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Resumen

En este trabajo se estudia la contracción que sufren los halos de materia oscura debido a
la formación de una galaxia en su centro. En particular se analizan los efectos que estos
sufren en sus perfiles de masa y velocidad circular aplicando 3 modelos de contracción
que difieren fundamentalmente en la intensidad de dicha contracción. Se aplican estos
modelos a una muestra observacional de 34 galaxias espirales brillantes y enanas y fijando
restricciones provenientes de simulaciones numéricas y modelos semianaĺıticos se analiza la
capacidad de cada modelo de producir resultados autoconsistentes. Los resultados indican
que los modelos que predicen una contracción menos notable son los más exitosos frente
a los modelos donde esta es más intensa.
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Caṕıtulo 1

Introducción

En este caṕıtulo se describe de manera resumida el marco teórico que engloba este
trabajo. Empezando con una exposición cosmológica del Universo. Siguiendo con una de-
scripción estructural de los halos de materia oscura, los cuales son el objeto de estudio de
este trabajo. Como estos se ven afectados cuando los bariones, mediante procesos disipa-
tivos colapsan formando galaxias en su interior. Y terminando con la presentación de los
distintos modelos que se compararan en este trabajo, los cuales intentan modelar como
es la respuesta de los halos frente a este comportamiento de los bariones.

1
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1.1. Contexto Cosmológico

Si bien el concepto de las galaxias como �Universos isla�se remonta a Wright (1750) y
Kant (1755), el estudio de la formación de galaxias no comenzó hasta despues de ser con-
firmada su condición de objeto extra-galáctico por Hubble (1929). De hecho, gran parte
de los primeros trabajos sobre la formación y evolución de las galaxias fueron impulsados
por la necesidad de responder a las preguntas que la cosmoloǵıa presentaba. Si bien la
comprensión de las galaxias sigue siendo necesaria por tales razones incluso actualmente,
este campo se ha convertido en una de las áreas de investigación más activas y atractivas
de la astrof́ısica moderna por derecho propio.

Actualmente el modelo cosmológico más aceptado es el de materia oscura fŕıa con
constante cosmológica (ΛCDM, por sus siglas en ingles), esto es el modelo cosmológico
estándar (CDM) mas una constante que hace referencia a la expansión acelerada del Uni-
verso, y que se enmarca dentro de los modelos de la formación jerárquica de estructuras.
Una de las pruebas más importantes que respaldan el modelo cosmológico la provee la
radiación de fondo de microondas (CMB), que corresponde a una radiación de cuerpo
negro a una temperatura de 2.725K, correspondiéndose con una longitud de onda car-
acteŕıstica de 1.9 mm, que llena todo el Universo. Esta radiación es una prueba de que
el Universo, en un principio, era homogéneo pero con pequeñas fluctuaciones del orden
de 10−5 veces su densidad media. En particular, las mediciones en las fluctuaciones en
la temperatura de la radiación del fondo de microondas del satélite WMAP (Spergel et
al. 2007) ha permitido determinar los parametros cosmológicos fundamentales tales como
densidad de materia y enerǵıa, constante de Hubble, temperatura de la radiación, etc.
con una precisión notable. Uno de los resultados más sorprendentes es el que se refiere
a la densidad de materia-enerǵıa del Universo estableciendo que el Universo es plano y
que consiste en tres componentes principales: En primer lugar, se encuentra la materia
bariónica compuesta de protones, neutrones y electrones que constituyen el Universo vis-
ible. Se cree que la contribución de bariones al total de la masa es solo de Ωb ∼ 4%. En
segundo lugar, se encuentra la materia oscura, un tipo de materia hipotética de natu-
raleza desconocida, que no emite o refleja suficiente radiación electromagnética para ser
observada directamente con los medios técnicos actuales, pero cuya existencia puede in-
ferirse a partir de los efectos gravitacionales que causa en la materia visible, tales como las
estrellas o las galaxias, aśı como en las anisotroṕıas del fondo cósmico de microondas. Su
contribución es, según el modelo de ΛCDM, Ωdm ∼ 20% del total del total de la densidad
de enerǵıa del Universo. Y finalmente, se encuentra la enerǵıa oscura, que es una forma
hipotética de enerǵıa que estaŕıa presente en todo el espacio, produciendo una presión
negativa que tiende a incrementar la aceleración de la expansión del Universo, resultando
en una fuerza gravitacional repulsiva y contribuyendo con el 76% restante.
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En el marco de este modelo cosmológico estándar, las estructuras se forman a partir
de pequeñas perturbaciones iniciales en un Universo globalmente homogéneo e isótropo,
crecen por el mecanismo de inestabilidad gravitacional, dejan de tomar parte de la ex-
pansión del universo y colapsan para formar estas estructuras. El contraste de densidad,
definido por:

δ(r, t) =
ρ(r, t)

ρ(t)
− 1, (1.1)

donde ρ(t) es la densidad media del Universo al tiempo t y ρ(r, t) es la densidad en
un punto r al tiempo t, proporciona una medida de la amplitud de estas perturbaciones.
Debido a la naturaleza netamente atractiva de la fuerza de la gravedad, las regiones del
espacio con sobredensidades crecen con el tiempo, mientras que las regiones subdensas
se vuelven cada vez menos densas. Durante las primeras etapas del Universo, el con-
traste de densidad crece relativamente poco (δ ≪ 1) y su evolución puede ser estudiada
anaĺıticamente utilizando aproximaciones lineales. Ya en el régimen no lineal δ & 1, la for-
mación de estructuras solo puede ser estudiada utilizando simulaciones numéricas donde
la evolución dinámica de la materia oscura es calculada en detalle a través de interacción
gravitacional de N-cuerpos. La aproximación Newtoniana es suficientemente precisa para
tratar este problema ya que las escalas de tamaño son mucho menores que la longitud de
Hubble cH−1 y mucho mayores que el radio de Schwarzschild y por que las velocidades
involucradas son v ≪ c. Estas simulaciones muestran que las perturbaciones crecen con
el tiempo, se apartan de la expansión del Universo y forman objetos gravitacionalmente
acotados de simetŕıa esferoidal, llamados halos de materia oscura con un contraste de
densidad muy alto (δ ∼ 1000). Posteriormente, estos halos se fusionan entre si, dando
lugar a la formación de objetos cada vez más masivos. Este proceso de fusiones, llamado
formación jerárquica es caracteŕıstico de los modelos tipo CDM. En la sección siguiente
describiremos las propiedades fundamentales que poseen estos halos de materia oscura y
el rol fundamental que juegan en las teoŕıas modernas de formación de galaxias.

1.2. Halos de Materia Oscura

En las teoŕıas jerárquicas de formación de galaxias tales como las de materia oscura
fŕıa, las estructuras virializadas, llamadas comúnmente halos, se forman por la confluencia
de dos efectos: el colapso gravitacional no lineal de la materia oscura en halos individ-
uales y la posterior fusión de los mismos para dar lugar a objetos mas masivos. La gran
complejidad de estos dos procesos hace que sea prácticamente indispensable recurrir a las
simulaciones numéricas de alta resolución para poder entender el proceso de formación
de los halos ya que las aproximaciones anaĺıticas lineales son en general insuficientes para
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proveer una descripción suficientemente precisa. Estas simulaciones en general siguen la
evolución temporal de un conjunto de N-part́ıculas que interactúan entre si a través de la
fuerza gravitacional Newtoniana y que representan la materia oscura contenida dentro de
volumen dado del universo. La distribución espacial inicial de estas part́ıculas se elige de
forma tal que represente lo mas fidedignamente posible el espectro de potencia del modelo
cosmológico adoptado, mientras que las velocidades se ajustan a través de alguna aproxi-
mación anaĺıtica cinemática, tal como la de Zel’dovich (1980), que es válida solo durante
esas etapas iniciales. Posteriormente, se sigue la evolución temporal de las mismas inte-
grando numéricamente las ecuaciones de movimiento correspondientes y utilizando algún
tipo de control sobre la calidad del método de integración.

Figura 1.1. Distribución espacial proyectada de materia oscura en una simulación de alta res-
olución de N-cuerpos. La imagen muestra un par de halos de materia oscura (cada uno con una
masa de ∼ 2 × 1012M⊙) a corrimiento al rojo z = 0 y separados aproximadamente por 1 Mpc.
Estos dos halos contienen mas de 2000 subhalos de materia oscura con una velocidad circular
de mas de 10 km s−1, Moore (2001).

En la figura 1.1 se muestra, a modo de ejemplo, una simulación numérica de alta
resolución donde se distinguen claramente dos halos de materia oscura ya formados con
un corrimiento al rojo z = 0 donde es posible distinguir además gran cantidad de halos
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mas pequeños que orbitan alrededor del cada uno de los halos principales. Numerosos
autores han realizado y analizado simulaciones numéricas cosmológicas gravitacionales del
modelo cosmológico de materia oscura fŕıa con el objetivo de caracterizar las propiedades
estad́ısticas e intŕınsecas de la población de halos que se forman (Navarro et al. 1995, 1996,
1997; Moore et al. 1999; Klypin et al. 1999; Springel et al. 2008; etc.) Una de las primeras
cuestiones fundamentales que surgen inmediatamente al analizar las simulaciones de estos
halos es que no es inmediata la definición de cual es el tamaño, es decir la extensión, de
los mismos ya que si bien la densidad espacial de es suficientemente alta en el centro
como para que el mismo este muy bien definido, la densidad decrece sistematicamente
hacia afuera confundiéndose con la del fondo. Una medida utilizada frecuentemente para
definir el tamaño (y consiguientemente todas sus propiedades intŕınsecas tales como masa,
forma, momento angular, dispersión de velocidades, etc.) de los mismos es el valor del
contraste de densidad integrado respecto a la densidad cŕıtica del Universo, predicho por
el modelo anaĺıtico de colapso esférico (véase Mo, van den Bosch & White 2010). El
modelo predice que las estructuras en equilibrio virial poseen un contraste de densidad
∆ = ρ<r/ρcritica aproximadamente igual a 100 para el modelo de ΛCDM (Eke, Cole &
Frenk 1996) donde ρ<r es la densidad media del volumen comprendido por una esfera
de radio r y ρcrit = H23/8πG es la densidad critica, densidad necesaria para que la
curvatura de Universo sea cero, H es la constante de Hubble y G la constante gravitatoria
universal. El radio donde se alcanza este equilibrio se denomina usualmente radio virial rvir
y se lo asocia al tamaño caracteŕıstico del halo simulado. La masa del halo, denominada
comúnmente masa virial Mvir está relacionada con rvir a través de la siguiente expresión:

M(r)|r=rvir =
4

3
π∆ρcritr

3

vir (1.2)

Es importante destacar que la elección del valor del contraste de densidad ∆ es algo
arbitrario y que diferentes autores adoptan diferentes convenciones. Por ejemplo Navar-
ro et al. (1995, 1996, 1997) adoptan ∆ = 200, mientras que otros autores (Bullock et

al. 2001) usan el valor estimado por la aproximación del colapso esférico, ∆ ⋍ 100 (La-
hav et al. 1991). Esta arbitrariedad esta justificada de alguna manera por el hecho que,
como es evidente de la figura, los halos no poseen simetŕıa perfectamente esférica y por lo
tanto la aplicación rigurosa del modelo de colapso esférico es una aproximación bastante
burda. Además, el teorema de Birkhoff permite tratar la evolución de una distribución
esférica y homogénea de materia como si fuese un Universo aislado, esto es, despreciando
la contribuciones de toda la materia exterior al radio del volumen en cuestión siendo esto
también una aproximación relativamente pobre. Las simulaciones revelan que la forma-
ción de los halos en el escenario jerárquico se da por sucesivos fusiones de halos menores,
lo que introduce rápidamente un fuerte alejamiento de la hipotesis de simetŕıa esférica.
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1.3. Propiedades Intŕınsecas de los Halos de Materia

