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Resumen

La relacion de Tully-Fisher y la eficiencia de formacién de galaxias

por Santiago Ismael FERRERO

La curva de rotacién observada de galaxias espirales es una herramienta cinema-
tica sumamente poderosa que permite extraer informacién acerca de las compo-
nentes baridnicas galacticas (estrellas y gas) como asi también del halo de materia
oscura que la rodea. Usualmente, la velocidad de rotacién caracteristica (V;o() de
una galaxia se estima usando el valor que tiene la curva de rotacién en algin ra-
dio interno particular (por ejemplo, el radio mitad de luz). Asimismo, el ajuste
de un modelo tedrico de velocidad circular a la curva de rotacién permite inferir
la masa total del halo (M,;) o, lo que es lo mismo, su velocidad circular (V,;,) en
el radio virial. La correlaciéon entre la masa bariénica (My,,,) de una galaxia y su
velocidad caracteristica de rotacién o su velocidad (masa) virial, constituyen dos
relaciones fundamentales de la astronomia extragaléctica: la relaciéon de Tully-
Fisher (Myar vs. Vior) v la eficiencia de formacién de galaxias (Mpa, vs. M,;;). En la
presente tesis se analiza la habilidad del modelo de materia oscura fria con cons-
tante cosmolégica (A\CDM) de reproducir los resultados observacionales de estas
dos relaciones fundamentales. Utilizando tanto resultados de simulaciones nu-
méricas de N-cuerpos como analizando simulaciones numéricas hidrodindmicas
se muestra que si bien la relacién de Tully-Fisher se puede ajustar con relativa fa-
cilidad, incluso a alto redshift, la eficiencia de formacion de galaxias representa un

desafio severo en el extremo de galaxias enanas para este modelo cosmolégico.
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Abstract

Tully-Fisher relation and galaxy formation efficiency

by Santiago Ismael FERRERO

The observed rotation curves of spiral galaxies are an extremely powerful cine-
matic tool to extract information about the baryonic components (stars and gas)
as well as the halo of dark matter that surrounds galaxies. Usually, the characte-
ristic rotation velocity (V;o;) of a galaxy is estimated using the value of the rotation
curve at a particular internal radius (for example, the half light radius). Likewise,
the fit of a theoretical model of circular velocity to the rotation curve allows the
inference of the total mass of the halo (M,;,) or, correspondingly, the circular ve-
locity (Vi) at the virial radius. The correlation between the baryon mass (My,,)
and the characteristic rotation velocity or the virial velocity (mass) of galaxies,
appear in two fundamental relations in extragalactic astronomy: the Tully-Fisher
relation (Myar Vs. Viet) and the galaxy formation efficiency (M, vs. M,;,). In this
thesis the ability of the standard cold dark matter model with cosmological cons-
tant (ACDM) to reproduce the observational results of these two fundamental
relations is analyzed. Using both results of numerical N-bodies simulations as
well as by hydrodynamical numerical simulations, it is shown that although the
Tully-Fisher relation can be reproduced with relative ease, even at high redshift,
the galaxy formation efficiency represents a severe challenge at the low stellar

mass of dwarf galaxies for this prevailing cosmological model.
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Capitulo 1
Introduccion

RESUMEN  Se describen por separado, las propiedades morfolégicas y ci-
nemadticas de los halos de materia oscura y de las galaxias, haciendo énfasis en
galaxias espirales. Se introducen la funcién de masa de los halos y la funcién de
luminosidad de las galaxias, las cuales describen la abundancia de estos objetos
en el Universo y resultan indispensables para vincular los halos de materia os-
cura con las galaxias. Dicho vinculo puede establecerse mediante modelos semi-
analiticos o a través de la técnica de coincidencia de abundancias. Se describen
ambas formas de determinar esta relaciéon entre halos de materia oscura y gala-
xias y se plantean algunos de los principales problemas que presenta el modelo

cosmologico actualmente mds aceptado.
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1.1. Contexto cosmoldgico

Actualmente el modelo cosmolégico mds aceptado es el de materia oscura fria
con constante cosmolégica (ACDM, por sus siglas en Inglés), basado en el modelo
cosmolodgico estandar (CDM) més una constante que describe la expansion acele-
rada del Universo. Uno de los pilares principales que dan respaldo a este modelo
es el descubrimiento de la radiacién césmica del fondo de microondas (CMB por
sus siglas en Inglés, Penzias y Wilson 1965). Esta radiacién es la energia rema-
nente del Big Bang', que dio origen al Universo aproximadamente 13.800 millones
de afos atrés; corresponde a la radiacion de un cuerpo negro con una tempera-
tura 7 = 2.75 K con fluctuaciones muy pequenas del orden de 107° (Spergel et
al. 2003). Esta muestra que las sobredensidades alcanzaban valores maximos del
orden de 10~° veces la densidad media, mostrando que el Universo primordial
era practicamente homogéneo. El andlisis de las mediciones en las fluctuaciones
en la temperatura de la radiacién del fondo de microondas permite determinar
los parametros cosmolégicos fundamentales. Recientemente, las estimaciones del
satélite Plank (Planck Collaboration et al. 2014) encuentran que gran parte de la
materia-energia del Universo esta constituida por energia oscura (68 %), la cual
impulsa la expansion acelerada del Universo. El 32 % restante estd conformado
por materia oscura (27 %) mas materia bariénica? (5 %) la cual estd compuesta de
protones, neutrones y electrones que constituyen el Universo visible. La materia
oscura es un tipo de materia hipotética de naturaleza desconocida, que no emite
o refleja suficiente radiacion electromagnética para ser observada directamente
con los medios técnicos actuales, pero cuya existencia puede inferirse a partir de
los efectos gravitacionales que causa en la materia visible. Segtin los resultados
de Planck, el Universo se estd expandiendo a una velocidad dada por el valor de
la constante de Hubble, H = 67.8 km s~! Mpc®.

!Conocido en espafiol como: Gran explosién.

?La nomeclatura usual denomina 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 estan hechas de quarks).

3Usualmente suelen describirse cantidades astronémicas dejando h como pardmetro libre,
donde h = H/100
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El modelo cosmolégico ACDM se enmarca dentro del modelo de formacién je-
rarquica de estructuras en el cual éstas se forman a partir de pequefias pertur-
baciones iniciales en un Universo globalmente homogéneo e is6tropo y crecen
debido a la inestabilidad gravitacional. Luego, estas estructuras se fusionan en-
tre ellas para dar lugar a estructuras mayores. Debido a que la gravedad es una
fuerza puramente atractiva, las regiones sobredensas se vuelven cada vez mas
densas, mientras que las regiones subdensas se vuelven cada vez menos densas.
Usualmente se utiliza el contraste de densidad () para describir el campo de
densidades. Este parametro mide la razén entre la densidad local y la densidad

media del Universo.

En el Universo temprano, las densidades locales se apartaban muy poco de la
densidad media y su evolucién puede ser estudiada analiticamente utilizando
aproximaciones lineales. A medida que la inestabilidad gravitacional, ganandole
a la expansion del Universo, hace crecer las perturbaciones en la densidad local,
las aproximaciones lineales no son mas vélidas y es necesario utilizar métodos al-
ternativos. En este régimen no lineal, la formacién de estructuras solo puede ser
estudiada utilizando simulaciones numéricas donde la evolucién dindmica de la
materia oscura se calcula en detalle a través de la interaccién gravitacional de
N-cuerpos. La aproximacion Newtoniana es suficientemente precisa para tratar
este problema ya que las escalas son mucho menores que el tamafio del Universo
observable y mayores que el radio de Schwarzschild* ya que las velocidades in-
volucradas son mucho més chicas que la velocidad de la luz. Estas simulaciones
muestran que las perturbaciones crecen con el tiempo y forman objetos aproxi-
madamente esferoidales en equilibrio gravitacional alcanzando sobredensidades
muy altas (0 ~ 1000), llamados halos de materia oscura. Posteriormente, estos
halos se fusionan entre si, dando lugar a la formacién de objetos cada vez mas

masivos.

El drea que estudia la formacién y evolucién de galaxias es sin lugar a duda uno
de los campos de investigaciéon mds activos de la astrofisica moderna, la cual
avanz¢ significativamente en las tltimas décadas gracias al gran aporte de las si-

mulaciones numéricas cada vez mds completas y precisas. La disponibilidad de

*Medida del tamafio de un agujero negro de Schwarzschild, es decir, un agujero negro de
simetria esférica y estético.
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equipos de computo cada vez mds poderosos junto con el desarrollo de algorit-
mos de integracion numérica cada vez mads eficientes, han permitido aumentar
considerablemente el poder predictivo de estas simulaciones. Esto se debe prin-
cipalmente al consiguiente aumento en la resolucién espacial y numérica que
han traido aparejado. A continuacién se describen las propiedades fundamen-
tales que poseen los halos de materia oscura y el rol fundamental que tienen en

la formacién de las galaxias.

1.2. Halos de materia oscura

La materia oscura interacttia sélo gravitatoriamente constituyendo aproximada-
mente el 84 % de la densidad de materia total del Universo. A partir del colapso
gravitacional, la materia oscura forma estructuras virializadas® individuales 1la-
madas halos, y posteriormente la fusién de estos da lugar a objetos mds masivos.
Un analisis teérico mediante aproximaciones analiticas lineales es generalmente
insuficiente para proveer una descripcion precisa de la formacién y evolucién de
estas estructuras. En la practica, es indispensable utilizar simulaciones numéricas

de alta resolucién para poder entender este proceso.

Es importante, en este punto, entender bdsicamente como se realizan las simula-
ciones numéricas. Estas siguen la evolucion temporal de un conjunto de particu-
las que interacttian mutuamente a través de la fuerza gravitacional Newtoniana,
y que representan la materia oscura contenida dentro de un volumen dado del
universo. Inicialmente, se elige una distribucion espacial de estas particulas de
forma tal que represente el espectro de potencia de las fluctuaciones en densidad,
mientras que las velocidades se generan utilizando alguna aproximacién analiti-
ca cinemdtica, tal como la de Zeldovich (1980). Posteriormente, se sigue la evo-
lucién temporal de las particulas integrando numéricamente las ecuaciones de
movimiento y se encuentra que los halos poseen una gran cantidad de halos maés
pequefios que orbitan alrededor del halo principal, usualmente denominandos

subhalos o subestructuras.

°Llamamos virializadas a las estructuras que cumplen el teorema del virial 27'+ W = 0, donde
T es la energfa cinética y W la potencial.
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A modo de ejemplo, la Fig. 1.1 muestra la distribucién espacial de materia oscura
del halo més masivo de la simulacién Millennium II (Boylan-Kolchin et al. 2009).
Recorriendo la imagen en sentido horario y comenzando desde el panel superior
izquierdo, se observa un acercamiento al interior del halo. El halo tiene un didme-
tro de aproximadamente 5 A~ Mpc y una masa total de 8.2 x 10'* h~! M, (similar
a la masa del camulo de Coma) formada por 119.5 millones de particulas, de ma-
sa Mpar, = 6.89 x 106 h~! M. El halo contiene aproximadamente 36.000 subhalos
resueltos con masas que abarcan mas de 6 6rdenes de magnitud, estos subhalos
son subestructuras significativamente més chicas que se encuentran orbitando
el halo mayor. El panel inferior tiene 0.5h~! Mpc de lado, es decir aproximada-
mente la décima parte del didmetro del halo, y muestra que atn a esas escalas se

identifican una gran cantidad de subhalos.

