Universidad Nacional de Cérdoba
Facultad de Matematica, Astronomia y Fisica
Trabajo Especial de la Licenciatura en Astronomia

Contraccion de Halos de Materia Oscura

Autor: Santiago Ismael Ferrero

Director: Dr. Mario G. Abadi

Cérdoba, Mayo de 2011



Clasificacion

98.62.Ai Origin, formation, evolution, age, and star formation

Palabras Clave

Contraccion - Formacion de galaxias - Blumenthal - Halos

II



La vida es una cebolla
hay que pelarla llorando.

Carlos La Mona Jimenez

III



Indice general

1. Introduccién

1.1. Contexto Cosmologico . . . . . . . . . .. ...
1.2. Halos de Materia Oscura . . . . . . . . . . . . . . . . . . . ... ...,
1.3. Propiedades Intrinsecas de los Halos de Materia Oscura . . . . . . . . . ..
1.3.1. Perfil de Densidad . . . . . . .. .. ... ... ...
1.3.2. Forma . . . .. . . . . . e
1.3.3. Subestructura . . . . . . . ...

1.3.4. Parametro Adimensional de Spin

2. Contraccion de Halos

2.1. Formacién de Galaxias . . . . . . . . . .
2.2. Modelos . . . . .
2.2.1. Modelo Adiabatico . . . . . . . . .

2.2.2. Modelos no-Adiabéaticos

3. Muestra de Galaxias

3.1. Galaxias Enanas . . . . . . . .
3.2. Galaxias Espirales Brillantes . . . . . . . . . .. ...
3.3. Relaciones de Escala . . . . . . . . . ...

4. Andalisis

4.1. Descompresion de los Halos . . . . . .. . . ... ... ... ...
4.1.1. Paso 1: Materia Oscura Contenida en 2.2R,. . . . . . . . . ... ..
4.1.2. Paso 2: Calculo del radio inicial »; . . . . . . . . ... .. ... ...
4.1.3. Paso 3: Halos Iniciales . . . . . . . . . . ... ... ... ......
4.1.4. Paso 4: Halo Inicial . . . . . .. ... ... ... ... .. ......

4.2. Aplicacion a la Muestra Observacional

4.2.1. Primera Restriccion: Correlacion entre Concentraciéon y Masa Virial
4.2.2. Segunda Restriccion: Tully-Fisher y Funcién de Luminosidad . . . .

5. Conclusiones y Trabajos Futuros

Referencias

v

10
11
13
13
17

23
24
24
32

35
36
36
38
39
41
43
o4
57

61

63



Agradecimientos

A “papa” Mario, por haberme aceptado como estudiante y dirigido. Ademas, por su

inmensa voluntad, gran apoyo y principalmente por confiar en mi.
Al Dr. Julio Navarro, por su interes, criticas y valiosos consejos.

Al Dr. Sebastian Gurovich, por ceder la materia prima que posibilité este trabajo y
por sus constantes aportes.

A mi familia, en especial a Tere y Kunfu por darme la oportunidad de realizar este
suetio, por su contenciéon y por ser lo que son.

A la Tati, por estar siempre a mi lado, aguantarme, compartir su vida conmigo y
seguirme aguantando.



Resumen

En este trabajo se estudia la contraccion que sufren los halos de materia oscura debido a
la formacion 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 contraccién
que difieren fundamentalmente en la intensidad de dicha contraccién. Se aplican estos
modelos a una muestra observacional de 34 galaxias espirales brillantes y enanas y fijando
restricciones provenientes de simulaciones numéricas y modelos semianaliticos se analiza la
capacidad de cada modelo de producir resultados autoconsistentes. Los resultados indican
que los modelos que predicen una contraccién menos notable son los més exitosos frente
a los modelos donde esta es méas intensa.
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Capitulo 1

Introduccion

En este capitulo se describe de manera resumida el marco tedérico que engloba este
trabajo. Empezando con una exposiciéon cosmolégica del Universo. Siguiendo con una de-
scripcién 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 presentacion 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.
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1.1. Contexto Cosmolégico

Si bien el concepto de las galaxias como " Universos isla”se remonta a Wright (1750) y
Kant (1755), el estudio de la formacién de galaxias no comenzé hasta despues de ser con-
firmada su condicién de objeto extra-galactico por Hubble (1929). De hecho, gran parte
de los primeros trabajos sobre la formacion y evolucion de las galaxias fueron impulsados
por la necesidad de responder a las preguntas que la cosmologia presentaba. Si bien la
comprension de las galaxias sigue siendo necesaria por tales razones incluso actualmente,
este campo se ha convertido en una de las areas de investigacion mas activas y atractivas
de la astrofisica moderna por derecho propio.

Actualmente el modelo cosmolégico mas aceptado es el de materia oscura fria con
constante cosmologica (ACDM, por sus siglas en ingles), esto es el modelo cosmolégico
estandar (CDM) mas una constante que hace referencia a la expansién acelerada del Uni-
verso, y que se enmarca dentro de los modelos de la formacién jerarquica de estructuras.
Una de las pruebas més importantes que respaldan el modelo cosmolégico la provee la
radiaciéon de fondo de microondas (CMB), que corresponde a una radiacién de cuerpo
negro a una temperatura de 2.725K, correspondiéndose con una longitud de onda car-
acteristica de 1.9 mm, que llena todo el Universo. Esta radiacion es una prueba de que
el Universo, en un principio, era homogéneo pero con pequenas fluctuaciones del orden
de 1075 veces su densidad media. En particular, las mediciones en las fluctuaciones en
la temperatura de la radiacién del fondo de microondas del satélite WMAP (Spergel et
al. 2007) ha permitido determinar los parametros cosmoldgicos fundamentales tales como
densidad de materia y energia, constante de Hubble, temperatura de la radiacién, etc.
con una precisién notable. Uno de los resultados mas sorprendentes es el que se refiere
a la densidad de materia-energia del Universo estableciendo que el Universo es plano y
que consiste en tres componentes principales: En primer lugar, se encuentra la materia
barionica compuesta de protones, neutrones y electrones que constituyen el Universo vis-
ible. Se cree que la contribucién de bariones al total de la masa es solo de Q, ~ 4%. En
segundo lugar, se encuentra la materia oscura, un tipo de materia hipotética de natu-
raleza desconocida, que no emite o refleja suficiente radiacién 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, asi como en las anisotropias del fondo césmico de microondas. Su
contribucion es, segin el modelo de ACDM, Qg,,, ~ 20 % del total del total de la densidad
de energia del Universo. Y finalmente, se encuentra la energia oscura, que es una forma
hipotética de energia que estaria presente en todo el espacio, produciendo una presion
negativa que tiende a incrementar la aceleracién de la expansion del Universo, resultando
en una fuerza gravitacional repulsiva y contribuyendo con el 76 % restante.
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En el marco de este modelo cosmoldgico estandar, las estructuras se forman a partir
de pequenas perturbaciones iniciales en un Universo globalmente homogéneo e isétropo,
crecen por el mecanismo de inestabilidad gravitacional, dejan de tomar parte de la ex-
pansion del universo y colapsan para formar estas estructuras. El contraste de densidad,
definido por:

se ) = 2D (1.1)

donde p(t) es la densidad media del Universo al tiempo ¢ y p(r,t) es la densidad en
un punto r al tiempo ¢, 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 (6 < 1) y su evolucién puede ser estudiada
analiticamente utilizando aproximaciones lineales. Ya en el régimen no lineal § 2 1, la for-
macién de estructuras solo puede ser estudiada utilizando simulaciones numéricas donde
la evolucién dindmica de la materia oscura es calculada en detalle a través de interaccién
gravitacional de N-cuerpos. La aproximacién Newtoniana es suficientemente precisa para
tratar este problema ya que las escalas de tamano son mucho menores que la longitud de
Hubble ¢cH~! 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 expansién del Universo y forman objetos gravitacionalmente
acotados de simetria esferoidal, llamados halos de materia oscura con un contraste de
densidad muy alto (6 ~ 1000). Posteriormente, estos halos se fusionan entre si, dando
lugar a la formacion de objetos cada vez mas masivos. Este proceso de fusiones, llamado
formacion jerarquica es caracteristico de los modelos tipo CDM. En la seccién siguiente
describiremos las propiedades fundamentales que poseen estos halos de materia oscura y
el rol fundamental que juegan en las teorias modernas de formacion de galaxias.

1.2. Halos de Materia Oscura

En las teorias jerarquicas de formacion de galaxias tales como las de materia oscura
fria, las estructuras virializadas, llamadas comtinmente 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 fusion de los mismos para dar lugar a objetos mas masivos. La gran
complejidad de estos dos procesos hace que sea practicamente indispensable recurrir a las
simulaciones numéricas de alta resolucion para poder entender el proceso de formaciéon
de los halos ya que las aproximaciones analiticas lineales son en general insuficientes para
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proveer una descripcion suficientemente precisa. Estas simulaciones en general siguen la
evolucion temporal de un conjunto de N-particulas que interactiian entre si a través de la
fuerza gravitacional Newtoniana y que representan la materia oscura contenida dentro de
volumen dado del universo. La distribucién espacial inicial de estas particulas se elige de
forma tal que represente lo mas fidedignamente posible el espectro de potencia del modelo
cosmoldgico adoptado, mientras que las velocidades se ajustan a través de alguna aproxi-
macién analitica cinemadtica, tal como la de Zel’dovich (1980), que es valida solo durante
esas etapas iniciales. Posteriormente, se sigue la evolucion temporal de las mismas inte-
grando numéricamente las ecuaciones de movimiento correspondientes y utilizando algin
tipo de control sobre la calidad del método de integracion.