Oscura

1.3.1. Perfil de Densidad

Una de las propiedades más extensamente estudiadas por una gran diversidad de
autores (Navarro et al. 1995, 1996, 1997; Moore et al. 1999; Klypin et al. 1999; Springel et
al. 2008; etc.) es el perfil de densidad de los halos de materia oscura. Es necesario destacar
que a pesar de que los halos no son exactamente esféricos, usualmente el perfil de densidad
ρ(r) se mide asumiendo esta simetŕıa y utilizando cáscaras concéntricas esféricas para su
estimación. Uno de los resultados más notable acerca del perfil de densidad de los halos,
es sin duda el hecho de la aparente existencia de un perfil llamado “universal”. Navarro
et al. (1996, 1997)(NFW) mostraron que el perfil de densidad de los halos en equilibrio
(relajados) esta muy bien descripto por una única forma funcional biparamétrica dada
por la siguiente ecuación

ρ(r) =
ρ0

r/rs(1 + r/rs)2
(1.3)

donde ρ0 es una densidad caracteŕıstica y rs es el radio de escala. Esta fórmula describe
un comportamiento similar a una ley de potencia ρ ∝ rα donde α = −1 para r ≪ rs
y α = −3 para r ≫ rs. El radio de escala corresponde exactamente al punto donde
ρ ∝ r−2. Esta ecuación describe correctamente la densidad de diferentes halos cuyas masas
vaŕıan de 3 a 4 ordenes de magnitud y es independiente de los parametros cosmológicos
adoptados. El perfil de densidad es singular (ρ → ∞ cuando r → 0) y la derivada
d ln(ρ)/d ln r varia suavemente con el radio. Integrando la ecuación anterior de la densidad,
se obtiene la masa interior contenida dentro de una esfera de radio r

M(r) =

∫ r

0

ρ(r)r2dr = 4πρ0r
3

s

[

ln(1 +
r

rs
)−

r/rs
1 + r/rs

]

. (1.4)

A partir de este perfil de masa integrada es posible obtener la curva de velocidad
circular del halo:

V 2(r) = GM(r)/r = 4πρ0Gr3s
1

r

[

ln(1 +
r

rs
)−

r/rs
1 + r/rs

]

. (1.5)

La ecuación (1.4) muestra que la masa total del perfil es infinita ya que M(r) ∝ ln(r)
para r ≫ rs. Utilizando la ecuación (1.2) podemos reescribir el perfil de densidad dado
por la ecuación (1.3), como
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ρ(r)

ρcrit
=

δc
(cr/rvir)(1 + cr/rvir)2

. (1.6)

donde se define el parametro de concentración c = rvir/rs y la densidad caracteŕıstica
del halo

δc =
∆

3

c3

ln(1 + c)− c/(1 + c)
. (1.7)

El perfil de NFW escrito en la forma de la ecuación (1.6) tiene como parametros libres
a la concentración c y el radio virial rvir. Si bien existen otras formas funcionales similares
propuestas por otros autores para describir estos perfiles, en este trabajo adoptamos el
modelo propuesto por NFW por su simplicidad y popularidad.

1.3.2. Forma

Si bien en la sección anterior se describen las propiedades de los halos basándose en
modelos con simetŕıa esférica, desde los primeros trabajos pioneros (Frenk et al. 1988) de
simulaciones de formación de estructuras en un Universo CDM han demostrado que los
halos son en realidad estructuras triaxiales donde las superficies de isodensidad pueden
ser descriptas por elipsoides, cada uno caracterizado por la longitud de sus semi-ejes de
inercia (a1 ≥ a2 ≥ a3). Algunos valores caracteŕısticos de la longitud de los semi-ejes de
inercia, normalizados al valor del semi-eje mayor, son (1, 0.8, 0.65) (Jing & Suto 2002). En
particular, algunos autores encuentran una anti-correlación entre la masa y la esfericidad
de los halos halos, en el sentido que los halos menos masivos son más esféricos como con-
secuencia de que los más masivos son en general los que han sufrido fusiones mas recientes
y no han tenido tiempo suficiente aun para alcanzar nuevamente el estado de equilibrio
final. Además, Bailin & Steinmetz (2005) encuentran que hay una fuerte tendencia a que
los ejes menores se encuentran perpendiculares a los filamentos de la distribución en gran
escala de la materia. Esta alineación se encuentra más marcada para halos mas masivos,
mostrando que la forma de los halos de materia oscura refleja la gran escala del campo
de mareas donde están inmersos.
Observacionalmente un gran numero de técnicas han sido utilizadas para determinar la
forma de los halos de materia oscura asociados a galaxias y cúmulos. Estos incluyen el uso
de orbitas de galaxias satélites, la forma de los halos de rayos X alrededor de las galaxias
y cúmulos, lentes gravitacionales y la distribución angular de las galaxias satélite. Cada
uno de estos metodos tiene sus ventajas y desventajas, y con frecuencia los estudios en-
cuentran resultados diferentes, incluso cuando se utiliza el mismo método.
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1.3.3. Subestructura

En la sección (1.1) se hace mención a que en la distribución espacial proyectada de
ambos halos mostrados en la figura 1.1 es posible distinguir una población de halos mas
pequeños que orbitan alrededor del cada uno de los halos principales. La habilidad de
las simulaciones numéricas de resolver estos halos más pequeños, llamados comúnmente
subhalos o subestructuras, depende por supuesto de la resolución espacial y del numero
de part́ıculas que se utilicen. Hasta finales de la década de 1990, las simulaciones numéri-
cas mostraban pocas subestructuras. Sin embargo, con el aumento en la potencia de los
calculos y mejores códigos de integración este numero es cada vez mas grande. Ahora
es evidente que se esperan muchas subestructuras (Springel et al. (2008)) orbitando al
halo principal como consecuencia de fusiones que aun no se han completado. Cuando
un halo pequeño se fusiona con otro significativamente más grande, este se convierte en
un subhalo, orbitando dentro del pozo de potencial de su anfitrión. Este huésped sufre
fuertes fuerzas tidales que le provocan la perdida de masa. Además, como el subhalo es
sometido a fricción dinámica con el halo huésped, este pierde gradualmente enerǵıa y
momento angular a medida que orbita. La supervivencia del subhalo, depende de su masa
(en relación a la de su anfitrión), del perfil de densidad y de su orbita. Un problema clásico
del modelo de materia oscura fŕıa es la gran cantidad de subhalos que muestran las sim-
ulaciones (del orden de varios cientos) en comparación a la relativamente baja cantidad
(del orden de una o dos decenas a lo sumo) de galaxias satélites que orbitan la V́ıa Láctea
o Andrómeda. Este problema, planteado originalmente por Moore et al. (1999) y Klypin
et al. (1999) sigue sin tener una solución completamente satisfactoria hasta el momento,
aunque en general se apela a procesos astrof́ısicos tales como realimentación o explosiones
de supernovas que inhibieron la formación de estas galaxias satélites.

1.3.4. Parámetro Adimensional de Spin

Aproximadamente el 70% de las galaxias en el Universo son galaxias de tipo espiral,
donde el soporte de las mismas es debido fundamentalmente a movimientos de rotación.
Es por ello que es de fundamental importancia el estudio del origen del momento angular
en las galaxias y halos de materia oscura. Los halos de materia oscura están soportados
fundamentalmente por dispersión de velocidades siendo relativamente escasa o práctica-
mente nulo el soporte que tiene por rotación. La medida del grado de soporte rotacional
que tiene un halo se cuantiza generalmente a través del parámetro adimensional de spin
λ definido por la siguiente ecuación (Peebles 1969):

λ =
J |E|1/2

GM5/2
, (1.8)

donde G, J , E y M son la constante de gravitación, el momento angular total, la
enerǵıa total y la masa total del halo, respectivamente. Este parámetro mide aproxi-
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madamente el cociente entre la enerǵıa cinética de rotación respecto a la enerǵıa cinética
total. Diversos autores han analizado simulaciones numéricas cosmológicas midiendo la
función distribución de este parámetro y encontrando que la misma puede ser muy bien
aproximada por una función log-normal (es decir que la distribución del logaritmo del
parámetro adimensional de spin es una Gaussiana) con media λ ∼ 0.035 y dispersión
σλ ∼ 0.5 (Barnes & Efstathiou 1987, Warren et al. 1992, Bullock et al. 2001). El origen
de este escaso momento angular está ligado a las etapas iniciales de formación del halo,
cuando los halos en formación se expanden debido a la expansión Universal y adquieren
gradualmente momento angular debido a los torques tidales que sufren por la distribución
espacial asimétrica de la materia circundante en gran escala. El análisis de la evolución
temporal del momento angular de un halo particular muestra que inicialmente es cero y
que crece aproximadamente linealmente con el tiempo hasta el momento de máxima ex-
pansión del mismo para luego permanecer aproximadamente constante hasta el presente.
Debido a que los efectos de fusiones entre halos son una caracteŕıstica distintiva del pro-
ceso de formación de halos de materia oscura de los modelos jerárquicos, las numerosas
y sucesivas fusiones entre halos de masas similares (fusiones mayores) y entre halos y
subhalos (fusiones menores) generan transferencia de momento angular entre ellos. Si bi-
en, la gravitación es un proceso eminentemente no disipativo, durante estas fusiones los
subhalos orbitando alrededor del halo principal sufren fricción dinámica (véase por ejem-
plo Binney & Tremaine 2008) haciendo que estos pierdan parte de su momento angular
orbital decayendo gradualmente hacia el centro.



Caṕıtulo 2

Contracción de Halos

En este caṕıtulo se detalla el fenómeno f́ısico que es motivo de estudio en este trabajo,
este es la contracción que sufre un halo de materia oscura durante el proceso de formación
de una galaxia en su interior. Primero se describe de manera resumida las etapas por las
cuales pasa la materia bariónica antes de dar lugar a la formación de una galaxia disco.
Luego, se explica como esta redistribución de los bariones afecta al halo de materia oscura
circundante provocándole una contracción. Y finalmente, se presentan distintos modelos
anaĺıticos y numéricos que describen esta modificación.

10
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2.1. Formación de Galaxias

De acuerdo con el modelo actual de formación de estructuras (véase por ejemplo el
trabajo pionero de White & Rees 1978), las galaxias se forman y residen en el interior
de extensos halos de materia oscura. La historia de formación y evolución de los halos
de materia oscura y las galaxias difieren mucho entre śı, debido a la naturaleza funda-
mentalmente distinta que poseen la materia oscura y el material bariónico que constituye
las galaxias. Es importante destacar que seguiremos la nomenclatura usual de denominar
bariones a la materia ordinaria constituida por protones, neutrones y/o electrones aunque
en rigor a la verdad solo los protones y neutrones son bariones (es decir part́ıculas hechas
de quarks) mientras que los electrones son leptones (es decir part́ıculas que no están
hechas de quarks, Ryden 2003). La materia oscura interactúa solo por gravitación, es
decir que su comportamiento es netamente no colisional; sin embargo, el comportamien-
to de los bariones está dado por la dinámica colisional disipando enerǵıa a través de
procesos atómicos radiativos denominados globalmente como enfriamiento radiativo. Se
asume que los bariones están inicialmente en el Universo primitivo en forma gaseosa (fun-
damentalmente Hidrógeno) y que contribuyen sólo con aproximadamente la sexta parte
((Ωdm + Ωb)/Ωb = 6) a la densidad de materia total, y por lo tanto el gas es arrastrado
por la materia oscura siguiendo la distribución espacial de esta durante estas etapas. La
acreción conjunta tanto de materia oscura como bariones hacia el centro del pozo de po-
tencial de los halos genera en los bariones un aumento de su temperatura a través de la
formación de ondas de choque. El gas aumenta su temperatura hasta alcanzar un esta-
do de equilibrio dado por el balance entre la enerǵıa potencial generada por la materia
oscura del halo donde reside y los gradientes en su presión. Esta temperatura, llamada
usualmente temperatura virial esta dada por la siguiente ecuación:

Tvir =
1

2

µmH

k
V 2

H (2.1)

donde µ = 1/1.71 es la masa molecular media del gas, mH es la masa del átomo de
hidrógeno y k es la constante de Boltzmann. Posteriormente, la evolución de los bari-
ones y de la materia oscura es muy diferente, básicamente porque estos pierden enerǵıa
térmica debido a que se enfŕıan radiativamente mientras que la materia oscura, al ser
no colisional, no posee esta propiedad. El gas al perder enerǵıa colapsa disipativamente
hacia el centro del halo conservando su momento angular y formando, por lo tanto, una
estructura discoidal con un alto soporte rotacional cuyo tamaño es alrededor de un orden
de magnitud menor que el del halo. En esta estructura discoidal el gas fŕıo y denso puede
formar nubes moleculares que son las que finalmente van a dar lugar a la formación es-
telar y por consiguiente a la formación de galaxias. Un modelo esquemático que utiliza
la técnica semianaĺıtica para parametrizar estos procesos fundamentales de formación de
las galaxias puede encontrarse en el influyente art́ıculo de White & Frenk (1991).
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A pesar de su superioridad en masa, la materia oscura no puede permanecer pasiva ante
la redistribución espacial que sufren los bariones durante el colapso que forma las galax-
ias. La concentración del gas y las estrellas en el centro del halo hace que los mismos
reaccionen sufriendo consiguientemente una contracción. Esta trae aparejada un cambio
en los perfiles de masa, densidad y velocidad de los halos de materia oscura que se mani-
fiesta más marcadamente en sus partes centrales. En la figura 2.1 se muestra de manera
esquemática este modelo estándar de formación de galaxias y la subsecuente contracción
del halo de materia oscura.