1.2.1. Propiedades de los halos de materia oscura

A diferencia de las galaxias que son trazadas por material bariénico que emite
energia electromagnética sensible a las observaciones, estudiar las propiedades
de los halos es mas dificil debido a la naturaleza no luminosa de la materia os-
cura. Por lo tanto, fue y sigue siendo un trabajo complejo entender cémo son, el
perfil de densidad, forma, cinematica, distribucién de las subestructuras, etc. de
los halos de materia oscura. La materia oscura domina ampliamente la masa to-
tal del Universo y responde solamente a la fuerza de atracciéon gravitacional de
Newton. Observacionalmente, analizar la radiacién proveniente de los bariones
que se encuentran formando estructuras tales como ctiimulos estelares, galaxias,
camulos de galaxias, etc. permite inferir indirectamente algunas de las propie-
dades morfoldgicas y cinematicas de los halos de materia oscura. Sin embargo,
desde el punto de vista tedrico, las simulaciones numéricas son una herramienta

indispensable para entender los procesos de formacién y evolucién de los halos.

De todas las propiedades que definen un halo de materia oscura, el perfil de den-
sidad es una de las mds extensivamente estudiadas (ver por ejemplo, Navarro,
Frenk y White 1997; Moore et al. 1999; Springel et al. 2008). Las simulaciones
muestran que los halos no son exactamente esféricos pero en la practica usual-

mente se asume esta simetria y se utilizan cdscaras concéntricas esféricas para
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0.5 h ' Mpc

FIGURA 1.1: Distribucién espacial del halo de materia oscura mas masivo a z = 0 de
la simulacién Millennium II (Boylan-Kolchin et al. 2009). Empezando desde arriba a la
izquierda y en sentido horario, se muestra el acercamiento desde 15 h~! Mpc hasta 0.5 h ™1
Mpe. El halo tiene un tamafio de aproximadamente 5 h~! Mpc y una masa total de 8.2 x
10 h=! M. Imagen tomada y modificada de Boylan-Kolchin et al. (2009).
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medir el perfil de densidad p(r). Navarro, Frenk y White (1997) (NFW, Eq. 1.1)
encontraron que aparentemente existe un perfil “universal”, de forma funcional
biparamétrica, que permite describir el perfil de densidad de los halos en equili-
brio (relajados). Dicho perfil puede describir correctamente la densidad de halos
con masas en un rango de 4 6érdenes de magnitud y ademads es independiente de
los parametros cosmolégicos adoptados. Diferentes autores han propuesto otras
formas funcionales de describir el perfil de densidad de los halos (ver por ejem-
plo, Einasto 1965), sin embargo, por su simplicidad el modelo propuesto por

NFW es el mds aceptado y se describe de la siguiente manera:

,0(7”) _ de
Perit (e /ruir) (L4 cr/rpi)?

(1.1)

donde se define el parametro de concentraciéon ¢ = r,;, /7, y la densidad caracte-
ristica del halo

3
Oc

A c

Inl+c¢)—c/(1+¢)

Si bien para describir el perfil de densidad de los halos se utiliza usualmente si-
metria esférica, las simulaciones numéricas muestran que este no es el caso. Frenk
et al. (1988), con simulaciones pioneras de formacién de estructuras en un univer-
so CDM, mostraron que los halos son en realidad estructuras triaxiales donde las
superficies de isodensidad pueden ser descritas por elipsoides, cada uno caracte-
rizado por la longitud de sus semi-ejes del tensor de inercia. También se observa
una anti-correlaciéon entre la masa y la esfericidad de los halos: los halos mas
masivos son menos esféricos como consecuencia de haber sufrido una mayor
cantidad de fusiones recientes y no haber tenido el tiempo suficiente de alcan-
zar nuevamente un estado de equilibrio. A gran escala, la estructura trazada por
la materia oscura tiene forma de una intrincada red tridimensional formada por
filamentos, arcos, puentes y vacios. Esta estructura fija las direcciones espaciales
de los filamentos por cuales los halos de materia oscura se desplazan hasta caer
en los pozos de potencial de subestructuras mayores. Ya que los halos de ma-
teria oscura son estructuras tridimensionales, numerosos autores han buscado
sefiales de alineamiento entre sus ejes de inercia y la distribucién espacial de esta

red césmica. Los resultados muestran una marcada tendencia de que los semiejes
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menores de inercia de los halos se encuentren preferentemente perpendiculares
a los filamentos que delinean la estructura en gran escala del Universo (ver por
ejemplo, Bailin y Steinmetz 2005).

Otra propiedad importante que permite detallar un halo es la descripcion de las
subestructuras que éste tiene. Como muestra la Fig. 1.1, existe un gran ntiimero
de subhalos o subestructuras orbitando alrededor del halo principal. Todas es-
tas subestructuras en un futuro se fusionaran con el halo principal dando como
resultado un halo méas masivo y posteriormente nuevos subhalos caerdn a tra-
vés de los filamentos al pozo de potencial de este nuevo halo. Al orbitar dentro
del pozo de potencial del halo anfitrién, las subestructuras sufren fuerzas tidales
que le provocan pérdida de masa. La fricciéon dindmica que el subhalo sufre le
genera ademads una pérdida de energia y momento angular y el tiempo que este
pueda soportar orbitando alrededor del halo principal va a depender de su masa
(relativa a la de su anfitrion), del perfil de densidad y de su 6rbita. Uno de los
principales problemas que presenta el modelo cosmolégico ACDM es la enorme
cantidad de subestructuras observadas en las simulaciones en comparacién a la
relativa poca cantidad de galaxias satélites que muestran las galaxias observadas,

tema que se amplia en la Seccién 1.3.3.

1.2.2. Funcion de masa de los halos

La abundancia de halos de materia oscura, es decir el niimero de halos por uni-
dad de volumen y por intervalo de masa, comtinmente denominada “funcién de
masa de los halos” cumple un papel importante en la cosmologia debido a su sen-
sibilidad a varios pardmetros cosmoldgicos entre los que se incluyen la densidad
de materia del universo, {1y, el pardmetro de Hubble, H, el indice espectral del
espectro de potencias primordial, ng, y la ecuacion de estado de la energia oscura.

La funcién de masa de los halos es dificil de inferir mediante observaciones. Los
dos principales problemas que se enfrentan para su estimacion son: i) la construc-
cién de grandes relevamientos de datos de galaxias o camulos suficientes para re-
ducir las incertidumbres estadisticas que surgen de tener un ntimero bajo de ob-
jetos y ii) la correlacién entre la distribucion de la luz observada y la distribucién
subyacente de la masa. Para las galaxias, el primer problema se esta convirtien-

do cada vez més en una cuestiéon menor debido a la apariciéon de relevamientos
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de galaxias cada vez més grandes. Por otro lado, el segundo problema se supera
mediante el estudio del bias® de las galaxias como trazadoras de los subyacentes
picos en masa, un tema que ha sido estudiado abundantemente en la literatura
(ver por ejemplo, Mo y White 1996; Sheth y Tormen 1999; Hu y Kravtsov 2003).
Para el caso de los caimulos, ambos desafios antes descritos representan un pro-
blema mayor. El nimero de cmulos observados continua siendo insuficiente a
pesar de los catdlogos recientes y de los que se publicardn proximamente. La rela-
cién entre los cimulos observables y sus masas subyacentes es un problema bien
estudiado (ver por ejemplo, Planck Collaboration et al. 2014). La existencia de
una dispersion intrinseca en la relacién entre observables y masas, destaca que
intentar obtener una medicién precisa del extremo masivo de la funcién de masa

es un reto observacional concluyente.
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FIGURA 1.2: Funcién de masa de los halos para 3 simulaciones de materia oscura, Mille-
nium (MS, rojo), Millenium II (MS-I1, verde) y Millenium XXL (MXXL, azul). La simula-
ciéon MXXL proporciona un muestreo amplio en el extremo masivo, donde la abundancia
de los objetos cae exponencialmente como funcién de la masa. Las 3 simulaciones cubren,
en conjunto, un rango en masa de halo de 8 ordenes de magnitud. Las lineas verticales
representan el limite en resolucién (20 particulas) para cada una de las 3 simulaciones.
Imagen tomada y modificada de Angulo et al. (2012)

®Conocido en espafiol como: Sesgo.
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Por el contrario, la funcién de masa de los halos es bastante sencilla de explorar a
través de simulaciones cosmolégicas de N-cuerpos (ver por ejemplo, Angulo et
al. 2012), y puede también ser estimada a través de argumentos analiticos (Press
y Schechter 1974). La funcién de masa de los halos, ya sea derivada de argumen-
tos analiticos o de simulaciones, se emplea ampliamente. Para redshifts’ bajos se
utiliza en el andlisis estadistico de catdlogos de camulos para fijar limitaciones a
pardmetros cosmoldgicos, ya que estos objetos sondean el extremo masivo de la
funcién de masa. También es una componente clave en los estudios que emplean
funciones de correlacién entre galaxias, ya que en escalas de masas bajas depen-
de directamente de la funcién de masa. Y por ultimo, para redshifts mas altos la
funcién de masa se utiliza en el modelado del proceso de reionizacién, el cual
tuvo lugar entre = ~ 6 — 20 en fuentes que residian en halos de materia oscu-
ra incluyendo estrellas de poblacion III, primeras galaxias y agujeros negros en

acrecion.

La Fig. 1.2 muestra la funcién de masa de los halos en z = 0 para tres simulaciones
numéricas de N-cuerpos: Millennium (Springel 2005a), Millennium II (Boylan-
Kolchin et al. 2009) y Millennium XXL (Angulo et al. 2012). En esta tltima simu-
lacién se encuentran en z = 0 halos tan masivos como M = 8,9 x 10 M. Estos
objetos extremadamente masivos son tan inusuales que sélo se pueden encontrar
en voliumenes tan grandes como el de la simulacién Millennium XXL (cubo de 4.1
Gpc de lado). Las lineas verticales, del color correspondiente, denotan el limite en
resolucion (20 particulas) para cada una de las simulaciones. Para mas detalles se
remite al lector a Angulo et al. (2012).

La funcién de masa de los halos muestra basicamente que existen pocos halos de
materia oscura masivos y muchos con masas pequefias. En un Universo donde
aparentemente las estructuras se forman jerarquicamente, formando halos mas
masivos mediante la fusion de halos més pequefios, la funcién de masa de los ha-
los debe indefectiblemente ir aplandndose con el paso del tiempo (ver por ejem-
plo, Chevallard et al. 2015). Este cambio en la forma se debe a que cada vez habra
halos mds masivos como consecuencia de la fusién de otros mas pequefios, des-
plazando hacia arriba el extremo masivo de la funcién y lo contrario sucedera en

el extremo de masa baja.

’Conocido en espafiol como: Corrimiento al rojo.
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1.3. Galaxias

Las galaxias son uno de los objetos mds interesantes y diversos del Universo.
Estan constituidas por bariones y segtin el modelo actual de formacién de es-
tructuras en el universo estas residen en el interior de extensos halos de materia
oscura. A diferencia de los halos constituidos por materia oscura no colisional
que solo interactia gravitatoriamente, entender la formacién y evolucién de las
galaxias es mucho mas complejo debido a que el comportamiento de los bariones

esta dado por la dindmica colisional.

En el Universo temprano los bariones se encontraban en estado gaseoso (funda-
mentalmente Hidrégeno) contribuyendo s6lo con aproximadamente el 16 % a la
densidad de materia total. Al ser la materia oscura la gran mayoria, el gas es arras-
trado por esta obligandolo a seguir su distribucién espacial. Este arrastre genera
una acrecion conjunta de ambas componentes hacia el centro del pozo de poten-
cial de los halos fomentando la formacién de ondas de choque que producen un
aumento en la temperatura del gas. Luego, el gas se acopla al estado virializado
del halo aumentando su temperatura hasta equilibrar la energfa potencial con los
gradientes de su presioén. La evolucién posterior de ambas componentes difiere
principalmente debido a que la materia oscura es no colisional mientras que los
bariones pueden perder energia térmica mediante procesos atémicos radiativos
(enfriamiento radiativo). Al perder energia el gas colapsa hacia el interior del ha-
lo conservando su momento angular y formando una estructura discoidal con un
alto soporte rotacional. Cuando el gas ha colapsado, se encuentra en un estado
frio y denso que permite la formacién de nubes moleculares que finalmente dan
lugar a la formacién estelar, y en su conjunto a la formacién de la galaxia. Si bien
existen numerosos ajustes e ingredientes que se pueden tener en cuenta en estas
etapas, White y Frenk (1991) exponen un modelo esquematico para parametri-
zar estos procesos fundamentales de formacién de galaxias mediante la técnica

semi-analitica.