Figura 1.1. Distribucion espacial proyectada de materia oscura en una simulacion de alta res-
olucion de N-cuerpos. La imagen muestra un par de halos de materia oscura (cada uno con una
masa de ~ 2 x 102 M) a corrimiento al rojo z = 0 y separados aprozvimadamente 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 simulacién numérica de alta
resolucion donde se distinguen claramente dos halos de materia oscura ya formados con
un corrimiento al rojo z = 0 donde es posible distinguir ademéas gran cantidad de halos
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mas pequenos que orbitan alrededor del cada uno de los halos principales. Numerosos
autores han realizado y analizado simulaciones numéricas cosmoldgicas gravitacionales del
modelo cosmoldgico de materia oscura fria con el objetivo de caracterizar las propiedades
estadisticas e intrinsecas de la poblacién 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 definicion de cual es el tamano, es decir la extension, 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 tamano (y consiguientemente todas sus propiedades intrinsecas tales como masa,
forma, momento angular, dispersién de velocidades, etc.) de los mismos es el valor del
contraste de densidad integrado respecto a la densidad critica del Universo, predicho por
el modelo analitico de colapso esférico (véase Mo, van den Bosch & White 2010). El
modelo predice que las estructuras en equilibrio virial poseen un contraste de densidad
A = per/peritica aproximadamente igual a 100 para el modelo de ACDM (Eke, Cole &
Frenk 1996) donde p., es la densidad media del volumen comprendido por una esfera
de radio r y pery = H 23/ 87 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 7,
y se lo asocia al tamano caracteristico del halo simulado. La masa del halo, denominada
comunmente masa virial M,;,. estd relacionada con r,; a través de la siguiente expresion:

4 3

M(r)|r:7"m'r = gﬂAPcm’tT (12)

vir

Es importante destacar que la eleccién del valor del contraste de densidad A es algo
arbitrario y que diferentes autores adoptan diferentes convenciones. Por ejemplo Navar-
ro et al. (1995, 1996, 1997) adoptan A = 200, mientras que otros autores (Bullock et
al. 2001) usan el valor estimado por la aproximacién del colapso esférico, A = 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 simetria perfectamente esférica y por lo
tanto la aplicacién rigurosa del modelo de colapso esférico es una aproximacion bastante
burda. Ademads, el teorema de Birkhoff permite tratar la evolucién de una distribucién
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 cuestion siendo esto
también una aproximacion relativamente pobre. Las simulaciones revelan que la forma-
cién de los halos en el escenario jerarquico se da por sucesivos fusiones de halos menores,
lo que introduce rapidamente un fuerte alejamiento de la hipotesis de simetria esférica.
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1.3. Propiedades Intrinsecas de los Halos de Materia
Oscura

1.3.1. Perfil de Densidad

Una de las propiedades més 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
p(r) se mide asumiendo esta simetria y utilizando cascaras concéntricas esféricas para su
estimacién. Uno de los resultados més 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 tnica forma funcional biparamétrica dada
por la siguiente ecuacién

plr) = 7“/7“5(1p427“/7“8)2 (13)

donde pg es una densidad caracteristica y r es el radio de escala. Esta formula describe
un comportamiento similar a una ley de potencia p o r* donde o = —1 para r < r;
y a = —3 para r > r,. El radio de escala corresponde exactamente al punto donde
p o< r~2. Esta ecuacién describe correctamente la densidad de diferentes halos cuyas masas
varian de 3 a 4 ordenes de magnitud y es independiente de los parametros cosmoldgicos
adoptados. El perfil de densidad es singular (p — oo cuando r — 0) y la derivada
dIn(p)/dInr varia suavemente con el radio. Integrando la ecuacién anterior de la densidad,
se obtiene la masa interior contenida dentro de una esfera de radio r

M(r) = /0 ' p(e)rdr = 47 por? [1n(1 + 72) - 11/7:#} . (1.4)

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

Vir)=GM(r)/r = 47?,00Gr§’% {ln(l + 72) — #’:%] : (1.5)

La ecuacién (1.4) muestra que la masa total del perfil es infinita ya que M (r) o In(r)
para 7 > r,. Utilizando la ecuacién (1.2) podemos reescribir el perfil de densidad dado
por la ecuacion (1.3), como
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p(r) _ 5,
Perie (e /rpir) (14 cr /7y )2 (1.6)

donde se define el parametro de concentracién ¢ = r,;,. /75 y la densidad caracteristica
del halo

A c?
e = 3in(l+c)—c/(l+c) (17)

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

1.3.2. Forma

Si bien en la seccion anterior se describen las propiedades de los halos basandose en

modelos con simetria esférica, desde los primeros trabajos pioneros (Frenk et al. 1988) de
simulaciones de formacién 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 (a; > as > az). Algunos valores caracteristicos 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-correlacion entre la masa y la esfericidad
de los halos halos, en el sentido que los halos menos masivos son mas esféricos como con-
secuencia de que los mas 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. Ademads, Bailin & Steinmetz (2005) encuentran que hay una fuerte tendencia a que
los ejes menores se encuentran perpendiculares a los filamentos de la distribucién en gran
escala de la materia. Esta alineacion se encuentra méas marcada para halos mas masivos,
mostrando que la forma de los halos de materia oscura refleja la gran escala del campo
de mareas donde estan inmersos.
Observacionalmente un gran numero de técnicas han sido utilizadas para determinar la
forma de los halos de materia oscura asociados a galaxias y cumulos. Estos incluyen el uso
de orbitas de galaxias satélites, la forma de los halos de rayos X alrededor de las galaxias
y cumulos, lentes gravitacionales y la distribuciéon 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 seccién (1.1) se hace mencién a que en la distribucién espacial proyectada de
ambos halos mostrados en la figura 1.1 es posible distinguir una poblacion de halos mas
pequenos que orbitan alrededor del cada uno de los halos principales. La habilidad de
las simulaciones numéricas de resolver estos halos méas pequenos, llamados comunmente
subhalos o subestructuras, depende por supuesto de la resolucién espacial y del numero
de particulas 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 codigos de integracién 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 pequeno se fusiona con otro significativamente mas grande, este se convierte en
un subhalo, orbitando dentro del pozo de potencial de su anfitrion. Este huésped sufre
fuertes fuerzas tidales que le provocan la perdida de masa. Ademads, como el subhalo es
sometido a friccion dinamica con el halo huésped, este pierde gradualmente energia y
momento angular a medida que orbita. La supervivencia del subhalo, depende de su masa
(en relacién a la de su anfitrién), del perfil de densidad y de su orbita. Un problema clasico
del modelo de materia oscura fria es la gran cantidad de subhalos que muestran las sim-
ulaciones (del orden de varios cientos) en comparacién a la relativamente baja cantidad
(del orden de una o dos decenas a lo sumo) de galaxias satélites que orbitan la Via Lactea
o Andrémeda. Este problema, planteado originalmente por Moore et al. (1999) y Klypin
et al. (1999) sigue sin tener una solucién completamente satisfactoria hasta el momento,
aunque en general se apela a procesos astrofisicos tales como realimentacion o explosiones
de supernovas que inhibieron la formacién de estas galaxias satélites.

1.3.4. Parametro 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 rotacion.
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 estan soportados
fundamentalmente por dispersién de velocidades siendo relativamente escasa o practica-
mente nulo el soporte que tiene por rotacion. La medida del grado de soporte rotacional
que tiene un halo se cuantiza generalmente a través del parametro adimensional de spin
A definido por la siguiente ecuacién (Peebles 1969):

J‘E‘UQ
A= S (1.8)

donde G, J, E y M son la constante de gravitacién, el momento angular total, la
energia total y la masa total del halo, respectivamente. Este parametro mide aproxi-
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madamente el cociente entre la energia cinética de rotacion respecto a la energia cinética
total. Diversos autores han analizado simulaciones numéricas cosmoldgicas midiendo la
funcion distribucién de este parametro y encontrando que la misma puede ser muy bien
aproximada por una funcién log-normal (es decir que la distribucién del logaritmo del
pardmetro adimensional de spin es una Gaussiana) con media A ~ 0.035 y dispersién
oy ~ 0.5 (Barnes & Efstathiou 1987, Warren et al. 1992, Bullock et al. 2001). El origen
de este escaso momento angular esta ligado a las etapas iniciales de formacion del halo,
cuando los halos en formacién se expanden debido a la expansiéon Universal y adquieren
gradualmente momento angular debido a los torques tidales que sufren por la distribucién
espacial asimétrica de la materia circundante en gran escala. El analisis de la evolucién
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 maxima ex-
pansion del mismo para luego permanecer aproximadamente constante hasta el presente.
Debido a que los efectos de fusiones entre halos son una caracteristica distintiva del pro-
ceso de formacién de halos de materia oscura de los modelos jerarquicos, 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 gravitacion es un proceso eminentemente no disipativo, durante estas fusiones los
subhalos orbitando alrededor del halo principal sufren friccién dindmica (véase por ejem-
plo Binney & Tremaine 2008) haciendo que estos pierdan parte de su momento angular
orbital decayendo gradualmente hacia el centro.



Capitulo 2

Contraccion de Halos

En este capitulo se detalla el fenémeno fisico que es motivo de estudio en este trabajo,
este es la contraccion que sufre un halo de materia oscura durante el proceso de formacion
de una galaxia en su interior. Primero se describe de manera resumida las etapas por las
cuales pasa la materia baridnica antes de dar lugar a la formacién de una galaxia disco.
Luego, se explica como esta redistribucion de los bariones afecta al halo de materia oscura
circundante provocandole una contraccién. Y finalmente, se presentan distintos modelos
analiticos y numéricos que describen esta modificacién.

