction factors obtained by fully evaluating
the tensors. These correction factors could be different for
each galaxy and also strong functions of the formation
history, dynamical state, and environment of galaxies.

2. The kinematic simplification. This means that galaxies
are assumed to be isothermal spheres with isotropic
velocity dispersion. Dividing Equation (6) by A; allows
us to define the left-hand side as the total velocity
parameter, Sy = KV,%e + Ui‘.

3. The mass simplification. This means replace the total
dynamical mass within effective radius, Myy,, with
observable properties like the dynamical mass-to-light
ratio within R,, T,, and the luminosity, L,, i.e., Mayn, =
Y,L,. Thus, it is assumed that Y, is constant within the
considered aperture.

4. Homology, which implies that galaxies live on a plane in
the (R,, 1., Sk) space. Thus, the correction factors Ao, A,
and B, are very similar among galaxies.
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Figure 3. Comparison between the dynamical mass-to-light ratios derived from
robust Schwarzschild dynamical models, de’, and our estimates using
Equation (9) and the ;s calibrated coefficients, Tf'. Red (blue) symbols are
early (late) type galaxies from the CALIFA subsample by Zhu et al. (2018b).
The yellow symbols are the values for the MaNGA galaxies analyzed by Jin
et al. (2020).

Applying the previous simplifications and assumptions we
can rewrite the tensor virial theorem in terms of observational
properties as follows:

S = ByA/ G Y,R,L,. 7

Several studies in the literature, including the analysis
presented in Appendix B, confirm that the minimum scatter
in the M,—Sk relation is achieved when K = 0.5 (e.g., Cortese
et al. 2014; Aquino-Ortiz et al. 2018; Barat et al. 2019; Gilhuly
et al. 2019). Therefore, from now on, we will fix K = 0.5 on
the total velocity parameter. Finally, we define a normalization
constant C = GmByA/ and take the logarithm to define the UFP
as follows:

log(Y,) = log(S;s) — log(L,) — log(R,) + C. 8)

Since Zaritsky et al. (2008, 2011) had no information for the
T, for their full sample, they proposed a fitting function that
depends on distance independent variables, Sys, and I,
including second-order and cross-terms to study the general
fundamental manifold. In Appendix A, we explore it following
this approach, for the MaNGA data set, for which we do not
have an independent estimation of Y,. However, in this study
we follow the suggestion by Zaritsky et al. (2008, 2011) to use
a sample of galaxies with independent estimations for the
dynamical mass-to-light ratio, Y, to calibrate the UFP. To do
this, we use the subset of 300 CALIFA galaxies presented in
Section 2.1. For this subset, the dynamical mass-to-light ratio
within effective radius, Y5, has been constrained accurately
by means of a dynamical analysis based on the Schwarzschild
orbit super-position method by Zhu et al. (2018b). Once it has
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Figure 4. The CALIFA universal fundamental plane. Left panel: the full subsample of 300 galaxies. The dashed black and red lines represent the one-to-one
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been calibrated, one can use it to solve for the log (1) for any
galaxy with measured Sg s, I,, and R,.

For the calibration, we apply a multiple-linear regression to
recover the dynamically estimated log(TfCh) (defined as the
dependent variable), in terms of the observed data Sy s, 1., and
R, (independent variables), as follows:

log(Y5M) = By + Bilog(Sos) + [2log(l,)
+ Balog(R.), )

where the [3; are the coefficients for each independent variable.
The calibration that best recovers the log(Y>") yields the
following values: Gy = —0.53 + 0.1, 8, = 1.49 + 0.08, 3, =
—0.72 £ 0.03, and (33 = —0.63 + 0.05. We use these coeffi-
cients together with the 3 independent variables (Sy s, 7., R,) to
calculate the fitted dynamical mass-to-light ratios, log (Tg“).
The obligatory exercise is to compare the dynamically
determined values, log(TSCh), with the ones derived from our
calibration, log(T!"). We present the results of this exercise in
Figure 3, where both parameters for the CALIFA analyzed
subset of galaxies are shown. In addition, we include the recent
estimations for the log(TECh) by Jin et al. (2020) for 108 ETGs
extracted from the MaNGA survey compared with our
estimated log(Y™). The comparison for both, CALIFA and
MaNGA data, follows the one-to-one relationship with a scatter
of 0.09 dex for LTGs and 0.07 dex for ETGs in good agreement
with the reported value of 0.06 dex by Zaritsky et al. (2008),
who use a set of nearby spheroidal galaxies. In Figure 4 we
show the UFP for the CALIFA subsample of 300 galaxies as a
result of replacing the log(Y,) by the fitted log(Tg") and

rearrange terms in Equation (8). By construction the defined
UFP should be a one-to-one relationship. This plane shows a
scatter of ~0.04 dex in log(R,) with ~5% of outliers (15
galaxies) and an average value for the coefficient C = —0.75,
in good agreement with Zaritsky et al. (2008, 2011). The low
scatter of this one-to-one relationship suggests that the value of
the coefficient (C = GWBOA{) presents a very narrow range of
variation among different galaxies.

To study the UFP with the MaNGA data set, we use the
effective radius R,, and surface brightness /,, described in
Section 2.2. The total velocity parameter, Sis = 0.5Vk, + 0.,
is calculated using the stellar mean velocity Vg, and the
average stellar velocity dispersion o, estimated using the
analysis presented in Section 3.3. Nevertheless, we do not have
independent estimates for the dynamical mass-to-light ratios Y,
for our full MaNGA sample. Instead of that, we used the fitted
ones, Y1t estimated with Equation (9) and the 3;’s coefficients
calibrated previously with the CALIFA sample. In Figure 5 we
show the derived UFP for the MaNGA data set. For the
purpose of comparison, we use the data published by Jin et al.
(2020), already presented in Figure 3. The relation for the full
sample and independent estimations of the Y5 follows, as
expected, we found the one-to-one relationship with ~3% of
outliers (60 galaxies) and a scatter of 0.05 dex slightly larger
than the one found previously using the CALIFA subsample
(0.04 dex) but in good agreement with that reported by Zaritsky
et al. (2008) (~0.05 dex) for their subsample with independent
estimations of the Y.

Zaritsky et al. (2008) suggest that the origin of this small
scatter could have originated from three different effects:
(i) internal factors, such as stellar orbital structure or nuclear
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Figure 5. MaNGA universal fundamental plane. Left panel: black symbols represent the sample of 2458 galaxies of this study, magenta symbols represent the sample
of AGN’s from Séanchez et al. (2018) and the yellow ones represent the 108 galaxies from the MaNGA sample with independent estimations of the dynamical mass-to-
light ratio, T5", by Jin et al. (2020). Top right-hand panel: early-type galaxies. Bottom right-hand panel: late-type galaxies. In all panels the green symbols are the
outliers. The dashed black and red lines represent the one-to-one relationship and the best-fit to the data points. The dotted red lines mark the 2o band.

activity, (ii) mass loss history, or (iii) external factors, such as
environment or accretion history. To explore the origin of this
scatter due to internal factors we include the sample of AGN’s
extracted for the current MaNGA sample derived following the
criteria presented in Sdnchez et al. (2018). We find that the
nuclear activity does not contribute to the scatter. An
interesting result here is that the sample of AGNs follows the
one-to-one relationship, none of them are outliers. This result
suggests that the role of the AGN in the galactic dynamics and
structure is unimportant, at least at the effective radius,
although some possible counterexamples are found by del
Moral-Castro et al. (2020). The nature of the 3%—5% of outliers
found in Figures 4 and 5 deviating from the main trend could
provide key information about the nature of the scatter. The
stellar orbital structure of those galaxies will be explored in a
forthcoming article using state-of-the-art dynamical orbital
modelings, following Zhu et al. (2018b) and Jin et al. (2020).

Zaritsky et al. (2008) claim that the approach used to explore
the UFP could fail for gas rich galaxies. In other words, for
systems where the majority of the baryons are in the gas instead
of the stars, the ratio between the dynamical mass and the
optical luminosity from stars Y, = Magn, /Le, becomes larger. In
our analysis the scatter for LTGs is slightly bigger than the one
for ETGs in all the relations explored in this paper (see
Figures 3-5, 8, and B1). This is because measuring the stellar
kinematic parameters, effective radius, and dynamical masses
of galaxies with emission lines, younger and more metal-poor
than the LTGs, is less accurate due to the limited spectral
resolution.

4.1. The Impact of Sample Selection on the Universal
Fundamental Plane

The increasing amount of observational data at intermediate
and high redshifts has allowed us to study the evolution of
scaling relations (e.g., Kassin et al. 2007; Miller et al. 2011;
Ubler et al. 2017). There is so far no convergence on the
results. However, high redshift studies, often include all types
of galaxies (e.g., merger, interacting, perturbed, face-on, edge-
on, and even data with low signal-to-noise), i.e., without
performing a precise cleaning and/or selection of the sample.
This can be reflected in a spurious variation in the slope and
zero-point of the reported scaling relations. We define three
samples to explore how the best-fitted parameters on the UFP
could be affected by making, or not making, a detailed
selection of the galaxies and spaxels within galaxies:

1. Sample A: the full MaNGA Product Launch-7 (MPL-7)
of 4817 galaxies without any cleaning. This sample
includes galaxy mergers, interacting galaxies, all envir-
onments, face and edge-on galaxies, as well as data with
low S/Ns.

2. Sample B: in this sample we apply the analysis presented
in Section 3.2 to exclude face-on and edge-on galaxies
with inclinations i < 25° and i > 75° as well as the
galaxies where the percentage of good spaxels within R, is
below to 60%, but it includes galaxy mergers and
interacting galaxies. This sample comprises 2904 galaxies.

3. Sample C: this is the one used along the main body of
this study. It comprises the 2458 galaxies from the
MPL-7 with a rigorous cleaning and selection excluding
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Figure 6. Universal fundamental plane. Left panel: sample A. Middle: sample B. Right: sample C. In all panels the red dashed and dotted lines mark the best-fit and
the 20 band. Green symbols are outliers. We find variations in the zero-point and the scatter in the less cleaned Sample A increases in comparison with the best
selected Sample C. This result shows the importance of a rigorous selection of the sample to study scaling relations.

the same that the sample B but also mergers and
interacting galaxies.

In Figure 6 we show the UFP for the three samples
mentioned above. We find slight variations in the slope, while
the variations in the zero-points are more important among the
samples. As expected, the amount of outliers increases when
the sample is poorly cleaned. The scatter increases from
0.053 dex in sample C to 0.067 dex in sample A. This result
could be important for high redshift studies where often all
galaxy types are included.

5. The Dynamical Mass Estimator

Historically, the virial theorem has been the primary tool to
determine the dynamical mass of galaxies (e.g., Zwicky 1933).
Hence, the estimated dynamical mass-to-light ratios within R,,
T derived from the tensor virial theorem can be used to
measure dynamical masses within R,. We apply Equation (9)
and the 3/s coefficients to get T, then we multiply by the
luminosity, L,, to estimate the dynamical mass.

In Figure 7 we plot the one-to-one relation between the
estimated dynamical mass derived adopting the described
procedure, and the inferred from the dynamical modeling by
Zhu et al. (2018b) for the subsample of 300 CALIFA galaxies
analyzed along this article. We also include our previous
published estimations, based on just the kinematic parameter
So.s (see Equation (5) in Aquino-Ortiz et al. 2018). We find that
our new estimations of the dynamical masses are consistent
with those derived by dynamical models within a scatter of
0.09 dex. This scatter is smaller than that of 0.15 dex found
using only the total velocity parameter Sys. This result is
expected in the sense that Equation (9) includes more
information on galaxies, combining the kinematics, luminosity,
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Figure 7. One-to-one relationship between dynamical masses from the
subsample of 300 CALIFA galaxies. Black symbols represent the comparison
between the dynamical masses inferred from dynamical models by Zhu et al.
(2018b) and the ones from this analysis using the kinematics and surface
brightness (Equation (9)). The Mdﬁy‘n are estimated with the T multiplied by
the luminosity L,. Blue symbols represent the comparison between the
dynamically estimated one and those using only the total velocity parameter
So0.s by Aquino-Ortiz et al. (2018). Green symbols are outliers.

and the scale-length (reinforcing the idea that all those
parameters are indeed important to derive the dynamical stage
of a galaxy). This is indeed the same information that the
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Figure 8. Myy,—M, relation at R,. Top panel: gray symbols represent the relation for the full MaNGA sample, and orange symbols represent those for galaxies from
the CALIFA survey by Aquino-Ortiz et al. (2018). Middle panel: the relation for LTGs. Bottom panel: The distribution for ETGs. In all panels green and magenta
dashed lines represent the predictions for ETGs and LTGs from semiempirical models by A. Rodriguez-Puebla et al. (2020, in preparation). Black dashed and dotted
lines are the best-fit and the 1o bands for the observed distribution. Grey dashed line is the one-to-one comparison.