Figura 2.1. Modelo esquemático que muestra el proceso de formación de una galaxia disco.
Inicialmente el gas tiene la misma distribución espacial que la materia oscura (1). El gas es
calentado por los choques generando un halo de gas caliente que soporta el colapso debido a su
presión (2). El gas es capaz de enfriar radiativamente generando aśı la perdida de enerǵıa y, en
consecuencia, el soporte de presión. En ese momento el gas colapsa al el centro del potencial
gravitacional del halo de materia oscura formando un disco soportado por rotación (3). La
materia oscura que se encuentra distribuida en el halo siente el efecto de esta redistribución de
los bariones, en consecuencia de esto el perfil de densidad que describe el halo sera modificado
(4), mas precisamente este sufrirá una contracción.

El objetivo de este trabajo es el estudio de la forma en que se ven afectados los halos
de materia oscura debido de la formación de las galaxias en su centro. Para ello pre-
sentaremos y analizaremos distintos modelos anaĺıticos y numéricos que describen esta
modificación y los aplicaremos a una muestra observacional de galaxias espirales brillantes
y enanas. Cabe destacar que este efecto es de crucial importancia ya que las galaxias que
observamos habitan en los pozos de potencial de halos de materia oscura que han sido
modificados por la formación de ellas mismas. El modelado correcto de este efecto es in-
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dispensable ya que cualquier comparación entre teoŕıa y observaciones, que involucre por
ejemplo curvas de rotación de galaxias, perfiles de densidad de halos, etc., puede adolecer
de efectos sistemáticos debido a la subestimas de las densidades centrales.

2.2. Modelos

Es esta sección presentaremos distintos modelos teóricos de contracción de halos de
materia oscura. En particular discutiremos el modelo anaĺıtico de contracción adiabática
desarrollado por Blumenthal et al. (1986) y lo compararemos con modelos no adiabáticos
basados en simulaciones numéricas cosmológicas de formación de galaxias y cúmulos. En
general, es dif́ıcil de modelar con precisión la acción de la redistribución del material
bariónico sobre el halo, por que la formación de las galaxias es un proceso complejo que
involucra una variedad de subprocesos de los cuales algunos aun están pobremente en-
tendidos. Los detalles de los diferentes modelos adoptados producen diferentes resultados
en la distribución final de la materia oscura afectando la interpretación de los resultados
observacionales.

2.2.1. Modelo Adiabático

Este modelo es el más popular siendo ampliamente aceptado y difundido por nu-
merosos autores debido a que sus hipotesis son relativamente sencillas y es posible un
tratamiento anaĺıtico. Fue desarrollado por Blumenthal et al. 1986 asumiendo que la for-
mación de una galaxia en su halo es un procesos tan lento que el potencial del sistema
cambia sólo un poco durante el peŕıodo orbital t́ıpico de una part́ıcula de materia oscura.
Esta hipótesis implica que el sistema se modifica adiabáticamente, es decir que su estado
final es independiente del camino seguido en alcanzarlo. La contracción del halo de ma-
teria oscura depende, por lo tanto, solo de la distribución final de materia que se asume
para los bariones. La ecuación fundamental que rige este modelo puede obtenerse a partir
del hecho que durante una evolución adiabática, la acción (llamada también invariante
adiabática):

J =
1

2π

∮

pdq, (2.2)

donde q es la coordenada canónica y p su momento conjugado, se conserva (véase por
ejemplo Landau 1966 ó Mo, van den Bosch & White 2010). Asumiendo un halo esférico
en el que todas las part́ıculas de materia oscura se mueven en órbitas perfectamente
circulares, la acción es el momento angular por unidad de masa o momento angular
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espećıfico: J = rV (r) donde V(r) es la velocidad circular correspondiente a ese radio r.
Reescribiendo esta ecuación en función de la masa M(r) encerrada dentro del radio r, se
llega fácilmente a la ecuación rM(r) = cte. Esto significa que si inicialmente una part́ıcula
se encontraba a una distancia ri del centro, terminará a una distancia rf , dada por

riMi(ri) = rfMf (rf), (2.3)

donde Mi(ri) y Mf (rf) son las masas totales dentro de los radios ri y rf , respectiva-
mente. Para que la ecuación anterior sea estrictamente válida se ha asumido además que
la distribución de los bariones es también esférica. Esta ecuación a menudo se utiliza para
modelar la contracción de un halo de materia oscura como respuesta a la formación de
una galaxia disco en su centro. La masa M(r) es la suma de las contribuciones de la masa
del halo de materia oscura más la de los bariones, por lo que

ri(fb + 1) = rf

(

M b
f (rf)

Mh
i (ri)

+ 1

)

(2.4)

donde se asume que no hay cruzamiento de cáscaras, es decir que Mh
i (ri) = Mh

f (rf)

y donde fb = M b
i /M

h
i es la fracción de bariones inicial adentro del radio ri que se asume

constante e igual a la fracción bariónica universal fb = Ωb/Ωd, ya que los bariones y la
materia oscura se encuentran inicialmente muy bien mezclados siguiendo el mismo perfil.
Además, Mh

i (ri) es la masa inicial de materia oscura dentro del radio ri y M b
f(rf ) es la

masa en bariones dentro del radio rf . Dado el perfil inicial del halo de materia oscura
Mh

i (ri) y el perfil final de bariones M b
f (rf) esta ecuación impĺıcita se utiliza para despejar

numéricamente el valor de rf que corresponde a cada ri.

A modo de ejemplo de este modelo de contracción, se asume un perfil de un disco
exponencial para la distribución de los bariones cuya densidad de masa superficial esta
dada por la ecuación:

Σ(r) = Σ0exp(−r/Re) (2.5)

donde Re es el radio de escala y Σ0 es la densidad de masa superficial en el centro. La
velocidad circular de esta distribución de masa se puede obtener a través de la ecuación
de equilibrio en el plano del disco:

V 2

c (r) = r

(

∂Φ

∂r

)

z=0

, (2.6)
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donde Φ es el potencial gravitacional, para el caso particular de un disco exponencial
descripto por la ecuación (2.5) el potencial esta dado por

Φ(r, z) = −2πG

∫ ∫ ∞

0

J0(kr)Σ(k)e−k|z|dk, (2.7)

donde J0 es la función ciĺındrica de Bessel de orden cero. A partir de esta expresión
para el potencial gravitacional se obtiene el perfil de velocidad de un disco exponencial

V 2

c,d(r) = −4πGΣ0Rey
2 [Io(y)K0(y)− I1(y)K1(y)] , (2.8)

donde, la masa bariónica total Mb = 2πΣ0R
2

e, y = r/2Re, y In y Kn son las fun-
ciones modificadas de Bessel de primer y segundo orden, respectivamente. De esta forma,
a partir de la ecuación (2.8) podemos modelar el perfil de velocidad del disco conociendo
solamente el valor de la masa bariónica total Mb y del radio de escala Re.
En la figura 2.2 se muestran las contribuciones de estas dos componentes (disco=linea azul
a puntos-trazos, halo=linea cian a trazos) junto con la velocidad total obtenida mediante
la suma en cuadratura de ambas V 2

c,tot = V 2

c,d + V 2

c,h (total=linea negra continua) para el
caso de la V́ıa Láctea, asumiendo los siguientes parámetros: para el disco exponencial el
radio de escala Re = 3.5 Kpc y la masa total bariónica total Mb = 6 × 1010 M⊙ (Bin-
ney & Tremaine 1987), y para el halo de materia oscura el parametro de concentración
c = 9.7 y el radio viral rvir = 143 Kpc. En el panel de la izquierda se muestran las curvas
correspondientes al halo de materia oscura sin contraer mientras que en el panel de la
derecha se muestran las correspondientes al halo contraido con el modelo de Blumenthal

et al. (1986).
Asimismo, en la figura 2.3 se muestran en forma análoga a la figura 2.2 los perfiles de
masa integrada correspondientes usando los mismos códigos de colores y de paneles.
Es evidente de ambas figuras que tanto las curvas de rotación como las curvas de masa
predicen resultados sensiblemente diferentes en los paneles de la izquierda (Sin Contrac-

ción) respecto a los de la derecha (con contracción). El modelo con contracción predice
velocidades t́ıpicamente del orden de un 10% más elevadas que del modelo Sin Contrac-

ción en las escalas caracteŕıstica de las galaxias disco.
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Figura 2.2. Contribuciones en velocidad del disco (linea azul a puntos-trazos) y del halo de
materia oscura (linea cian a trazos) y la velocidad total obtenida mediante suma en cuadratura
(linea negra continua). El panel de la izquierda corresponde al caso de un halo de materia oscura
descomprimido mientras que el panel de la derecha corresponde a un halo comprimido con el
modelo de Blumenthal et al. (1986).