Una vez formada la galaxia, a pesar de haber en el Universo casi 6 veces menos
bariones que materia oscura (Spergel et al. 2003), esta tiltima no puede perma-
necer pasiva ante la nueva distribucién espacial de los bariones. Todo el gas que
anteriormente se encontraba distribuido por el halo ahora ha colapsado al centro
del mismo formando una galaxia, la materia oscura siente finalmente una fuerza
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FIGURA 1.3: Modelo esquemético que muestra el proceso de formacién de una galaxia
disco. A la derecha, en color gris, se observa el comportamiento del halo de materia oscu-
ra durante estas cuatro etapas mientras que a la izquierda se analiza la galaxia, en celeste
se ilustra el gas frio y en rojo el caliente.
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atractiva generada por toda esa nueva masa en el centro de su distribucién. El
perfil de densidad del halo, al igual que su perfil de masa y velocidad, no puede
seguir siendo descrito por el perfil “universal” de Navarro, Frenk y White (1997).
La contracciéon que sufre el halo de materia oscura es un hecho de suma impor-
tancia y que debe modelarse correctamente para una confiable comparacion entre
teoria y observaciones. Se remite al lector al Apéndice A para profundizar sobre
las técnicas de modelado de contraccion y sobre los diferentes modelos adiabéatico

y no adiabaticos.

La Fig. 1.3 resume esquematicamente en cuatro etapas el proceso de formacién de
una galaxia disco: (1) inicialmente el gas tiene la misma distribucién espacial que
la materia oscura; (2) el gas es calentado por los choques generando un halo de
gas caliente que soporta el colapso debido a su presién; (3) el gas es capaz de en-
friarse radiativamente generando asi la perdida de energia y, en consecuencia, el
soporte de presion. En ese momento el gas colapsa al centro del potencial gravita-
cional del halo de materia oscura formando un disco soportado por rotacion; y (4)
la materia oscura que se encuentra distribuida en el halo siente el efecto de esta
redistribucion de los bariones y en consecuencia de esto el perfil de densidad que

describe el halo serd modificado, mas precisamente este sufrird una contraccion.

1.3.1. Propiedades de las galaxias

Las galaxias son objetos constituidos principalmente por estrellas, gas, polvo y
materia oscura. Pueden contener desde varios millones hasta mas de un bill6n
de estrellas y tener desde cientos de parsecs hasta decenas de kiloparsecs de dia-
metro. Ya sea en base a la clasificacién de Hubble o de otros autores, como por
ejemplo de Vaucouleurs, se distinguen cerca de 20 tipos morfolégicos que abarcan
desde enormes galaxias elipticas rojas hasta pequefias galaxias espirales azules.
La Fig. 1.4 ilustra la clasificacion morfoldgica realizada por Jarrett (2000) utilizan-
do imagenes infrarrojo del relevamiento 2MASS (The Two Micron All Sky Survey,
Skrutskie et al. 2006).

Las galaxias espirales, de interés especial en esta Tesis, representan aproximada-
mente el 70 % de todas las galaxias del Universo local. Son generalmente objetos
jovenes con una apariencia azulada generada por el color de las estrellas de corta

edad que las componen, ricas en gas y con una alta tasa de formacion estelar. Una
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Compacta Irregular

FIGURA 1.4: Clasificacién morfoldgica analoga a la secuencia de Hubble. Las imdgenes
se crearon combinando filtros J, H y K de observaciones realizadas por el relevamiento
2MASS. Imagen tomada y modificada de Jarrett (2000).
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galaxia espiral tienen las siguientes caracteristicas: (i) posee un disco soportado
por rotacién compuesto por estrellas y material interestelar (gas y polvo), (ii) pue-
de presentar una concentracién de estrellas en el centro llamado bulbo, el cual se
encuentra soportado por dispersion, (iii) puede o no presentar una barra central,
y (iv) tiene brazos espirales que nacen del bulbo o de los extremos de la barra
central. Los brazos espirales son la caracteristica que distingue a estas galaxias de

las lenticulares.

Algo importante a tener en cuenta es que las galaxias no se encuentran aisladas
en el Universo, estas estdn agrupadas formando diferentes sistemas clasificados
de acuerdo al nimero de galaxias que los componen. Desde “pares” de galaxias
aisladas pasando por “grupos” de galaxias con decenas de objetos hasta “ctamu-
los” que pueden estar integrados por miles de galaxias. Por ejemplo, la Via Lactea
se encuentra en un sistema integrado por aproximadamente tres decenas de ga-
laxias denominado “Grupo Local”. Este estd compuesto por 3 galaxias espirales
gigantes, Via Lactea, Andromeda o M31 y del Tridngulo o M33, que acttian como

centros de gravedad de otras 30 galaxias satélites que las orbitan.

Las galaxias estdn inmersas en halos de materia oscura cuyos tamafios son en
promedio 10 veces el tamafio de las galaxias. Muchas propiedades de las galaxias,
especialmente las cinemaéticas, estan directamente relacionadas con las propieda-
des de los halos de materia oscura que estas habitan. Este vinculo se debe al hecho
de que las galaxias se encuentran en el centro de los pozos de potencial genera-
dos por la materia oscura ampliamente dominante. Si toda galaxia esta asociada
a un halo entonces estudiar cuantas galaxias de una determinada masa hay en
un determinado volumen puede darnos una idea de la misma informacién de los

halos de materia oscura no observables directamente.

1.3.2. Funcién de luminosidad de las galaxias

Una de las herramientas estadisticas fundamentales para describir las poblacio-
nes de galaxias es la “funcién de luminosidad”. Esta mide el nimero de galaxias
por unidad de volumen y por intervalo de luminosidad o magnitud absoluta,
permitiendo estudiar las poblaciones de galaxias comparando funciones de lu-
minosidad de diferentes tipos. Asumiendo que las magnitudes de las galaxias no
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se correlacionan con su ubicacién en el espacio, Schechter (1976, Schechter) en-
contré analiticamente una funcién paramétrica que ajusta bastante bien los datos

observacionales.

La Fig. 1.5 muestra la funcién de luminosidad® de Baldry, Glazebrook y Driver
(2008), donde en lugar de luminosidad o magnitud absoluta esta se grafica en
funcién de la masa estelar de las galaxias. Las cruces rojas representan los datos
observacionales de aproximadamente 50 mil galaxias del SDSS (Sloan Digital Sky
Survey, York et al. 2000) mientras que la curva a rayas corresponde al ajuste
mediante una doble funcién de Schechter. Todas las galaxias de la muestra forman
parte del “Universo cercano”, con redshifts que van desde 0.0033 hasta 0.05.

Al igual que la funcién de masa de los halos, se observa un pequefio namero de
galaxias masivas y una gran cantidad de galaxias de masa baja. La caida que se
observa en el extremo débil de la funcién de luminosidad de la Fig. 1.5 se debe,
principalmente, a la subestimacién del ntimero de objetos de masa baja debido a

las limitaciones observacionales para detectar estas galaxias.

1.3.3. Galaxias enanas

Las galaxias enanas son objetos pequefios compuestos a lo sumo por algunos mi-
llones de estrellas alcanzando masas estelares < 10° M. Estos objetos, que apenas
superan en masa a los cimulos globulares, tienen morfologias tan variadas como
la poblacion de galaxias en general: elipticas, espirales, irregulares, etc. Esta cla-
sificacion de galaxias se basa solamente en el valor de la masa estelar que tenga
la galaxia por lo que, en principio, no deberia haber diferencias en la formacién y
evolucién de estos objetos en comparacién con los objetos mds masivos. Sin em-
bargo, existe la idea de que los procesos fisicos que intervienen en la formacién
de las galaxias en general se intensifican en las galaxias enanas, por ejemplo el
impacto de la reionizacién en las historias de formacion estelar (Benitez-Llambay
et al. 2013). Se debe tener en cuenta que el estudio de estas galaxias es dificultoso

tanto observacionalmente debido a las restricciones para observar estos objetos

8Para no confundir al lector, se sigue llamando “funcién de luminosidad” a pesar de estar en
funcién de la masa estelar en lugar de la luminosidad.
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FIGURA 1.5: Funcién de luminosidad utilizando aproximadamente 50 mil galaxias del
SDSS con redshifts entre 0.0033 y 0.05. Las cruces rojas representan los datos observacio-
nales y la curva a rayas corresponde a una doble funcién de Schechter. Imagen tomada de

Baldry, Glazebrook y Driver (2008).



1.3. Galaxias 19

que usualmente tienen bajo brillo superficial, como teéricamente por las limita-

ciones en la resolucién espacial y numérica.

Las galaxias enanas son muy interesantes y es sustancial entender su formacion
y evolucién por varios motivos. Primero que todo porque dominan en ntimero
la poblacién total de galaxias, como se observa en la Fig. 1.5. Segundo porque
son los objetos mas cercanos a la Via Lactea, permitiendo tener acceso a datos
observacionales de muy alta calidad. Tercero, su estructura, composicién quimi-
ca y cinematica plantean un desafio importante a los modelos de formacién de
galaxias debido a su complejidad. Y por tltimo, parecen poner en tela de juicio el
actualmente més aceptado modelo cosmolégico ACDM.

Halos de galaxias enanas

Las limitaciones observacionales y tedricas presentes en el estudio de las gala-
xias enanas han retrasado, respecto a la poblacién més masiva, el entendimiento
de la formacién y evolucion de estos objetos. Los resultados encontrados hasta
el momento manifiestan la necesidad de diferenciar las teorias de formacién de
galaxias enanas del resto de la poblacion mds masiva o de repensar el modelo
cosmolégico ACDM.

Dentro de los problemas que plantean las galaxias enanas al paradigma cosmol6-
gico actual ACDM se encuentra el comtinmente llamado “missing satellites”®, que
surge de la discrepancia entre el nimero enorme de subestructuras orbitando un
halo principal mostrado por las simulaciones numéricas en comparacién con el
numero pequefio de galaxias satélites que se observan, por ejemplo, alrededor
de la Via Lactea (ver por ejemplo, Klypin et al. 1999). Otro desafio es el llama-
do “cusp-core”, el cual sefiala que los halos de materia oscura de galaxias enanas
tienen perfiles centrales de densidad empinados (cusp) mientras que las observa-
ciones suponen un perfil central mas plano (core) (ver por ejemplo, de Blok et al.
2008). Sin embargo, el principal desafio que presenta el paradigma cosmolégico
actual ACDM en escalas pequefias es el problema conocido como “too-big-to-fail”
(introducido inicialmente por, Boylan-Kolchin, Bullock y Kaplinghat 2011). Este
problema manifiesta las complicaciones de este modelo cosmolégico en conci-

liar simultdneamente la densidad numérica y las propiedades cinemaéticas de las

Conocido en espafiol como: Faltante de galaxias satélites.
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galaxias enanas. Boylan-Kolchin, Bullock y Kaplinghat (2011), utilizando simula-
ciones numéricas que reproducen el Grupo Local, encuentran que los halos simu-
lados correspondientes a las galaxias andlogas a los satélites de la Via Lactea son

demasiado masivos para reproducir la cinemdtica observada de estas galaxias.