Schwarzschild orbit-superposition method uses to build
dynamical models (e.g., van den Bosch et al. 2008).

5.1. The Dynamical-to-stellar Mass Relation

For the MaNGA sample we do not have independent
information about the dynamical masses to perform a direct
comparison. Instead of that, following our previous explora-
tions presented in Aquino-Ortiz et al. (2018) we study the
distribution of stellar masses along the dynamical ones. The top
panel of Figure 8 presents the Mgy, —M,, relation for the
MaNGA data set, together with the results for galaxies from the
CALIFA survey (Aquino-Ortiz et al. 2018). We find good
agreement between the distributions for CALIFA and MaNGA
galaxies. We characterize the observed distribution for the
MaNGA data set with the following functional form:

log(M,,
log(Magn) = a X ay®

)+ aj. (10)

In Table 1 we report the best-fit parameters to the all sample,
early and late galaxy types.

For comparison proposes, we also include predictions from a
semiempirical modeling approach by A. Rodriguez-Puebla
et al. (2020, in preparation). For the semiempirical modeling
the authors generated a complete population of galaxies by
loading the bulge/disk systems into A Cold Dark Matter halos,
taking into account the adiabatic contraction of the inner halo
by the baryons, and following the semiempirical stellar-to-halo
mass relations (hereafter SHMR) of late- and early-type
galaxies.

10

Table 1
Best-fit Parameters to the Mgy, ~M,, Relation for the MaNGA Data Set
Sample a) = lo ar + lo a3 + lo Scatter
All 0.009 + 0.003 1.676 + 0.045 8.79 £+ 0.08 0.26
LTGs 0.006 + 0.003 1.719 £+ 0.057 8.90 + 0.09 0.27
ETGs 0.811 + 0.521 1.205 + 0.049 5.03 + 1.20 0.19

The middle (bottom) panel of Figure 8 shows the Mqy—M,
relation for LTGs (ETGs) and a comparison between the best-fit
estimation provided by our analysis and the semiempirical
prediction. We find a remarkable agreement with the theoretical
approach. For LTGs with stellar masses below ~8 x 10'°M_, in
the Myy,—M, relation, there is a curvature toward larger
dynamical masses, which indicates that the inner regions of
galaxies at the low stellar mass regime appear to be more
dominated by dark matter as they become less massive. Whereas
for more massive galaxies the deviation is weaker. For ETGs the
distribution follows a nearly linear relation at all masses with a
slight bend for low-mass galaxies. Both the observed distribution
for the MaNGA data set and the predictions for the
semiempirical models follow similar trends. The bends seen in
the predictions are well understood. As we mentioned before, by
construction, the semiempirical models follow the SHMR, which
bends at lower M, /M,; ratios both at lower and higher halo
masses (e.g., see the bottom panel of Figure 5 in Rodriguez-
Puebla et al. 2015). The shape of this SHMR is inherited to the
predicted inner mass distribution, hence to the M,—My,,, relation
at R,. Therefore, our observed distribution, which agrees with
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the predicted one, could be an important tool to attain a
connection between the inner galaxy dynamics of the local
galaxy population and the properties of the cosmological dark
matter halos. A similar result was found by Ouellette et al.
(2017) in their stellar-to-total mass relation (hereafter, STMR)
for 190 Virgo cluster galaxies from the Spectroscopy and H-
band Imaging of the Virgo cluster (SHIVir) survey. They found
an increased scatter in the STMR for galaxies with stellar masses
lower than 1 x 10'°M_, while it is tightest in the regime of
massive ellipticals and early-type spirals.

6. Summary and Conclusions

Using the 2458 galaxies observed with integral field
spectroscopy from the MaNGA survey, we study a UFP for
early and late galaxy types calibrated with a subsample of 300
galaxies from the CALIFA survey adopting a totally empirical
approach. We also reexamine the M,—Sps scaling relation
presented in Appendix B. We summarize the main results of
this study as follows:

(i) We calibrate the UFP with a subsample of 300 galaxies
from the CALIFA survey with independent estimations of the
dynamical mass-to-light ratios within R,, T3, surface bright-
ness, I,, and total velocity parameter, Sps. We find that all
classes of galaxies, from spheroids to disks, follow this
universal fundamental plane.

(ii)) The low scatter observed in the CALIFA subsample
(~0.04 dex) and MaNGA sample (~0.05 dex) about the mean
relation is comparable to or even lower than the ones observed
in the TF relation for spiral galaxies (e.g., Avila-Reese et al.
2008; Aquino-Ortiz et al. 2018, ~0.05 dex), and the funda-
mental plane for ETGs (e.g., Cappellari et al. 2013, ~0.09 dex).
Furthermore, the scatter for ETGs (0.037 dex) and LTGs
(0.058 dex) in the UFPs for the MaNGA sample are lower than
the ones reported by Li et al. (2018) in the mass plane
(0.047 dex and 0.061dex for early and late galaxy types,
respectively). This reduced scatter is because our approach is
more general, including more information of galaxies, such as
the surface brightness, /,, kinematics, S s, effective radius, R,,
and dynamical mass-to-light ratio, T,.

(iii) We propose a simple but competitive procedure to
estimate the dynamical mass-to-light ratio within effective
radius, Y., in galaxies (hence the dynamical mass), which is
easier to apply to massive surveys than to more detailed
analysis, although with lower precision.

(iv) We use the estimated dynamical mass-to-light ratio, T?‘,
from our analysis to explore the UFP with the MaNGA data set.
The results are consistent with those from the CALIFA subsample
with a slightly larger scatter (~0.05 dex) in good agreement with
that of ~0.05 dex suggested by Zaritsky et al. (2008).

(v) We show that AGN hosts follow the same one-to-one
relationship within 1o as the general population of galaxies.
Furthermore, none of them are outliers. This result could
suggest that the role of the nuclear activity is unimportant in
determining the inner structure of galaxies.

(vi) We find that environmental effects such as merging
galaxies change the parameters of the studied scaling relations;
such an effect may be relevant for the interpretation of high
redshift studies.

(vii) We find ~3% of outliers in the UFP for both the
CALIFA and MaNGA subsamples. They could provide key
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information about the scatter. We will explore the nature of
those outliers in an upcoming dynamical study.

(viii) We find a remarkable agreement between the observed
Mayn,—M,, distribution and the predicted with semiempirical
modeling approach. This relation could be a projection of the
SHMR at the inner part of galaxies, therefore, a connection
between the inner galaxy dynamics of the local population of
galaxies and the properties of the ACDM halos.

(ix) Finally, in Appendix B, we confirm that ETGs and LTGs
together follow the M,—S,s relationship with a remarkable
reduction of scatter (0.1dex) compared to the individual
M, —Vg, (0.23 dex) and M, —o,, (0.14 dex) relations. The scatter
is in good agreement with previous studies using different
surveys, such as SAMI (Cortese et al. 2014; Barat et al. 2019)
and CALIFA (Aquino-Ortiz et al. 2018; Gilhuly et al. 2019).
The remarkable reduction of the scatter points toward a more
complex internal kinematics in galaxies. LTGs, which are
rotation-dominated systems, frequently show no-circular(ran-
dom) motions (e.g., Cortese et al. 2014; Aquino-Ortiz et al.
2018; Zhu et al. 2018c). On the other hand, ETGs, velocity
dispersion-dominated systems, sometimes present a fraction of
rotation (e.g., Emsellem et al. 2007; Cappellari et al. 2011;
Graham et al. 2018; Falcon-Barroso et al. 2019). The
combination of Vg, and o,, in a single parameter S s, provides
a better proxy for the circular velocity.
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Appendix A
The General Fundamental Manifold

Initially, Zaritsky et al. (2008, 2011) proposed the funda-
mental manifold as a result of a fitting function for log Y.
Because they did not have independent estimations for the Y,
for its sample of 1925 galaxies, that fitting function depends
only on two variables that are distance independent: the total
velocity parameter Sy s, and the i-band surface brightness 7,,
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including a second order and cross-terms as follows:

log(TH") = oy log(Sos) + az log(L,) + aslog?(Sos)

+ aglog’(L) + aslog(Sos)log(l) + s, (Al)
where the «; are the coefficients for each term of the adopted
functional form. They replaced the values of log(Y!") estimated
with Equation (A1) with log(Y,) — C in Equation (8) and plotted
a rearrangement of the terms. They found that all classes of
galaxies lie on the fundamental manifold with a scatter of 0.1 dex.

We recalibrate the «; coefficients in Equation (A1) using
the independent estimations of TSCh, Sos, and I, (defined in
Section 4) for the 300 galaxies from the CALIFA survey.
For this calibration we apply a full quadratic 3D fit to the data
set. The best fit, with a reduced x> = 0.84, yields the
following values to the «; coefficients: a; = —0.60 £ 0.17,
ay =212 £ 1.53, a3 = —1.36 £ 0.14, oy = —0.40 £ 0.1,
as = 0.13 £ 0.04, and ag = 0.20 &= 0.1. In Figure Al we
show the FM for all the MaNGA data set once the o
coefficients have been calibrated to estimate log(Y!"). We
confirm that all galaxy types follow the same FM with a
scatter of ~0.1 dex, in good agreement with Zaritsky et al.
(2008, 2011).
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Figure A1. Fundamental manifold for the MaNGA sample. Left: the full sample with the dashed black line as the one-to-one relationship and the solid line as the best-
fit of the data. Top right: early-type galaxies. Bottom right: late-type galaxies. Red dashed and dotted lines marks the 1o and 2o bands, respectively, while green

symbols are the outliers.
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Appendix B
Scaling Relations with Integrated and Spatially Resolved
Kinematics

In this appendix we show the kinematic scaling relations
with both integrated and spatially resolved kinematics for
galaxies segregated by early and late types. We include the
sample of AGNs extracted from the current MaNGA sample
derived following the criteria presented in Sanchez et al.
(2018). In addition, we include some reference relations found

Aquino-Ortiz et al.

by previous studies and the best-fitted relations for our data set.
Table B1 summarizes the results of our orthogonal linear fit
along the horizontal axis considering the stellar mass on the
vertical axis as the independent variable.

B.1. Stellar Mass versus Integrated Kinematics

In the left-hand panel of Figure B1 we show the M, — Vg,
relation. This relation has a large scatter of 0.23 dex in log(Vg,).
This scatter is similar to those found by Aquino-Ortiz et al.
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Figure B1. Scaling relations with integrated kinematics for the MaNGA data set. Red and blue symbols represent early- and late-type galaxies, respectively, while
black symbols are the AGNs from the sample of Sanchez et al. (2018). Left panel: M, -Vj, relation; black and green dashed lines represent the orthogonal best fits for
the classical TF relation using V..., from Avila-Reese et al. (2008) and Aquino-Ortiz et al. (2018), respectively. The solid black line represents the classical TF
relation for the subsample of 200 spiral galaxies studied in this work. Middle panel: M,—-o,, relation; the solid black line represents our best-fit for the MaNGA data
set, the dashed black and green lines represent the best fit for the FJ relation from Gallazzi et al. (2006) and Aquino-Ortiz et al. (2018), respectively. Right panel: M,—
So.s relation; green symbols are the outliers, black and cyan dashed lines indicate the best fits from Cortese et al. (2014) and Barat et al. (2019) for the SAMI survey
and the green dashed line is the best-fit from Aquino-Ortiz et al. (2018) for the CALIFA one, respectively. The black solid and dotted lines represent our best fit and

the 20 band.
Table B1
Linear Best-fit Parameters to Scaling Relations with Integrated Kinematics
No. M, Vg, M.~Sos
Galaxies  Scatter b+ lo a*xlo Scatter b+t lo a+lo Scatter b+ lo a*xlo

This Work 2458 0.23 021 £0.01 —0.36 = 0.08 0.14 032 £0.01 —-131=+0.14 0.1 031 £0.01 —1.22+0.04
Barat et al. (2019) 270 0.05 036 £0.01 —1.62 + 0.06
Aquino-Ortiz et al. 278 0.20 0.16 £ 0.02 0.32 £ 0.30 0.16 031 £0.03 —1.37 +0.25 0.08 0.26 £+ 0.01 —0.78 £ 0.1

(2018)
Cortese et al. 105 0.26 0.16 0.1 033 +£0.01 —1.41+0.08

(2014)
Gallazzi et al. 26 003 0.07 0.286 —0.895

(2006)

Note. All scatters are estimated from the linear best fit. We consider stellar mass, M., as an independent variable. log(Vg,, 0., So5) =a + blog(M.). Vg,, 0., and
So.5 are given in [km s, M, in M. The best-fit parameters for this work, Barat et al. (2019), Aquino-Ortiz et al. (2018), and Cortese et al. (2014) correspond to

samples including ETGs+LTGs, while the sample from Gallazzi et al. (2006) is only for ETGs.
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Green symbols are the outliers. This plot shows variations of the zero-point and an increase of outliers between the rigorously cleaned sample and the poorly

cleaned ones.