10
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2.1. Formacion de Galaxias

De acuerdo con el modelo actual de formacién 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 formacién y evolucion de los halos
de materia oscura y las galaxias difieren mucho entre si, debido a la naturaleza funda-
mentalmente distinta que poseen la materia oscura y el material barionico 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 particulas hechas
de quarks) mientras que los electrones son leptones (es decir particulas que no estén
hechas de quarks, Ryden 2003). La materia oscura interactia solo por gravitacién, es
decir que su comportamiento es netamente no colisional; sin embargo, el comportamien-
to de los bariones estd dado por la dinamica colisional disipando energia a través de
procesos atémicos radiativos denominados globalmente como enfriamiento radiativo. Se
asume que los bariones estan inicialmente en el Universo primitivo en forma gaseosa (fun-
damentalmente Hidrégeno) y que contribuyen sélo con aproximadamente la sexta parte
(R + )/ = 6) a la densidad de materia total, y por lo tanto el gas es arrastrado
por la materia oscura siguiendo la distribucion espacial de esta durante estas etapas. La
acrecion 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
formacion de ondas de choque. El gas aumenta su temperatura hasta alcanzar un esta-
do de equilibrio dado por el balance entre la energia potencial generada por la materia
oscura del halo donde reside y los gradientes en su presién. Esta temperatura, llamada
usualmente temperatura virial esta dada por la siguiente ecuacion:

1 pumpg

donde = 1/1.71 es la masa molecular media del gas, my es la masa del atomo de
hidrégeno y k es la constante de Boltzmann. Posteriormente, la evolucion de los bari-
ones y de la materia oscura es muy diferente, basicamente porque estos pierden energia
térmica debido a que se enfrian radiativamente mientras que la materia oscura, al ser
no colisional, no posee esta propiedad. El gas al perder energia 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 tamano es alrededor de un orden
de magnitud menor que el del halo. En esta estructura discoidal el gas frio y denso puede
formar nubes moleculares que son las que finalmente van a dar lugar a la formacién es-
telar y por consiguiente a la formacion de galaxias. Un modelo esquematico que utiliza
la técnica semianalitica para parametrizar estos procesos fundamentales de formaciéon de
las galaxias puede encontrarse en el influyente articulo de White & Frenk (1991).
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A pesar de su superioridad en masa, la materia oscura no puede permanecer pasiva ante
la redistribucién espacial que sufren los bariones durante el colapso que forma las galax-
ias. La concentracion del gas y las estrellas en el centro del halo hace que los mismos
reaccionen sufriendo consiguientemente una contraccion. Esta trae aparejada un cambio
en los perfiles de masa, densidad y velocidad de los halos de materia oscura que se mani-
fiesta mas marcadamente en sus partes centrales. En la figura 2.1 se muestra de manera
esquematica este modelo estandar de formacion de galaxias y la subsecuente contraccién
del halo de materia oscura.

Materia
Oscura

. frio
@® caliente

(3) (4)

Figura 2.1. Modelo esquemdtico que muestra el proceso de formacién de una galaxia disco.
Inicialmente el gas tiene la misma distribucion 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
presion (2). El gas es capaz de enfriar radiativamente generando ast la perdida de energia y, en
consecuencia, el soporte de presion. En ese momento el gas colapsa al el centro del potencial
gravitacional del halo de materia oscura formando un disco soportado por rotacion (3). La
materia oscura que se encuentra distribuida en el halo siente el efecto de esta redistribucion de
los bariones, en consecuencia de esto el perfil de densidad que describe el halo sera modificado
(4), mas precisamente este sufrird una contraccion.

El objetivo de este trabajo es el estudio de la forma en que se ven afectados los halos
de materia oscura debido de la formacion de las galaxias en su centro. Para ello pre-
sentaremos y analizaremos distintos modelos analiticos y numéricos que describen esta
modificacién 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 formacién de ellas mismas. El modelado correcto de este efecto es in-
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dispensable ya que cualquier comparacion entre teoria y observaciones, que involucre por
ejemplo curvas de rotacion de galaxias, perfiles de densidad de halos, etc., puede adolecer
de efectos sisteméticos debido a la subestimas de las densidades centrales.

2.2. Modelos

Es esta seccién presentaremos distintos modelos tedricos de contraccion de halos de
materia oscura. En particular discutiremos el modelo analitico de contraccion adiabatica
desarrollado por Blumenthal et al. (1986) y lo compararemos con modelos no adiabaticos
basados en simulaciones numéricas cosmoldgicas de formacion de galaxias y cimulos. En
general, es dificil de modelar con precisién la acciéon de la redistribucion del material
barionico sobre el halo, por que la formacién de las galaxias es un proceso complejo que
involucra una variedad de subprocesos de los cuales algunos aun estan pobremente en-
tendidos. Los detalles de los diferentes modelos adoptados producen diferentes resultados
en la distribucion final de la materia oscura afectando la interpretacién de los resultados
observacionales.

2.2.1. Modelo Adiabatico

Este modelo es el méas popular siendo ampliamente aceptado y difundido por nu-
merosos autores debido a que sus hipotesis son relativamente sencillas y es posible un
tratamiento analitico. Fue desarrollado por Blumenthal et al. 1986 asumiendo que la for-
macién de una galaxia en su halo es un procesos tan lento que el potencial del sistema
cambia sélo un poco durante el periodo orbital tipico de una particula de materia oscura.
Esta hipdtesis implica que el sistema se modifica adiabaticamente, es decir que su estado
final es independiente del camino seguido en alcanzarlo. La contraccion del halo de ma-
teria oscura depende, por lo tanto, solo de la distribucion final de materia que se asume
para los bariones. La ecuacion fundamental que rige este modelo puede obtenerse a partir
del hecho que durante una evolucién adiabdtica, la accién (llamada también invariante
adiabdtica):

1
J=— fpdq, (2.2)
2T

donde ¢ es la coordenada candnica y p su momento conjugado, se conserva (véase por
ejemplo Landau 1966 6 Mo, van den Bosch & White 2010). Asumiendo un halo esférico
en el que todas las particulas de materia oscura se mueven en Orbitas perfectamente
circulares, la accion es el momento angular por unidad de masa o momento angular
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especifico: J = rV(r) donde V(r) es la velocidad circular correspondiente a ese radio 7.
Reescribiendo esta ecuacion en funcién de la masa M (r) encerrada dentro del radio 7, se
llega facilmente a la ecuacién r M (r) = cte. Esto significa que si inicialmente una particula
se encontraba a una distancia r; del centro, terminara a una distancia r¢, dada por

riMi(r;) =1y My (ry), (2.3)

donde M;(r;) y My(ry) son las masas totales dentro de los radios r; y 7, respectiva-
mente. Para que la ecuacién anterior sea estrictamente valida se ha asumido ademas que
la distribucién de los bariones es también esférica. Esta ecuacion a menudo se utiliza para
modelar la contraccion de un halo de materia oscura como respuesta a la formacion 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 mas la de los bariones, por lo que

ri(fo+1) =1y <%i((zf§ + 1) (2.4)

donde se asume que no hay cruzamiento de céscaras, es decir que M/ (r;) = M J’}(rf)
y donde f, = M?/M! es la fraccién de bariones inicial adentro del radio 7; que se asume
constante e igual a la fraccién bariénica universal f, = €2/, ya que los bariones y la
materia oscura se encuentran inicialmente muy bien mezclados siguiendo el mismo perfil.
Ademds, M}'(r;) es la masa inicial de materia oscura dentro del radio r; y Mp(ry) es la
masa en bariones dentro del radio r¢. Dado el perfil inicial del halo de materia oscura
M} (r;) y el perfil final de bariones M}’('r’ ) esta ecuacion implicita se utiliza para despejar
numeéricamente el valor de ry que corresponde a cada r;.

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

S(r) = Soeap(—r/R,) (2.5)

donde R, es el radio de escala y ¥ es la densidad de masa superficial en el centro. La
velocidad circular de esta distribucién de masa se puede obtener a través de la ecuacién
de equilibrio en el plano del disco:

o= (5) . 26)



Capitulo 2. Contraccion de Halos 15

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

O(r, z) = —ZWG//OOO Jo(kr) X (k)e FFldE, (2.7)

donde Jj es la funcién cilindrica de Bessel de orden cero. A partir de esta expresion
para el potencial gravitacional se obtiene el perfil de velocidad de un disco exponencial

VZ2(r) = —4rGZoR.y? [L,(y) Ko(y) — Li(y) Ki(y)] (2.8)

donde, la masa bariénica total M, = 2rX,R? y = r/2R., y I, y K, son las fun-
ciones modificadas de Bessel de primer y segundo orden, respectivamente. De esta forma,
a partir de la ecuacién (2.8) podemos modelar el perfil de velocidad del disco conociendo
solamente el valor de la masa barionica total M, y del radio de escala R,.
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 V2, = V%, + V2, (total=linea negra continua) para el
caso de la Via Lactea, asumiendo los siguientes parametros: para el disco exponencial el
radio de escala R, = 3.5 Kpc y la masa total bariénica total M, = 6 x 101° M, (Bin-
ney & Tremaine 1987), y para el halo de materia oscura el parametro de concentracién
c = 9.7y el radio viral r,;,. = 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 analoga a la figura 2.2 los perfiles de
masa integrada correspondientes usando los mismos cddigos de colores y de paneles.
Es evidente de ambas figuras que tanto las curvas de rotacion como las curvas de masa
predicen resultados sensiblemente diferentes en los paneles de la izquierda (Sin Contrac-
cion) respecto a los de la derecha (con contraccién). El modelo con contraccién predice
velocidades tipicamente del orden de un 10 % mas elevadas que del modelo Sin Contrac-
cion en las escalas caracteristica de las galaxias disco.
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Figura 2.2. Contribuciones en wvelocidad 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).

log M [M,]
1 I 11 1 1 I 1 1 1 I 1 1 1 I 1
1 I 11 1 1 I L1 1 1 I 11 1 1 I 1
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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-Adiabaticos

En la seccion anterior se presento el modelo analitico de contraccién adiabatica prop-
uesto por Blumenthal et al. (1986), el cual asume una distribucion espacial esférica tanto
para la materia oscura como para los bariones y donde las particulas se mueven en orbitas
perfectamente circulares.