Figura 2.3. Perfiles de masa del disco (linea azul a puntos-trazos) y del halo de materia oscura
(linea cian a trazos) y el correspondiente perfil de masa total (linea negra continua). El panel de
la izquierda corresponde al caso de un halo de materia oscura descomprimido mientras que el
panel de la derecha corresponde a un halo comprimido con el modelo de Blumenthal et al. (1986).
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2.2.2. Modelos no-Adiabáticos

En la sección anterior se presentó el modelo anaĺıtico de contracción adiabática prop-
uesto por Blumenthal et al. (1986), el cual asume una distribución espacial esférica tanto
para la materia oscura como para los bariones y donde las part́ıculas se mueven en órbitas
perfectamente circulares.
La posibilidad de que la respuesta real del halo de materia oscura a la formación de una
galaxia difiera sustancialmente de las predicciones del modelo adiabático ha sido remar-
cado por numerosos autores (Barnes 1987, Sellwood 1999, Sellwood & McGaugh 2005).
Estos autores sugieren que la hipotesis de la contracción adiabática puede llevar a una
sobreestimación considerable de la contracción del halo. Blumenthal et al. (1986), bajo
las hipótesis mencionadas anteriormente, obtienen sencillamente que el producto entre la
masa total M(r) encerrada dentro del radio r es una cantidad que se mantiene constante
durante la contracción del halo. Pero se debe tener en cuenta que rM(r) es sólo una
invariante adiabática de un sistema perfectamente esférico en el que todas las part́ıculas
se mueven en órbitas circulares. Sin embargo, las simulaciones numéricas de formación de
halos de materia oscura han mostrado que esta hipótesis no es realista ya que las part́ıcu-
las se mueven t́ıpicamente en órbitas bastante excéntricas con una razón promedio de 6:1
entre su apocentro y pericentro (Ghigna et al. 1998). Este resultado es por supuesto con-
sistente con el hecho que los halos de materia oscura están soportados fundamentalmente
por dispersión de velocidades (y no por rotación) tal como se mencionó en la sección 1.3.4.
Se debe señalar que los estudios mencionados anteriormente se llevaron a cabo a través
de modelos simples de perturbaciones esféricas con un pozo de potencial diseñado para
imitar el crecimiento de una galaxia perdiendo, por lo tanto, la naturaleza jerárquica en
la formación conjunta de la galaxia y el halo circundante.
Gnedin et al. (2004) utilizaron simulaciones numéricas cosmológicas de formación de
galaxias y cúmulos de galaxias donde siguieron le evolución temporal de part́ıculas tanto
gaseosas como de materia oscura con el fin de validar el modelo adiabático de Blumenthal

et al. (1986). Simularon en total un conjunto de 7 cúmulos y 1 galaxia cada uno en dos
versiones diferentes, una con y otra sin enfriamiento radiativo de las part́ıculas gaseosas.
Comparando los perfiles de densidad y masa integrada de la distribución de part́ıculas de
materia oscura, estos autores encuentran también una contracción menor que la predicha
por el modelo adiabático. Analizando la excentricidad caracteŕıstica de la órbitas de las
part́ıculas de materia oscura encuentran que esta es la causa de la discrepancia con este
modelo anaĺıtico y proponen un modelo “adiabático”modificado que libera la hipotesis de
circularidad y permite orbitas más radiales.
La figura 2.4 muestra el perfil de masa integrada del halo de materia oscura (rojo) y de los
bariones (azul) para dos simulaciones numéricas cosmológicas, una en donde se considera
el enfriamiento radiativo del gas (gruesa) y otra donde el gas evoluciona adiabáticamente
(fina). Las ĺıneas negras representan el perfil de masa integrado del halo obtenido a par-
tir del modelo de contracción adiabática estándar (trazos) y del modelo de contracción
adiabática modificado de Gnedin et al. 2004 (puntos-trazos). Se puede observar de la figu-
ra que el perfil de masa integrado respecto al modelo de Gnedin et al. (2004) (modified
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AC) ajusta de mejor manera al perfil de masa integrada del halo simulado que el modelo
de Blumenthal et al. (1986) (standard AC). Por otro lado, ya que la distribución final de
los bariones (disco) no presenta simetŕıa esférica como supone Blumenthal et al. (1986)
algunos autores sugieren que seŕıa más correcto utilizar rV (r) como invariante adiabático,
en lugar de rM(r) ya que el uso de este último normalmente tiende a aumentar el efecto
de la contracción (véase por ejemplo Mo, van den Bosch & White 2010).

Figura 2.4. Perfil de masa integrada del halo de materia oscura (continua) y de los bariones
(puntos), para los casos donde el gas puede enfriarse radiativamente (gruesa) y otra donde
evoluciona adiabáticamente (fina). La curva a trazos muestra la predicción del modelo estándar,
mientras que la curva a puntos-trazos muestra el modelo modificado. Panel superior: diferencia
relativa de masa entre el perfil de materia oscura con enfriamiento radiativo y la predicción del
modelo estándar (trazo) o el modelo modificado (punto-trazo) Gnedin et al. (2004). (Fig.1 de
Gnedin et al. 2004)

Mas recientemente, Abadi et al. (2010) utilizando 13 simulaciones numéricas cos-
mológicas ΛCDM de formación de halos galácticos individuales examinan el efecto que
esto provoca en la forma y el perfil de masa de la materia oscura. Comparan dos series de
simulaciones numéricas; una que sigue sólo la evolución de una componente de materia
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oscura y otra donde se añade una componente bariónica que evoluciona hidrodinámi-
camente incluyendo el enfriamiento radiativo del gas. Este modelo, expĺıcitamente, no
incluye formación estelar ni realimentación para poder obtener el efecto máximo que
causa la formación de una galaxia en el halo de materia oscura que la rodea. De la misma
manera que Gnedin et al. (2004), encuentran que el modelo adiabático de Blumenthal

et al. (1986) sobreestima la contracción que sufre el halo de materia oscura; más aún,
obtienen que el efecto producido por la formación de la galaxia sobre el halo circundante
es menor que el propuesto por Gnedin et al. (2004).

Figura 2.5. Respuesta del halo de materia oscura frente a la formación de una galaxia en su
interior. La ordenada muestra la razón, rf/ri, entre el radio que contiene una determinada
cantidad de materia oscura en una simulación solamente con materia oscura y otra con mate-
ria oscura + bariones, respectivamente. El eje X muestra la relación entre la masa total, Mi,
contenida dentro de ri (solo materia oscura) y Mf , encerrada dentro de rf (materia oscura +
bariones). La formula de la contracción adiabática (ecuación 2.3) predice que rf/ri = Mi/Mf ;
esto se muestra con la linea 1:1 de la figura. La contracción adiabática sobreestima la respuesta
del halo. El modelo de contracción adiabática modificado de Gnedin et al. (2004) (Contra) es
mejor, pero todav́ıa sobreestima la respuesta del halo en la mayoŕıa de los radios, sobre todo cerca
del centro. La curva superior representa un ajuste utilizando el modelo de Abadi et al. (2010).
(Fig.8 de Abadi et al. 2010).
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La figura 2.5 muestra la contracción que sufre el halo de materia oscura, expresada
como cociente de los radios final e inicial en función del cociente de las masas inicial
y final. En este plano la predicción del modelo adiabático de Blumenthal et al. (1986),
dada por la ecuación (2.3), corresponde a la ĺınea punteada negra con pendiente 1:1. Las
curvas de colores representan los distintos modelos expuestos anteriormente: la predicción
para estos halos dada por el modelo �adiabático�modificado de Gnedin et al. 2004 (ĺınea
verde a trazos largos) y los resultados de las simulaciones numéricas de Abadi et al. 2010
(ĺınea azul a trazos cortos-largos). Aunque el grado de dispersión entre las curvas es rel-
ativamente alto se observa que todas están por arriba de la predicción de Blumenthal et

al. 1986, es decir que predicen una contracción menor.
Abadi et al. (2010), para capturar el comportamiento general de cada uno de estos mod-
elos, proponen una modificación a la ecuación (2.3) de la siguiente forma:

rf
ri

= 1 + A

[(

Mi

Mf

)n

− 1

]

. (2.9)

donde, al igual que en la ecuación (2.3), Mi y Mf son la masa total encerrada adentro
de los radios inicial ri y rf final, respectivamente. Cada una de estas masas están dadas
por la contribución del halo más los bariones: Mh +Mb. Además, A y n son parámetros
ajustados numéricamente para cada modelo y se presentan en la tabla siguiente. Se incluye
también los parámetros correspondientes a un modelo donde los halos de materia oscura
no se contraen, es decir que no son afectados ante la redistribución de los bariones (Sin
Contracción).

Tabla 2.1. Valores de los parámetros A y n

Modelo A n

Blumenthal 1 1
Gnedin 0.73 1
Abadi 0.3 2
Sin Contracción 0 0

De esta forma, la ecuación 2.9 y los valores de los parametros A y n nos permiten
realizar el mismo procedimiento descripto a modo de ejemplo en la sección anterior para
los modelos de Gnedin et al. (2004) y de Abadi et al. (2010). Se utilizan los mismos para-
metros para el disco exponencial pero, obviamente, se cambian los valores que determinan
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el perfil de masa del halo sin contraer; para el modelo de Gnedin et al. (2004) el parametro
de concentración c = 9.2 y el radio virial rvir = 175 Kpc, mientras que para el modelo de
Abadi et al. (2010) el parametro de concentración c = 8.3 y el radio virial rvir = 242 Kpc.
La figura 2.6 se muestra las contribuciones a la velocidad del disco (linea azul a puntos-
trazos) y del halo (linea cian a trazos) junto con la velocidad total obtenida mediante la
suma en cuadratura de ambas V 2

c,tot = V 2

c,d + V 2

c,h (linea negra continua). En el panel de
la izquierda se muestran las curvas correspondientes al halo de materia oscura contraido
mediante el modelo de Gnedin et al. (2004) mientras que en el panel de la derecha se
muestran las correspondientes al halo contraido con el modelo de Abadi et al. (2010).
Asimismo, en la figura 2.7 se muestran en forma análoga a la figura 2.6 los perfiles de
masa integrada correspondientes usando los mismos códigos de colores y de paneles.
Es evidente a simple vista la discrepancia entre los distintos modelos (incluido también
Blumenthal et al. 1986) tanto en las curvas de rotación como en las curvas de masa in-
tegrada correspondientes a los halos contraidos.

Figura 2.6. Contribuciones en velocidad del disco (linea azul a puntos-trazos) y del halo de
materia oscura (linea cian a trazos) y la velocidad total obtenida mediante suma en cuadratura
(linea negra continua). Los paneles de la izquierda y derecha corresponde a los casos de un halo
comprimido con el modelo de Gnedin et al. (2004) y de Abadi et al. (2010), respectivamente.
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Figura 2.7. Perfiles de masa del disco (linea azul a puntos-trazos) y del halo de materia oscura
(linea cian a trazos) y el correspondiente perfil de masa total (linea negra continua). Los paneles
de la izquierda y derecha corresponde a los casos de un halo comprimido con el modelo de Gnedin
et al. (2004) y de Abadi et al. (2010), respectivamente.

En este trabajo se aplicaran los diferentes modelos teóricos presentados previamente
(Blumenthal et al. 1986, Gnedin et al. 2004 y Abadi et al. 2010) a una muestra de galaxias
observadas con el fin de analizar la habilidad de cada uno de ellos de reproducir simultane-
amente su masa y velocidad de rotación en el contexto del modelo cosmológico ΛCDM.
En el siguiente caṕıtulo se presenta y describe esta muestra de 34 galaxias.



Caṕıtulo 3

Muestra de Galaxias

En este caṕıtulo se presenta una muestra observacional de 34 galaxias a las cuales se
les aplican los diferentes modelos de compresión de halos de materia oscura con el fin de
determinar la capacidad de cada uno de ellos de reproducir diferentes resultados teóricos u
observacionales. Con el fin de analizar un amplio rango de parámetros observacionales, la
muestra analizada está compuesta por dos submuestras de diferentes caracteŕısticas: una
de galaxias Espirales Brillantes y otra de galaxias Enanas débiles. Ambas submuestras
poseen la misma cantidad de miembros (17).
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3.1. Galaxias Enanas

La muestra de galaxias enanas corresponde a la presentada por S. Gurovich en su Tesis
Doctoral de 2006, quien las seleccionó del catálogo de galaxias HIPASS con el objetivo de
estudiar la cola de bajo brillo de la Relación Bariónica de Tully-Fisher. Gurovich (2006)
estimó para estas galaxias los valores de la velocidad de rotación, Vrot = W20/2 (donde
W20 es el ancho del perfil HI al nivel del 20% del máximo corregido por inclinación), la
masa bariónica total, Mb y el radio de escala, Re para un perfil exponencial. La tabla
3.1 presenta los valores obtenidos por Gurovich et al. (2010) que serán utilizados en este
trabajo y se remite al eventual lector interesado a estos trabajos originales en caso que
requiera más detalles acerca de la muestra. En la figura 3.1 se muestran como ilustración
los perfiles de brillo superficial de estas galaxias publicadas en Gurovich (2006) para las
bandas V (triángulos azules) y H (triángulos rojos). Los ćırculos muestran las curvas de
crecimiento correspondientes utilizando el mismo código de colores para ambas bandas.
Si bien el centro de datos astronómicos Simbad (http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/sim-
fid) provee imágenes en diferentes bandas para todas estas galaxias, no han sido incluidas
en este caso debido a que al tratarse de galaxias débiles la mayoŕıa de las veces poseen
un bajo contraste respecto al fondo de cielo siendo insuficiente para lograr una impresión
de calidad aceptable.