(2018) for CALIFA galaxies (0.20 dex) and by Cortese et al.
(2014; 0.26 dex) for galaxies from the SAMI survey. The huge
scatter in these three samples is mostly dominated by the
contribution of ETGs, that are mostly slow rotators (e.g.,
Emsellem et al. 2007; Graham et al. 2018; Falcon-Barroso et al.

2019). As a reference, we include the derivation of the
classical TF relation as presented in Avila-Reese et al. (2008)9
and Aquino-Ortiz et al. (2018), and the one found in this study,
all using V.« for the rotation velocity. As expected, there is an
offset between this classical TF derivation and our results at R,.
The scatter is also expected to be larger for the TF using Vg,
than using Vax.

In the central panel of Figure Bl we show the M,-o,,
relation. As a reference the FJ relation derived by Gallazzi et al.
(2006) and Aquino-Ortiz et al. (2018) and the best-fit for the
MaNGA sample have been included for comparison. We find a
scatter of 0.14 dex in log(c,,) with respect to the best-fitted
relation in our data, in agreement with the one found by
Cortese et al. (2014) and Aquino-Ortiz et al. (2018) of
0.16 dex. However, the scatter for these three samples is larger
than 0.07 dex, the one reported by Gallazzi et al. (2006) for
only ETGs. As expected, ETGs follow the FJ relation. Contrary
to the M, —Vp, relation where the scatter is dominated by ETGs,
in the M, —o,, relation the scatter is dominated by LTGs.

In the right-hand panel of Figure B1 we show the M,—Sy s
distribution. The relations derived by Cortese et al. (2014) and
Barat et al. (2019) for the SAMI survey, as well as the one by
Aquino-Ortiz et al. (2018) for the CALIFA data set have been
included as a reference together with the best linear fit derived
with our own MaNGA data. This M,—Sys relation is clearly
tighter than those relations using rotation or velocity dispersion
separately. In this study for the MaNGA data set we find a

9 We have reduced the stellar mass in Avila-Reese et al. (2008) by 0.09 dex in

order to convert from diet-Salpeter to Chabrier IMF.
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scatter of ~0.1 dex in log(Sps). This scatter is in agreement with
the ones reported for the kinematic relations for galaxies from
the SAMI and CALIFA surveys (see Table B1). The reduction
in the scatter when introducing the total velocity parameter, Sy s,
indicates that it is a better tracer of the circular velocity, i.e., the
gravitational potential. Therefore, the total velocity parameter,
So.s, 1S a better proxy to estimate dynamical masses than the
rotation velocity and the velocity dispersion separately. We find
some differences in the slope and zero-point for these scaling
relations between this work for the MaNGA data set and the
values reported in the literature for other surveys. These
variations may be induced due to differences in sample selection,
survey systematics, and instrumental resolutions. Then it is hard
to interpret the observed disagreements as physical differences.
Despite of these discrepancies in the actual reported values, the
trends that they trace are very similar.

We use the three samples described in Section 4.1 to study
how the best-fit parameters to the M,—Sps scaling relations
could be affected by using samples without a rigorous cleaning,
excluding interacting galaxies, mergers, face-on and edge-on
galaxies, perturbed galaxies, and even data with low S/Ns. In
the right-hand panel of Figure B2 we show the M,—S 5 relation
for Sample C, the one rigorously cleaned. While in the middle
and left-hand panels we show the relations for the samples B
and A, the ones poorly cleaned, respectively. We find that as
the samples are less cleaned, the slopes and zero-points
decrease, while, as expected, the amount of outliers increases,
although the scatter is not affected.

B.2. Stellar Mass versus Spatially Resolved Kinematics

Random and/or systematic errors could play an important
role in the physical interpretation of scaling relations. They can
modify the slope, zero-point, and scatter. We have tried to
narrow down their effects using our MaNGA subsample of
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Figure B3. Scaling relations with spatially resolved kinematics, V.. Left panel: Tully—Fisher relation; red symbols represent the data compilation from Avila-Reese
et al. (2008). The black solid line and the gray shaded band represent the predictions from Ferrero et al. (2017). Right panel: the M,—S s relation. In both panels blue
and green symbols and dashed lines represent the results from the MaNGA subsample and the one published by Aquino-Ortiz et al. (2018) for the CALIFA survey.

Table B2
Linear Fit Parameters for the Scaling Relations with Spatially Resolved Kinematics
Scaling Relation Tully—Fisher M, versus Sy s

Authors No. of Galaxies Scatter (dex) b+ lo a+lo Scatter (dex) b+ lo a+xlo
This work 200 0.061 0.31 + 0.01 —1.17 £ 0.19 0.066 0.34 + 0.01 —-1.57 £ 0.12
Avila-Reese et al. (2008) 76 0.045 0.27 + 0.01 —0.65 £ 0.12
Aquino-Ortiz et al. (2018) 92 0.053 0.30 + 0.02 —1.00 £ 0.02 0.052 0.28 + 0.02 —-0.92 £+ 0.21
Ferrero et al. (2017) 7482 0.040 0.30 &+ 0.05 —0.86 £+ 0.02

Note. All scatters are estimated from the linear fit, we consider stellar mass, M,, as an independent variable. l0g(Vinax, Sos) =a + b1og(M,). Vina, and Sy 5 are given
in [km s™'], M, in M.

good quality 200 LTGs described before. In particular, we tried In the right-hand panel of Figure B3 we show the most precise

to reproduce the “Classical TF relation” using the V., derived estimation of the M,—S,s relationship using V... We find
with the detailed spatially resolved kinematic analysis differences in the slope and zero-point with respect to the
described in Section 3.4. In the left-hand panel of Figure B3 subsample of 92 galaxies from the CALIFA survey published
we show our best TF relation compared with (i) the one from by Aquino-Ortiz et al. (2018; See Table B2). Similar to the
Aquino-Ortiz et al. (2018) using a subsample of 92 spiral scaling relations with integrated kinematics, these variations are
galaxies from the CALIFA surveys; (ii) the relation from Avila- induced due to differences in samples and survey systematics,
Reese et al. (2008) who used a compiled and homogenized and instrumental resolutions. However, the trends that they
sample; and (iii) the prediction from Ferrero et al. (2017) who trace are very similar, as seen in Figure B3.

used 7482 simulated galaxies at z = 0 from the Evolution and The interesting result is that the “Classical TF relation” and
Assembly of Galaxies and their Environments (EAGLE) the M,—Sy5 using V.« are tight, with the scatter very similar
project (Schaye et al. 2015). The best-fitted parameters derived for the same subsample for LTGs (see Table B2). If we include
for the TF relation for these four samples, including those in both relations ETGs, which are velocity dispersion-
analyzed in this work, match pretty well, as shown in Table B2. dominated systems, the scatter on the TF increases but does
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not significantly increase on the M,—S, s (see Table B1). The
total velocity parameter, S 5, a combination of rotation velocity
and velocity dispersion seems to be the best tracer of the
circular velocity reducing the scatter in the stellar mass—
velocity relations. The same result was found by De Rossi et al.
(2012) for simulations and by Aquino-Ortiz et al. (2018) for
observational data from the CALIFA survey.
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Capitulo 6

Resultados preliminares.

6.1. Anadlisis dindmico.

Uno de los principales objetivos de los grandes muestreos de galaxias con Espectros-
copia de Campo Integral es generar conocimiento nuevo sobre cuél fue el origen
de las galaxias y cual ha sido su evolucién desde su formacién hasta los tiempos
actuales. Por lo tanto, para realizar una éptima exploracion cientifica de los datos
es fundamental disponer de modelos tedricos para interpretar las observaciones y
contrastar hip6tesis y escenarios sobre los procesos de formacién y evolucion de las
galaxias. En particular, los modelos que tratan de explicar la dindmica interna de
las galaxias son una de las vias fundamentales para restringir y comprender, por
ejemplo: (i) la distribucién de materia oscura y bariénica (p.ej. Rix et al., 1997; Wi-
lliams et al., 2009), (ii) los agujeros negros stiiper masivos en las regiones centrales de
galaxias (p.ej Magorrian et al., 1998; Siopis et al., 2009; van den Bosch & de Zeeuw,
2010; McConnell et al., 2012; Quenneville et al., 2020), (iii) la distribucién orbital
(p-¢j. Zhu et al., 2018a,b; Jin et al., 2020), y (iv) la distribucién de masa de nuestra
Galaxia, la Via Lactea (p.ej. Bovy & Rix, 2013; Trick et al., 2017; Nitschai et al., 2020),
por mencionar algunos.

Se han propuesto diferentes técnicas para construir modelos que nos ayuden a en-
tender la dindmica interna de galaxias y cimulos estelares. Cada una de ellas suelen
combinar la hipétesis de estado estacionario con otras hipétesis sobre la estructura
orbital (p. ej., la anisotropia de velocidad) o la simetria del sistema (p ej., axisimé-
trica). Una buena aproximacion es que la componente estelar de las galaxias puede
considerarse como un sistema no-colisional, ya que la probabilidad de que ocurra
un choque entre estrellas dentro de una galaxia se calcula que es varios ordenes de
magnitud mayor que la edad del universo (p. ej. Whipple, 1939). Por lo tanto, la
estructura interna de galaxias puede ser descrita a través de su funcién de distribu-
cion, f(x;,v;,t), que describe la probabilidad de encontrar una estrella en la posicion
% con velocidad @ en el tiempo t. En el caso no-colisional, f(x;,v;,t) obedece a la
ecuacién de Boltzmann:

of of of _
g—l—v, a—xl—vq) a—xl—O/ (61)

donde @ es el potencial gravitatorio total del sistema (incluye la contribucién de las
estrellas, el gas y la materia oscura). Generalmente se asume que las galaxias estdn
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cerca del equilibrio dindmico. Esto quiere decir que la funcién de distribucién es
independiente del tiempo. Por lo tanto, el primer término de la ec. (6.1) puede ser
eliminado para obtener la ecuacién de Boltzmann no-colisional en estado estaciona-
rio de la siguiente manera:

3
Y. (Uig_aj; — aipﬁ) =0. (6.2)

i—3 E)xi a?)i

El objetivo central de los diferentes métodos para construir modelos dindmicos es
determinar la funcién de distribucién que da una completa descripcion estadistica
de la configuracién del sistema y dar restricciones al potencial gravitatorio. Para esto
es necesario encontrar la solucién de la ec. (6.2) junto con la ecuacién de Poisson:

V2® = 47Gp (6.3)

donde G es la constante de gravitaciéon y p la densidad de masa del sistema. Uno
de los objetivos més importantes de la dindmica galactica es resolver de manera si-
multdnea las ecuaciones 6.2 y 6.3. Para este proposito se han desarrollado diferentes
métodos, entre los méas usados estdn lo basados en momentos de velocidad de la
ecuacion de Boltzmann, los basados en particulas y los basados en 6rbitas. En esta
tesis usamos el método basado en Orbitas para realizar el andlisis de la dindmica
de galaxias que son atipicas (outliers en inglés) en las relaciones de escala, el cual
describiremos a detalla mas adelante.