En cuanto a este tltimo desafio, las soluciones “bariénicas” son las mas plausibles
dentro del modelo cosmolégico ACDM, invocando modificaciones a la abundan-
cia y estructura interna de los halos de materia oscura debido a procesos bari6-
nicos. No es el propoésito de esta Tesis buscar o analizar tales procesos, sino que
uno de los fines es el de mostrar que el problema foo-big-to-fail no afecta solamen-
te a las galaxias satélites sino que también afecta a todas las galaxias con masas
estelares bajas. Por lo tanto, cualquier solucién al problema debe ser aplicable en
el contexto tanto de galaxias satélites como de campo.

1.4. La relacion de Tully-Fisher y la eficiencia de for-

macion de galaxias

Hasta el momento se han descrito las propiedades de halos y galaxias en for-
ma separada en las Secciones anteriores ( 1.2 y 1.3, respectivamente), pero es
necesario vincularlos mutuamente para lograr un entendimiento acabado de los
procesos de formacién intervinientes. Estos objetos se encuentran tan ligados que
las propiedades intrinsecas de cada uno brinda informacién sustancial de las pro-
piedades del otro. Debido a que la materia oscura no emite, o por lo menos no la
suficiente, radiacion electromagnética es la galaxia la que aporta observacional-

mente informacién acerca del sistema galaxia-halo.

En esta Seccidn, la cual lleva el nombre del titulo de la Tesis, se describen dos re-
laciones fundamentales de la astronomia extragalactica utilizadas en este trabajo
para poner a prueba el modelo de materia oscura fria con constante cosmolégica
ACDM. Estas tienen en comun la masa estelar de la galaxia, la cual correlaciona
fuertemente con la velocidad de rotacion (Tully-Fisher) y con la masa del halo
de materia oscura (eficiencia de formacién de galaxias). Un andlisis profundo de
estas dos relaciones fundamentales debe tener una parte tedrica y otra observa-
cional. Por la parte tedrica, es indispensable contar con simulaciones hidrodina-

micas cosmolégicas que sean capaces de reproducir fidedignamente la estructura
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en gran escala del Universo y de resolver subestructuras galdcticas con buena
resolucién. Y observacionalmente, lo tinico que se necesita y que podemos me-
dir bien son curvas de rotacién de una muestra considerable de galaxias disco o,
en su defecto, la velocidad de rotaciéon medida en algtin radio caracteristico y su

luminosidad (o masa).

1.4.1. Relaciones de escala

Se denomina relacién de escala a toda aquella correlacion existente entre diferen-
tes parametros que representen propiedades fundamentales de las galaxias como
tamafio, luminosidad, masa, velocidad de rotacién, etc. Que estos pardmetros co-
rrelacionen incluso cuando se analizan galaxias que se encuentran en el Universo
disociadas las unas de las otras, habla de la similitud en los procesos que intervie-
nen en la formacién de las galaxias. Comprender a qué y por qué se deben estas

relaciones ayuda a formular una teoria acertada de formacién de galaxias.

Depende del tipo morfolégico de las galaxias, qué propiedades son las que se uti-
lizan para conformar las relaciones de escala. Para galaxias elipticas y lenticulares
se tienen tres relaciones fundamentales que conforman el llamado “plano funda-
mental”: luminosidad vs. tamafio , luminosidad vs. velocidad de dispersién cen-
tral y tamafio vs. velocidad de dispersion central (ver por ejemplo, Djorgovski
y Davis 1987). Para el caso de galaxias espirales también son estas tres relaciones
las mas importantes, con la tinica diferencia de que en lugar de utilizar la veloci-
dad de dispersioén central se utiliza la velocidad de rotacién del disco medida en
algtan radio caracteristico. A continuacion se hace hincapié en las relaciones de
escala de galaxias espirales, ya que son estas las que dan parte del marco tedrico
a esta Tesis.

La Fig. 1.6 muestra las relaciones de escala para una muestra de 1.303 galaxias
espirales (Courteau et al. 2007). La linea negra en cada panel representa un ajuste
lineal a la totalidad de la muestra (todos los tipos morfolégicos), mientras que
las lineas a rayas corresponden a una variacion +o. Estas relaciones de escala
resumen que: (i) cuanto mayor es el tamafio de la galaxia mayor es la velocidad a
la que esta rota (panel inferior derecho), (ii) mientras més luminosa es una galaxia
mayor es su tamafo (panel inferior izquierdo), y (iii) a mayor luminosidad mayor

es la velocidad de rotacion de la galaxia (panel superior izquierdo).
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Para orientar al lector, la Via Lactea es una Galaxia espiral barrada (SBbc) segtin
la secuencia morfolégica de Hubble, tiene una velocidad de rotacion de aproxi-

!, un radio de escala' de 3.5 kpc y una luminosidad apro-

madamente 220 km s~
ximadamente de 2 x 10'° L, (Binney y Tremaine 1987). Estos valores, posicionan

a la Via Lactea como una Galaxia espiral tipica.
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FIGURA 1.6: Relaciones de escala para cuatro tipos morfolégicos de galaxias espirales
segln la clasificacién de Hubble. Las lineas a rayas corresponden a +o de cada ajuste
lineal. Imagen tomada de Courteau et al. (2007)

Es evidente de la Fig. 1.6 que de las tres relacion de escala, la de Tully-Fisher es la

mas fuerte y con menor dispersién, convirtiéndola en la mas estudiada.

10Radio para el cual el brillo superficial cae un factor e ..
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Relaciéon de Tully-Fisher

La relacién de Tully-Fisher nacié como un indicador de distancia de gran alcance
(Tully y Fisher 1977). Se estudi6é durante mucho tiempo su dependencia con la
longitud de onda y cémo esta afectaba la pendiente, ordenada al origen y disper-
sién de la relacion. Se ha convertido en una herramienta fiable para evaluar la
confiabilidad de modelos semi-analiticos y simulaciones hidrodindmicas cosmo-

l6gicas. Esta relacion sigue una ley de potencia

L Ve, (1.3)

donde L es la luminosidad de la galaxia, V' su velocidad de rotacién y « corres-

ponde a la pendiente y cuyo valor se encuentra entre 3 y 4.

Como se mencioné anteriormente, ésta correlaciona la luminosidad de una ga-
laxia con su velocidad de rotacién, mostrando que las galaxias mas luminosas
son las que tienen velocidades de rotacién mads altas. Actualmente suele utili-
zarse la masa estelar de la galaxia en lugar de la luminosidad, lo que permite
una comparacién mds directa entre observaciones y simulaciones. Por un lado,
la luminosidad o masa estelar nos da informacién puramente de la galaxia, de
la componente bariénica del sistema galaxia-halo. Por otro lado, la velocidad de
rotacion asignada a una galaxia tiene asociada indefectiblemente la contribucién
tanto de la parte bariénica como la de materia oscura ya que ambas aportan masa
al sistema rotante. Por lo tanto, la relaciéon de Tully-Fisher correlaciona, encu-
biertamente, propiedades de la galaxia con propiedades de su halo de materia
oscura. Esto es importante no sélo porque su estudio permite inferir propiedades
del halo, que al estar compuesto de materia no radiante imposibilita su observa-
cién, sino también porque es una excelente herramienta que permite evaluar los
sistemas galaxia-halo simulados en simulaciones hidrodinamicas cosmolégicas y

modelos semi-analiticos.

1.4.2. Coincidencia de abundancias

La funcién de masa de los halos (Fig. 1.2) y la funcién de luminosidad de las
galaxias (Fig. 1.5) miden la abundancia, por unidad de volumen e intervalo de
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masa, de estos objetos en el Universo. Si la idea de que cada una de las galaxias
vive en un halo de materia oscura (incluidos los subhalos) es correcta, entonces se
puede combinar de alguna manera estas dos funciones con el propésito de saber
cudl galaxia le corresponde a cudl halo. A modo ilustrativo, la Fig. 1.7 combina
la funcién de luminosidad de las galaxias (Fig. 1.5, Baldry, Glazebrook y Driver
2008) con la funcién de masa de los halos (Fig. 1.2, Angulo et al. 2012).

La técnica de coincidencia de abundancia'' asigna de manera sencilla qué galaxia
le corresponde a qué halo. Se basa en la idea de que la masa estelar correspon-
diente a la densidad numérica de las n galaxias més masivas se corresponde con
la masa virial correspondiente a la misma densidad numérica. Dicho de otra ma-
nera, se ordenan los halos (galaxias) de acuerdo a su masa virial (estelar) y se
fusionan estas dos listas asignandole al halo mds masivo la galaxia mas masiva,
al segundo halo méas masivo la segunda galaxia mas masiva y asi sucesivamente.
El resultado final de este procedimiento es una relacién estrecha entre las ma-
sas estelares de las galaxias y las masas viriales de sus correspondientes halos de

materia oscura.

El panel superior de la Fig. 1.8 muestra el resultado de aplicar la técnica de coin-
cidencia de abundancias (Guo et al. 2010) utilizando masas estelares de aproxi-
madamente 500 mil galaxias del SDSS (publicadas en, Li y White 2009a) y masas
viriales de halos de las simulaciones Millennium y Millennium II. De esta mane-
ra, (Guo et al. 2010) encuentran una estrecha relacién entre la masa estelar y la
masa virial con una pendiente muy pronunciada en el extremo de masas bajas.
Por ejemplo, para la Via Lactea que tiene una masa estelar aproximadamente de
5 x 10 M, le corresponde un halo de ~ 2 x 10" M.

Si bien existen otras maneras de encontrar la relaciéon entre la masa estelar de las
galaxias y las masas viriales de los halos, por ejemplo utilizando modelos semi-
analiticos (ver por ejemplo, Guo et al. 2011), la técnica de coincidencia de abun-
dancia es la forma maés sencilla y popular. En los tdltimos afios diferentes auto-
res han aplicado esta técnica utilizando diferentes relevamientos observacionales
y simulaciones numéricas cosmolégicas, incluso estudiando su comportamiento
con el redshift (ver por ejemplo, Moster et al. 2010; Behroozi et al. 2013).

1Conocida en Inglés como: Abundance matching technique.
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FIGURA 1.7: Combinacién de la funcion de masa de los halos (Fig. 1.2) y la funcién de lu-
minosidad de las galaxias (Fig. 1.5). Imagen creada a partir de la combinacién de: (Fig. 1.2,
Angulo et al. 2012) y (Fig. 1.5, Baldry, Glazebrook y Driver 2008).
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FIGURA 1.8: Panel superior: relacién entre la masa estelar de la galaxia y la masa virial
del halo derivada de la técnica de coincidencia de abundancias. Panel inferior: cociente
entre la masa estelar y la masa virial en funcién de la masa virial (eficiencia de formacién
de galaxias). Imagen tomada de (Guo et al. 2010).
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Eficiencia de formacién de galaxias

Un modo diferente de ver la relacién entre la masa estelar y la masa virial de los
sistemas galaxia-halo es normalizando la masa estelar de la galaxia por la masa
virial del halo correspondiente. Eso se muestra en el panel inferior de la Fig. 1.8, es
decir, el cociente entre las masas estelar y virial en funcién de la masa virial. Esta
manera sutilmente diferente de mostrar esta relacion tiene un sentido astrofisico

de fondo més interesante, la eficiencia de formacién de galaxias.

La eficiencia en la formacion de galaxias tiene un pico central en ~ 6 x 10 M,
mostrando que estos son los halos que han tenido la mayor eficiencia en la re-
coleccién de bariones, es decir, en la formacién de galaxias. Hacia los extremos
la funcién decae rapidamente, para el extremo masivo posiblemente debido al
feedback'> de AGN™ (ver por ejemplo, Croton et al. 2006; Bower et al. 2006) y
para el extremo de masas bajas la escasa eficiencia puede deberse al feedback de
supernova (ver por ejemplo, Larson 1974).

1.5. Esquema de la Tesis

Esta Tesis esta dividida en cuatro Capitulos y un Apéndice. Se resume brevemen-

te a continuacion el contenido de cada uno.