3.2. Galaxias Espirales Brillantes

Las 17 galaxias correspondientes a la submuestra de galaxias espirales brillantes fueron
obtenidas de la muestra presentada por Sakai et al. (2000), quienes realizan un estudio
de la Relación Bariónica de Tully-Fisher.
Para estas galaxias, el valor de los distintos parámetros que se utilizaran en este trabajo
provienen de una compilación de diferentes fuentes: Sakai et al. (2000) estimó el valor de
la velocidad de rotación, Vrot = W20/2, Macri et al. (2000) obtuvo el radio de escala, Re, a
partir de los perfiles de brillo superficial en la banda V y Gurovich et al. (2010) calculó el
valor de la masa bariónica total, Mb. La tabla 3.2 muestra los valores de estos parámetros,
y se remite al lector a las fuentes originales en caso de requerir mayores detalles sobre
el cómputo de los mismos. La figura 3.2 muestra los perfiles de brillo superficial de es-
tas galaxias en las bandas BV RI (Rosa, Rojo, Verde y Azul, respectivamente), obtenida
del trabajo original de Macri et al. (2000). En las figuras 3.3, 3.4 y 3.5 se presentan las
imágenes de estas galaxias brillantes obtenidas del centro de datos astronómicos Simbad.
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Tabla 3.1. Propiedades de las Galaxias Enanas.

Nº Nombre logW20 Mb Re

1 HIPASS J1112-86 2.11 1.78× 109 1.13
2 HIPASS J1934-67 2.37 7.26× 109 2.90
3 AM 0433-654 1.82 3.68× 108 1.29
4 IC 5028 2.19 1.79× 109 1.54
5 IC 5008 2.28 5.58× 109 1.98
6 ESO 318-G013 1.89 l2.46× 108 0.90
7 HIPASS J1801-72* 2.47 9.29× 109 0.77
8 ESO 148-G006 2.28 5.75× 109 2.54
9 ESO 084-G040 2.08 9.82× 108 0.90
10 HIPASS J0736-74 1.89 2.75× 108 0.44
11 ESO 085-G088 1.91 1.06× 109 3.32
12 SGC 0454.2-6138 1.87 1.79× 108 0.79
13 ESO 052-G010 2.11 5.77× 108 0.72
14 ESO 321-G014 1.65 3.31× 107 0.29
15 HIPASS J0653-73 2.05 3.95× 108 0.95
16 ESO 140-G019 1.95 2.89× 108 0.93
17 HIPASS J0039-76* 2.06 1.16× 109 0.66

Nota. Columna (1): número de Galaxia; Columna (2): nombre de la Galax-
ia; Columna (3): ancho de la ĺınea al 20% del máximo W20 (en Km s−1);
Columna (4): masa bariónica total (en M⊙); Columna (5): radio de escala
(en Kpc). Fuente: Gurovich et al. 2010.
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Tabla 3.2. Propiedades de las Galaxias Espirales Brillantes.

Nº Nombre logW20 Mb Re

18 NGC925 2.42 1.63× 1010 3.54
19 NGC1365* 2.68 1.85× 1011 5.86
20 NGC1425 2.62 6.06× 1010 5.60
21 NGC2090 2.50 2.60× 1010 6.50
22 NGC2541 2.37 1.02× 1010 2.76
23 NGC3198 2.53 3.05× 1010 2.65
24 NGC3319 2.41 9.77× 109 2.72
25 NGC3351 2.59 3.57× 1010 2.24
26 NGC3368* 2.67 6.59× 1010 2.11
27 NGC3621* 2.50 2.73× 1010 2.07
28 NGC3627 2.63 5.61× 1010 2.76
29 NGC4414 2.74 8.76× 1010 3.14
30 NGC4535 2.59 3.69× 1010 4.63
31 NGC4536 2.56 3.96× 1010 2.88
32 NGC4548 2.62 5.07× 1010 2.57
33 NGC4725 2.67 6.71× 1010 4.67
34 NGC7331 2.75 1.09× 1011 5.18

Nota. Columna (1): numero de Galaxia; Columna (2): nombre de
la Galaxia; Columna (3): ancho de la ĺınea al 20% del máximo
W20 (en Km s−1); Columna (4): masa bariónica total (en M⊙);
Columna (5): radio de escala (en Kpc). Fuente: Sakai et al. (2000),
Gurovich et al. (2010) y Macri et al. (2000).
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Figura 3.1: Perfiles de brillo superficial (triángulos) y curvas de crecimiento (ćırculos), azul para la
banda V y rojo para la banda H. Fuente: Gurovich S. (2006).
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Figura 3.2: Perfiles de brillo superficial, en las bandas BVRI (desde arriba hacia abajo).Fuente: Macri
et al. (2000).
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Figura 3.3. [y] NGC 925; NGC 1365; NGC 1425; NGC 2090; NGC 2541; NGC 3198.
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Figura 3.4. [y] NGC 3319; NGC 3351; NGC 3368; NGC 3621; NGC 3627; NGC 4414.
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Figura 3.5. [y] NGC 4535; NGC 4536; NGC 4548; NGC 4725; NGC 7331.
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3.3. Relaciones de Escala

Las relaciones de escala describen las correlaciones que se observan entre diferentes
parámetros que describen propiedades f́ısicas fundamentales de las galaxias tales como
masa, tamaño, luminosidad, etc. Tanto galaxias ‘de tipo temprano’ (eĺıpticas y S0) co-
mo ‘de tipo tard́ıo’ (espirales) muestran relaciones de escala, aunque estas son diferentes
entre si.
La existencia de relaciones de escala en muestras de galaxias que se encuentran muy
distantes entre si, indica que los procesos de formación de un tipo de galaxia particular
deben tener caracteŕısticas similares al menos en una primera aproximación.
Entender el origen y la naturaleza de estas relaciones es fundamental en la busqueda de
una acertada teoŕıa de formación de galaxias. El éxito de una teoŕıa particular depende
de la capacidad de predecir la pendiente, dispersión, y el punto cero de cualquier, bien
definida, relación de escala.
Algunas relaciones de escala observadas en las galaxias espirales, en función de su tamaño,
masa, y velocidad de rotación, se pueden reproducir de forma individual con una precisión
bastante buena utilizando modelos de formación de galaxias que incluyan equilibrio virial
luego del colapso esférico de los halos de materia oscura fŕıa y la conservación del mo-
mento angular. Una de las relaciones de escala emṕırica más firmemente establecida es la
relación Tully-Fisher, una correlación estrecha entre la luminosidad total y la velocidad
de rotación de una galaxia disco. En nuestro caso, analizamos y comparamos el compor-
tamiento de las relaciones Mb vs. Vrot, Mb vs. Re y Vrot vs. Re de nuestras galaxias con las
que forman parte del estudio estad́ıstico de Courteau et al. (2007) con el fin de obtener
una medida de cuan t́ıpica es la muestra estad́ıstica utilizada en este trabajo. Para que
dicha comparación sea posible fue necesario suponer que M⊙=L⊙, ya que, a diferencia de
nosotros, esta última es la propiedad utilizada por Courteau et al. (2007).
En la figura 3.6 se muestran estas relaciones de escala para la totalidad de la muestra,
donde se ha sumado la V́ıa Láctea a las 34 galaxias. Los paneles sombreados rectangulares
corresponden a las relaciones de escala realizadas por Courteau et al. (2007) para 1300
galaxias disco. Las diferentes submuestras se encuentran diferencias por triángulos azules
(espirales brillantes), ćırculos rojos (enanas) y cuadrado verde (V́ıa Láctea). Las ĺıneas
sólidas representan el ajuste realizado por Courteau et al. (2007), mientras que las ĺıneas
de trazos representan la dispersión de ±2σ.
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Figura 3.6. Relaciones de escala para las 35 galaxias (muestra + Vı́a Láctea), las secciones
sombreadas representan el estudio estad́ıstico realizado por Courteau et al. (2007), linea continua
para el ajuste lineal ; punteada para dispersión de ±2σ.
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Encontramos, mas allá de la escaces de galaxias enanas en la muestra de Courteau et

al. (2007), que la mayoŕıa de los objetos de nuestra muestra se encuentran dentro de ±2σ
del ajuste lineal de Courteau et al. (2007).
Los valores utilizados para la V́ıa Láctea son: logW20 = 2.64 (ancho de la ĺınea al 20%
del máximo, en Km s−1), Mb = 6× 1010 (masa bariónica total, en M⊙) y Re = 3.5 (radio
de escala, en Kpc) y fueron obtenidos de Binney & Tremaine (1987).

Tabla 3.3. Propiedades de la V́ıa Láctea.

Nº Nombre logW20 Mb Re

35 V́ıa Láctea 2.64 6× 1010 3.5

Nota. Columna (1): numero de Galaxia; Columna (2): nombre
de la Galaxia; Columna (3): ancho de la ĺınea al 20% del
máximo W20 (en Km s−1); Columna (4): masa bariónica total
(en M⊙); Columna (5): radio de escala (en Kpc).



Caṕıtulo 4

Análisis

Se procede en este caṕıtulo a detallar el procedimiento que permite comparar los dis-
tintos modelos de contracción de halos de materia oscura y su aplicación a la muestra de
galaxias presentada en el caṕıtulo anterior. Se describe el procedimiento que permite, a
partir de los datos de las tablas 3.1, 3.2 y 3.3, encontrar el halo de materia oscura con-
traido que mejor ajusta los resultados observacionales de masa y velocidad de rotación.
Aplicando los modelos de contracción de halos en sentido inverso, es decir a partir de
la distribución final (halo contraido) se encuentra el halo inicial (halo sin contraer). Fi-
nalmente, se comparan estos halos sin contraer con la población de halos obtenidos en
simulaciones numéricas gravitacionales tipo N-cuerpos a fin de establecer cual de estos
modelos es el que mejor los ajusta.
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4.1. Descompresión de los Halos

Como se mostró en la sección 2.2, los modelos de contracción de halos de materia
oscura predicen cual es el valor del radio final (halo comprimido) al cual se contrae una
cáscara de radio inicial (halo descomprimido), luego de que tiene lugar la formación de
una galaxia en su interior. Evidentemente las galaxias que observamos en el presente, ya
han pasado por el proceso de su formación, por lo que los halos de materia oscura donde
habitan actualmente ya han sido contraidos por este proceso. Infiriendo las propiedades
de los halos contraidos, a partir de datos observacionales de galaxias en corrimiento al
rojo z = 0, y aplicando los modelos de contracción en sentido contrario permite asignarle
a cada galaxia un halo sin contraer (para un modelo en particular). La aplicación de los
modelos de contracción en sentido contrario (descompresión) se realiza buscando cual era
el valor del radio inicial de una cáscara que al formarse la galaxia se contrajo hasta tener
un radio final conocido que se mide a partir de las observaciones. Finalmente, el halo
descomprimido de cada galaxia se puede comparar con las propiedades de la población
de halos que predice el modelo cosmológico ΛCDM. Debido a que esta descompresión
puede realizarse utilizando diferentes modelos (como los presentados en la sección 2.2) la
aplicación de este procedimiento a una muestra de galaxias permite distinguir cual de los
ellos es el que mejor ajusta los resultados teóricos. A continuacion se detallan los pasos
que permiten esta descompresión. Los cuales, para faciliter la comprensión del lector, se
aplican sobre una sola galaxia.