El método basado en momentos de velocidad de la ecuacién de Boltzmann consiste
en determinar un perfil de densidad y explorar qué tipo de cinemética puede sopor-
tar este perfil, es decir, encontrar la solucién a las ecuaciones de Jeans y comparar
con datos cinematicos observacionales con el objetivo de minimizar la diferencia
cuadrética media entre las observaciones y el modelo, x? (p. €j. Young, 1980; Binney
et al., 1990; Magorrian & Binney, 1994; Cappellari, 2008). Para muchas aplicacio-
nes en galaxias espirales, las ecuaciones de Jeans se usan en coordenadas cilindricas
(R, z,¢). Asumiendo simetria axial estdn dadas de la siguiente manera:

2 2 "l __
VR — Uy d(vvy)  O(vURyz) 0P
R " erR 2z ‘3R 64
vORv; . d(vv?)  A(viRD;) 09
R oz R oz (6.5)

Mientras que para galaxias elipticas son dadas en coordenadas esféricas (7,6, ¢):

d(vv?)  2Bvv? 4o
dr + p = UW’ (66)

donde, por simetria v_g = v_qz) y el pardmetro de anisotropia, 3, esta definido de la

siguiente manera f = 1 — v3/v?2. Estas ecuaciones son una herramienta usada fre-
cuentemente para estudiar la dindmica de las galaxias ya que relacionan el potencial
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gravitatorio y propiedades de las galaxias determinadas de manera observacional,
como la densidad espacial de estrellas (densidad superficial de masa estelar), velo-
cidad media y dispersién de velocidades (p. ej. Cappellari, 2008; Cappellari et al.,
2011). Una desventaja de esta técnica es que no garantizan una solucién fisica, ya
que no se impone ninguna condicién de que la funcién de distribucién sea positiva,

f(xi,0:) > 0.

Un método alternativo que puede ser adoptado para estudiar la dindmica de las es-
trellas en galaxias es usar simulaciones de n cuerpos. En una simulacién estandar
de n cuerpos se especifica un conjunto de condiciones iniciales para las particulas,
(f(x,vi,t0)) y se sigue la evolucion del sistema y de cualquier cantidad de interés
(por ejemplo, la densidad de masa o la cinemaética a lo largo de la linea de visién).
Por lo que la tinica manera de influir en el modelo final es cambiando las condicio-
nes iniciales. El método Made-to-Measure (de aqui en adelante M2M) es un método
numérico de los mas flexibles, donde las estrellas de una galaxia son representadas
por un gran nimero de particulas que reaccionan a su atraccion gravitatoria mutua.
La idea de los M2M es encontrar un modelo de particulas con posiciones x;, veloci-
dades v; y pesos w;, que reproduzca de manera robusta propiedades observadas en
galaxias (por ejemplo, la distribucién de brillo superficial, curva de rotacién, perfil
de dispersion de velocidades, etc.) suponiendo sistemas en estado estacionario (p.ej.
Syer & Tremaine, 1996; de Lorenzi et al., 2007). La idea de los M2M es asignar pesos
individuales a las particulas de un modelo, los cuales se cambian dentro de peque-
fios intervalos de tiempo con la idea de reducir la diferencia entre el modelo y los
datos observacionales. Existe una variante a los M2M, llamada método iterativo de
Rodionov (Rodionov et al., 2009), el cual garantiza la autoconsistencia y podria apli-
carse a los problemas de esta tesis, lo cual evaluaremos en un futuro cercano. Como
ejemplo incluyo la liga a la tesis de maestria' en la cual aplicamos el método iterati-
vo de Rodionov para estudiar la dindmica de la galaxia NGC 2916. Una desventaja
de estos métodos es que son demandantes computacionalmente.

6.1.1. Msétodo basado en oOrbitas.

El método de Schwarzschild’s es una técnica flexible de superposicion de 6rbitas
para construir modelos dindmicos auto-consistentes en equilibrio de galaxias, pro-
puesto por primera vez por Schwarzschild (1979). Inicialmente fue creado para cons-
truir modelos asumiendo simetria esférica y galaxias axisimétricas (p. ej. Richstone,
1980; Richstone & Tremaine, 1984; Gebhardt et al., 2000; Valluri et al., 2004). Pos-
teriormente, Schwarzschild (1982, 1993) extendi6 la técnica para construir modelos
con formas triaxiales mds generales. De hecho, el método ha sido aplicado a gala-
xias més complicadas incluyendo una barra en la region central (p. ej. Vasiliev &
Athanassoula, 2015). En esta Tesis hemos adoptado este método para crear modelos
dindmicos de galaxias, por la simplicidad de la interpretacién de los resultados. El
codigo que usamos es el desarrollado siguiendo el enfoque de van den Bosch et al.
(2008).

Los tres pasos principales para construir modelos dindmicos de galaxias con el mé-
todo de Schwarzschild son los siguientes:

Liga a mi Tesis de Maestria http://132.248.9.195/ptd2015/abril/0728861/Index.html
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1. Construir un modelo representativo del potencial gravitatorio de la galaxia.

2. Calcular una amplia biblioteca de 6rbitas (tipicamente entre 10° y 10°) compa-
tibles con en el potencial gravitatorio del primer paso, muestreando comple-
tamente, en medida de los posible, el espacio fase. Cada 6rbita se calcula para
muchos tiempos dindmicos (~ 200) y sus propiedades se almacenan de forma
discreta.

3. Encontrar la combinacién de 6rbitas (resolver los pesos de las 6rbitas) que re-
producen los mapas cineméticos observados y la distribuciéon de luz/masa
estelar. Los pesos son calculados como solucién a un problema de optimiza-
cion.

En las siguientes secciones describimos con detalle los tres principales pasos que
nos llevan a construir modelos dindmicos de Schwarzschild.

Potencial gravitatorio.

El potencial gravitatorio es generado por una combinacién de las distribuciones de
masa estelar y oscura. El c6digo también permite introducir el efecto de un agujero
negro stper-masivo, sin embargo, las resoluciones espaciales de CALIFA y MaNGA
no permiten resolver el radio de influencia del agujero negro, por lo que su influen-
cia no afecta significativamente los resultados. Por lo tanto, este valor se mantiene
tijo adoptando un valor siguiendo la relacién entre la masa del agujero negro y la
dispersion de velocidades derivada por van den Bosch (2016).

Para construir el potencial gravitatorio correspondiente a la parte estelar usamos
la herramienta Multi-Gaussian-Expansion (MGE, Emsellem et al., 1994; Cappellari,
2002) para deproyectar el brillo superficial 2D en una densidad de luminosidad 3D,
y usando una razén masa-luminosidad estelar constante transformarlo en una den-
sidad de masa estelar de donde finalmente podemos calcular el potencial.

El punto de partida es modelar el perfil de brillo superficial proyectado con una
suma de distribuciones Gaussianas elipticas 2D coaxiales de la siguiente manera:
2mo?q; P [ 207

y?
(x;-z + %)] , (6.7)
j=1710; qj

con x; = R'sin(0’ — lp]’) y y; = R'cos(8 — lp;), donde (R’,6") son las coordenadas
polares en el plano del cielo (x’,3’). En la ec. (6.7) N es el ntimero de componentes
Gaussianas adoptado, teniendo luminosidad total observada L]-, cociente de ejes ob-

! Al _N Lf
SB(R,0') =)

v
servado (aplanamiento) 0 < q;- = - < 1, dispersion (tamafio) (ij a lo largo del eje
]
mayor y angulo de posicion, lP]/- .
Para deproyectar la ec. (6.7) y obtener la distribucién de luminosidad estelar 3D
intrinseca consideremos una simple componente gaussiana. Ya que las isofotas de

esta componente son elipses similares, éstas pueden ser deproyectadas asumiendo
que la densidad intrinseca estd estratificada en elipsoides triaxiales. La densidad de
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luminosidad intrinseca de esta componente puede ser escrita de nuevo como una
Gaussiana con la misma luminosidad L:

oy =y [1 <2+y2+zz)
v(x,y,z) = exp X+ 545
=1 (0jV27)3p;q; 207 p:ooa

_ _ _ o b e :

donde p; = b;/aj, q; = c¢j/a;jyu = o /0j, con aj, bj, cj representando los ejes mayor,
medio y menor de la componente gaussiana triaxial 3D. Posteriormente, usando una
razén masa-luminosidad estelar constante?, M, /L, definimos la densidad de masa
estelar como:

px(x,y,2) = (Mx/L) X v(x,y,2) (6.9)

El siguiente paso es calcular el potencial gravitatorio que corresponde a la distribu-
cién de masa de la ec. (6.9). Para esto usamos la férmula clasica para el potencial
gravitatorio de una distribucion de densidad arbitraria estratificada en elipsoides
concéntricos similares (Chandrasekhar, 1969):

(x,v,2) Z VOJ/ (x,y,z,7)dT, (6.10)
con
2 GL;
Vo = (M./L)y/ =—, 6.11)
j 7o
y

2 72
exp {__j (x T (572+1 er2>}
\/(1 —§;2)(1 — €j72)

donded; =1— pjz, € =1- qu y G es la constante de gravitacion. La integral en la ec.

F(x,y,2,7) = (6.12)

(6.10) no tiene una solucién analitica, pero puede ser determinada de manera precisa
por rutinas numéricas. La razén M, /L, g; y p; son pardmetros libres en nuestro
modelado dindmico.

Para determinar el potencial gravitatorio del halo de materia obscura usamos un
perfil de densidad esférico Navarro-Frank-White (NFW, Navarro et al., 1996) donde
la densidad de materia obscura puede ser escrita de la siguiente manera:

oom(r) = —F (6.13)
& (14 &)

ZNo6tese que la razén masa sobre luminosidad estelar, M/L, en las galaxias no es constante con el
radio (p. ej. Garcfa-Benito et al., 2019)
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donde pg y el radio de escala R son dos pardmetros libres. Al resolver la ecuacion de
Poisson, el potencial del halo de materia oscura NFW queda de la siguiente manera:

3
@mﬂo:—éﬂﬁmgm<1+1). (6.14)
r R;
El halo de materia oscura se define usualmente por el radio Rpgp, dentro del cual,
su densidad promedio es 200 veces la densidad critica del universo, p.; (esto es, la
densidad de la materia que se necesita para producir un universo plano). Como la
masa total encerrada dentro de Rppp es My, entonces tenemos que:

Maoo
20000 = ——————————, 6.15
Ocrit 1/37 x Rgoo ( )
con
3H3
= —, 6.16
Pcrzt 871G ( )

donde Hjp y G son las constantes de Hubble y de gravitacién, respectivamente. Co-
mo podemos apreciar, la densidad critica depende tinicamente de Hy. En las ultimas
mediciones realizadas se ha encontrado un valor de Hy =67.8 kms~!Mpc~! para la
constante de Hubble (Planck Collaboration et al., 2020), lo que arroja una densidad
critica del universo de pg;; = 8.6348 x10~% g/cm?, lo que corresponde a una den-
sidad tan baja como la masa de 2 o 3 4&tomos de hidrégeno por metro ctibico.

De la definicién del perfil de densidad de la ec. (6.13), obtenemos lo siguiente:

Rano R R R
Moo = / 4rtr?p(r)dr = 4mpoR3 {ln ( s 200) 200
0

— . (6.17)
Rs Rs + RZOO}
Tipicamente se usa el pardmetro de concentracion y la fraccién de materia oscura
dentro de Ry, para representar el halo NFW, en lugar de pg y Rs. La concentracién
estd definida como ¢ = Rygp/ Rs y la fraccién de materia oscura como f = Mypo/ My,
donde M, es la masa estelar total.

Basados en las ecuaciones de la 6.15 a la 6.17, los pardmetros del perfil de densidad
del halo de materia oscura NFW pueden ser reescritos como sigue:

200 c3
_ . 1
o 3 ln(l —|—C) — 14ch X Pcrits (6 8)
3 M1V
Ry= |—— . 1
) {8007tpmﬂc3} (6.19)

Los pardmetros de concentracion, c¢ y fraccién de materia oscura, f , son parametros
libres adicionales en nuestro modelado dindmico.
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Para el agujero negro asumimos que el potencial gravitatorio puede representarse
de forma adecuada por un potencial tipo Plummer (p. €j. van den Bosch et al., 2008):

GMpH
o ee

CDBH(X, %Z) - (620)

donde 7, es un parametro de suavizamiento para evitar singularidades y es igual
a0.001” (lo que corresponde a 1pc a la distancia tipica de CALIFA y MaNGA). Como
mencionamos previamente, la FWHM del elemento de resoluciéon de nuestros datos
es mayor al radio de influencia de los agujeros negros, por lo tanto, fijamos la masa
del agujero negro usando la relaciéon entre masa de agujero negro y dispersién de
velocidades. Cuando los datos lo permitan, la masa del agujero negro puede ser un
pardmetro libre para ser determinado por nuestro modelado dindmico.