La posibilidad de que la respuesta real del halo de materia oscura a la formacion de una
galaxia difiera sustancialmente de las predicciones del modelo adiabatico ha sido remar-
cado por numerosos autores (Barnes 1987, Sellwood 1999, Sellwood & McGaugh 2005).
Estos autores sugieren que la hipotesis de la contraccion adiabatica puede llevar a una
sobreestimacion considerable de la contraccién del halo. Blumenthal et al. (1986), bajo
las hipotesis 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 contraccién del halo. Pero se debe tener en cuenta que rM(r) es sélo una
invariante adiabatica de un sistema perfectamente esférico en el que todas las particulas
se mueven en Orbitas circulares. Sin embargo, las simulaciones numéricas de formacién de
halos de materia oscura han mostrado que esta hipotesis no es realista ya que las particu-
las se mueven tipicamente en érbitas bastante excéntricas con una razén 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 estan soportados fundamentalmente
por dispersién de velocidades (y no por rotacién) tal como se mencioné en la seccién 1.3.4.
Se debe senalar que los estudios mencionados anteriormente se llevaron a cabo a través
de modelos simples de perturbaciones esféricas con un pozo de potencial disenado para
imitar el crecimiento de una galaxia perdiendo, por lo tanto, la naturaleza jerarquica en
la formacion conjunta de la galaxia y el halo circundante.

Gnedin et al. (2004) utilizaron simulaciones numéricas cosmolégicas de formacion de
galaxias y cimulos de galaxias donde siguieron le evolucion temporal de particulas tanto
gaseosas como de materia oscura con el fin de validar el modelo adiabatico de Blumenthal
et al. (1986). Simularon en total un conjunto de 7 cimulos y 1 galaxia cada uno en dos
versiones diferentes, una con y otra sin enfriamiento radiativo de las particulas gaseosas.
Comparando los perfiles de densidad y masa integrada de la distribucién de particulas de
materia oscura, estos autores encuentran también una contraccién menor que la predicha
por el modelo adiabatico. Analizando la excentricidad caracteristica de la d6rbitas de las
particulas de materia oscura encuentran que esta es la causa de la discrepancia con este
modelo analitico y proponen un modelo “adiabatico” modificado que libera la hipotesis de
circularidad y permite orbitas mas 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 cosmoldgicas, una en donde se considera
el enfriamiento radiativo del gas (gruesa) y otra donde el gas evoluciona adiabédticamente
(fina). Las lineas negras representan el perfil de masa integrado del halo obtenido a par-
tir del modelo de contraccién adiabética estdndar (trazos) y del modelo de contraccion
adiabética 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 distribucién final de
los bariones (disco) no presenta simetria esférica como supone Blumenthal et al. (1986)
algunos autores sugieren que serfa mas correcto utilizar rV (r) como invariante adiabatico,
en lugar de rM (r) ya que el uso de este tltimo normalmente tiende a aumentar el efecto
de la contraccién (véase por ejemplo Mo, van den Bosch & White 2010).
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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 adiabdticamente (fina). La curva a trazos muestra la prediccion del modelo estandar,
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 prediccion del
modelo estindar (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-
molégicas ACDM de formacién de halos galacticos 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 sélo la evolucién de una componente de materia
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oscura y otra donde se anade una componente baridénica que evoluciona hidrodinami-
camente incluyendo el enfriamiento radiativo del gas. Este modelo, explicitamente, no
incluye formacién estelar ni realimentacién para poder obtener el efecto maximo que
causa la formacion 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 adiabético de Blumenthal
et al. (1986) sobreestima la contraccion que sufre el halo de materia oscura; mas aun,
obtienen que el efecto producido por la formacion de la galaxia sobre el halo circundante
es menor que el propuesto por Gnedin et al. (2004).

Dark M

atter+Baryons

0.8 —
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Figura 2.5. Respuesta del halo de materia oscura frente a la formacion de una galaxia en su
interior. La ordenada muestra la razén, ry/r;, entre el radio que contiene una determinada
cantidad de materia oscura en una simulacion solamente con materia oscura y otra con mate-
ria oscura + bariones, respectivamente. El eje X muestra la relacion entre la masa total, M;,
contenida dentro de r; (solo materia oscura) y My, encerrada dentro de r¢ (materia oscura +
bariones). La formula de la contraccion adiabdtica (ecuacion 2.3) predice que ry/r; = M;/My;
esto se muestra con la linea 1:1 de la figura. La contraccion adiabdtica sobreestima la respuesta
del halo. El modelo de contraccion adiabdtica modificado de Gnedin et al. (2004) (Contra) es
mejor, pero todavia sobreestima la respuesta del halo en la mayoria 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 contraccion que sufre el halo de materia oscura, expresada
como cociente de los radios final e inicial en funcién del cociente de las masas inicial
y final. En este plano la prediccién del modelo adiabético de Blumenthal et al. (1986),
dada por la ecuacién (2.3), corresponde a la linea punteada negra con pendiente 1:1. Las
curvas de colores representan los distintos modelos expuestos anteriormente: la prediccion
para estos halos dada por el modelo “adiabatico”modificado de Gnedin et al. 2004 (linea
verde a trazos largos) y los resultados de las simulaciones numéricas de Abadi et al. 2010
(linea azul a trazos cortos-largos). Aunque el grado de dispersién entre las curvas es rel-
ativamente alto se observa que todas estan por arriba de la prediccion de Blumenthal et
al. 1986, es decir que predicen una contraccién menor.

Abadi et al. (2010), para capturar el comportamiento general de cada uno de estos mod-
elos, proponen una modificacién a la ecuacién (2.3) de la siguiente forma:

%:1+A{<ﬁ;)n—1} (2.9)

donde, al igual que en la ecuacién (2.3), M; y M/ son la masa total encerrada adentro
de los radios inicial r; y r final, respectivamente. Cada una de estas masas estan dadas
por la contribucién del halo mas los bariones: M) + M,. Ademds, A y n son parametros
ajustados numéricamente para cada modelo y se presentan en la tabla siguiente. Se incluye
también los pardmetros correspondientes a un modelo donde los halos de materia oscura
no se contraen, es decir que no son afectados ante la redistribucién de los bariones (Sin
Contraccion).

Tabla 2.1. Valores de los parametros A y n

Modelo A n
Blumenthal 1 1
Gnedin 0.73 1
Abadi 0.3 2
Sin Contraccion 0 0

De esta forma, la ecuacion 2.9 y los valores de los parametros A y n nos permiten
realizar el mismo procedimiento descripto a modo de ejemplo en la secciéon 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 concentracién ¢ = 9.2 y el radio virial r,;. = 175 Kpc, mientras que para el modelo de
Abadi et al. (2010) el parametro de concentracién ¢ = 8.3 y el radio virial r,;, = 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 V72, = V2, + V2, (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 analoga a la figura 2.6 los perfiles de
masa integrada correspondientes usando los mismos codigos 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 rotacién como en las curvas de masa in-
tegrada correspondientes a los halos contraidos.
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Figura 2.6. Contribuciones en wvelocidad 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 tedricos 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 rotacién en el contexto del modelo cosmolégico ACDM.
En el siguiente capitulo se presenta y describe esta muestra de 34 galaxias.



Capitulo 3

Muestra de Galaxias

En este capitulo se presenta una muestra observacional de 34 galaxias a las cuales se
les aplican los diferentes modelos de compresién de halos de materia oscura con el fin de
determinar la capacidad de cada uno de ellos de reproducir diferentes resultados tedricos u
observacionales. Con el fin de analizar un amplio rango de pardmetros observacionales, la
muestra analizada estd compuesta por dos submuestras de diferentes caracteristicas: 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 seleccion6 del catalogo de galaxias HIPASS con el objetivo de
estudiar la cola de bajo brillo de la Relacién Bariénica de Tully-Fisher. Gurovich (2006)
estimé para estas galaxias los valores de la velocidad de rotacién, V,.,; = Wo/2 (donde
Wy es el ancho del perfil H; al nivel del 20 % del maximo corregido por inclinacién), la
masa barionica total, M, y el radio de escala, R, para un perfil exponencial. La tabla
3.1 presenta los valores obtenidos por Gurovich et al. (2010) que seran utilizados en este
trabajo y se remite al eventual lector interesado a estos trabajos originales en caso que
requiera mas detalles acerca de la muestra. En la figura 3.1 se muestran como ilustracién
los perfiles de brillo superficial de estas galaxias publicadas en Gurovich (2006) para las
bandas V' (tridngulos azules) y H (tridngulos rojos). Los circulos muestran las curvas de
crecimiento correspondientes utilizando el mismo codigo de colores para ambas bandas.
Si bien el centro de datos astronémicos Simbad (http://simbad.u-strasbg.fr/simbad/sim-
fid) provee imédgenes en diferentes bandas para todas estas galaxias, no han sido incluidas
en este caso debido a que al tratarse de galaxias débiles la mayoria de las veces poseen
un bajo contraste respecto al fondo de cielo siendo insuficiente para lograr una impresion
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 Relacion Bariénica de Tully-Fisher.

Para estas galaxias, el valor de los distintos parametros que se utilizaran en este trabajo
provienen de una compilacién de diferentes fuentes: Sakai et al. (2000) estimé el valor de
la velocidad de rotacion, V.., = Wa/2, Macri et al. (2000) obtuvo el radio de escala, R,, a
partir de los perfiles de brillo superficial en la banda V' y Gurovich et al. (2010) calcul el
valor de la masa bariénica total, M. La tabla 3.2 muestra los valores de estos parametros,
y se remite al lector a las fuentes originales en caso de requerir mayores detalles sobre
el computo 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
imagenes de estas galaxias brillantes obtenidas del centro de datos astronémicos Simbad.
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Tabla 3.1. Propiedades de las Galaxias Enanas.