4.1.1. Paso 1: Materia Oscura Contenida en 2.2Re.

Para una galaxia, una estima de cantidad de materia oscura contenida dentro de un
cierto radio r puede obtenerse a partir de la comparación entre su velocidad de rotación
y el contenido de material bariónico dentro de ese radio. Por ejemplo, para una galaxia
como la V́ıa Láctea la velocidad de rotación medida en el radio solar R⊙ ≈ 8 Kpc es
Vtot ≈ 220 Km s−1. Sin embargo, asumiendo un disco exponencial para la distribución de
material bariónico se tiene que en ese radio la velocidad de rotación debeŕıa ser de sólo
Vd = 160 Km s−1 si se aplica la ecuación (2.8) con los valores de masa bariónica total
Mb y de radio de escala Re dados en la tabla 3.3. (Por comodidad de aqúı en adelante
se omitirá el sub́ındice c para indicar velocidad circular en la ecuación previamente men-
cionada.) Resulta entonces inmediato calcular el valor de la contribución de la materia
oscura (halo) como la diferencia, en cuadratura (debido a que son las masas las que se
suman y escalan como velocidad al cuadrado), entre la velocidad de rotación total medida
menos la contribución en velocidad por parte de los bariones, Vd:

Vh(r) =
[

V 2

tot(r)− V 2

d (r)
]1/2

. (4.1)
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Aplicando esta ecuación se obtiene Vh ≈ 150 Km s−1 para la V́ıa Láctea. Finalmente,
la masa de materia oscura dentro de este radio se puede calcular mediante la siguiente
ecuación:

Mh(r) =
rV 2

h (r)

G
(4.2)

obteniéndose Mh(r ≈ 8kpc) = 3.5 × 1010 M⊙. La elección del radio particular donde
se aplican estas ecuaciones se puede basar en el hecho que para los discos exponenciales el
máximo de la curva de velocidad circular está en rmax ≈ 2.2Re. Por lo tanto asumiremos
que la velocidad de rotación medida a través del ancho de las ĺıneas espectrales corre-
sponde a dicho radio. De esta forma tenemos que Vtot(2.2Re) = Vrot, donde este último es
el valor que encontramos en las tablas 3.1, 3.2 y 3.3.
La figura 4.1 esquematiza este Paso 1, a partir de los datos observacionales de la masa
bariónica total Mb y del radio de escala Re. De la ecuación (2.8) se calcula el valor de la
contribución del disco Vd a la velocidad total de la galaxia en 2.2Re (punto resultante de
la intersección entre la ĺınea negra a puntos y la curva azul a puntos-trazos).
Utilizando este valor y el dato observacional Vrot (punto verde) en la ecuación 4.1 se obtiene
el valor de la contribución correspondiente al halo Vh(punto resultante de la intersección
entre la ĺınea negra a puntos y la curva cian a trazos) . Finalmente a partir de este se
calcula mediante la ecuación (4.2) la masa de materia oscura encerrada por el radio 2.2Re.

Figura 4.1. Curva de rotación de la galaxia. Las curvas inferiores representan la contribución
del disco Vd(r) (ĺınea azul a puntos-trazos) y del halo Vh(r) (ĺınea cian a trazos). La curva negra
representa la velocidad total de la galaxia Vtot(r). La recta vertical punteada marca el radio donde
fue medida la velocidad (2.2Re), cuyo valor se muestra con el punto verde.
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4.1.2. Paso 2: Calculo del radio inicial ri

Si se asume que el halo de materia oscura que rodea una galaxia posee simetŕıa esféri-
ca, a partir de los modelos de contracción, se puede encontrar cual es el valor del radio
inicial ri, que corresponde a un radio final rf = 2.2Re. La ecuación 2.9 permite cuantificar
el valor de la contracción propuesta por cada uno de los modelos mediante los valores de
los parametros A y n.
Al suponer que no hay cruce de cascaras durante la contracción (Mh(ri) = Mh(rf)) y
tomando rf = 2.2Re nos permite conocer el valor de la masa de materia oscura encerrada
por el radio inicial, Mh(ri), debido a que Mh(rf = 2.2Re) fue calculada en el Paso 1. De
esta forma, observando la ecuación 2.9, notamos que las cantidades que faltan determi-
nar son el radio inicial ri, la masa bariónica Mb(ri) encerrada por el radio ri y la masa
bariónica que encierra el radio final Mb(rf = 2.2Re). Esta última es una cantidad que
podemos determinar usando la ecuación (2.5). Por último, ya que conocemos la fracción
Universal de bariones fb = Ωb/Ωdm, a partir de Mh(ri) podemos encontrar el valor de la
Mb(ri) = fbMh(ri). De esta forma, reemplazando, encontramos el valor de ri para cada
uno de los modelos.
En la figura 4.2 se representa gráficamente este Paso 2, a partir del valor de materia os-
cura encerrado por el radio final Mh(2.2Re), calculada en el Paso 1 (intersección entre la
ĺınea horizontal punteada y la ĺınea vertical superior que marca el radio final), obtenemos
el valor del radio inicial que encierra la misma cantidad de materia oscura (intersección
entre la ĺınea punteada horizontal y la ĺınea vertical inferior que marca el radio inicial).

Figura 4.2. Perfil de masa integrada del halo de materia oscura inicial (linea azul a trazos)
y final (linea cian continua). La linea vertical muestra el radio final rf = 2.2Re mientras que
la linea horizontal punteado muestra la cantidad de materia oscura encerrada por este radio y
también por el radio inicial (asumiendo que no hay cruce de cáscaras).
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4.1.3. Paso 3: Halos Iniciales

Como resultado final de los pasos anteriores, para cada modelo de contracción, obten-
emos un punto del perfil de masa del halo inicial, [ri,Mh(ri)]. Sin embargo, esto no define
uńıvocamente al halo de materia oscura ya que existen en principio infinitos perfiles de
densidad NFW que pasan por ese punto cada uno correspondiente a una combinación
posible del par de parámetros concentración c y masa virial Mvir. En la figura 4.3, se
muestran 3 de estos posibles perfiles de masa NFW para el halo inicial que pasan por ese
punto [ri,Mh(ri)]. A priori, cualquiera de estos halos iniciales es igualmente válido ya que
aplicando su modelo correspondiente se contraera a rf = 2.2Re y no es posible descartar
ninguno.

Figura 4.3. Algunos de los numerosos halos iniciales NFW que pasan por el punto ri,Mh(ri)
de la figura 4.2.

En la figura 4.4 se muestra, los valores de concentración c versus masa virial Mvir de
estos infinitos halos iniciales donde cada curva de color corresponde a un modelo de con-
tracción diferente: Blumenthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contracción

(verde). Es decir, cada curva esta conformada por numerosos puntos donde cada uno de
ellos representa un halo inicial, o sea, un halo descomprimido que al ser contraido resulta
en un halo que reproduce la cantidad de materia oscura estimada para esa galaxia dentro
de 2.2Re mediante la ecuación (4.2).



Caṕıtulo 4. Análisis 40

Figura 4.4. Correlación entre parámetro de concentración c y masa virial Mvir para los infinitos
halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contracción particular: Blumenthal
(rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contracción (verde).

Finalmente, resta elegir de este conjunto de infinitos halos iniciales NFW uno en
particular como solución a la contracción del halo para ese modelo. Sin embargo, como
a partir de las observaciones tenemos la velocidad de rotación Vrot, es más directa la
comparación si utilizamos la velocidad virial Vvir en vez de la masa virial Mvir. En lo que
sigue, utilizaremos el par concentración c,Vvir en vez c,Mvires decir donde las variables
viriales están relacionadas por la ecuación (4.2) con r = rvir. Además, ya que es usual que
algunos autores prefieran caracterizar a los halos de materia oscura a través del máximo
de la curva de la velocidad circular

Vmax =

[

0.216
c

A(c)

]1/2

Vvir (4.3)

donde

A(c) = ln(1 + c)−
c

1 + c
(4.4)

y no a través de su velocidad virial Vvir, aplicaremos también esta práctica y utilizare-
mos alternativamente ambas velocidades Vmax y Vvir. Esta práctica se debe a que muchas
veces es más útil una comparación de la velocidad de rotación Vrot con una estima de
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velocidad en las partes más internas del halo r ≈ rmax que en las partes más externas
r ≈ rvir. De esta forma podemos representar la figura 4.4 en función de los nuevos pares
de valores, (c, Vvir) y (c, Vmax) en lugar de (c,Mvir) tal como se muestra en los paneles
izquierdo y derecho de la figura 4.5. De aqúı en adelante nos referiremos a estas como
“curvas”.

Figura 4.5. Correlación entre parámetro de concentración c y velocidad virial Vvir (panel de
la izquierda) y entre parametro de concentración c y velocidad máxima Vmax para los infinitos
halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contracción particular: Blumenthal
(rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contracción (verde).

4.1.4. Paso 4: Halo Inicial

La elección de un halo inicial particular de todos los halos posibles se puede realizar
teniendo en cuenta dos restricciones adicionales, una que proviene de las simulaciones
numéricas cosmológicas gravitacionales de formación de estructuras en el modelo ΛCDM
y la otra de los modelos semi-anaĺıticos de formación de galaxias.

Las simulaciones numéricas muestran que los halos simulados poseen una marcada
correlación entre los dos parámetros que definen el perfil de NFW: c y Mvir, en el sentido
que la concentración disminuye a medida que aumenta la masa virial del halo. Este hecho
se interpreta usualmente como una correlación entre los tiempos de formación de los
halos y sus masas, ya que los halos menos masivos se forman antes y por lo tanto la
densidad media del universo en ese instante era más alta y consiguientemente las escalas
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caracteŕısticas asociadas a cada halo menores. Una medida cuantitativa de este efecto fue
establecida, a través del análisis estad́ıstico de las simulaciones Millenium (Springel et
al. 2005), por Neto et al. (2007)(Neto) quienes identificando halos próximos al equilibrio
virial proponen el siguiente ajuste:

c = 5.26(M200/10
14h−1M⊙)

−0.10, (4.5)

con una dispersión dada por log10c = 2.121 − 0.10log10M200 donde M200 es la masa
contenida adentro de un radio r200 tal que el contraste de densidad es ∆ ≈ 200 veces
la densidad cŕıtica del Universo. Debido a que esta ecuación se obtuvo a través de sim-
ulaciones que no incluyen la f́ısica del material bariónico, es decir que no contemplan
la formación de galaxias, es válida solamente para halos iniciales es decir sin contraer.
En la figura 4.6 se observa como se distribuyen los halos de materia oscura al graficar el
parametro de concentración, c, en función de la masa total del halo, Mvir. La recta central
(continua)representa el ajuste realizado por Neto (ecuación 4.5), y las rectas superior e
inferior (a trazos )muestran la dispersión de ±σ.

Figura 4.6. Distribución de c vs. Mvir para 160000 halos. Las lineas rojas representan el ajuste
de Neto (continua) y ±σ (trazos).
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La intersección de cada una de las curvas del panel de la izquierda(derecha) de la figura
4.5 con el ajuste de Neto (como función de Vvir(Vmax) en vez de Mvir) permite identificar
de todos los halos propuestos el que tiene los valores de concentración c y velocidad virial
Vvir(Vmax) más t́ıpicos basándose en las simulaciones numéricas.(Primera restricción)

La segunda restricción proviene de los resultados de los modelos semi-anaĺıticos que
establecen que poder reproducir simultaneamente la relación de Tully-Fisher y la función
de luminosidad se debe utilizar la velocidad circular máxima Vmax como un estimador
de la velocidad de rotación Vrot de la galaxia que habita en su centro de potencial grav-
itacional (véase Croton et al. 2006a y su correspondiente Erratum Croton et al. 2006b).
Debido a que muchos autores prefieren utilizar Vvir como un estimador de Vrot (a pesar de
no reproducir simultaneamente la relación de Tully-Fisher y la función de luminosidad)
analizaremos ambas posibilidades: Vrot ≈ Vvir y Vrot ≈ Vmax. Estos dos valores representan
los extremos mı́nimos y máximos dados por la curva de velocidad circular de un halo de
materia oscura y por lo tanto representan las cotas inferior y superior como estimadores
de Vrot. La intersección de cada una de las curvas del panel de la izquierda(derecha) de la
figura 4.5 con una ĺınea vertical que pasa por la velocidad de rotación Vrot de cada galaxia
permite identificar de todos los halos propuestos el que tiene los valores de concentración
c y velocidad virial Vvir(Vmax) que mejor ajustan simultáneamente la relación de Tully-
Fisher y la función de luminosidad.(Segunda restricción)

Por último, una medida de la capacidad de un halo de satisfacer simultáneamente
ambas restricciones se aplica alternativamente eligiendo el halo de acuerdo a una de ellas y
viendo como se satisface la restante. Aplicando el procedimiento descripto anteriormente,
para cada uno de los modelos de contracción, a la muestra de galaxias espirales brillantes
y enanas permite encontrar cual de ellos es el más exitoso.