Finalmente el modelo tendréd 5 pardmetros libres que serdn determinados: (i) la ra-
z6n masa-luminosidad estelar, M, /L, los pardmetros que determinan la forma in-
trinseca de la galaxia, (ii) p;, (iii) q;, y los pardmetros que representan el halo de
materia oscura, (iv) la concentracion, ¢, y (v) la fraccién de materia oscura, f.

Biblioteca de 6rbitas.

El segundo paso importante para crear los modelos es construir una biblioteca re-
presentativa de 6rbitas compatibles con el potencial gravitatorio total derivado en el
primer paso. En general, en un potencial triaxial existen cuatro principales familias
de orbitas: tres tipos de orbitas de tubo, las cuales evitan el centro, y un conjunto
de o6rbitas que pueden cruzar el centro, usualmente llamadas 6rbitas tipo caja, las
cuales son el resultado de la superposicion de dos movimientos armoénicos perpen-
diculares. La trayectoria resultante dependerd de la relacién de las frecuencias y de
la diferencia de fase. (ver Figura 6.1)

Las orbitas de tipo caja se caracterizan por mostrar oscilaciones en los tres ejes x, y, z
en su recorrido, ademads de llenar una region en el espacio tridimensional semejante
a una caja (de ahi su nombre). Asi mismo, pueden pasar arbitrariamente cerca del
centro de la galaxia huésped. Las 6rbitas de tipo tubo giran alrededor de los ejes
principales cubriendo una regién en el espacio tridimensional cuya forma recuerda
la de un tubo grueso, que como todo tubo tiene un hueco central. Por lo tanto, a
diferencia de las 6rbitas de tipo caja, las estrellas en las 6rbitas de tipo tubo no pasan
por el centro de sus galaxias huéspedes.

Pesos orbitales.

El modelo tiene dos componentes que necesitan ser ajustadas: la cinemaética obser-
vada y la distribucién de masa estelar (luminosidad) observada. Como describimos
en secciones anteriores, los mapas cinemadticos son segmentados para incrementar
el cociente S/N. Cada segmento se etiqueta con el indice, I. Entonces el objetivo es
reproducir la distribucién de masa (luminosidad) y la cinemadtica con una superpo-
sicion de orbitas, donde cada 6rbita k, tiene asignado un peso wy. La solucién de
los pesos orbitales es un problema lineal de minimos cuadrados, la x*> que debemos
minimizar es:
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SAT (short axis tube)

FIGURA 6.1: Tipos de 6rbitas en potencial triaxial. Paneles Superiores: a la izquierda
oOrbitas tipo caja, a la derecha odrbitas tipo tubo a lo largo de eje-menor. Paneles
inferiores: a la izquierda (derecha) érbitas tipo tubo a lo largo del eje mayor exterior
(interior). Créditos a Eugene Vasiliev.

X2 = o + X 6.21)

La distribucién de luminosidad del modelo es restringida por el perfil de brillo su-
perficial 2D y la densidad de luminosidad 3D deproyectada, ambos derivados con el
analisis de MGE. El brillo superficial 2D, es teselado con el mismo esquema que los
mapas cinematicos (S; para cada tesela), mientras que la densidad de luminosidad
en una maya 3D con 360 teselas (v, n = 1,2,...,360). Cada 6rbita k, contribuye con
S;‘ al brillo superficial en la tesela [ y vf‘ a la densidad de luminosidad intrinseca en
cada tesela n. Por lo tanto, el ajuste a la distribucién de la luminosidad consiste en
minimizar la siguiente funcién Xlzum = X‘E + x2, donde:

2 2
Si—Y,w Sk vy — Y w vk
2 I k Wkog 2 n k WkYn
— = rRi{ 22

Aqui los términos 0.01S; y 0.02v,, son errores relativos del 1% y 2 % al brillo super-
ficial y la densidad de luminosidad, respectivamente.

Para ajustar los mapas cinematicos vamos a considerar un perfil de distribucién de
velocidades, K;, observado en la tesela /, donde varias 6rbitas del modelo pueden
contribuir parcialmente a esta tesela. Cada 6rbita k contribuye con un perfil de dis-
tribucién de velocidades, K;‘ El objetivo es obtener el mejor ajuste de K;. Para este
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proposito, debemos encontrar los pesos de las 6rbitas, wy, de tal forma que ) kaf
esté lo mas cercano posible a K; para todos las teselas de los mapas cinematicos.
Como describimos en la Seccion 3.1.5, la distribuciéon de velocidades observada es
caracterizada por un anédlisis de momentos (p. €]., Sdnchez et al., 2016b,a) donde ge-
neralmente se obtienen (V},0;), o con andlisis mas detallados usando expansiones
de Gauss-Hermite (p. ej., Emsellem et al., 2004) donde se determinan los polinomios
de Hermite de alto orden. Usualmente se trunca hasta el cuarto orden, incluyendo
h3 y hy, para medir asimetrias cinematicas, es decir, cuanto nos alejamos de perfiles
puramente Gaussianos. Incluir o no estos términos depende de la resolucién espec-
tral y S/N de los datos. Para nuestro caso, en cada tesela observada, I, tenemos los
parametros cinematicos observados, (V}, 07) con sus respectivos errores, (dV;,doy).
Mientras que el modelo describe el perfil de distribucién de velocidades, K;‘, con una
expansion Gauss-Hermite alrededor de (V},07) para obtener (hg,l/ hlf,l'hé,lfhg,l/ hi,l)'
donde kg no es incluido en el ajuste y 111 ; = hy; = 0. Por lo tanto, la solucién de los
pesos serd un problema lineal de minimos cuadrados que podria incluir componen-
tes no-Gaussianas del perfil de velocidades de la siguiente manera:

Sthm, — Lk wiSFhE, |

4
2
Xkin ; mgl [ Sldhm,l

(6.23)

Para el caso de los datos cineméticos de CALIFA y MaNGA usamos solamente la
velocidad de rotaciéon y dispersion de velocidades, sin considerar h3 y hy.

6.1.2. Aplicacién a galaxias atipicas en el Plano Fundamental Uni-
versal.

En esta seccién mostramos el resultado de crear modelos dindmicos siguiendo la
técnica de superposicion de 6rbitas a galaxias atipicas (outliers mas alla de 20) en re-
laciones de escala, particularmente en el Plano Fundamental Universal estudiado en
el Capitulo 5. Las galaxias, una eliptica (manga-9181-12704) y una espiral (manga-
8550-12701), las seleccionamos de la muestra de MaNGA observadas con el haz de
fibras mas grande (127). En la Figura 6.2 podemos ver las imédgenes rgb del SDSS y
los campos de visién cubiertos por MaNGA.

Cinematica y distribucién de luz estelar.

Para guiar los modelos usamos la cinemaética estelar derivada por PIPE3D mediante
el andlisis descrito en la Seccién 3.1.5. Para restringir la distribucién de luminosi-
dad estelar del modelo necesitamos una imagen que nos trace la luz estelar. Para
esto elegimos la imagen en la banda-r del SDSS. Posteriormente, para determinar la
contribucién de la masa estelar al potencial gravitatorio asumimos una razén masa-
luminosidad estelar constante (nétese que esto es una aproximacion, ya que en ge-
neral las galaxias presentan gradientes de esta razon (p. ej. Garcia-Benito et al., 2017;
Sanchez, 2020) .

En la Figura 6.3 mostramos la cinemética estelar, las imégenes en la banda-r (con-
tornos negros) junto con el correspondiente ajuste con MGE (elipses rojas) y el perfil
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FIGURA 6.2: Imagen rgb del SDSS de la galaxia espiral manga-8550-12701 (panel
izquierdo) y de la galaxia eliptica manga-9181-12704 (panel derecho). En ambos

paneles el hexagono morado marca el campo de vision cubierto por el haz de 127
fibras de MaNGA.

Galaxia Tipo morfolégico | Masa estelar | Distancia | Radio efectivo
logM, [Ms] | [Mpc] []
manga-8550-12701 Sa 11.0 125.9 9.7
manga-9181-12704 E1 11.1 176.0 9.8

TABLA 6.1: Informacién basica de las dos galaxias. De izquierda a derecha mostramos
el tipo morfolégico, la masa estelar en masas solares, la distancia en mega parsecs y
el radio efectivo en segundos de arco.

radial de brillo superficial a lo largo del eje menor (curva sélida) y mayor (curva
segmentada). En la Tabla 6.1 mostramos las principales propiedades de estas dos
galaxias.

Mejor modelo ajustado.

Siguiendo la técnica de superposiciéon de 6rbitas, descrita en la seccién 6.1.1, crea-
mos los modelos dindmicos para las dos galaxias. El modelo tiene 5 pardmetros
libres que serdn determinados: la razén masa-luminosidad estelar en la banda-r, Y,,
los 3 parametros que describen la forma intrinseca de cada componente Gaussiana
(Pmins Pmin, Umin) Y 1a masa del halo de materia oscura, M. Incluimos un agujero
negro en la region central de masa fija, determinada por la relacién entre la disper-
sién de velocidades y la masa del agujero negro. Para manga-8550-12701 con una
dispersion de velocidades en la region central de ~ 180 km/s la masa del agujero
negro la fijamos a 8 x 10’ M;, mientras que para manga-9181-12704 con una disper-
si6n de velocidades de ~ 220 km/s la masa fue fijada a un valor de 108 M.

En la Tabla 6.2 mostramos el valor de los pardmetros libres encontrados por el mo-
delo. Es importante sefialar que medir la masa del halo de materia oscura, Mg,
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FIGURA 6.3: Para cada galaxia (manga-8550-12701, izquierda; manga-9181-12704,
derecha) se muestra la cinematica estelar y el brillo superficial extraido en la banda-
r. Panel superior izquierdo: mapa de velocidad estelar con los contornos del brillo
superficial a escala. La elipse segmentada sefiala el radio efectivo. Panel superior
derecho: los contornos negros representan la imagen original en la banda-r y los
contornos rojos son los ajustes bi-dimensionales usando la técnica de MGE. Panel
inferior: la curva sélida (simbolos azules) y curva segmentada (simbolos rojos) son el
ajuste MGE a lo largo del semi-eje menor y mayor.

es complicado debido al reducido campo de visiéon observado por MaNGA. En su
lugar, presentamos estimaciones de la cantidad de materia oscura y masa estelar

contenida dentro de un radio efectivo.

En las Figuras 6.4 y 6.5 podemos observar que el modelo dindmico para cada gala-
xia reproduce la cinemética y distribucién de luz observada. En ambas galaxias los
residuos en velocidad son del orden de ~ +3 km/s, lo que representa un 3 % en
comparacion con el maximo y minimo de la rotacién. En la Figura 6.6 mostramos
el perfil de masa estelar, masa oscura y masa dindmica de las dos galaxias, donde
podemos ver que domina la componente estelar sobre la componente de materia

oscura, al menos en el campo de visién observado por MaNGA.

Galaxia Y, inc 7 (2R,) P (2R,) u log M, log MSeh
[Ma/Lo) (< Re) [Ma] | (K Re) [Mg)]

8550-12701 | 26 £0.2 | 679+05 | 0554+0.1 |1.0£0.1|099 | 104 +0.6 109 +£0.7

9181-12704 | 3.8+ 05 | 769+05|10844+0.1|0940.11|099| 109 +05 11.1+0.3

TABLA 6.2: Parametros del mejor modelo. De izquierda a derecha mostramos (1)
el nombre de la galaxia, (2) la razén masa-luminosidad estelar, (3) el angulo de
inclinacion, (4) y (5) la forma intrinseca del modelo p y g, (6) u el cual se mantuvo
fijo, (7) la masa de del halo de materia oscura contenida al radio efectivo, y (8) la
masa estelar dentro del radio efectivo.
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FIGURA 6.4: Mapas cinematicos y de brillo superficial de la galaxia manga-8550-
12701. Los paneles superiores son los mapas observados de brillo superficial (izquier-
da), velocidad estelar (medio) y dispersién de velocidades, con los contornos de la
imagen en la banda-r en negro y la elipse segmentada demarcando el radio efectivo.
Los paneles centrales son los resultados del modelo con los contornos del ajuste de
MGE en negro. Los paneles inferiores son los residuos.