= En el Capitulo 2 se analiza la habilidad del modelo cosmolégico ACDM de
reproducir la eficiencia de formacién de galaxias utilizando las curvas de
rotacién de galaxias observadas. El ajuste de un modelo teérico de veloci-
dad circular a estas curvas de rotacién permite inferir la masa total del halo,
que luego es comparada con las masas predichas teéricamente. Se presta es-
pecial atencién a las galaxias enanas, donde el modelo cosmolégico ACDM

tiene sus principales falencias.

= En el Capitulo 3 se vincula la relacion de Tully-Fisher y la eficiencia en la
formacién de galaxias, esta vez dejando de lado las galaxias enanas. Se uti-
lizan simulaciones hidrodindmicas cosmoldgicas para estudiar qué criterios

deben cumplirse para un correcto ajuste de estas dos relaciones, haciendo

2Conocido en espafiol como: Realimentacion.
BBNtcleo galactico activo, por sus siglas en Inglés.
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hincapié en el papel fundamental que tiene el tamafio de las galaxias. Tam-
bién se analiza la pendiente, ordenada al origen y dispersion de la relacién
de Tully-Fisher y su evolucién con el redshift.

= En el Capitulo 4 se vuelve sobre las galaxias enanas, esta vez para analizar
la relacién de Tully-Fisher bariénica'*. Se hace un analisis semejante al del
Capitulo 3 utilizando otras simulaciones hidrodindmicas cosmoldgicas de

menor volumen, en ambos casos se utilizan datos observacionales.

= En el Apéndice A se explican brevemente los modelos de contraccién utili-
zados en esta Tesis. Estos modelos permiten cuantificar la contraccién que
sufren los halos de materia oscura cuando los bariones se redistribuyen for-

mando una galaxia en sus centros.

En lugar de la masa estelar, se utiliza la masa bariénica (gas + estrellas).
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Capitulo 2

Halos de Materia Oscura de Galaxias Enanas:

JUn Desafio para el Modelo Cosmolégico A\CDM?

RESUMENT?! En escalas galacticas y subgaldacticas la funcién de masa de los
halos de materia oscura fria es mucho méas empinada que la funcién de masa este-
lar de las galaxias. Esta diferencia suele reconciliarse asumiendo que la eficiencia
de formacién de galaxias cae abruptamente a medida que la masa de los halos de
materia oscura disminuye, por lo que en la practica no se forman galaxias enanas
en halos menos masivos que 10" M. Esto implica que, en cualquier radio dado,
la masa de materia oscura que encierra a la galaxia debe exceder un cierto mini-
mo. Se utilizan curvas de rotacién de galaxias enanas compiladas de la literatura
para explorar si la masa que estas encierran es consistente con esta limitacion.
Se encuentra que casi la mitad de las galaxias enanas de la muestra, con masas
estelares en el rango de 10° < M,, /My < 107, estan en desacuerdo con esta res-
triccién: ya sea porque viven en halos con masas sustancialmente por debajo de
10'° Mg, o porque existe un mecanismo capaz de reducir la masa de materia os-
cura encerrada por algunas de las galaxias enanas mas débiles. Ninguna de estas
posibilidades se adecua facilmente en el escenario estindar ACDM. Extender la
formacion de galaxias a halos de materia oscura con masas por debajo de 10'° M,
daria lugar a un gran namero de galaxias enanas que excederia las estimaciones
actuales; al mismo tiempo, la masa estelar extremadamente baja de los sistemas
implicados hace que sea poco probable que los efectos bariénicos puedan reducir
el contenido de materia oscura. La solucion a este desafio parece requerir nuevas
ideas sobre la formacién de galaxias enanas, o tal vez una revisién radical del

paradigma prevaleciente ACDM?.

1Basado en: Ferrero 1., Abadi M. G., Navarro J. E, Sales L. V., Gurovich S. MNRAS, 425, 281
(2012).
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2.1. Introduccion

Las simulaciones de N-cuerpos y los modelos tedricos han permitido establecer
las predicciones para la funcién de masa de halos de materia oscura en el para-
digma cosmolégico actual ACDM (Press y Schechter 1974; Sheth, Mo y Tormen
2001; Jenkins et al. 2001; Springel et al. 2005). En escalas galacticas y subgaldacticas,
esta funcion de masa de halos es mucho mas empinada que la funcién de masa
estelar de galaxias, lo que sugiere una relacion no lineal compleja entre la masa

de una galaxia y la del halo que la rodea.

La necesidad de esta correspondencia no lineal fue reconocida en los primeros in-
tentos de modelar la formacion jerdrquica de galaxias (por ejemplo, White y Rees
1978), y se ha pensado tradicionalmente que la “eficiencia” de la formacién de
galaxias (es decir, la fraccién de bariones dentro de un halo que se convierten en
estrellas y conforman la galaxia) decrece de manera constante con la disminucién
de masa del halo de modo que efectivamente pocas galaxias se forman en halos
por debajo de cierta masa minima. Con ligeras variaciones, esta hipétesis ha si-
do el principio bésico de los modelos semi-analiticos de formacién de galaxias
(por ejemplo, Kauffmann, White y Guiderdoni 1993; Cole et al. 1994; Somerville
y Primack 1999), y apuntala la mayoria de los intentos de conciliar la pendiente
poco pronunciada de la funcién de luminosidad de las galaxias con la pendiente
empinada de la funcién de masa de los halos.

Los dltimos resultados del relevamiento Sloan Digital Sky Survey (SDSS) han
ampliado el rango en masa de la funcién de masa estelar de las galaxias hasta
~ 10" My (Baldry, Glazebrook y Driver 2008; Li y White 2009b), dando lugar a
restricciones atin mas estrictas sobre la forma en que las galaxias pueblan los ha-
los de masa baja. Por ejemplo, usando cualquier técnica simple de coincidencia de
abundancias o un modelo estricto semi-analitico aplicado a grandes simulaciones
cosmolégicas de N-cuerpos, Guo et al. (2010) concluyen que las galaxias con ma-
sa estelar, M, superiores a ~ 10 M, deben habitar halos con masa virial?, Magg,
superiores a 101 M.

El descenso abrupto de la eficiencia de la formacion de galaxias cerca de esta
masa minima del halo implica que la mayoria de las galaxias débiles deben estar

Todas las cantidades viriales fueron computadas considerando una esfera con una densidad
media 200 veces la densidad critica del Universo, p.i; = 3H?(z)/87G.
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rodeadas por halos que abarcan un rango de masas pequefio. Por ejemplo, en
el modelo de Guo et al. (2010) las masas de los halos de galaxias enanas con
masas estelares en el rango 10° < M, /Mg < 10® difieren en menos de un factor
~ 5. Estos resultados proporcionan predicciones facilmente comprobables que
han suscitado cierta tension en la interpretacién teérica de los datos disponibles

sobre las galaxias enanas.

Ya que las galaxias enanas tienden a estar dominadas por materia oscura, el hecho
de tener halos similares significa que su velocidad de rotacién debe aproximarse
a un valor caracteristico del orden de 30 km s™!, que es la velocidad virial corres-
pondiente a un halo ~ 10" M. Esto daria lugar a un gran ntimero de galaxias
enanas con esta velocidad caracteristica o, equivalentemente, en una dependencia
muy pronunciada del nimero de galaxias para una dada velocidad de rotacion
(es decir, la funcién de velocidad), efecto que puede buscarse facilmente en los
relevamientos de hidrégeno neutro HI como HIPASS (Barnes et al. 2001) o ALFAL-
FA (Giovanelli et al. 2005). Sin embargo, la “funcién de velocidad” de las galaxias
de este tipo es mucho menos pronunciada de lo esperado en el escenario descri-
to anteriormente, y no muestra signos de una velocidad caracteristica (Zwaan,

Meyer y Staveley-Smith 2010; Papastergis et al. 2011).

Un problema afin esta planteado por Boylan-Kolchin, Bullock y Kaplinghat (2011)
en el contexto de los satélites de la Via Lactea. Estos autores sefialan que la cine-
matica y estructura de galaxias enanas esferoidales (dSph) sugieren que habitan
halos con velocidades circulares muy por debajo de 30 km s™!. Esto representa un
desafio no solo porque significaria que las galaxias se forman en halos de masa
baja sino también porque, segtn las tltimas simulaciones de N-cuerpos, halos
de tamarfios similares al de la Via Lactea deben alojar varios sub-halos masivos
que no han podido formar satélites visibles (ver por ejemplo, Parry et al. 2012;
Boylan-Kolchin, Bullock y Kaplinghat 2012; di Cintio et al. 2011; Vera-Ciro et al.
2012).

En principio, estas dificultades se pueden explicar con argumentos razonables.
Por ejemplo, las galaxias enanas esferoidales comparfieras de la Via Lactea pro-
bablemente han estado orbitando en el campo de marea de la Galaxia durante
varios miles de millones de afios. Su contenido de materia oscura podria haber

sido afectado por fuerzas de marea, lo que dificulta la interpretacién de la masa
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inferida para sus halos. También hay que tener en cuenta que el conflicto apa-
rente se refiere a un pequefio niimero de objetos, y por lo tanto esta sujeto a una
incertidumbre sustancial. Estimaciones confiables de masa estan disponibles solo
para nueve dSph de la Via Lactea, y la comparacion tedrica se basa solamente en
siete simulaciones del halo en el modelo cosmolégico ACDM , seis del proyecto
Aquarius (Springel et al. 2008), mas la simulacién Via Lactea (Diemand, Kuhlen
y Madau 2007). Por lo tanto, existe la posibilidad de que la Via Lactea sea simple-
mente un caso atipico, ya sea en cuanto a la masa del halo o en el contenido de
subhalos (Wang et al. 2012).

Ademads, como discuten en Papastergis et al. (2011), la discrepancia en la funcién
de velocidad podria explicarse si la velocidad de rotacién del gas subestima sis-
temdticamente la velocidad circular del halo de materia oscura que la rodea. Esto
puede ocurrir si el tamafio de la galaxia es pequefio en comparacién con el radio
donde el halo alcanza su velocidad caracteristica (Stoehr et al. 2002). De hecho,
la velocidad circular del halo de materia oscura fria crece gradualmente con el
radio (Navarro, Frenk y White 1996, de aqui en adelante NFW): un halo tipico de
10*° M, alcanza su velocidad méxima (~ 37 km s~!) a una distancia del centro
r = 5-6 kpc, un radio mayor que el tamafio de las galaxias enanas mas débiles. La
numerosa cantidad de galaxias con velocidades de rotacién por debajo de la ve-
locidad caracteristica esperada podria reflejar el hecho de que galaxias pequefas

trazan la parte ascendente de la curva de velocidad circular del halo.

Esta hipétesis se puede comprobar de forma explicita si hubiera disponibles cur-
vas de rotacion espacialmente resueltas, para galaxias donde la inclinacién esta
bien delimitada por una buena fotometria o mediante datos del campo de velo-
cidad integral. Desafortunadamente, las galaxias enanas generalmente no estan
resueltas en los catdlogos realizados con una sola antena como ALFALFA, y los
datos fotométricos disponibles son insuficientes para estimar con precision el va-
lor de la inclinacién necesaria para convertir los anchos de la velocidad (linea de

absorcion de HI) en estimaciones de velocidad circular.

Se abordan estos temas mediante el uso de una recopilacién de datos de la li-
teratura de galaxias con curvas de rotacion resueltas espacialmente y con datos
fotométricos de calidad. Dado que nuestro interés radica en la escala de galaxias
enanas, el conjunto de datos comprende principalmente galaxias enanas irregu-

lares relativamente aisladas extraidas de ocho estudios recientes. Los datos son
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heterogéneos, pero cubren una amplia gama de masas estelares galdcticas, desde
10°% hasta 10'° M, y por lo tanto pueden dar una idea si las masas de los halos es-
tan en acuerdo con las predicciones del modelo. Este capitulo esta organizado de
la siguiente manera: Se describe la recopilacién de datos en la Seccién 2.2, se pre-
sentan los resultados en la Seccion 2.3, y se resumen las principales conclusiones
en la Seccion 2.4.