4.2. Aplicación a la Muestra Observacional

En la sección anterior se detallaron los pasos que permiten a partir de los datos ob-
servacionales de la galaxia, masa bariónica total Mb, velocidad de rotación Vrot y radio
de escala Re encontrar para cada uno de los modelos un halo inicial, es decir, un halo
sin contraer que al aplicarle su correspondiente modelo de contracción no solamente re-
sulte en un halo contraido que contenga la correcta cantidad de materia oscura dentro
de 2.2Re, sino que también sea capaz de poder reproducir simultaneamente la relación de
Tully-Fisher, la función de luminosidad y la correlación entre las propiedades intŕınsecas
de los halos de materia oscura (es decir c versus Mvir). En esta sección aplicaremos el
procedimiento descripto detalladamente en la sección 4.1 a la muestra total de galaxias
espirales brillantes y enanas que presentamos en el capitulo 3.
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El primer paso de este procedimiento corresponde al calculo de la contribución de la
masa del disco a la velocidad de rotación para poder estimar la contribución de la ma-
teria oscura. En la figura 4.7 se muestra la velocidad del disco Vd versus la velocidad de
rotación Vrot. La ĺınea negra representa la pendiente 1:1, es decir Vrot = Vd mientras que la
distancia horizontal entre un punto y dicha recta corresponde al valor de la contribución
en velocidad por parte del halo Vh. Cada submuestra se grafica utilizando un código de
colores diferentes: los triángulos azules para las espirales brillantes, los ćırculos rojos para
las enanas y el cuadrado verde para la V́ıa Láctea. Observando la figura, resulta evidente
la proximidad de 5 galaxias a la recta, tres de ellas pertenecen a la submuestra de galaxias
espirales brillantes y las restantes dos a la submuestra de galaxias enanas, lo que indica
que la contribución del halo Vh a la velocidad total y consecuentemente la cantidad de
materia oscura encerrada dentro de 2.2Re es practicamente nula.

Figura 4.7. Contribución en velocidad del disco Vd versus la velocidad de rotación Vrot. La linea
negra representa la pendiente 1:1. Las submuestras se encuentran diferencias por triángulos
azules (espirales brillantes), ćırculos rojos (enanas) y cuadrado verde (Vı́a Láctea)
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Evidentemente, es esperable que la aplicación de los diferentes modelos de contracción
de halos de materia oscura sobre galaxias que no poseen materia oscura no brinde ningún
tipo de información relevante ya que los resultados iniciales y finales serán idénticamente
nulos. Estas 5 galaxias (número 7, 17, 19, 26 y 27.) se encuentran señaladas con un (*)
en las tablas (3.1) y (3.2) debido a su peculiaridad.
A partir de los primeros dos pasos se obtiene para cada galaxia, un punto (ri,Mh(ri))
correspondiente a cada modelo por donde debe pasar el halo inicial (sin contraer). En el
Paso 3 encontramos todos los halos con perfil de masa NFW que pasan por estos puntos,
cada uno de estos caracterizado por el par de parametros (c,Vvir) o (c,Vmax). El conjunto
de estos infinitos halos iniciales, encontrados a partir del Paso 3, para una dada galaxia
a partir de un modelo, forma una curva en el espacio c versus Vvir o c versus Vmax (como
se mostró en los paneles de la figura 4.5). Las figuras comprendidas entre la 4.8 y la 4.15
muestran las curvas correspondientes a cada galaxia en función de Vvir (4.8, 4.9, 4.10 y
4.11) y en función de Vmax (4.12, 4.13, 4.14 y 4.15), con el mismo código de colores uti-
lizado en la figura 4.5. La recta central (continua) representa el ajuste realizado por Neto,
las rectas superior e inferior (a trazos) muestran la dispersión de ±σ de este ajuste y la
linea vertical (a puntos-trazos) representa la velocidad de rotación Vrot de la galaxia. Se
observa de las figuras que la separación entre las curvas que representan cada modelo es
muy pequeña para algunas galaxias, intermedia para otras y exageradamente grande para
una minoŕıa. Para esta ultima se observa la particularidad que las curvas se separan aún
más a medida que disminuye el parametro de concentración c. Esto ocurre justamente
para las galaxias que no poseen materia oscura.
La segunda restricción, que exige una velocidad de rotación Vrot con un valor igual a la
velocidad virial Vvir o a la velocidad máxima Vmax del halo, no se podrá aplicar para
algunos modelos de estas galaxias ya que la curva no se intersecta con la recta vertical
de la velocidad de rotación Vrot, o lo hace para valores de c muy bajos. En las figuras
que muestran la correlación entre el parámetro de concentración c y velocidad máxima
Vmax para los infinitos halos iniciales NFW (4.12, 4.13, 4.14 y 4.15) se observa que para
algunas galaxias la intersección se produce en dos puntos, para dos valores diferentes de
c. En estos casos, cuando se quiera aplicar la segunda restricciones, nos quedaremos con
el halo que se encuentra más próximo al ajuste de Neto.
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Figura 4.8. Correlación entre parámetro de concentración c y masa virial Vvir para los infinitos
halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contracción particular: Blumenthal
(rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contracción (verde). Las lineas negras representan
el ajuste de Neto (continua) y ±σ (trazos). La linea vertical (puntos-trazos) muestra el valor de
la velocidad de rotación de la galaxia. En la parte superior derecha de cada panel se encuentra
el numero (Nº) que identifica cada galaxia.
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Figura 4.9. Correlación entre parámetro de concentración c y masa virial Vvir para los infinitos
halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contracción particular: Blumenthal
(rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contracción (verde). Las lineas negras representan
el ajuste de Neto (continua) y ±σ (trazos). La linea vertical (puntos-trazos) muestra el valor de
la velocidad de rotación de la galaxia. En la parte superior derecha de cada panel se encuentra
el numero (Nº) que identifica cada galaxia.



Caṕıtulo 4. Análisis 48

18       

1 1.5 2 2.5

0.5

1

1.5

2

19

1 1.5 2 2.5

20    

1 1.5 2 2.5

0.5

1

1.5

2

21  

0.5

1

1.5

2

22      23     

0.5

1

1.5

2

24    

1 1.5 2 2.5

0.5

1

1.5

2

25     

1 1.5 2 2.5

26     

1 1.5 2 2.5

0.5

1

1.5

2

Figura 4.10. Correlación entre parámetro de concentración c y masa virial Vvir para los infinitos
halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contracción particular: Blumenthal
(rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contracción (verde). Las lineas negras representan
el ajuste de Neto (continua) y ±σ (trazos). La linea vertical (puntos-trazos) muestra el valor de
la velocidad de rotación de la galaxia. En la parte superior derecha de cada panel se encuentra
el numero (Nº) que identifica cada galaxia.
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Figura 4.11. Correlación entre parámetro de concentración c y masa virial Vvir para los infinitos
halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contracción particular: Blumenthal
(rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contracción (verde). Las lineas negras representan
el ajuste de Neto (continua) y ±σ (trazos). La linea vertical (puntos-trazos) muestra el valor de
la velocidad de rotación de la galaxia. En la parte superior derecha de cada panel se encuentra
el numero (Nº) que identifica cada galaxia.
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Figura 4.12. Correlación entre parámetro de concentración c y masa virial Vmax para los in-
finitos halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contracción particular:
Blumenthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contracción (verde). Las lineas ne-
gras representan el ajuste de Neto (continua) y ±σ (trazos). La linea vertical (puntos-trazos)
muestra el valor de la velocidad de rotación de la galaxia. En la parte superior derecha de cada
panel se encuentra el numero (Nº) que identifica cada galaxia.
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Figura 4.13. Correlación entre parámetro de concentración c y masa virial Vmax para los in-
finitos halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contracción particular:
Blumenthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contracción (verde). Las lineas ne-
gras representan el ajuste de Neto (continua) y ±σ (trazos). La linea vertical (puntos-trazos)
muestra el valor de la velocidad de rotación de la galaxia. En la parte superior derecha de cada
panel se encuentra el numero (Nº) que identifica cada galaxia.
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Figura 4.14. Correlación entre parámetro de concentración c y masa virial Vmax para los in-
finitos halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contracción particular:
Blumenthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contracción (verde). Las lineas ne-
gras representan el ajuste de Neto (continua) y ±σ (trazos). La linea vertical (puntos-trazos)
muestra el valor de la velocidad de rotación de la galaxia. En la parte superior derecha de cada
panel se encuentra el numero (Nº) que identifica cada galaxia.
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Figura 4.15. Correlación entre parámetro de concentración c y masa virial Vmax para los in-
finitos halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contracción particular:
Blumenthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contracción (verde). Las lineas ne-
gras representan el ajuste de Neto (continua) y ±σ (trazos). La linea vertical (puntos-trazos)
muestra el valor de la velocidad de rotación de la galaxia. En la parte superior derecha de cada
panel se encuentra el numero (Nº) que identifica cada galaxia.



Caṕıtulo 4. Análisis 54

A partir de las figuras mostradas anteriormente, aplicando el Paso 4 obtenemos doce
(tres para cada modelo) halos iniciales para cada una de las galaxias:

• Cuatro (uno para cada modelo) resultan de aplicar la Primera Restricción, elegir de
los halos iniciales pertenecientes a la curva el mas próximo al ajuste de Neto (es indifer-
ente si se utiliza la curva que correlaciona c versus Vvir o c versus Vmax ya que se tratara
del mismo halo).

• Ocho (dos para cada modelo) resultan de aplicar la Segunda Restricción, elegir de
los halos iniciales pertenecientes a la curva que correlaciona c versus Vvir (c versus Vmax)
aquel que posea una velocidad virial Vvir (velocidad máxima Vmax) igual a la velocidad
de rotación de la galaxia Vrot.

A continuación se compara la capacidad de los halos elegidos a partir de una restric-
ción para satisfacer la otra.