El resultado que nos da pistas importantes para entender la razén de que estas gala-
xias sean atipicas en el Plano Fundamental Universal es la distribucion orbital este-
lar. Para caracterizar las 6rbitas usamos el radio y la circularidad de las 6rbitas, A,
definida como la razén entre propiedades promediadas en el tiempo de la siguiente
manera:

L
Ay = ——, (6.24)
rx V.
donde el numerador es la componente-z del momento angular de las 6rbitas defi-
nido como L, = xv, — yvy, mientras que el denominador es el producto entre la
posicién radial, 7 = /x? 4+ y? + 22, y la velocidad circular en el plano ecuatorial

definido de la siguiente manera: V, = \/ v2 + vﬁ + 02 + 20,0y + 20,0y 4 20,0, €s

decir, 7 x V. es el momento angular de una 6rbita circular. Por lo tanto, el pardmetro
de circularidad orbital, A, nos da informacién de que tanto se alejan las érbitas de
una trayectoria circular. Si A, ~ 1 tenemos 6rbitas circulares (tipo tubo a lo largo del
eje-menor), mientras que si A, ~ 0 las 6rbitas son radiales (tipo caja o tipo tubo a
lo largo del eje mayor). Siguiendo a Zhu et al. (2018a), clasificamos las érbitas con
diferente circularidad para ser componentes: (i) dindmicamente frias (A, > 0.8), (ii)
dindmicamente tibias (0.25 < A, < 0.8), (iii) dindmicamente calientes (-0.25 < A, <
0.25), y (iv) contra-rotantes (A, < -0.25).
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FIGURA 6.5: Mapas cinematicos y de brillo superficial de la galaxia manga-9181-
12704. Los paneles superiores son los mapa observados de brillo superficial (izquierda),
velocidad estelar (medio) y dispersion de velocidades, con los contornos de la imagen
en la banda-r en negro y la elipse segmentada demarcando el radio efectivo. Los
paneles centrales son los resultados del modelo con los contornos del ajuste de MGE
en negro. Los paneles inferiores son los residuos.

En la Figura 6.7 mostramos la distribucién de érbitas sobre el espacio fase para am-
bas galaxias modeladas en esta Tesis. Para el caso de la galaxia espiral manga-8550-
12701, en la parte interna dominan las 6rbitas calientes hasta casi un radio efectivo,
debido a la presencia de un bulbo prominente. También en la parte interna, menor al
radio efectivo, encontramos una componente contra-rotante y una componente de
Orbitas tibias, aunque no dominan la distribucién, lo que podria sugerir la presencia
de una barra. En el andlisis para localizar esta galaxia en el Plano Fundamental Uni-
versal asumimos que es axisimétrica, es decir, siguiendo el anélisis presentado en
la Seccion 3.2.2, al ignorar la presencia de la barra perdemos informacién importan-
te del potencial gravitatorio. Ademads, a distancias mds alld del radio efectivo uno
esperaria 6rbitas fias (circulares), sin embargo, encontramos una gran fraccién de 6r-
bitas tibias, sugiriendo la presencia de un disco grueso dominante. Los porcentajes
de 6rbitas son los siguientes: 6rbitas frias (disco delgado) contribuye con un 7.2 %,
Orbitas tibias (disco grueso) con un 44.7 %, érbitas calientes (bulbo) con un 31.5% y
la parte contra-rotante contribuye con un 16.5 %. Para el caso de la galaxia eliptica,
manga-9181-12704, como es de esperarse a todos los radios es dominada por 6rbi-
tas calientes con una fraccion del 65 %. Ademads encontramos una fraccién del 18 %
de orbitas contra-rotantes y 17 % de 6rbitas tibias. En ambas galaxias encontramos
componentes contra-rotantes que son ignoradas en nuestro andlisis cinematico y di-
namico para construir el Plano Fundamental Universal. Por lo tanto, una razén de
que estas galaxias sean atipicas podria ser la presencia de componentes cinematicas
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FIGURA 6.6: Perfiles de masa de las dos galaxias: manga-8550-12701 a la izquierda y
manga-9181-12704 a la derecha. Las curvas roja, negra y azul representan los perfiles
de masa estelar, oscura y total (dinamica), respectivamente. Las curvas segmentadas
(si estan presentes) son los valores minimos y/o maximos estimados por el modelo.
La linea vertical en color verde sefiala el radio efectivo.
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FIGURA 6.7: Distribucién orbital estelar sobre el espacio fase en funcién del radio
para las galaxias manga-8550-12701 (panel izquierdo) y manga-9181-12704 (panel
derecho). Los colores indican la densidad de érbitas sobre el espacio fase. Las lineas
segmentadas horizontales delimitan las regiones dominadas por 6rbitas frias (circula-
res) con A, >0.2, calientes (tipo caja) con A, ~ 0y drbitas contra-rotantes (A; <
0.2). La linea vertical segmentada representa la posicién del radio efectivo.
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contra-rotantes. Sin embargo, para confirmar esta hipétesis necesitamos modelar un
conjunto amplio de galaxias, tanto atipicas como de una muestra de control, y com-
parar las fracciones de 6rbitas contra-rotantes encontradas de forma estadistica.

6.2. Funcién de velocidad circular de galaxias.

La funcién de velocidad circular de galaxias es una de las observables estadisticas
fundamentales de la poblacion de galaxias. La velocidad circular estd directamente
relacionada con la masa dindmica total (oscura + luminosa) de las galaxias. Por lo
tanto, como un trazador de la masa del halo de materia oscura puede ser comparada
con predicciones del modelo cosmolégico ACDM. Uno de los primeros estudios de
la funcién de velocidad circular usando datos observados con IFS fue realizado por
Bekeraité et al. (2016) para una muestra de galaxias de CALIFA. Encontroé resultados
consistentes con estudios previos basados en datos del ancho de linea de la emisién
del gas neutro HI (Papastergis et al., 2011).

Medir con precision la velocidad circular de galaxias desde el punto de vista obser-
vacional no es una tarea fécil. Las galaxias presentan una gran diversidad de formas
de curvas de rotacién, algunas planas, otras crecientes, incluso decrecientes (Per-
sic et al., 1996; Catinella et al., 2005; Kalinova et al., 2017). Una manera de hacerlo
es creando modelos dindmicos, como los descritos en la seccién anterior, pero esto
para grandes muestras de galaxias es complicado.

Para construir la funcién de velocidad circular de galaxias proponemos estimar la
velocidad de rotacién méxima de las galaxia a partir de la velocidad de rotacién al
radio efectivo y combinarla con la dispersién mediante el pardmetro de velocidad
total, SK, el cudl en los Capitulos 4 y 5 mostramos que es un buen estimador de la
velocidad circular. Con este fin usamos una sub-muestra de las galaxias de CALIFA
para las cuales contamos con ambas estimaciones (ya que con CALIFA se alcanza
2.5R, en la mayorfa de las galaxias). La sub-muestra comprende 42 galaxias con la
cinemdtica del gas ionizado y 92 con la cinemética estelar. Definimos un factor de
correccion para estimar, a partir de la velocidad de rotaciéon medida a un radio efec-
tivo, la velocidad de rotacién maxima. Para este proposito, seguimos el enfoque que
Verheijen (2001) desarroll6 para corregir los anchos de linea de HI por los movi-
mientos turbulentos. La ecuacion que usamos para encontrar el factor de correccion
es la siguiente:

V2, = V2, 4+ WAa(1—2exp(—x))% + 2Vt Wy (1 — 2exp(—x)), (6.25)

donde V;; es la velocidad de rotacién medida a un radio efectivo, x = (Vyp;/ Wcl)z,
siendo W, la velocidad de transicién entre una suma cuadrética (vy; < 60 km/s) o
lineal (vyor > 150 km/s)y Wy es el factor de correccion. Para encontrar el valor de los
dos pardmetros libres, W,; y Wy, realizamos un ajuste utilizando nuestra muestra de
CALIFA utilizando la técnica de Cadenas de Markov, de tal manera que la diferencia
entre la velocidad corregida, Vs, y la velocidad méxima sea minima. Encontramos
que en promedio podemos recuperar la velocidad méxima tanto para la cinematica
del gas ionizado como la estelar con W; = 120 km/s y Wy; = 38.0 km/s (ver Figura
6.8).
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FIGURA 6.8: Comparacién entre la velocidad de rotacién maxima y la velocidad co-
rregida a partir de la velocidad al radio efectivo. Panel izquierdo: Los simbolos de
color azul celeste (azul) son la comparacién entre la velocidad medida al radio efec-
tivo y la Viax (velocidad corregida y Viyay.) de la sub-muestra de 42 galaxias con
cinematica del gas ionizado. Paneles izquierdos: Los simbolos en naranja (rojo) mues-
tran la comparacion entre la velocidad medida al radio efectivo y la Vj;ux (velocidad
corregida y Viuqx) de la sub-muestra de 92 galaxias con cinematica estelar. La linea
negra segmentada es la relacién uno a uno.

Una vez encontrada la correccién en la sub-muestra de galaxias de disco extraidas
del muestreo de CALIFA, la aplicamos a la muestra de ~ 2200 galaxias de MaNGA,
incluyendo galaxias de tipo temprano, para estimar la velocidad méaxima. Posterior-
mente combinamos Vj,;x con la dispersiéon de velocidades a través del parametro
Sk como un proxy de la velocidad circular, y junto con la correccién por volumen
(Callette-Morin et al., in prep) estudiamos la funcién de velocidad circular de ga-
laxias (ver Figura 6.9). Nuestros resultados son consistentes con los derivados por
Bekeraité et al. (2016) para galaxias de CALIFA y los datos del The HI Parkes All
Sky Survey (HIPASS Meyer et al., 2004). También comparamos con las predicciones
tedricas de Trujillo-Gomez et al. (2011) basadas en la simulacién cosmolégica de
Bolshoi (Klypin et al., 2011). Podemos observar que nuestros resultados predicen
menor cantidad de galaxias en todo el rango de velocidades estudiado en compa-
racion con las predicciones tedricas. En el futuro cercano, estudiaremos la funcién
de velocidad circular derivada a través de modelos dindmicos para restringir con
mayor precision la velocidad circular. Ademas, basados en técnicas de Aprendizaje
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FIGURA 6.9: Funcién de velocidad circular de galaxias con MaNGA. Los simbolos en
rojo y la linea celeste son las derivaciones de Bekeraité et al. (2016) usando datos de
CALIFA y CALIFA+HIPASS, respectivamente. Los simbolos en rojo corresponden a
nuestros resultados, mientras que la linea naranja es la prediccién teérica de Trujillo-

Gomez et al. (2011). Las zonas en color gris representan las regiones donde la muestra
de CALIFA empieza a ser incompleta.

Automaético (Machine Learning en inglés) estamos explorando predecir la velocidad
de rotacién maxima usando la velocidad de rotacién al radio efectivo asi como paréa-
metros estructurales, masa estelar, etc., a partir de submuestras en las que contamos
con mediciones de ambas, V;,; al radio efectivo y Vyax.

6.3. Fracciéon de materia oscura en galaxias.

En el paradigma cosmoldgico actual, s6lo una fraccién del contenido total de ener-
gia del universo estéd constituida por materia ordinaria (bariones, ~ 5%). La mayor
parte de la masa del universo, aproximadamente cinco veces mds que la masa de
la materia baridnica, es invisible y de naturaleza desconocida (p. €j. Komatsu et al.,
2011). Sélo se sabe de su existencia de manera empirica por los efectos gravitato-
rios que genera sobre la materia luminosa a escalas astronémicas. La evidencia més
famosa de la existencia de esta componente de materia oscura son las curvas de ro-
tacion de las galaxias. Las cuales, su amplitud es mucho mayor a grandes radios de
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lo que se esperaria de las fuerzas gravitatorias de la materia visible (Rubin et al.,
1980).