N© Nombre logWoq M, R,
1 HIPASS J1112-86 2.11 1.78 x 10 1.13
2 HIPASS J1934-67 2.37 7.26 x 10° 2.90
3 AM 0433-654 1.82 3.68 x 108 1.29
4 IC 5028 2.19 1.79 x 10° 1.54
5 IC 5008 2.28 5.58 x 10? 1.98
6 ESO 318-G013 1.89 12.46 x 108 0.90
7 HIPASS J1801-72* 2.47 9.29 x 10? 0.77
8 ESO 148-G006 2.28 5.75 x 10° 2.54
9 ESO 084-G040 2.08 9.82 x 108 0.90
10 HIPASS J0736-74 1.89 2.75 x 108 0.44
11 ESO 085-G088 1.91 1.06 x 10? 3.32
12 SGC 0454.2-6138 1.87 1.79 x 108 0.79
13 ESO 052-G010 2.11 5.77 x 108 0.72
14 ESO 321-G014 1.65 3.31 x 107 0.29
15 HIPASS J0653-73 2.05 3.95 x 108 0.95
16 ESO 140-G019 1.95 2.89 x 108 0.93
17 HIPASS J0039-76* 2.06 1.16 x 10 0.66

Nota. Columna (1): niimero de Galaxia; Columna (2): nombre de la Galax-
ia; Columna (3): ancho de la linea al 20 % del méximo Wy (en Km s™');
Columna (4): masa bariénica total (en Mg ); 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.

N© Nombre logWag M, R,
18 NGC925 2.42 1.63 x 1010 3.54
19 NGC1365* 2.68 1.85 x 101! 5.86
20 NGC1425 2.62 6.06 x 1010 5.60
21 NGC2090 2.50 2.60 x 1010 6.50
22 NGC2541 2.37 1.02 x 101° 2.76
23 NGC3198 2.53 3.05 x 1010 2.65
24 NGC3319 2.41 9.77 x 10° 2.72
25 NGC3351 2.59 3.57 x 1010 2.24
26 NGC3368* 2.67 6.59 x 1010 2.11
27 NGC3621* 2.50 2.73 x 1010 2.07
28 NGC3627 2.63 5.61 x 1010 2.76
29 NGC4414 2.74 8.76 x 1010 3.14
30 NGC4535 2.59 3.69 x 1010 4.63
31 NGC4536 2.56 3.96 x 1010 2.88
32 NGC4548 2.62 5.07 x 1010 2.57
33 NGC4725 2.67 6.71 x 1010 4.67
34 NG(C7331 2.75 1.09 x 10! 5.18

Nota. Columna (1): numero de Galaxia; Columna (2): nombre de
la Galaxia; Columna (3): ancho de la linea al 20 % del maximo
Wy (en Km s71); Columna (4): masa bariénica total (en Mg);
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 (tridngulos) y curvas de crecimiento (circulos), azul para la
banda V' y rojo para la banda H. Fuente: Gurovich S. (2006).
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Figura 3.3. [~] NGC 925; NGC 1365; NGC 1425; NGC 2090; NGC 2541; NGC 3198.
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Figura 3.4. [~] NGC 3319; NGC 3351; NGC 3368; NGC 3621; NGC 3627; NGC }41/.
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Figura 3.5. [~] NGC 4535: NGC 4536: NGC }548; NGC 4725; NGC 7351.



Capitulo 3. Muestra de galaxias 32

3.3. Relaciones de Escala

Las relaciones de escala describen las correlaciones que se observan entre diferentes
parametros que describen propiedades fisicas fundamentales de las galaxias tales como
masa, tamano, luminosidad, etc. Tanto galaxias ‘de tipo temprano’ (elipticas y S0) co-
mo ‘de tipo tardio’ (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 formaciéon de un tipo de galaxia particular
deben tener caracteristicas similares al menos en una primera aproximacién.

Entender el origen y la naturaleza de estas relaciones es fundamental en la busqueda de
una acertada teoria de formacién de galaxias. El éxito de una teoria particular depende
de la capacidad de predecir la pendiente, dispersion, y el punto cero de cualquier, bien
definida, relacién de escala.

Algunas relaciones de escala observadas en las galaxias espirales, en funcién de su tamano,
masa, y velocidad de rotacion, se pueden reproducir de forma individual con una precisién
bastante buena utilizando modelos de formacién de galaxias que incluyan equilibrio virial
luego del colapso esférico de los halos de materia oscura fria y la conservacion del mo-
mento angular. Una de las relaciones de escala empirica més firmemente establecida es la
relaciéon Tully-Fisher, una correlacion estrecha entre la luminosidad total y la velocidad
de rotacion de una galaxia disco. En nuestro caso, analizamos y comparamos el compor-
tamiento de las relaciones My, vs. Vi1, My vs. R. v Voot Vs. R de nuestras galaxias con las
que forman parte del estudio estadistico de Courteau et al. (2007) con el fin de obtener
una medida de cuan tipica es la muestra estadistica utilizada en este trabajo. Para que
dicha comparacion sea posible fue necesario suponer que Mo=Lg, ya que, a diferencia de
nosotros, esta tltima 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 Via Lactea 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 triangulos azules
(espirales brillantes), circulos rojos (enanas) y cuadrado verde (Via Lactea). Las lineas
sélidas representan el ajuste realizado por Courteau et al. (2007), mientras que las lineas
de trazos representan la dispersion de £20.
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Figura 3.6. Relaciones de escala para las 35 galazias (muestra + Via Ldctea), las secciones
sombreadas representan el estudio estadistico realizado por Courteau et al. (2007), linea continua
para el ajuste lineal ; punteada para dispersion de +20.
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Encontramos, mas alld de la escaces de galaxias enanas en la muestra de Courteau et
al. (2007), que la mayoria de los objetos de nuestra muestra se encuentran dentro de +2¢
del ajuste lineal de Courteau et al. (2007).

Los valores utilizados para la Via Léactea son: logWyy = 2.64 (ancho de la linea al 20 %
del maximo, en Km s™'), Mj, = 6 x 10'° (masa bariénica total, en M) y R, = 3.5 (radio
de escala, en Kpc) y fueron obtenidos de Binney & Tremaine (1987).

Tabla 3.3. Propiedades de la Via Lactea.

N© Nombre logWoq M, R,

35 Via Lactea 2.64 6 x 101 3.5

Nota. Columna (1): numero de Galaxia; Columna (2): nombre
de la Galaxia; Columna (3): ancho de la linea al 20 % del
maximo Wy (en Km s71); Columna (4): masa bariénica total
(en Mg); Columna (5): radio de escala (en Kpc).



Capitulo 4

Analisis

Se procede en este capitulo a detallar el procedimiento que permite comparar los dis-
tintos modelos de contraccion de halos de materia oscura y su aplicacion a la muestra de
galaxias presentada en el capitulo 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 rotacién.
Aplicando los modelos de contraccion de halos en sentido inverso, es decir a partir de
la distribucién final (halo contraido) se encuentra el halo inicial (halo sin contraer). Fi-
nalmente, se comparan estos halos sin contraer con la poblacién 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. Descompresion de los Halos

Como se mostré en la seccion 2.2, los modelos de contracciéon de halos de materia
oscura predicen cual es el valor del radio final (halo comprimido) al cual se contrae una
cascara de radio inicial (halo descomprimido), luego de que tiene lugar la formacién de
una galaxia en su interior. Evidentemente las galaxias que observamos en el presente, ya
han pasado por el proceso de su formacion, 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 contracciéon en sentido contrario permite asignarle
a cada galaxia un halo sin contraer (para un modelo en particular). La aplicacién de los
modelos de contraccién en sentido contrario (descompresién) se realiza buscando cual era
el valor del radio inicial de una céascara 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 poblacién
de halos que predice el modelo cosmolégico ACDM. Debido a que esta descompresién
puede realizarse utilizando diferentes modelos (como los presentados en la seccién 2.2) la
aplicacion de este procedimiento a una muestra de galaxias permite distinguir cual de los
ellos es el que mejor ajusta los resultados tedricos. A continuacion se detallan los pasos
que permiten esta descompresion. Los cuales, para faciliter la comprension del lector, se
aplican sobre una sola galaxia.

4.1.1. Paso 1: Materia Oscura Contenida en 2.2R,.

Para una galaxia, una estima de cantidad de materia oscura contenida dentro de un
cierto radio r puede obtenerse a partir de la comparacién entre su velocidad de rotacién
y el contenido de material bariénico dentro de ese radio. Por ejemplo, para una galaxia
como la Via Lactea la velocidad de rotacion medida en el radio solar Ry ~ 8 Kpc es
Vier = 220 Km s™!. Sin embargo, asumiendo un disco exponencial para la distribucién de
material barionico se tiene que en ese radio la velocidad de rotaciéon deberia ser de sélo
Vi = 160 Km s™! si se aplica la ecuacién (2.8) con los valores de masa bariénica total
M, y de radio de escala R, dados en la tabla 3.3. (Por comodidad de aqui en adelante
se omitird el subindice ¢ para indicar velocidad circular en la ecuacién previamente men-
cionada.) Resulta entonces inmediato calcular el valor de la contribucién 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 rotacién total medida
menos la contribucién en velocidad por parte de los bariones, Vy:

1/2

Vi(r) = [Vigt(r) = Vi (r)] (4.1)
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Aplicando esta ecuacién se obtiene Vj, ~ 150 Km s~! para la Via Lactea. Finalmente,
la masa de materia oscura dentro de este radio se puede calcular mediante la siguiente
ecuacion:

My(r) = (4.2)

obteniéndose M,(r ~ 8kpc) = 3.5 x 10'° M. La eleccién del radio particular donde
se aplican estas ecuaciones se puede basar en el hecho que para los discos exponenciales el
maximo de la curva de velocidad circular estd en 1,4, =~ 2.2R,. Por lo tanto asumiremos
que la velocidad de rotacién medida a través del ancho de las lineas espectrales corre-
sponde a dicho radio. De esta forma tenemos que Vi (2.2R.) = V4, donde este dltimo 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
baridnica total M, y del radio de escala R.. De la ecuacién (2.8) se calcula el valor de la
contribucién del disco Vj a la velocidad total de la galaxia en 2.2R, (punto resultante de
la interseccion entre la linea negra a puntos y la curva azul a puntos-trazos).
Utilizando este valor y el dato observacional V,.,; (punto verde) en la ecuacién 4.1 se obtiene
el valor de la contribucién correspondiente al halo Vj,(punto resultante de la interseccién
entre la linea negra a puntos y la curva cian a trazos) . Finalmente a partir de este se
calcula mediante la ecuacién (4.2) la masa de materia oscura encerrada por el radio 2.2R,.
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Figura 4.1. Curva de rotacion de la galazia. Las curvas inferiores representan la contribucion
del disco Vy(r) (linea azul a puntos-trazos) y del halo Vi (r) (linea cian a trazos). La curva negra
representa la velocidad total de la galazia Vie (). La recta vertical punteada marca el radio donde
fue medida la velocidad (2.2R.), cuyo valor se muestra con el punto verde.
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4.1.2. Paso 2: Calculo del radio inicial r;

Si se asume que el halo de materia oscura que rodea una galaxia posee simetria esféri-
ca, a partir de los modelos de contraccién, se puede encontrar cual es el valor del radio
inicial r;, que corresponde a un radio final ry = 2.2R,. La ecuacién 2.9 permite cuantificar
el valor de la contraccion 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 contraccion (M (r;) = My(ry)) v
tomando ry = 2.2R, nos permite conocer el valor de la masa de materia oscura encerrada
por el radio inicial, Mj(r;), debido a que My (ry = 2.2R,) fue calculada en el Paso 1. De
esta forma, observando la ecuacién 2.9, notamos que las cantidades que faltan determi-
nar son el radio inicial r;, la masa bariénica M,(r;) encerrada por el radio r; y la masa
bariénica que encierra el radio final M,(ry = 2.2R.). Esta dltima es una cantidad que
podemos determinar usando la ecuacién (2.5). Por ltimo, ya que conocemos la fraccién
Universal de bariones f, = Q,/Qam, a partir de M}, (r;) podemos encontrar el valor de la
My(r;) = foMy(r;). De esta forma, reemplazando, encontramos el valor de r; para cada
uno de los modelos.

En la figura 4.2 se representa graficamente este Paso 2, a partir del valor de materia os-
cura encerrado por el radio final M} (2.2R,), calculada en el Paso 1 (interseccién entre la
linea horizontal punteada y la linea vertical superior que marca el radio final), obtenemos
el valor del radio inicial que encierra la misma cantidad de materia oscura (interseccién
entre la linea punteada horizontal y la linea vertical inferior que marca el radio inicial).

M,(r)=M,(r=2.2R,)

log M [M,]

U S S|
0 1 2

log r [Kpc]

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 ry = 2.2R. 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 cdscaras).
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4.1.3. Paso 3: Halos Iniciales

Como resultado final de los pasos anteriores, para cada modelo de contraccién, obten-
emos un punto del perfil de masa del halo inicial, [r;, M(r;)]. Sin embargo, esto no define
univocamente 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 combinacién
posible del par de parametros concentracién ¢ y masa virial M,,.. En la figura 4.3, se
muestran 3 de estos posibles perfiles de masa NF'W para el halo inicial que pasan por ese
punto [r;, My (r;)]. A priori, cualquiera de estos halos iniciales es igualmente valido ya que
aplicando su modelo correspondiente se contraera a 7y = 2.2, y no es posible descartar
ninguno.

log M [Mg]

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

En la figura 4.4 se muestra, los valores de concentracién ¢ versus masa virial M,;, de
estos infinitos halos iniciales donde cada curva de color corresponde a un modelo de con-
traccion diferente: Blumenthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contraccion
(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 2.2 R, mediante la ecuacion (4.2).
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Figura 4.4. Correlacion entre parametro de concentracion ¢ y masa virial My, para los infinitos
halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contraccion particular: Blumenthal
(rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contraccion (verde).

Finalmente, resta elegir de este conjunto de infinitos halos iniciales NFW uno en
particular como solucién a la contracciéon del halo para ese modelo. Sin embargo, como
a partir de las observaciones tenemos la velocidad de rotacién V., es mas directa la
comparacion si utilizamos la velocidad virial V,;,. en vez de la masa virial M,;,.. En lo que
sigue, utilizaremos el par concentracién c,V,;,. en vez ¢, M,;.es decir donde las variables
viriales estén relacionadas por la ecuacién (4.2) con r = ry;,. Ademads, ya que es usual que
algunos autores prefieran caracterizar a los halos de materia oscura a través del maximo
de la curva de la velocidad circular

¢ 12
Vias = {0.216 1 (0)} Vi (4.3)

donde

A(c)=In(1+¢) — (4.4)

1+c¢

y no a través de su velocidad virial V,;,., aplicaremos también esta practica y utilizare-
mos alternativamente ambas velocidades V,,.. v Viir. Esta practica se debe a que muchas
veces es mas util una comparacion de la velocidad de rotacion V,,; con una estima de
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velocidad en las partes mas internas del halo » ~ r,,,. que en las partes mds externas
r &2 1y De esta forma podemos representar la figura 4.4 en funciéon de los nuevos pares
de valores, (¢, Viyir) v (¢, Vinae) en lugar de (¢, M,;.) tal como se muestra en los paneles
izquierdo y derecho de la figura 4.5. De aqui en adelante nos referiremos a estas como
“curvas”.

I E I
L © Blumenthal i L © Blumenthal i
L ©® Gnedin 4 L © Gnedin i
L © Abadi i L © Abadi i
15 - Sin compresion _| 15 - Sin compresion _]
] | 1 o | i
& | ¥ 0 |
= 1+ 4 = 1k —
0.5 = 0.5 =
L ‘ L L L ‘ L
1 2.5 2.5
log Vvir [Km s7!] log Vmax [Km s7!]

Figura 4.5. Correlacion entre pardmetro de concentracion ¢ y velocidad virial Vi (panel de
la izquierda) y entre parametro de concentracion ¢ y velocidad mdzima Vi,e, para los infinitos
halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contraccion particular: Blumenthal
(rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contraccion (verde).

4.1.4. Paso 4: Halo Inicial

La eleccion 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
numeéricas cosmoldgicas gravitacionales de formacién de estructuras en el modelo ACDM
y la otra de los modelos semi-analiticos de formacion de galaxias.

Las simulaciones numéricas muestran que los halos simulados poseen una marcada
correlacién entre los dos pardmetros que definen el perfil de NFW: ¢ y M,;., en el sentido
que la concentracion disminuye a medida que aumenta la masa virial del halo. Este hecho
se interpreta usualmente como una correlacién entre los tiempos de formacién 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 mas alta y consiguientemente las escalas
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caracteristicas asociadas a cada halo menores. Una medida cuantitativa de este efecto fue
establecida, a través del andlisis estadistico de las simulaciones Millenium (Springel et
al. 2005), por Neto et al. (2007)(Neto) quienes identificando halos préximos al equilibrio
virial proponen el siguiente ajuste:

¢ = 5.26(Mago /10" M) 7010 (4.5)

con una dispersién dada por logipc = 2.121 — 0.10log19Msoo donde Mgy es la masa
contenida adentro de un radio rogg tal que el contraste de densidad es A ~ 200 veces
la densidad critica del Universo. Debido a que esta ecuacion se obtuvo a través de sim-
ulaciones que no incluyen la fisica del material bariénico, es decir que no contemplan
la formacion de galaxias, es valida 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 concentracion, ¢, en funcion de la masa total del halo, M,;,.. La recta central
(continua)representa el ajuste realizado por Neto (ecuacién 4.5), y las rectas superior e
inferior (a trazos )muestran la dispersiéon de +o.

\ \ R
10 12 14
log M, [M.]

Figura 4.6. Distribucion de ¢ vs. My; para 160000 halos. Las lineas rojas representan el ajuste
de Neto (continua) y £o (trazos).
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La interseccién de cada una de las curvas del panel de la izquierda(derecha) de la figura
4.5 con el ajuste de Neto (como funcién de V. (Vinae) en vez de M,;,) permite identificar
de todos los halos propuestos el que tiene los valores de concentracién ¢ y velocidad virial
Viir (Vinaz) méas tipicos basandose en las simulaciones numéricas.(Primera restriccién)

La segunda restriccion proviene de los resultados de los modelos semi-analiticos que
establecen que poder reproducir simultaneamente la relacion de Tully-Fisher y la funcién
de luminosidad se debe utilizar la velocidad circular méxima V,,,, como un estimador
de la velocidad de rotacion V., 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 V,;. como un estimador de V., (a pesar de
no reproducir simultaneamente la relacién de Tully-Fisher y la funcién de luminosidad)
analizaremos ambas posibilidades: V,.,; & Vi v Vyor = Vipao. Estos dos valores representan
los extremos minimos y maximos 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 V,4. La interseccion de cada una de las curvas del panel de la izquierda(derecha) de la
figura 4.5 con una linea vertical que pasa por la velocidad de rotacién V,,; de cada galaxia
permite identificar de todos los halos propuestos el que tiene los valores de concentracién
¢ y velocidad virial V,;.(Vinee) que mejor ajustan simultdneamente la relacion de Tully-
Fisher y la funcién de luminosidad.(Segunda restriccién)

Por dltimo, una medida de la capacidad de un halo de satisfacer simultaneamente
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 contraccion, a la muestra de galaxias espirales brillantes
y enanas permite encontrar cual de ellos es el mas exitoso.