4.2.1. Primera Restricción: Correlación entre Concentración y

Masa Virial

Como se dijo anteriormente, a partir de los halos iniciales pertenecientes a cada una de
las curva, elegimos aquellos que se encuentren mas próximos al ajuste realizado por Neto.
Es decir, de las figuras mostradas anteriormente, nos quedamos con los puntos resultantes
de la intersección entre la curva de cada modelo y la linea negra continua. Luego, para
analizar la capacidad de estos para satisfacer la restante restricción, comparamos la ve-
locidad virial Vvir y máxima Vmax de estos halos elegidos con la velocidad de rotación de
la galaxia Vrot.
La figura 4.16 muestra la relación entre Vrot y Vvir, la linea negra representa la pendi-
ente 1:1 de estos parametros y las diferentes submuestras se encuentran diferenciadas
por triángulos azules (espirales brillantes), ćırculos rojos (enanas) y cuadrado verde (V́ıa
Láctea). Cada panel muestra el halo elegido mediante esta restricción para cada uno
de los modelos, Blumenthal (arriba-derecha), Gnedin (arriba-izquierda), Abadi (abajo-
izquierda) y Sin Contracción (abajo-derecha). Los errores en Vvir representan los valores
de la velocidad virial de los halos iniciales pertenecientes a las curvas que se encuentran
más próximos a las rectas de ±σ del ajuste de Neto.
Se observa que los puntos se encuentran sistematicamente hacia la izquierda de la recta
que representa la pendiente 1:1. Esto sugiere que la velocidad virial Vvir subestima el valor
de la velocidad de rotación de la galaxia Vrot.
De manera análoga a la figura 4.16, en la figura 4.17 se muestra los mismos halos pero en
función de Vmax .
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Figura 4.16. Velocidad de rotación de la galaxia Vrot versus la velocidad virial del halo inicial
escogido Vvir. La muestra de galaxias se diferencia en espirales brillantes (triangulo azul), enanas
(punto rojo) y Vı́a Láctea (cuadrado verde). La recta representa la relación 1:1 de estos valores.
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Figura 4.17. Velocidad de rotación de la galaxia Vrot versus la velocidad máxima del halo inicial
escogido Vmax. La muestra de galaxias se diferencia en espirales brillantes (triangulo azul),
enanas (punto rojo) y Vı́a Láctea (cuadrado verde). La recta representa la relación 1:1 de estos
valores.
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Los puntos en la figura 4.17 con respecto a los de la figura 4.16 se encuentran desplaza-
dos hacia la derecha, esto se debe solamente al hecho de que ahora estamos graficando
la velocidad máxima del halo, la cual es mayor que la velocidad virial. Debe quedar en
claro que los puntos graficados en ambas figuras representan exactamente los mismos
halos. Esto se debe a que, si bien las curvas conformadas por los infinitos halos iniciales
se modifican cuando uno grafica c versus Vmax en lugar de c versus Vvir, también lo ha-
cen las rectas que representan el ajuste de Neto. De ambas figuras, resulta evidente el
apartamiento de cinco puntos para todos los modelos. Estos corresponden a las cinco
galaxias mencionadas anteriormente.
Para ambas figuras, al hacer un balance entre los puntos que se encuentran a la izquier-
da o derecha de la pendiente 1:1 para cada uno de los modelos, notamos que el numero
de estos ubicados a la derecha aumenta a medida que observo un modelo que predice
una contracción menor, análogamente, el numero de puntos ubicados a la izquierda de
la pendiente 1:1 aumenta a medida que observo un modelo que predice una contracción
mayor. Recordemos que si queremos ordenar los cuatro modelos de acuerdo al grado de
contracción que predicen, estos quedaŕıa de mayor a menor: Blumenthal - Gnedin - Abadi
- Sin Contracción. Sin tener en cuenta las cinco galaxias anormales, encontramos que el
modelo que presenta una distribución de puntos mas igualitaria entre la izquierda y la
derecha de la pendiente 1:1 es el modelo Sin Contracción para el caso que graficamos
Vrot versus Vvir y el modelo de Abadi para el caso que graficamos Vrot versus Vmax. Hay
que ser cautos cuando decimos que el modelo Sin Contracción es el más equilibrado en
cuanto a la velocidad virial ya que anteriormente se menciono que la velocidad virial del
halo pareceŕıa subestimar la velocidad de rotación de la galaxia, esto se traslada en un
corrimiento sistemático de los puntos de todos los modelos hacia la izquierda perjudicando
en menor medida al modelo Sin Contracción.

4.2.2. Segunda Restricción: Tully-Fisher y Función de Lumi-

nosidad

Para el caso de la segunda restricción, de los infinitos halos iniciales que conforman las
curvas elegimos aquellos que tengan una velocidad caracteŕıstica (Vvir o Vmax) igual a la
velocidad de rotación de la galaxia Vrot. Es decir, de las figuras comprendidas desde la 4.8
hasta la 4.15, los puntos resultantes de la intersección entre las curvas y linea verticales
a puntos-trazos que marca la velocidad de rotación de la galaxia. Luego, para analizar la
capacidad de estos halos elegidos para satisfacer la primera restricción, superponemos los
parametros c versus Vvir y c versus Vmax con el ajuste de Neto, para ver que tan lejos de
este se encuentran los halos elegidos.
La figura 4.18 muestra la correlación entre el parametro de concentración c y la velocidad
virial Vvir de los halos iniciales escogidos, resultantes de exigir que la velocidad virial sea
igual a la velocidad de rotación de la galaxia Vrot. Los cuatro halos elegidos para una
galaxia (uno por cada modelos) se encuentran unidos por una linea punteada, los
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colores distinguen los modelos de Blumenthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y
Sin Contracción (verde) mientras que los diferentes tipos de puntos separan la submuestra
en espirales brillantes (triángulos), enanas (ćırculos) y V́ıa Láctea (cuadrado). La recta
central representa el ajuste realizado por Neto y las rectas superior e inferior muestran la
dispersión de ±σ. Se observan algunas lineas de puntos que contienen menos de cuatro
puntos, estas corresponden a las cinco galaxias at́ıpicas mencionadas anteriormente. Co-
mo ya fue mencionado , esto se debe a que las curvas y la linea vertical a puntos-trazos
que marca la velocidad de rotación de la galaxia no se intersectan en ningún punto o lo
hacen para valores del parametro de concentración muy bajos.
La gran mayoŕıa de los puntos se encuentran por debajo del ajuste de Neto. Esto sugiere
que, para el caso en el que la velocidad de rotación de la galaxia Vrot es igual a la veloci-
dad viril del halo Vvir todos los modelos predicen halos iniciales cuyas concentraciones
se encuentran por debajo de los valores t́ıpicos de los halos de simulaciones numéricas
cosmológicas gravitacionales.
De manera análoga a la figura 4.18, en la figura 4.19 se muestran los halos elegidos a
partir de exigir que la velocidad máxima Vmax sea igual a la velocidad de rotación Vrot de
las galaxias. En este caso, comparando con la figura 4.18, notamos que si bien es similar
la cantidad de halos iniciales dentro de ±σ, el numero que se encuentra por encima del
ajuste de Neto es mayor. Dejando de lado cualquier tipo de error sistemático.

Es evidente que los modelos que minimizan la contracción (es decir Abadi y Sin Con-

tracción) ajustan mucho mejor, a la ĺınea de pendiente 1:1 que requieren los modelos
semianaĺıticos, que aquellos que predicen una contracción mayor (Blumenthal y Gnedin).
Este ajuste mejora más aún si se remueven las 5 galaxias sin materia oscura, particu-
larmente para el modelo de Abadi. Un resultado análogo se obtiene si se comparan los
diferentes modelos frente a su capacidad para reproducir el ajuste de Neto et al. 2007.
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Blumenthal
Gnedin
Abadi
Sin compresion

Figura 4.18. Correlación entre parámetro de concentración c y masa virial Vvir de los halos
iniciales NFW escogidos. Cada color corresponde a un modelo de contracción particular: Blu-
menthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contracción (verde). La linea central
representa el ajuste de Neto y las rectas superior e inferior muestran la dispersión ±σ. Los
diferentes tipos de puntos separan la submuestra en espirales brillantes (triángulos), enanas
(ćırculos) y Vı́a Láctea (cuadrado). Cada linea punteada corresponde a una galaxia.
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Blumenthal
Gnedin
Abadi
Sin compresion

Figura 4.19. Correlación entre parámetro de concentración c y masa virial Vmax de los ha-
los iniciales NFW escogidos. Cada color corresponde a un modelo de contracción particular:
Blumenthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contracción (verde). La linea cen-
tral representa el ajuste de Neto y las rectas superior e inferior muestran la dispersión ±σ.
Los diferentes tipos de puntos separan la submuestra en espirales brillantes (triángulos), enanas
(ćırculos) y Vı́a Láctea (cuadrado). Cada linea punteada corresponde a una galaxia.
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Conclusiones y Trabajos Futuros

La modificación que sufren los halos de materia oscura es un efecto fundamental ya
que las galaxias que observamos habitan en los pozos de potencial de halos de materia
oscura que han sido modificados por la formación de ellas mismas. El modelado correcto
de este efecto es indispensable ya que cualquier comparación entre teoŕıa y observaciones,
que involucre por ejemplo curvas de rotación de galaxias, perfiles de densidad de halos,
etc., puede adolecer de efectos sistemáticos debido a la subestimas de las densidades cen-
trales. Se presentaron en el capitulo 2 modelos distintos de estas ultimas décadas, en los
cuales sus autores intentan modelar dicho efecto.
Con el objetivo de encontrar cual de estos modelos, dentro del contexto del modelo cos-
mológico de materia oscura fŕıa con constante cosmológica (ΛCDM), reproduce de mejor
manera la contracción real que sufre un halo de materia oscura finalizada la formación
de la galaxia en su interior, se aplicaron y compararon los modelos de Blumenthal et

al. (1986), Gnedin et al. (2004) y Abadi et al. (2010) sobre una muestra observacional de
galaxias espirales brillantes y enanas presentada en el capitulo 3. Estos modelos fueron
aplicados en sentido inverso (descompresión) ya que a partir de los datos de la muestra
se puede inferir el halo que rodea a la galaxia (contraido) y mediante la descompresión se
obtiene el halo inicial (sin contraer). Finalmente, basandonos en simulaciones numéricas
en el mismo contexto cosmológico comparamos las predicción de cada uno de los modelos.
Este procedimiento junto con el análisis de los resultados se encuentran en el capitulo 4.
En base a lo mencionado antereriormente se resumen a continuación los principales resul-
tados obtenidos en este trabajo.
El modelo de contracción adiabática propuesto por Blumenthal et al. (1986), puesto en
tela de juicio por numerosos autores, sobreestima notablemente el efecto causado por la
formación de la galaxia sobre el halo de materia oscura circundante. Esto se debe proba-
blemente a las suposiciones poco realistas que utiliza este modelo anaĺıtico, es decir una
distribución espacial esférica tanto para la materia oscura como para los bariones y donde
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las part́ıculas se mueven en órbitas perfectamente circulares.
El modelo “adiabático”modificado de Gnedin et al. (2004), el cual elimina la hipotesis
de circularidad permitiendo orbitas excéntricas, reproduce de manera más acertada el
efecto que sufren los halos de materia oscura en comparación con el modelo adiabático
estándar de Blumenthal et al. (1986). Esto puede deberse a dos cosas o bien a la suma
de ambas; primero por la eliminación de la hipotesis de part́ıculas de materia oscura con
orbitas circulares y segundo por ser un modelo que surge de simulaciones numéricas en
un contexto cosmológico adecuado.
En cuanto al modelo de Abadi et al. (2010) parece ser el que mejor determina la contrac-
ción que sufre el halo de materia oscura, esto en comparación con el modelo de Gnedin et

al. (2004) puede deberse al hecho de que estos últimos realizan simulaciones numéricas de
cúmulos de galaxias mayormente, mientras que Abadi et al. (2010) lo hacen en su totali-
dad para simulaciones numéricas de tamaños galácticos. Los resultados pueden depender
de las escalas simuladas.
Coincidentemente con Croton et al. (2006) la velocidad máxima de los halos de mate-
ria oscura es mejor estimador de la velocidad de rotación de la galaxia que la velocidad
virial de los halos. Esto se ve claramente cuando se busca que los halos iniciales encontra-
dos tengan velocidades caracteŕısticas (velocidad máxima o velocidad virial) con valores
próximos a la velocidad de rotación de la galaxia y que también sean halos altamente
probables de encontrar en las simulaciones numéricas cosmológicas, esto es, en concor-
dancia con la correlación entre las propiedades intŕınsecas de los halos de materia oscura
(c versus Mvir).
Queda como trabajo futuro entender el detalle del comportamiento peculiar de las 5 galax-
ias que practicamente no requieren de materia oscura para explicar su curva de rotación.
Al observar con que porcentaje contribuye la materia oscura a la velocidad de rotación
total de estas galaxias resulta evidente afirmar que estas galaxias contienen muy poca
materia oscura encerrada por el radio r = 2.2Re, pero el porque aun no esta claro. Pre-
sumiblemente esto se podŕıa deber a efectos sistemáticos en las observaciones o al hecho
de usar solo un radio único (2.2Re) para calcular la contaracción del halo en vez de la
curva de rotación completa.
Finalmente seŕıa interesante extender el presente trabajo y análisis a una muestra observa-
cional mas numerosa, que nos permita obtener resultados estad́ısticamente más confiables.
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