La cantidad de materia oscura en el universo en general ha sido bien establecida, por
ejemplo por experimentos del CMB (p. ej. Komatsu et al., 2011; Planck Collabora-
tion et al., 2020). Ademds, simulaciones numéricas, dentro del modelo cosmolégico
ACDM, han tenido gran éxito en explicar la formacién de estructura a gran esca-
la, como los halos de materia oscura y restringiendo su forma y propiedades (p.
ej. Springel et al., 2006; Frenk & White, 2012). Sin embargo, a pequefias escalas, las
predicciones tedricas han entrado en controversia con resultados observacionales,
tal como el problema ctispide-nticleo (core-cusp problem en inglés, Primack, 2009; Bu-
llock & Boylan-Kolchin, 2017), donde la velocidad de rotacién en la region interna
de las galaxias muestra un incremento lineal, este incremento se interpreta como un
nucleo (core) en el centro de la distribucién de materia oscura. Sin embargo, las pre-
dicciones tedricas de formacién de estructura predicen que, en las partes internas,
los halos no presentan este nticleo (core), si no mas bien se inclinan a tener una den-
sidad de masa que aumenta rdpidamente al reducir su distancia al centro galdctico
(ctspide).

En los tltimos 20 afios, el incremento de la calidad de las observaciones ha permiti-
do mapear de manera precisa la cinematica en la parte interna de galaxias y trazar
las diferentes componentes de materia. Por ejemplo, Zavala et al. (2003a) estudiaron
la relacién masa-dindmica masa-bariénica para una compilacién de galaxias de dis-
co donde encontraron una dependencia de esta relaciéon con el brillo superficial, es
decir, que la fraccién de materia oscura depende en mayor medida del brillo que de
la masa estelar o la luminosidad. Por otro lado, Cappellari et al. (2013) derivaron la
fraccién de materia oscura dentro de un radio efectivo para la muestra de 260 gala-
xias del muestreo Atlas3D. Encontraron que en promedio las galaxias muestran una
fraccién de materia oscura de fz,, ~ 13 % a estos radios. Mds recientemente, Tortora
et al. (2019) encontraron que para una muestra de 175 galaxias de la compilacion
SPARC (una muestra de galaxias cercanas con fotometria de spitzer y curvas de ro-
tacion de alta calidad derivadas del gas ionizado H, y gas neutro HI) las galaxias
espirales de menor masa son més dominadas por la componente de materia oscura
comparadas con las galaxias mds masivas. En esta Tesis derivamos la fracciéon de
materia oscura al radio efectivo para galaxias del muestreo MaNGA de la siguiente
manera:

M, (< R,)

fdm(< Re) =1- m,

(6.26)
donde M, (< R,) es la masa estelar contenida dentro del radio efectivo, y Mdyn(<
R,) es la masa dindmica derivada en el Capitulo 5. En la Figura 6.10 mostramos
los resultados y los comparamos con las derivaciones con datos observacionales de
Barnabé et al. (2011) quien combiné cinemadtica y lentes gravitatorios para deter-
minar el contenido de materia oscura en 16 galaxias de tipo temprano, Cappellari
et al. (2013) y Tortora et al. (2019). Ademds comparamos con predicciones tedricas
de formacién de estructura basados en modelos semiempiricos, con y sin el efecto
de los bariones (contraccién adiabatica, Rodriguez-Puebla et al., in prep.) y con los
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resultados presentados por Lovell et al. (2018) basados en las simulaciones numéri-
cas de IllustrisTNG (Nelson et al., 2018). Nuestros resultados son consistentes con la
compilacién encontrada en la literatura y con las predicciones tedricas, particular-
mente aquellas que incluyen el efecto de los bariones (contraccién adiabatica). Las
galaxias con masas estelares por debajo de ~ 5 x 10!1°M, entre menos masivas son
mds materia oscura tienen, al menos al radio efectivo. En la parte de altas masas el
comportamiento es similar. Esto nos indica que existe una masa estelar caracteristica
para las galaxias donde la componente bariénica es dominante.
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FIGURA 6.10: Fraccién de materia oscura en galaxias de MaNGA. Panel izquierdo:
fraccion de materia oscura para galaxias de tipo tardio. Los simbolos grises repre-
sentan nuestras derivaciones con la linea solida azul como el valor medio y la regién
sombreada encerrando el 68 % de los datos. La linea verde es el resultado de Tortora
et al. (2019). La prediccién de los modelos semiempiricos (simulaciones numéricas)
esta representada con las lineas magenta (celeste). Panel derecho: fracciéon de materia
oscura para galaxias de tipo temprano. Los simbolos grises son nuestros resultados con
la linea solida en rojo como el valor medio y la regién sombreada encerrando el 68 %
de los datos, los simbolos verdes son los resultados de Cappellari et al. (2013), los
rombos amarillos y naranjas son los resultados de Barnabé et al. (2011) y finalmente
la linea punteada azul es la prediccién tedrica de Lovell et al. (2018).

6.4. Un estimador del momento angular estelar.

Entre los pardmetros fundamentales mds importantes de la poblacién de galaxias,
ademds de la masa, es el momento angular, recibido por torques de marea en el
universo temprano (Peebles, 1969). Desde hace mas de una década, Emsellem et al.
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(2007) propuso un estimador del momento angular estelar observado en una mues-
tra de 48 galaxias con datos de IFS del muestreo SAURON (de Zeeuw et al., 2002)
derivado mediante la siguiente ecuacion:

(RIV]) N FiRu|Vy

n=1

(RVVZ+02 YN FER,VZ+02
donde la suma se realiza sobre el nimero de spaxels dentro del radio efectivo, R. F;,
Vi v 0 son el flujo, velocidad, y dispersion de velocidades del n-ésimo spaxel, res-
pectivamente. A partir de entonces se introdujo el término fast rotator y slow rotator
para determinar que tan dominadas por rotacién o dispersién de velocidades son
las galaxias, dependiendo si A tiene valores por abajo o arriba de ~ 0.2. Diferentes
trabajos, con diferentes datos han confirmado este resultado mostrando una clara bi-
modalidad en las propiedades de las galaxias entre rotadores rapidos y lentos (p. ej.
Emsellem et al., 2011; Fogarty et al., 2015; Falcén-Barroso et al., 2015, 2019; Graham
et al., 2018).

(6.27)

e:

En esta Tesis doctoral proponemos un nuevo estimador del momento angular este-
lar basados en la fraccién de masa soportada por rotacién respecto a la masa dina-
mica, ambas al radio efectivo:

M
ARe,proxy = MZZ;(Z . (6.28)

La masa soportada por rotacion estd determinada de la siguiente manera:

Me,vrot = VrzotRe/G/ (6.29)

con G como la constante gravitatoria. Mientras que la masa dindmica es la estimada
en el Capitulo 5. En la Figura 6.11 mostramos la comparacién entre la derivacion
clasica del momento angular estelar derivada por Falcon-Barroso et al. (2019) usan-
do la ec. (6.27) para la muestra de 300 galaxias de CALIFA estudiadas en esta Tesis y
nuestro estimador basado en la fraccién de masa soportada por rotacién relativo a la
masa dindmica. Encontramos que nuestro estimador reproduce las determinaciones
clasicas con una dispersioén de ~ 0.09dex.

En la Figura 6.12 exploramos el diagrama entre el momento angular estelar y la elip-
ticidad, (Ar, €) y los comparamos con derivaciones previas con datos de diferentes
muestreos como: (1) Atlas3D (Emsellem et al., 2007), (2) SAMI (van de Sande et al.,
2017), y (3) CALIFA (Falcon-Barroso et al., 2019). Encontramos que los resultados
son consistentes entre si, las galaxias espirales, como es de esperarse, casi todas son
rotadores rdpidos, mientras que la mayoria de las galaxias elipticas son rotadores
lentos.
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FIGURA 6.11: Relacién uno-a-uno (linea negra segmentada) entre el momento angu-
lar estelar medido con la definicién clasica (ec. 6.27) por Falcén-Barroso et al. (2019)
para la muestra de 300 galaxias de CALIFA y nuestro estimador definido como la
fraccion de masa soportada por rotacién respecto a la masa dinamica, descrita en los
capitulos 4 y 5. Las lineas segmentadas y punteadas moradas demarcan la regién 1o
y 20, respectivamente.



Capitulo 6. Resultados preliminares. 106

CALIFA (Falcon-Barroso et al. 2019
Atlas3D (Emsellem et al. 2007)
SAMI (Van de Sande et al. 2017)

E

SO

Sab

Sc

count
oY JoX )

3 count

FIGURA 6.12: Diagrama (AR, €) para la muestra de 300 galaxias de CALIFA. Los co-
lores representan diferentes tipos morfolégicos. Incluimos como referencia la relacion
para la muestra de CALIFA (estrellas grises, Falcén-Barroso et al., 2019), Atlas3D
(cuadros grises, Emsellem et al., 2007) y SAMI (rombos grises, van de Sande et al.,
2017). La linea negra segmentada muestra la demarcacion entre rotadores lentos y

rapidos. La curva magenta segmentada es la relacién vista de canto de Cappellari
et al. (2007).
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Capitulo 7

Conclusiones e Investigaciones
Futuras.

En la presente Tesis buscamos explotar la combinacién de resolucién y cubrimiento
espacial de CALIFA mas la gran estadistica de MaNGA, lo cual nos permite estu-
diar las relaciones de escala entre las propiedades cinematicas y dindmicas de las
galaxias con una confiabilidad inédita. Esto nos permite realizar algo que se ha bus-
cado por afios en la comunidad, la confrontacién cuantitativa contra predicciones
tedricas basadas en la Cosmologia y la evolucién de las galaxias. Particularmente
buscamos una relacién de escala, que involucra propiedades cinematicas y dindmi-
cas, unificada para galaxias tanto de tipo temprano como tardio. Del mismo modo,
estudiamos la relacion masa-dinamica-masa-estelar, M, — M, en la parte interna
de galaxias y la comparamos con resultados observacionales previos encontrados
en la literatura y con predicciones teéricas de formacién de galaxias basados en mo-
delos semiempiricos.

En la parte del andlisis cinematico, particularmente en el Capitulo 4, estudiamos re-
laciones de escala como la “cldsica” Tully-Fisher, la M, — Vo1, la M, — oy la M, — Sk
primeramente para galaxias de CALIFA. En el Capitulo 5 derivamos un Plano Fun-
damental Universal para galaxias elipticas y espirales de ambos muestreos, CALIFA
y MaNGA. Ademads, proponemos un par de estimadores de la masa dinamica con-
tenida en la parte interna de galaxias. Estudiamos la distribucién de estas masas
dindmicas en funcién de la masa estelar y comparamos con predicciones tedricas de
formacion de galaxias. En la parte de andlisis dindmico (Capitulo 6), seleccionamos
galaxias tanto elipticas como espirales atipicas en las relaciones de escala (outliers
mas alla de 20 respecto al mejor ajuste del Plano Fundamental Universal) y cons-
truimos modelos dindmicos basados en la técnica de superposicién de érbitas de
Schwarzschild (1979) para estudiar su naturaleza dindmica y distribucién orbital
para entender el porqué no siguen las correlaciones. Del mismo modo, estimamos
la fraccién de materia oscura contenida dentro del radio efectivo en galaxias y com-
paramos con predicciones tedricas.

7.1. Conclusiones.

A continuacién enumeramos las conclusiones principales obtenidas en esta Tesis.
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= Basados en el estudio detallado de la cinemética espacialmente resuelta, con-
cluimos que el perfil de velocidad de rotaciéon se puede subestimar si en la
cinematica de la galaxia en cuestion existen movimientos no-circulares y éstos
son ignorados en el andlisis cinemético.

= Basandonos en el estudio de las dos muestras analizadas (CALIFA y MaN-
GA), presentamos relaciones de escala de galaxias con la cinematica estelar y
del gas ionizado. Confirmamos que las galaxias de tipo tardio y temprano jun-
tas siguen la relacion de escalamiento entre la masa estelar y el pardmetro de
velocidad total, M, — Sp5, con una remarcable reduccién de la dispersion (~
0.1 dex) en comparacién con las relaciones individuales M, — V;4t (~ 0.23 dex)
y My — 0 (~ 0.14 dex). La dispersion respecto a la citada relacion es consistente
con previos estudios usando datos de diferentes muestreos, tales como SAMI
(Cortese et al., 2014; Barat et al., 2019) y CALIFA (Gilhuly et al., 2019).

= La reduccién de la dispersiéon considerando el pardmetro de velocidad total,
Sk, nos indica que la cinematica interna en galaxias es mas compleja que so-
lo rotacién o dispersién de velocidades. Como es bien sabido, las galaxias de
disco aunque dominadas por rotacién frecuentemente muestran movimientos
no-circulares, mientras que una fraccion de galaxias elipticas, aunque domi-
nadas por dispersion de velocidades, exhiben movimientos rotacionales. Esto
nos lleva a la conclusién de que la combinacién de la velocidad de rotacién,
Vrot, v la dispersion de velocidades, o, en un solo pardmetro, Sk, resulta un
mejor trazador de la velocidad circular (potencial gravitatorio).