2.2. Datos observacionales

Los principales datos utilizados en el andlisis son curvas de rotaciéon medidas en
HI y masas estelares (0 magnitudes absolutas) de galaxias extraidas de la litera-
tura. La muestra que se utiliza contiene 7 galaxias de Co6té, Carignan y Freeman
(2000), 69 de McGaugh (2005), 29 de Begum et al. (2008b)?, 5 de Oh et al. (2011),
70 de Swaters et al. (2009), 5 de Trachternach et al. (2009) y 25 de Wolf et al. (2010).
También se incluyen 11 galaxias de Stark, McGaugh y Swaters (2009) que no se

encontraban en ninguna de las muestras mencionadas anteriormente.

El interés se centra principalmente en la masa de materia oscura total encerrada
dentro de la galaxia, por lo que en la préctica se utiliza el punto mas exterior de
la curva de rotacidn, caracterizado por el radio correspondiente, r,,, y velocidad
de rotacion V. en dicho punto, Vo, = Viet(rout). En la mayoria de los casos, esta
es también la medida de la velocidad méxima de rotacién de la galaxia, ya que
las curvas de rotacién tienden a ser crecientes o planas en las regiones externas.
En algunos casos raros de galaxias con curvas de rotacién peculiares (como un
fuerte decrecimiento en la parte externa) se escogieron el radio y la velocidad del
maximo de la curva de rotacién. Como se verd mas adelante, ésta es una eleccidén

conservadora para el proposito de nuestro andlisis.

Las galaxias de Wolf et al. (2010) carecen de datos de la curva de rotacién, pero
estos autores han proporcionado la masa total, M /,, encerrada dentro del radio
que contiene la mitad de la luz, r; /»: se adopta entonces este radio y la velocidad
correspondiente, Vi, = (GMy2/11 /2)1/ 2, como una estimacion de 7oy, ¥ Vout, res-

pectivamente. Las curvas de rotacién completas de las galaxias de Begum et al.

3 Informacién complementaria de estas galaxias fue sacada de una muestra mas completa
presentada previamente por Begum et al. (2008a).
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(2008a) y Begum et al. (2008b) no han sido publicadas, pero si se encuentra en su

trabajo los valores de 7yt ¥ Vout.

El andlisis también hace uso de la masa estelar total de las galaxias, M,,, para lo
cual se adoptan los valores citados en cada uno de los trabajos de cada galaxia.
Cuando estos no estdn disponibles, se estima la masa estelar a partir de la magni-
tud absoluta en la banda fotométrica B, R o V (segtun disponibilidad), asumiendo
la relacion masa luminosidad de Bell y de Jong (2001) consistente con los colores
promedios de las galaxias de la muestra: 75 = 0.5, yg = 1 y 7w = 2 en unidades
solares. Se hace hincapié en que esto no es critico para el andlisis, ya que la mayo-
ria de las galaxias enanas estdn dominadas en gran medida por materia oscura:
se ha probado con el aumento y disminucién de v en un factor dos y ninguna de

las conclusiones se ve afectada por estos cambios.

2.3. Analisis

La curva continua del panel izquierdo de la Fig. 2.1 muestra la relacién entre
las masas del halo y de la galaxia encontrada por Guo et al. (2010) asumiendo
que la abundancia de halos de materia oscura con una masa virial, Mgy, puede
asignarse de manera monétona a la abundancia de galaxias con una masa estelar,
M. A pesar de la sencillez de esta técnica de coincidencia de abundancias, un
modelo semi-analitico mas sofisticado (Guo et al. 2011) produce resultados muy
similares, como muestran los tridngulos llenos en la misma figura. La curva de
punto y raya ilustra la masa de las galaxias que corresponde a todos los bariones
disponibles dentro del radio virial, asumiendo la fraccién bariénica universal,
Foar = O/ = 0.171.

La relacion Mg, -Msgo en la Fig. 2.1 muestra claramente la fuerte caida de la efi-
ciencia en la formacién de galaxias a medida que la masa del halo disminuye: la
masa bariénica de un halo de My, = 10" Mg, es fyar Mago = 1.7 x 10 M, pero
normalmente alberga una galaxia de 10° M, conteniendo ~ 6 % de sus bariones
en forma de estrellas. Por otro lado, una galaxia de 10° M, habitando un halo de

10'% M, contendria simplemente 0.06 % de sus bariones disponibles.
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Por lo tanto, la mayoria de las galaxias enanas (entendidas aqui como aquellas
que tienen M, < 10° M) deben estar rodeadas de un halo con un rango de ma-
sa bastante reducido que abarque menos de un orden de magnitud en My, 0
poco mas de un factor 2 en la velocidad circular. Existen pocos indicios de tal
escala caracteristica en la relacién Tully-Fisher de las galaxias de la muestra (ver
por ejemplo, Begum et al. 2008b). Esto se ilustra en el panel derecho de la Fig. 2.1,
donde se grafica la velocidad de rotacién externa, V,,, en funcién de la masa es-
telar Mg,. No hay signo evidente de convergencia a una velocidad caracteristica
en los datos, los cuales abarcan aproximadamente cinco ordenes de magnitud en
masa estelar (ver, McGaugh y Wolf 2010).

En el marco del modelo cosmolégico estdindar ACDM, las estructuras casi auto-
similares de halos de materia oscura permiten una exploracién independiente de
la masa del halo basandose en la curva de rotaciéon de una galaxia. Esto se ilustra
en la Fig. 2.2, donde las curvas negras continua y a rayas representan los perfiles
de velocidad circular de dos halos NFW con una masa virial de 10" y 10° M, res-
pectivamente. El pardmetro de concentracién ¢, definido como el cociente entre
el radio virial Ry y el radio de escala R, (¢ = R0/ Rs), de cada uno de los halos
(c = 10.8 y 13.4, respectivamente) se elige para ser consistente con los resultados
encontrados por Neto et al. (2007), corregido con los altimos valores de los para-
metros cosmolégicos de Duffy et al. (2008). Cuanto mds masivo es un halo mads
grande es la velocidad circular en todos los radios. La diferencia es pequefia en
radios chicos ya que la velocidad circular tiende a cero en el origen, pero se hace
mas apreciable a radios mas grandes. Por lo tanto, las curvas de rotaciéon que se
extienden lo suficientemente lejos con el radio estdn dando pruebas acerca de la
masa virial del halo.

La Fig. 2.2 muestra ademads las curvas de rotacién de dos galaxias enanas. El pa-
nel de la izquierda muestra UGC 7559, una galaxia con masa estelar Mg, ~ 1.7 X
107 My, (Swaters 1999); el panel de la derecha muestra SDIG (galaxia enana irre-
gular de la constelacion de Sagitario), con una masa estelar M, ~ 2.6 x 105 M,
(Coté, Carignan y Freeman 2000). Las curvas de rotacién publicadas se muestran
con simbolos llenos con barras de error; los simbolos méas pequefios conectados
por una linea de puntos muestra el perfil de velocidad circular una vez que la
contribucién de los bariones (gas més estrellas) se ha descontado. Estas dos gala-

xias, al igual que la mayoria de las galaxias débiles de la muestra, son claramente
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FIGURA 2.1: Izquierda: Masa virial del halo vs masa estelar de la galaxia derivada por
Guo et al. (2010) utilizando la técnica de coincidencia de abundancias (linea continua).
Los resultados del modelo semi-analitico de Guo et al. (2011) se muestran con tridngulos
llenos. Notar lo empinada que se vuelve la relacién en el extremo de masa baja, lo que
implica en esencia que galaxias con Mg, > 10° Mg no se forman en halos con masas
viriales por debajo de ~ 101 M. La linea de punto y raya indica el contenido bariénico
de un halo en acuerdo con las tltimas estimaciones de la fraccién bariénica universal,
foar = 0.171. Derecha: La relacién de Tully-Fisher para una muestra de galaxias cercanas.
Los datos se recopilaron de las fuentes que se indican en la figura. Las masas estelares
se extrajeron de cada trabajo, cuando estas eran dadas, o se estimaron a partir de sus
magnitudes absolutas y colores como se describe en el texto. Las velocidades de rotaciéon
corresponden al punto mds externo de la curva de rotacién publicada, a excepcién de
los datos de Wolf et al. (2010), que corresponden a velocidades circulares medidas en el
radio que contiene la mitad de la masa estelar. Se debe tener en cuenta que la relaciéon
entre la velocidad de rotacién y la masa estelar puede aproximarse muy bien con una
simple ley de potencias a pesar de la fuerte y no lineal relacién entre M, y Mago del
panel izquierdo.
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dominadas por la materia oscura en las regiones externas. La velocidad en el pun-
to mds externo de la curva de rotacion, V,,, depende casi enteramente de la masa
de materia oscura encerrada por una esfera de dicho radio r,,;, con una pequefia

contribucidon de los bariones.

Las lineas rojas a rayas en la Fig. 2.2 representan el perfil de velocidad circular *
esperado si la masa del halo de cada galaxia coincidiera con las predicciones del
modelo de coincidencia de abundancias que se muestra en el panel izquierdo de
la Fig. 2.1. De acuerdo a este modelo, la masa total del halo anfitrién de UGC 7559
deberia ser ~ 2.8 x 10'® M. Los limites superior e inferior de la regién sombrea-
da muestran una variacién de la concentracién alrededor de la media de +20 %,
porcentaje que corresponde a la desviacién cuadrética media encontrada por Ne-
to et al. (2007) en su anélisis de miles de halos de las Simulaciones Millennium
(Springel 2005a). Un procedimiento similar se llevé a cabo en el panel derecho
para demarcar el area que corresponderia a la curva de rotacién de SDIG si su ha-
lo tuviese una masa de ~ 1.4 x 10'° M, en acuerdo con la técnica de coincidencia

de abundancias.

Tal como la Fig. 2.2 deja en claro, UGC 7559 esta aproximadamente en acuerdo
con lo esperado por el modelo. Su curva de rotacién alcanza un maximo de V,,;; =
~ 40 km s7*
esperados a ese radio de acuerdo al modelo. No pasa lo mismo para el caso de

32 km s7!, en ron & 2.1 kpc, ligeramente por debajo de los V.2

out

SDIG, cuyo pico insignificante de velocidad de rotacién es apenas de Vo, ~ 19

1

, muy por debajo de los VI, ~ 30 km s~! esperados para el radio mas

km s~ Sut

externo, rous ~ 1.3 kpc.

Esto es una indicacion clara de que la masa del halo de SDIG esta muy por debajo
de lo esperado por el modelo de coincidencia de abundancias: un ajuste sencillo
de la curva de rotacion genera una halo de My &~ 10° M, un factor 10 por debajo
de la masa predicha por la técnica de coincidencia de abundancias. A menos que
las mediciones de la curva de rotacién tenga errores sustanciales, lo cual parece
poco probable, es dificil eludir la conclusién de que SDIG verdaderamente habita
un halo de masa mucho menor de lo esperado a partir del modelo. Se debe notar
que contar con una curva de rotacién espacialmente bien resuelta que explora un

amplio rango en radio es crucial para esta conclusién. Por ejemplo, si los datos

#Se asume un halo contraido debido a los efectos de la componente bariénica siguiendo Abadi
et al. (2010), ver Apéndice A.



2.3. Andlisis 39

disponibles son simplemente una velocidad de rotacién de 19 km s™! a partir de
datos sin resolver, o si se llega a esa velocidad dentro de unos 500 pc, seria dificil
descartar la posibilidad de que SDIG pueda habitar en cierta forma un halo mas

masivo.