4.2. Aplicaciéon a la Muestra Observacional

En la seccién anterior se detallaron los pasos que permiten a partir de los datos ob-
servacionales de la galaxia, masa bariénica total My, velocidad de rotacién V,,; y radio
de escala R, encontrar para cada uno de los modelos un halo inicial, es decir, un halo
sin contraer que al aplicarle su correspondiente modelo de contraccion no solamente re-
sulte en un halo contraido que contenga la correcta cantidad de materia oscura dentro
de 2.2R,., sino que también sea capaz de poder reproducir simultaneamente la relacién de
Tully-Fisher, la funciéon de luminosidad y la correlacién entre las propiedades intrinsecas
de los halos de materia oscura (es decir ¢ versus M,;.). En esta seccién aplicaremos el
procedimiento descripto detalladamente en la seccién 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 contribucion de la
masa del disco a la velocidad de rotaciéon para poder estimar la contribucién de la ma-
teria oscura. En la figura 4.7 se muestra la velocidad del disco V; versus la velocidad de
rotacién V... La linea negra representa la pendiente 1:1, es decir V,.,;, = V; mientras que la
distancia horizontal entre un punto y dicha recta corresponde al valor de la contribucion
en velocidad por parte del halo Vj,. Cada submuestra se grafica utilizando un cédigo de
colores diferentes: los tridngulos azules para las espirales brillantes, los circulos rojos para
las enanas y el cuadrado verde para la Via Lactea. 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 contribucién del halo V}, a la velocidad total y consecuentemente la cantidad de
materia oscura encerrada dentro de 2.2R, es practicamente nula.

log V, [Km s71]

1.4 1.6 1.8 2 2.2 2.4
[Km s71]

log V..,
Figura 4.7. Contribucion en velocidad del disco Vy versus la velocidad de rotacion V. La linea
negra representa la pendiente 1:1. Las submuestras se encuentran diferencias por tridngulos
azules (espirales brillantes), circulos rojos (enanas) y cuadrado verde (Via Ldctea)
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Evidentemente, es esperable que la aplicacién de los diferentes modelos de contraccién
de halos de materia oscura sobre galaxias que no poseen materia oscura no brinde ningin
tipo de informacién relevante ya que los resultados iniciales y finales seran idénticamente
nulos. Estas 5 galaxias (ntimero 7, 17, 19, 26 y 27.) se encuentran sefialadas 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 (r;, Mp(r;))
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 (¢,Vy;.) 0 (¢,Vinae). 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 ¢ versus V. o ¢ versus V., (como
se mostrd 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 funcién de V,;,. (4.8, 4.9, 4.10 y
4.11) y en funcién de V,q, (4.12, 4.13, 4.14 y 4.15), con el mismo c6digo 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 dispersién de +o de este ajuste y la
linea vertical (a puntos-trazos) representa la velocidad de rotacién V. de la galaxia. Se
observa de las figuras que la separacién entre las curvas que representan cada modelo es
muy pequena para algunas galaxias, intermedia para otras y exageradamente grande para
una minoria. Para esta ultima se observa la particularidad que las curvas se separan ain
mas a medida que disminuye el parametro de concentracion c. Esto ocurre justamente
para las galaxias que no poseen materia oscura.

La segunda restriccion, que exige una velocidad de rotacién V,,; con un valor igual a la
velocidad virial V,;. o a la velocidad maxima V,,,, del halo, no se podra aplicar para
algunos modelos de estas galaxias ya que la curva no se intersecta con la recta vertical
de la velocidad de rotacién V,,;, o lo hace para valores de ¢ muy bajos. En las figuras
que muestran la correlacion entre el parametro de concentracion ¢ y velocidad méaxima
Vinaz Para los infinitos halos iniciales NFW (4.12; 4.13, 4.14 y 4.15) se observa que para
algunas galaxias la interseccion 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 mas préoximo al ajuste de Neto.
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Figura 4.8. Correlacion entre pardmetro de concentracion ¢ y masa virial Vi para los infinitos
halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contraccion particular: Blumenthal
(rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contraccion (verde). Las lineas negras representan
el ajuste de Neto (continua) y +o (trazos). La linea vertical (puntos-trazos) muestra el valor de
la velocidad de rotacion de la galaxia. En la parte superior derecha de cada panel se encuentra
el numero (N°) que identifica cada galaxia.
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Figura 4.9. Correlacion entre pardmetro de concentracion ¢ y masa virial Vi para los infinitos
halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contraccion particular: Blumenthal
(rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contraccion (verde). Las lineas negras representan
el ajuste de Neto (continua) y +o (trazos). La linea vertical (puntos-trazos) muestra el valor de
la velocidad de rotacion de la galaxia. En la parte superior derecha de cada panel se encuentra
el numero (N°) que identifica cada galaxia.
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Figura 4.10. Correlacion entre parametro de concentracion ¢ y masa virial Vi para los infinitos
halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contraccion particular: Blumenthal
(rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contraccion (verde). Las lineas negras representan
el ajuste de Neto (continua) y +o (trazos). La linea vertical (puntos-trazos) muestra el valor de
la velocidad de rotacion de la galaxia. En la parte superior derecha de cada panel se encuentra
el numero (N°) que identifica cada galaxia.
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Figura 4.11. Correlacion entre parametro de concentracion ¢ y masa virial Vi para los infinitos
halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contraccion particular: Blumenthal
(rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contraccion (verde). Las lineas negras representan
el ajuste de Neto (continua) y +o (trazos). La linea vertical (puntos-trazos) muestra el valor de
la velocidad de rotacion de la galaxia. En la parte superior derecha de cada panel se encuentra
el numero (N°) que identifica cada galaxia.
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Figura 4.12. Correlacion entre pardmetro de concentracion ¢ y masa virial Ve, para los in-
finitos halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contraccion particular:
Blumenthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contraccion (verde). Las lineas ne-
gras representan el ajuste de Neto (continua) y +o (trazos). La linea vertical (puntos-trazos)
muestra el valor de la velocidad de rotacion de la galaxia. En la parte superior derecha de cada
panel se encuentra el numero (N°) que identifica cada galazia.



Capitulo 4. Analisis 51

15 2 2.5 1.5 2 2.5 15 2 2.5
,lrlllllllllllllllllllII|IIII|IIII III|IIII|IIII2

0.5

/

T

| 10 T 11 ] 12
1.5 HT1~L_ F - ~15
T~ T ] ]
1 T B 71
05 [ - . o5
2 H ' IRRRLE H 2
15 [ + 415
3 - T ]
2l - 1

|II|||I|||II|III__IIIIIIIIIIIIII/IIII__

0.5

2 B |I|| | |||||||=||||||_
- | 17 ]
15 F | -
S | .
l_: | \%

15 2 2.5 1 15 2 25

[Km s—!]

log V

max

Figura 4.13. Correlacion entre pardmetro de concentracion ¢ y masa virial Ve, para los in-
finitos halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contraccion particular:
Blumenthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contraccion (verde). Las lineas ne-
gras representan el ajuste de Neto (continua) y +o (trazos). La linea vertical (puntos-trazos)
muestra el valor de la velocidad de rotacion de la galaxia. En la parte superior derecha de cada
panel se encuentra el numero (N°) que identifica cada galazia.
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Figura 4.14. Correlacion entre pardmetro de concentracion ¢ y masa virial Ve, para los in-
finitos halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contraccion particular:
Blumenthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contraccion (verde). Las lineas ne-
gras representan el ajuste de Neto (continua) y +o (trazos). La linea vertical (puntos-trazos)
muestra el valor de la velocidad de rotacion de la galaxia. En la parte superior derecha de cada
panel se encuentra el numero (N°) que identifica cada galazia.
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Figura 4.15. Correlacion entre pardmetro de concentracion ¢ y masa virial Ve, para los in-
finitos halos iniciales NFW. Cada curva corresponde a un modelo de contraccion particular:
Blumenthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contraccion (verde). Las lineas ne-
gras representan el ajuste de Neto (continua) y +o (trazos). La linea vertical (puntos-trazos)
muestra el valor de la velocidad de rotacion de la galaxia. En la parte superior derecha de cada
panel se encuentra el numero (N°) que identifica cada galazia.
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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:

e Cuatro (uno para cada modelo) resultan de aplicar la Primera Restriccion, elegir de
los halos iniciales pertenecientes a la curva el mas proximo al ajuste de Neto (es indifer-
ente si se utiliza la curva que correlaciona ¢ versus V. o ¢ versus V,,., ya que se tratara
del mismo halo).

e Ocho (dos para cada modelo) resultan de aplicar la Segunda Restriccién, elegir de
los halos iniciales pertenecientes a la curva que correlaciona ¢ versus Vi, (¢ versus Vi,q.)
aquel que posea una velocidad virial V. (velocidad méxima V,,,,) igual a la velocidad
de rotacion de la galaxia V..

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

4.2.1. Primera Restriccion: Correlacion entre Concentracion 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 préximos al ajuste realizado por Neto.
Es decir, de las figuras mostradas anteriormente, nos quedamos con los puntos resultantes
de la interseccion entre la curva de cada modelo y la linea negra continua. Luego, para
analizar la capacidad de estos para satisfacer la restante restriccion, comparamos la ve-
locidad virial V,;. y maxima V., de estos halos elegidos con la velocidad de rotacién de
la galaxia V..

La figura 4.16 muestra la relacion entre V.., v V., la linea negra representa la pendi-
ente 1:1 de estos parametros y las diferentes submuestras se encuentran diferenciadas
por tridngulos azules (espirales brillantes), circulos rojos (enanas) y cuadrado verde (Via
Lactea). Cada panel muestra el halo elegido mediante esta restriccién para cada uno
de los modelos, Blumenthal (arriba-derecha), Gnedin (arriba-izquierda), Abadi (abajo-
izquierda) y Sin Contraccion (abajo-derecha). Los errores en V,;,. representan los valores
de la velocidad virial de los halos iniciales pertenecientes a las curvas que se encuentran
mas proximos a las rectas de o 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 V,,;,. subestima el valor
de la velocidad de rotacion de la galaxia V.