= Presentamos un primer estimador de la masa dindmica contenida dentro del
radio efectivo en galaxias usando tnicamente el pardmetro de velocidad to-
tal y calibrado con modelos dindmicos basados en 6rbitas. Encontramos que
nuestro estimador puede recuperar de manera robusta las masas dindmicas es-
timadas por métodos dindmicos (basados en datos de la muestra de CALIFA)
con una dispersién de ~ 0.15 dex.

= Demostramos la existencia de un Plano Fundamental Universal, construido
y calibrado primeramente con propiedades al radio efectivo de 300 galaxias
observadas por CALIFA. Posteriormente, estudiamos este mismo plano para
la muestra final de 2458 galaxias de MaNGA (después de una rigurosa depu-
racion) usando la calibracion encontrada con las galaxias de CALIFA. Encon-
tramos que todas las clases de galaxias, elipticas y espirales, siguen este plano
con una dispersion de ~ 0.05 dex en acuerdo con el sugerido por Zaritsky et al.
(2008).

= Proponemos un procedimiento simple pero competitivo para estimar la razén
masa-luminosidad dindmica dentro del radio efectivo en galaxias, Y. Esté pro-
cedimiento es mas f4cil de aplicar a grandes muestras de galaxias que los ana-
lisis més detallados (modelos dindmicos), aunque con menos precision. Propo-
nemos un segundo estimador de la masa dindmica al radio efectivo, usando
informacién adicional de galaxias (pardmetro Sk, brillo superficial I, y radio
efectivo R,) y por lo tanto mas preciso que el primero. Encontramos que las
masas dindmicas calculadas con este nuevo estimador son consistentes con las
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derivadas por los modelos dindmicos con una dispersiéon de ~ 0.09 dex (me-
nor que 0.15 dex, la dispersiéon encontrada con el estimador basado solo en el
pardmetro de velocidad).

= Encontramos que la distribucion de masas dindmicas en funcién de la masa
estelar, ambas al radio efectivo, Mayn, — M, €s aproximadamente lineal a ma-
sas intermedias, pero a masas < 1 x 10%° M, se hace méas plana mientras que
a masas mayores que 1 x 10'%° M, se empina ligeramente, mostrando en estos
dos extremos un mayor dominio de masa dindmica (oscura) que en las masas
intermedias, en buen acuerdo con predicciones tedricas de modelos semiem-
piricos de formacién de galaxias.

Es gratificante el darnos cuenta como ha evolucionado nuestro conocimiento sobre
la formacién de galaxias y de las propiedades de los halos cosmolégicos de materia
oscura a medida como han evolucionado los datos observacionales en galaxias y las
herramientas para analizarlos. Una via tradicional para obtener las propiedades y
distribucién de materia oscura es a través de la cinemadtica. Para galaxias espirales
mediante las curvas de rotacion, las cuales son funcién del radio, y por lo tanto, se
requiere definir una velocidad de referencia. Entre las mds usadas en la literatura
son (i) la velocidad en la parte plana de las curvas de rotacion (Vy,), (ii) los anchos
de linea (Wag, Wso) y la velocidad de rotaciéon méaxima (Vjuax) (p. €j. Zavala et al,,
2003b; Ponomareva et al., 2017). La curva de rotacién no siempre estd disponible,
por lo tanto, nos vemos obligados a elegir como velocidad de referencia los anchos
de linea, similar a la derivacion de la cinemaética integrada usada en esta Tesis. Ade-
mas, debemos subrayar que cada una de las velocidades de referencia tienen sus
ventajas y desventajas: (a) la parte plana de las curvas de rotacién se logra sélo para
un nimero limitado de galaxias; (b) los anchos de linea, generalmente usados para
la emisién del gas neutro HI, aunque tienen gran resolucién espacial y se obtiene
en las partes mds externas de las galaxias donde domina la materia oscura, estos
se utilizan para galaxias cercanas y dependen de la distribucién de HI asi como de
la sensibilidad del radio telescopio; y (c) la Vj;ax nos da una idea de la concentra-
cién de la componente bariénica en un halo dado. Por otro lado, la cinemaética en
galaxias elipticas es mds compleja. Las estrellas estan en equilibrio gravitatorio al
equilibrar el potencial gravitatorio al que estdn sometidas, con la presién que surge
de sus movimientos 3D. Ademds, no podemos medir directamente la dispersiones
de velocidad radial y tangencial ligadas al perfil de la masa, sino sélo sus valores
proyectados a lo largo de la linea de vision.

Por otro lado, las propiedades cinemaéticas de las galaxias, como la velocidad de ro-
tacion y dispersion de velocidades, nos permiten estudiar relaciones de escala que
conectan propiedades de los halos de materia oscura y de la materia luminosa. Las
cuales amplian nuestra comprension de la relacién entre la cinematica, dindmica, y
las fracciones de masa en el centro de las galaxias. En particular, las relaciones de es-
cala cinematicas y dindmicas como las estudiadas en esta Tesis son una herramienta
clave para estudiar la formacion de galaxias. Por ejemplo, nos dan una descripcién
estadistica para medir de manera relativamente simple propiedades de galaxias que
pueden ser comparadas directamente con predicciones de simulaciones numéricas
cosmolégicas. Nuestra derivacion de la relacion My, — M, es un primer paso pa-
ra explorar la conexion galaxia-halo con datos observacionales, aunque en la parte
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interna de las galaxias. Nuestros resultados indican que las galaxias en el régimen
de bajas masas son mayormente dominadas por materia oscura en las regiones in-
ternas, de igual manera en la parte de altas masas, donde tenemos evidencia de una
ligera desviacion de la distribucién. Sin embargo, en nuestras derivaciones estamos
suponiendo que la IMF es universal para todas los tipos morfolégicos de galaxias.
La desviacion observada a alta masa, en particular, podria deberse a que estamos
sobre estimando o sub-estimando la masa estelar. Diferentes estudios han encontra-
do una variacién sistémica de la IMF con la dispersién de velocidades central en
galaxias de tipo temprano (p. ej. Cappellari et al., 2012; Martin-Navarro et al., 2015;
Li et al., 2017). No obstante, el que las galaxias méds masivas muestren una mayor
fraccién de materia oscura es razonable, pues estd de acuerdo con lo que pasa con
la relaciéon M, — My, (p. €j. Rodriguez-Puebla et al., 2015). Pareceria que esta rela-
cién deja su huella en la distribucién de masa estelar y masa oscura en regiones mas
internas. Por lo tanto, las desviaciones en nuestra distribucién puede deberse a la
cantidad de materia oscura contenida dentro del radio efectivo o puede que tan solo
sea el resultado de nuestra aproximacién (IMF universal). Esto lo abordaremos en
un futuro cercano.

Sabemos que, por construccién, los modelos semi-empiricos de formacién de gala-
xias siguen diferentes relaciones de escala, entre ellas la SHMR (Rodriguez-Puebla
et al., 2015). Nuestra relacion My, — M, hereda parcialmente la forma de la SHMR,
que también se desvia en la parte de bajas y altas masas estelares. Por lo tanto, estu-
diar la distribucién de masa en la parte interna de galaxias, en particular la relaciéon
masa-dindmica-masa-estelar, nos puede dar pistas importantes de la conexién entre
la dindmica interna de la poblacién local de galaxias y las propiedades de los halos
cosmoldgicos de materia oscura para mejorar nuestro entendimiento de la forma-
cién y ensamblaje de las galaxias.

Finalmente, sabemos que las galaxias enanas se han convertido en el laboratorio
ideal para estudiar la naturaleza y distribucién de la componente de materia os-
cura, ya que son los sistemas dominados a todos los radios por esta componente
oscura (p. ej. Baumgardt & Mieske, 2008). Aunque en esta Tesis no consideramos
galaxias enanas, la situacién es extremadamente positiva en un futuro cercano por-
que estaremos sumergidos por un enorme flujo de informacién por dos razones: (i)
gracias a los grandes telescopios y nuevos instrumentos (tales como MUSE) dispon-
dremos de datos con exquisita resolucién espacial para desentrafar las galaxias del
universo cercano, y (ii) gracias a los satélites como GAIA vy el telescopio espacial
Hubble (HST por las siglas en inglés de Hubble Satellite Telescope), tenemos la ca-
pacidad de resolver movimientos propios de estrellas individuales y por lo tanto
la componente radial y tangencial de la dispersion de velocidades de las galaxias
enanas esferoidales del universo local, lo que nos dard la capacidad de determinar
de manera precisa la distribucién de materia oscura en estos sistemas (p. ej. Lokas,
2009; Strigari et al., 2017; Massari et al., 2020).

7.2. Investigaciones Futuras.

Como muchos trabajos de investigacion de frontera, esta Tesis estd dejando muchos
cabos sueltos. He invertido tiempo y esfuerzo en cada uno de ellos, que ademas
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pueden ser delimitados para ser articulos extra cada uno de ellos. Por lo tanto, como
continuacién del andlisis cientifico derivado de esta Tesis, enumeramos el trabajo en
curso y algunos de nuestros planes para el futuro préximo.

1. Anélisis detallado de la cinemética en galaxias de baja masa como pruebas a
la cosmologia. Las galaxias enanas de baja masa se han convertido en los labo-
ratorios ideales para estudiar la naturaleza y distribucién de materia oscura.
Sin embargo, diferentes estudios muestran estructuras no axisimétricas en las
regiones internas de estos sistemas, lo que da lugar a perturbaciones en la cine-
matica generando movimientos no-circulares. Los cuales son frecuentemente
ignorados en este tipo de analisis (p. ej. Iorio et al., 2017; Oman et al., 2019).
Este hecho hace que las curvas de rotacién derivadas subestimen el perfil de
velocidad circular (potencial gravitatorio) y por lo tanto da lugar a interpreta-
ciones erroneas de la distribucién de materia oscura en galaxias. Inicialmente
vamos a realizar un andlisis detallado de la cinemaética con el objetivo de ca-
racterizar los movimientos no-circulares.

2. Modelos dindmicos de galaxias. Datos cinematicos deben ser procesados a tra-
vés de modelos dindmicos antes de contrastarlos con predicciones tedricas. El
proposito de construir modelos es inferir con precisién la velocidad circular
(potencial gravitatorio) que puede ser directamente comparada con la distri-
bucién total de materia (luminosa + oscura) interior a un radio, , de las pre-
dicciones cosmoloégicas.

3. Construccion de la funcion de masa (velocidad) de Halos de Materia oscura.
Estimaremos la masa de los halos y su distribucién, corregida por volumen.
Esta es una de las predicciones més robustas de las simulaciones cosmolégicas.
Se predice que es invariante de escala y diverge en la parte de bajas masas (p.
ej. Rodriguez-Puebla et al., 2016).
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Apéndice A

Diagrama de flujo de EVELFIT.

En este Apéndice mostramos de manera esquematica, mediante un diagrama de
flujo, el procedimiento seguido para incluir Cadenas de Markov Monte Carlo y el
algoritmo Metrépolis-Hastings (M-H) al c6digo original desarrollado por Spekkens
& Sellwood (2007) y Sellwood & Sanchez (2010). La idea central de esta extension
es barrer de manera eficiente el espacio de parametros para lograr la solucién en el
minimo global. La explicaciéon detallada se puede observar en la Seccién 3.2.6.
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Elegir parametros iniciales:
(punto de partida)
& = (i,0 Vsys, (xc, yc), y 6b)

Ejecutar
Velfit (&-1)

Generar nuevo conjunto de parametros: Funcion de Verosimilitud
&* = &i-1+ error multiplicado por
un numero aleatorio de entre +1.

Calcular la probabilidad
a posteriori:

P(E| D) = P(D | &) x P(D)

Ejecutar
Velfit (&%)

Calcular la razén M-H
o = P(E*| D) / P(&-1|D)

Paso aceptado

5=t

Paso rechazado

& =&i-1

FIGURA A.1: Diagrama de flujo de la implementacion del algorit-
mo Metropolis-Hastings (M-H) para la determinacién de los parametros
¢ = (1,0, Vsys, (xc,Yc), y 0p) del modelo que mejor reproduce los mapas de
velocidad observados usando un enfoque de Cadenas Monte Carlo de Markov.
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