¢Podria estar SDIG rodeada por un halo de concentracién inusualmente baja?
De hecho, un halo de My, = 10'° Mg con ¢ = 5 (30 por debajo de la media)
se corresponderia con lo observado (ru,Vout) de esta galaxia. Si esto fuera cierto,
significaria que SDIG es un caso atipico, una posibilidad que puede ser verificada

si se considera el resto de las galaxias de la muestra.

UGC 7559 SDIG
R A R S T
| My, = 1.7x107 M, | M, = 26x10° M,
40 b ME, = 2.8x101 M, - 40 b ME, = 1.4x1010 M
L —510 Mo/ L
L \\flzab/x 4 L
L Vou L
A e 4 T80 ]
1} Y /R ©n L
E H £ H
= L Tout = L
> >t
g e Mapp=10° My G 20 (. It Moo= 10° M|
2 iemT 2 ’
[ P [ ” .
-,
L . L .
r 9 - r , * Tout
oy AE - 10 -
1 ARP LY
j’ 4 .
o
! ! C ! !
0 1 2 3 0 1 2 3
r [kpc] r [kpc]

FIGURA 2.2: Curva de rotacién para dos galaxias enanas de la muestra: UGC 7559 (Swa-
ters 1999) y la galaxia enana irregular de la constelacién de sagitario SDIG (Coté, Ca-
rignan y Freeman 2000). Los simbolos rojos con barras de error reproducen las curvas
de rotacién publicadas; la linea de puntos indica la contribucién de la materia oscura, la
cual domina la masa encerrada dentro del punto mas externo de medicién, 74,¢. Las li-
neas negras corresponden al perfil NFW de velocidad circular de halos de 10 y 10° M,
con una concentracién media de ¢ = 10.8 y ¢ = 13.4, respectivamente. La curva a ra-
yas de color rojo en cada panel muestra el perfil de velocidad circular que se esperaria
tenga la galaxia si se escogiera un halo de materia oscura que concuerde con la relacién
de Guo et al. (2010) entre M, y Mago dada en el panel izquierdo de la Fig. 2.1. El area
pintada muestra el resultado de variar +10 la concentracién asumida para el halo. El
modelo de coincidencia de abundancias sugiere que las velocidades circulares no deben
estar por debajo de la linea continua de color negro. Dentro de las incertidumbres UGC

7559 parece coincidir con esta restriccion, que es, por el contrario, claramente violada por
SDIG.
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El panel izquierdo de la Fig. 2.3, muestra las velocidades externas medidas en
funcién de las velocidades predichas (en cada valor de r,,) suponiendo masas
de halos derivadas de la relacién de coincidencia de abundancia Mg, vs Mago. A
pesar de que las galaxias masivas parecen estar en buen acuerdo con el modelo,
las que tienen masas estelares por debajo de ~ 3 x 10" My, (y también algunas de
las méas masivas) tienen velocidades que caen sisteméticamente por debajo de los

~ 30 km s~! esperados para un halo con una masa de ~ 10'° Mg,

Alrededor del 17% de las galaxias en la muestra con 10" < M, /M < 108 tie-
nen masa encerrada dentro de r,,; un factor 2 menor que lo esperado a partir
del modelo de coincidencia de abundancias. Esta fraccion se incrementa hasta el
45% cuando se consideran galaxias con 10° < Mg,/ My < 107, descartando la

posibilidad que galaxias como SDIG sean simplemente excepciones raras.

El panel de la derecha de la Fig. 2.3 ilustra el problema de una manera ligeramen-
te diferente. Aqui se muestra el punto externo de las curva de rotacién (7out, Vout)
de las galaxias de la muestra y se las compara con las curvas de rotacién de ha-
los NFW con masas viriales de 10* Mg y 5 x 10® M, (las regiones sombreadas
corresponden a una variacién de la concentracién de +20 %, como en la Fig. 2.2).
Es evidente que hay muchas galaxias enanas, como SDIG, con curvas de rotacién
que caen muy por debajo de los limites impuestos por la velocidad circular de un

halo tan masivo como 10'° M.

¢Qué es lo que sucede? Una posibilidad es que la interpretacion de los datos sea
incorrecta. La velocidad de rotacion del gas neutro de galaxias irregulares enanas
no es una medida directa de la velocidad circular, y debe ser corregido por el so-
porte parcial debido a la presién del gas, por la presencia de movimientos no cir-
culares y por la velocidad de dispersién del gas. Estas correcciones son inciertas,
y a pesar que se intentaron en la mayoria de los estudios publicados, requieren
una revisién cuando se disponga de mejores datos y de un modelo mas complejo.
De hecho, los datos disponibles en la literatura de galaxias enanas irregulares son
muy heterogéneos y de variada calidad. Por ejemplo, muchas de las galaxias de
la muestra tomadas de Begum et al. (2008a) y Begum et al. (2008b) no tienen cur-
vas de rotacién publicadas (en este andlisis solo se utilizan los valores tabulados
Vout ¥ Tout), pOT lo que es dificil evaluar su fiabilidad. Se ha sefialado individual-

mente cada galaxia en el panel derecho de la Fig. 2.3 en un intento de incentivar
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un examen observacional mds profundo de los sistemas responsables del desafio

que se plantea.

Una segunda posibilidad es que los efectos bariénicos tales como escapes de gas
debido a explosiones de supernovas (por ejemplo, Navarro, Frenk y White 1996),
o fluctuaciones gravitacionales creadas por regiones de formacion estelar (ver por
ejemplo, Pontzen y Governato 2012, y sus referencias) podrian reducir el conte-
nido de materia oscura en galaxias enanas y aliviar el problema. Sin embargo,
no esta claro como bariones en galaxias con masas estelares tan pequefias como
las de los cimulos globulares podrian afectar las regiones centrales de un halo
de masa 10" M. A pesar de que esta posibilidad deberia estudiarse mas a fon-
do, no parece ser un escenario prometedor (ver por ejemplo, Boylan-Kolchin,
Bullock y Kaplinghat 2012; Governato et al. 2012).
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FIGURA 2.3: Izquierda: Velocidad de rotacion externa, Vout = Viot(7out), medida para cada
galaxia de la muestra vs VI, , su valor predicho suponiendo que la masa del halo esta da-
da por la relacién de la técnica de coincidencia de abundancias Mg, vs Magg de la Fig. 2.1.
Se debe tener en cuenta que las galaxias enanas mas débiles tienden a tener velocidades
muy inferiores a las esperadas a partir del modelo, lo que implica que habitan halos me-
nos masivos de lo esperado. Derecha: El punto mas externo de la curva de rotacién de una
muestra de galaxias enanas compilados de la literatura. Los argumentos de la técnica de
coincidencia de abundancias sugieren que todos los puntos deben estar en o por encima
del 4rea sombreada, marcada con Msgy = 10'° M. Este no es claramente el caso. En cam-
bio, 17 de las 45 galaxias con Vo < 35 km s~1 encierran dentro de r.,; masas inferiores a
las previstas por mds de un factor 2. Si existe una masa minima de halo para la formacién
de galaxias enanas, los datos implican que no puede ser mucho mayor que ~ 5 x 10% M.
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Por dltimo, la interpretacion més sencilla es que muchas de las galaxias enanas
habitan en halos con masa mucho menor que la postulada por la técnica de coin-
cidencia de abundancias o por modelos semi-analiticos. Sin embargo, esto es in-
compatible con el extremo débil de la funcién de masa estelar de las galaxias,
como se muestra en la Fig. 2.4. Los circulos de color magenta en el panel izquier-
do de esta figura muestran la relacion entre la masa de la galaxia y la masa del
halo luego de asignarle a cada una de las galaxias de la muestra un halo de masa,

M0, consistente con su valor de 7o, V Vout.-

Se estima My para todas las galaxias con masas 10° < M,/ Mg, < 10° mediante
la basqueda de un halo NFW (contraido para tener en cuenta el efecto de los
bariones) cuya curva de velocidad circular pase a través de (7ou,Vou) luego de
considerar la contribucién de las estrellas y del gas de la galaxia. Suponiendo que
los halos siguen la relacién media entre la masa y la concentracién esperada para
halos formados en el modelo cosmolégico ACDM (ver discusién de la Fig. 2.2).
Ademas, se eliminan del andlisis los satélites de la Via Lactea y M31 debido a que
sus perfiles de masas pueden haber sido afectados por los efectos de las fuerzas
de marea.

Los circulos de color magenta en el panel izquierdo de la Fig. 2.4 muestran la me-
dia resultante de la masa de las galaxias como funcién de la masa del halo, con
las barras de error que indican la dispersion de cada intervalo calculado luego de
un recorte de valores atipicos de 30. La dependencia de My, con la masa de las
galaxias es claramente menos pronunciada que cualquiera de los resultados de la
técnica de coincidencia de abundancias (extrapolado hacia masas bajas, linea ne-
gra continua de (Guo et al. 2010)) o los resultados de los modelos semi-analiticos
Guo et al. (2011), mostrados con tridngulos llenos. Se puede parametrizar esta
desviaciéon mediante la introduccién de una correccién a la dependencia funcio-

nal propuesta por Guo et al. (2010); es decir,

al Moo\ 7217 [ ( Maoo\ ™ | ( Mago\"17
—ol=Ge) TG Gyl e
Moo M, Moy My @1

conC' = 0.129, My = 10" Mg, My = 1019 My, a = 0.926, 8 = 0.261, y v = 2.440.

El termino M, en la Eq. 2.1 es la tinica modificacién a la relacién de Guo et al.

(2010). Cuanto mas grande es el exponente ~ menos pronunciada es la relacién
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entre la masa del halo y de la galaxia para los halos de masa mads baja; x = 0
corresponde a la relacién original de coincidencia de abundancias (linea continua
en la Fig. 2.4). Se muestran los resultados para cuatro valores diferentes en la

Fig.2.4: xk =0, 0.75, 1.25, y 1.45, respectivamente.

Una dependencia menos pronunciada de My, con la masa de la galaxia se tra-
duce en un gran numero de galaxias débiles y , en consecuencia, un crecimiento
en el extremo de masa baja de la funcién de luminosidad. El panel derecho de
la Fig. 2.4, muestra la funcién de masa estelar de las galaxias correspondiente a
cada una de los valores de « y los contrasta con los datos de Baldry, Glazebrook
y Driver (2008). La extrapolacién de la relacién de coincidencia de abundancias
de las galaxias de masa baja (es decir, adoptando ~ = 0; linea continua negra de
la Fig. 2.4) produce un niimero menor de galaxias de masa baja que lo reportado
por Baldry, Glazebrook y Driver (2008). El aumento de « a 0.75 ajusta mejor a
los resultados del modelo semi-analitico de Guo et al. (2011) (tridngulos llenos)
y produce una funcién de masa estelar de las galaxias en mejor acuerdo con las

observaciones hasta la galaxia mas pequefia explorada.

Un aumento atin mayor de «, requerido con el fin de hacer coincidir con la de-
pendencia poco pronunciada sugerida por el andlisis anterior (circulos llenos),
da como resultado un exceso pronunciado de galaxias de masa baja mayor a los
datos de Baldry, Glazebrook y Driver (2008). Para x = 1.25 el modelo predice
Myga = 107 M, casi un orden de magnitud mas que las observadas; este exceso
que aumenta a mds de dos 6rdenes de magnitud con x = 1.45. Estos nimeros
tienen en cuenta una dispersion intrinseca de la relacién entre M, vs Mgy de
0.2 dex, que en realidad es mas pequefia que la que se encuentra en la muestra
de galaxias enanas (la dispersiéon promedio es de 0.6 dex). Un incremento de la
dispersion exacerba el exceso de galaxias de masa baja, dada la pendiente de la
funcién de masa de los halos. Esto se ilustra en el panel de la derecha de la Fig. 2.4,

donde las lineas a rayas asumen una dispersién de 0.5 dex.