De manera analoga a la figura 4.16, en la figura 4.17 se muestra los mismos halos pero en
funcién de V00 -
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Figura 4.16. Velocidad de rotacion de la galaxia Vyot versus la velocidad virial del halo inicial
escogido V. La muestra de galaxias se diferencia en espirales brillantes (triangulo azul), enanas
(punto rojo) y Via Ldctea (cuadrado verde). La recta representa la relacion 1:1 de estos valores.
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Figura 4.17. Velocidad de rotacion de la galazia Vot versus la velocidad mdxima del halo inicial
escogido Vipar. La muestra de galaxias se diferencia en espirales brillantes (triangulo azul),
enanas (punto rojo) y Via Ldctea (cuadrado verde). La recta representa la relacion 1:1 de estos
valores.



Capitulo 4. Analisis 57

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 méxima 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 ¢ versus V,,., en lugar de ¢ versus V,;., 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 contraccion menor, analogamente, el numero de puntos ubicados a la izquierda de
la pendiente 1:1 aumenta a medida que observo un modelo que predice una contraccion
mayor. Recordemos que si queremos ordenar los cuatro modelos de acuerdo al grado de
contraccion que predicen, estos quedaria de mayor a menor: Blumenthal - Gnedin - Abadi
- Sin Contraccion. Sin tener en cuenta las cinco galaxias anormales, encontramos que el
modelo que presenta una distribucién de puntos mas igualitaria entre la izquierda y la
derecha de la pendiente 1:1 es el modelo Sin Contraccion para el caso que graficamos
V.ot versus V. vy el modelo de Abadi para el caso que graficamos V,.; versus V... Hay
que ser cautos cuando decimos que el modelo Sin Contraccion es el mas equilibrado en
cuanto a la velocidad virial ya que anteriormente se menciono que la velocidad virial del
halo pareceria subestimar la velocidad de rotacion de la galaxia, esto se traslada en un
corrimiento sistematico de los puntos de todos los modelos hacia la izquierda perjudicando
en menor medida al modelo Sin Contraccion.

4.2.2. Segunda Restriccion: Tully-Fisher y Funcion de Lumi-
nosidad

Para el caso de la segunda restriccion, de los infinitos halos iniciales que conforman las

curvas elegimos aquellos que tengan una velocidad caracteristica (Vi 0 Vinee) igual a la
velocidad de rotacién de la galaxia V,.,;. Es decir, de las figuras comprendidas desde la 4.8
hasta la 4.15, los puntos resultantes de la interseccién entre las curvas y linea verticales
a puntos-trazos que marca la velocidad de rotacion de la galaxia. Luego, para analizar la
capacidad de estos halos elegidos para satisfacer la primera restriccion, superponemos los
parametros ¢ versus V,;,. y ¢ versus V., con el ajuste de Neto, para ver que tan lejos de
este se encuentran los halos elegidos.
La figura 4.18 muestra la correlacion entre el parametro de concentracion ¢ y la velocidad
virial V,;. de los halos iniciales escogidos, resultantes de exigir que la velocidad virial sea
igual a la velocidad de rotacion de la galaxia V.. 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 Contraccion (verde) mientras que los diferentes tipos de puntos separan la submuestra
en espirales brillantes (tridngulos), enanas (circulos) y Via Léctea (cuadrado). La recta
central representa el ajuste realizado por Neto y las rectas superior e inferior muestran la
dispersién de +o0. Se observan algunas lineas de puntos que contienen menos de cuatro
puntos, estas corresponden a las cinco galaxias atipicas 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 rotaciéon de la galaxia no se intersectan en ningin punto o lo
hacen para valores del parametro de concentraciéon muy bajos.

La gran mayoria de los puntos se encuentran por debajo del ajuste de Neto. Esto sugiere
que, para el caso en el que la velocidad de rotacion de la galaxia V,.,; es igual a la veloci-
dad viril del halo V,; todos los modelos predicen halos iniciales cuyas concentraciones
se encuentran por debajo de los valores tipicos de los halos de simulaciones numéricas
cosmologicas gravitacionales.

De manera analoga a la figura 4.18, en la figura 4.19 se muestran los halos elegidos a
partir de exigir que la velocidad maxima V,,., sea igual a la velocidad de rotacién V., 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 +o, el numero que se encuentra por encima del
ajuste de Neto es mayor. Dejando de lado cualquier tipo de error sistematico.

Es evidente que los modelos que minimizan la contraccion (es decir Abadi y Sin Con-
traccion) ajustan mucho mejor, a la linea de pendiente 1:1 que requieren los modelos
semianaliticos, que aquellos que predicen una contraccién mayor (Blumenthal y Gnedin).
Este ajuste mejora més adn si se remueven las 5 galaxias sin materia oscura, particu-
larmente para el modelo de Abadi. Un resultado andlogo 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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Figura 4.18. Correlacion entre pardmetro de concentracion ¢ y masa virial Vi, de los halos
iniciales NFW escogidos. Cada color corresponde a un modelo de contraccion particular: Blu-
menthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contraccion (verde). La linea central
representa el ajuste de Neto y las rectas superior e inferior muestran la dispersion +o. Los
diferentes tipos de puntos separan la submuestra en espirales brillantes (triangulos), enanas
(circulos) y Via Ldctea (cuadrado). Cada linea punteada corresponde a una galazia.
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Figura 4.19. Correlacion entre pardmetro de concentracion ¢ y masa virial Ve, de los ha-
los iniciales NFW escogidos. Cada color corresponde a un modelo de contraccion particular:
Blumenthal (rojo), Gnedin (azul), Abadi (magenta) y Sin Contraccion (verde). La linea cen-
tral representa el ajuste de Neto y las rectas superior e inferior muestran la dispersion +o.
Los diferentes tipos de puntos separan la submuestra en espirales brillantes (tridangulos), enanas
(circulos) y Via Ldctea (cuadrado). Cada linea punteada corresponde a una galazia.
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Conclusiones y Trabajos Futuros

La modificacién 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 formacién de ellas mismas. El modelado correcto
de este efecto es indispensable ya que cualquier comparacion entre teoria y observaciones,
que involucre por ejemplo curvas de rotacién de galaxias, perfiles de densidad de halos,
etc., puede adolecer de efectos sistematicos 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-
moldgico de materia oscura fria con constante cosmoldgica (ACDM), reproduce de mejor
manera la contraccion real que sufre un halo de materia oscura finalizada la formacién
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 (descompresién) ya que a partir de los datos de la muestra
se puede inferir el halo que rodea a la galaxia (contraido) y mediante la descompresion se
obtiene el halo inicial (sin contraer). Finalmente, basandonos en simulaciones numéricas
en el mismo contexto cosmologico comparamos las prediccion de cada uno de los modelos.
Este procedimiento junto con el andlisis de los resultados se encuentran en el capitulo 4.
En base a lo mencionado antereriormente se resumen a continuacién los principales resul-
tados obtenidos en este trabajo.

El modelo de contraccién adiabatica propuesto por Blumenthal et al. (1986), puesto en
tela de juicio por numerosos autores, sobreestima notablemente el efecto causado por la
formacién de la galaxia sobre el halo de materia oscura circundante. Esto se debe proba-
blemente a las suposiciones poco realistas que utiliza este modelo analitico, es decir una
distribucion espacial esférica tanto para la materia oscura como para los bariones y donde
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las particulas se mueven en 6rbitas perfectamente circulares.

El modelo “adiabético”’ modificado de Gnedin et al. (2004), el cual elimina la hipotesis
de circularidad permitiendo orbitas excéntricas, reproduce de manera més acertada el
efecto que sufren los halos de materia oscura en comparacion con el modelo adiabatico
estandar de Blumenthal et al. (1986). Esto puede deberse a dos cosas o bien a la suma
de ambas; primero por la eliminacién de la hipotesis de particulas de materia oscura con
orbitas circulares y segundo por ser un modelo que surge de simulaciones numéricas en
un contexto cosmologico adecuado.

En cuanto al modelo de Abadi et al. (2010) parece ser el que mejor determina la contrac-
cién que sufre el halo de materia oscura, esto en comparacién con el modelo de Gnedin et
al. (2004) puede deberse al hecho de que estos 1ltimos realizan simulaciones numéricas de
cimulos de galaxias mayormente, mientras que Abadi et al. (2010) lo hacen en su totali-
dad para simulaciones numéricas de tamanos galacticos. Los resultados pueden depender
de las escalas simuladas.

Coincidentemente con Croton et al. (2006) la velocidad méxima de los halos de mate-
ria oscura es mejor estimador de la velocidad de rotacion 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 caracteristicas (velocidad méxima o velocidad virial) con valores
préximos a la velocidad de rotacion de la galaxia y que también sean halos altamente
probables de encontrar en las simulaciones numéricas cosmoldgicas, esto es, en concor-
dancia con la correlacién entre las propiedades intrinsecas de los halos de materia oscura
(c versus M,;,.).

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 rotacion.
Al observar con que porcentaje contribuye la materia oscura a la velocidad de rotacién
total de estas galaxias resulta evidente afirmar que estas galaxias contienen muy poca
materia oscura encerrada por el radio r = 2.2R,, pero el porque aun no esta claro. Pre-
sumiblemente esto se podria deber a efectos sistematicos en las observaciones o al hecho
de usar solo un radio tnico (2.2R,) para calcular la contaraccién del halo en vez de la
curva de rotacion completa.

Finalmente seria interesante extender el presente trabajo y analisis a una muestra observa-
cional mas numerosa, que nos permita obtener resultados estadisticamente mas confiables.
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