A menos que la abundancia de galaxias enanas con M, < 10%° M, haya si-
do subestimada drésticamente en los catdlogos 6pticos (una posibilidad evidente
dada la dificultad de identificar brillos superficiales bajos, objetos débiles), se lle-
ga a la conclusién de que no es posible conciliar las masas bajas de los halos
sugeridas por los datos cinemadticos con el extremo débil de la funcién de masa

estelar. Una solucion serfa postular un mecanismo que permita seleccionar una
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FIGURA 2.4: Izquierda: relaciéon entre la masa estelar galactica y la masa virial del halo.
La linea continua negra indica el modelo de coincidencia de abundancias de Guo et al.
(2010); tridngulos llenos corresponden al modelo semi-analitico de Guo et al. (2011). La
linea de puntos y rayas indica la masa bariénica total de un halo segtin las tltimas esti-
maciones de la fraccién bariénica universal, frar = Qpar/2M. La linea magenta muestra
la relacién media entre la masa estelar de las galaxias y virial del halo para las galaxias
enanas de la muestra. Las masas individuales del halo de cada galaxia se calculan ajus-
tando el perfil de un halo NFW a los datos cinemaéticos mostrados en el panel derecho
de la figura Fig. 2.3. Los circulos indican la media para cada intervalo de masa de halo;
la barra de error corresponde a la dispersion calculada luego de un recorte de valores
atipicos de 30. Las curvas continuas de colores corresponden a diferentes valores del pa-
rametro x introducido en la Eq. 2.1; kK = 0 corresponde a la relacién de coincidencia de
abundancias, mientras que los valores mas altos corresponden a una dependencia menos
pronunciada de la masa del halo con la masa de la galaxia. Derecha: funcién de masa este-
lar de las galaxias correspondientes a las diferentes relaciones Mg,1-M209 mostradas en el
panel izquierdo, en contraste con la estimacion de observaciones de Baldry, Glazebrook
y Driver (2008) (puntos con barras de error). Las curvas continuas se calculan asumiendo
un error uniforme de 0.2 dex en la relacién entre las masas de la galaxia y del halo; las
curvas a rayas asumen una dispersiéon de 0.5 dex. Se asume la funcién de masa para los
halos de Jenkins et al. (2001), corregida a pardmetros cosmoldgicos en coincidencia con
las tltimas mediciones de WMAP. Como referencia, se muestra también con una linea de
puntos el resultado de asumir los pardmetros cosmoldgicos del primer afio de observa-
cion de WMAP. Tenga en cuenta el gran exceso de galaxias enanas esperado si la relacion
entre las masas de la galaxia y del halo es tan poco pronunciada como la sugerida por los
datos cinematicos de las galaxias enanas.
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fraccién de halos de masa baja para que sean anfitriones de galaxias mientras la
gran mayoria de los halos de masa similar (o incluso mayor) queden oscuros. Los
mecanismos mas evidentes, como el feedback debido a la evolucién estelar y a los
efecto de fotoionizacién, ya estan incluidos en los modelos semi-analiticos (ver
Fig. 2.1). Un mecanismo nuevo se requiere para explicar esta “estocasticidad” en
la forma que las galaxias enanas pueblan los halos de materia oscura, pero atn

no se ha identificado (Boylan-Kolchin, Bullock y Kaplinghat 2012).

2.4. Conclusiones

Se analizaron datos de la literatura para construir una muestra de galaxias con
curvas de rotacion resueltas espacialmente y con fotometria de calidad con el fin
de colocar restricciones a la masa de sus halos de materia oscura. La muestra
abarca 5 ordenes de magnitud en masa estelar, 10 < M,, /M < 10'!, con mayor
énfasis en las galaxias de masa baja. El andlisis se centr6 en la comparacion de la
masa total encerrada por las galaxias enanas con las predicciones de los modelos

de formacién de galaxias y simulaciones cosmolégicas de N-cuerpos.

Contrariamente a la prediccién general de los modelos semi-analiticos o de la
técnica de coincidencia de abundancias, no se encontré evidencia que las gala-
xias enanas con amplia diferencia en masas estelares estén rodeadas por halos de
materia oscura dentro de un rango tan pequefio de masa. Ademads, muchas de
las galaxias de la muestra tienen masas mucho mas bajas que lo esperado para
halos tan masivos como 10*° M. Siendo esta la masa caracteristica por debajo de
la cual la formacién de galaxias debe volverse extremadamente ineficiente con el
fin de conciliar el extremo de masa baja poco empinado de la funcién de lumi-
nosidad de las galaxias con la pendiente pronunciada de la funcién de masa de

halos en escalas galacticas.

Si la formacion de las galaxias enanas con masas estelares superiores a 10° M, se
extiende a halos con masas tan bajas como unas cuantas veces 10® M, entonces
esto llevaria a una cola muy empinada para la funcién de masa estelar de las gala-
xias a menos que se encuentre un mecanismo para poblar halos con galaxias casi
estocdsticamente y con extremadamente poca eficiencia. Sin embargo, pareciera

que no existe ningtin candidato obvio para tal mecanismo.
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Las dificultades podrian aliviarse si las mediciones de las curvas de rotacién
subestiman considerablemente la velocidad circular de las galaxias enanas. La
magnitud de la correccién necesaria para llevar las velocidades observadas a un
acuerdo con los modelos parece demasiado grande para que esto sea una alter-
nativa viable. Recurrir a procesos bariénicos para reducir la cantidad de materia
oscura encerrada por las galaxias enanas es igualmente poco atractiva, sobre to-
do teniendo en cuenta que la discrepancia es més clara en los sistemas menos
masivos, algunos de los cuales contienen tan pocas estrellas como el mas masivo
de los ciimulos globulares. Hay simplemente muy pocos bariones como para ser
responsables de la transferencia de energia necesaria para expulsar cantidades

sustanciales de materia oscura fuera del centro de un halo masivo.

Una alternativa mas convencional es que las observaciones actuales pierden un
gran numero de galaxias débiles, y que la funcién de masa estelar de las galaxias
tendria un fuerte incremento en las escalas de masas por debajo de 10*® M.
Las observaciones futuras deberdn confirmar esto, sin embargo, la conclusién de
que muchas de las galaxias enanas habitan halos con masas viriales muy por
debajo de 10'® M, se sumaria a la lista de preocupaciones causadas por masas de
los halos sorprendentemente bajas inferidas para las galaxias enanas esferoidales
compafieras de la Via Lactea (Boylan-Kolchin, Bullock y Kaplinghat 2011; Boylan-
Kolchin, Bullock y Kaplinghat 2012; Parry et al. 2012) y por la inesperada funcién
de velocidad poco pronunciada de los catdlogos HI (Zwaan, Meyer y Staveley-
Smith 2010; Papastergis et al. 2011).

Una posicion extrema seria tomar el problema que aqui se sefiala como un in-
dicador de la necesidad de revisar algunos de los principios basicos del modelo
cosmolégico ACDM. Modelos donde los halos de masa baja son sustancialmente
menos concentrados o menos abundantes, como en un universo dominado por
materia oscura caliente, por ejemplo, podria ayudar a resolver la discrepancia.
Por otra parte, hay que aceptar que el conocimiento de como se forman las gala-
xias enanas dentro de halos del modelo ACDM es rudimentario y tal vez erréneo.

Ninguna de las alternativas parece particularmente atractiva.
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Capitulo 3

El Tamaiio Importa: Eficiencia de Formacién de

Galaxias, Tamafios y la Relacion de Tully-Fisher

RESUI\/IEI\I1 La relacién de Tully-Fisher (TF) vincula la masa estelar de una
galaxia disco, Mg, con su velocidad de rotacion, V;.; puede aproximarse muy
bien por una ley de potencia, muestra poca dispersion, y evoluciona débilmen-
te con el redshift. Esta relacion se ha interpretado como un reflejo de la relacién
masa-velocidad (M o V?) de los halos de materia oscura, pero esta interpreta-
cién ha sido puesta en duda por los modelos de coincidencia de abundancias
(AM, por sus siglas en inglés), que predicen una eficiencia en la formacién de
galaxias que no es mondétona y que evoluciona rdpidamente, tal como fue discu-
tido en el Capitulo 2. Se estudia la relacién TF de galaxias espirales brillantes y su
relacién con los modelos de AM utilizando el conjunto de simulaciones cosmol6-
gicas EAGLE. Ajustar ambas relaciones requiere discos estelares cuyos tamarfios
satisfagan las restricciones dadas por las concentraciones de los halos y por la
respuesta de estos frente a la formacion de galaxias en su interior. Las galaxias si-
muladas en EAGLE reproducen aproximadamente estas restricciones y muestran
una ajustada relacion entre la masa y la velocidad que se equipara con la relacién
TF observada. La relacion TF se ve afectada frente a los cambios en la eficiencia de
formacién de galaxias y en la relacion entre el tamafio y la masa; las simulaciones
que fallan en reproducir la funcién de masa estelar de las galaxias pueden estar
en un buen acuerdo con la relacién TF observada si las galaxias siguen una rela-
cién diferente entre el tamafio y la masa. La pequefia dispersion en la relacion TF
simulada resulta porque para una dada masa virial la masa estelar de la galaxia y

la velocidad de rotacién correlacionan fuertemente, dispersando a las galaxias a

1Basado en: Ferrero 1., Navarro J. F,, Abadi M. G., Sales L. V., Bower R. G., Crain R. A., Frenk
C.S., Schaller M., Schaye J., Theuns T. Aceptado para ser publicado en MNRAS (2016).
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lo largo de la relacién principal. En EAGLE, tanto la relacién entre la masa estelar
de la galaxia y la de su halo de materia oscura como la relacién entre la masa
estelar de la galaxia y su tamafio evolucionan siguiendo aproximadamente los
resultados de los modelos de AM y la relacién observada entre la masa estelar de
las galaxias espirales brillante y su tamafio, dando lugar a una evolucion débil de
la relacion TF consistente con las observaciones hasta z = 1. Los modelos ACDM
que reproducen tanto la abundancia como el tamafio de las galaxias en funcién
de la masa estelar no tienen dificultades para reproducir la relaciéon TF observada

y su evolucion.
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3.1. Introduccion

La relacién de Tully-Fisher (TF) vincula la luminosidad de las galaxias disco con
su velocidad de rotacién caracteristica. Originalmente propuesta por Tully y Fis-
her (1977), utilizando magnitudes fotograficas y velocidades a partir del ancho
en la linea de emision del hidrégeno neutro HI, se ha convertido en una de las
relaciones de escala de galaxias mejor estudiada y en un indicador de distancia
secundario de gran alcance. La relacién se ajusta muy bien con una ley de po-
tencia para galaxias espirales brillantes entendiéndose bien la dependencia de la
pendiente, ordenada al origen y dispersién con la longitud de onda (Aaronson,
Huchra y Mould 1979; Mathewson, Ford y Buchhorn 1992; Verheijen 1997; Tully
et al. 1998; Haynes et al. 1999; Courteau et al. 2007). La relacién TF se expresa
normalmente en términos de la masa estelar galdctica y la velocidad circular de
rotaciéon medida en algtn “radio luminoso” caracteristico (Bell y de Jong 2001;
Reyes et al. 2011; Avila-Reese et al. 2008). Debido a que las curvas de rotacién
de galaxias espirales brillantes son aproximadamente planas, la eleccién del ra-
dio caracteristico no es critica, pero las opciones comtinmente usadas incluyen 2.2
veces el radio de escala de un perfil exponencial (ver por ejemplo, Courteau 1997)
o, alternativamente, el radio que contiene aproximadamente el 80 % de todas las
estrellas (ver por ejemplo, Pizagno et al. 2007).

La evolucién de la relacion TF con el redshift es mds dificil de establecer, aun-
que el consenso es que la relacién TF evoluciona débilmente, como mucho, hasta
z =~ 1. Los primeros estudios, realizados principalmente en la banda espectral B,
afirmaron que la evolucion es significativa, tanto en la ordenada al origen como
en la pendiente (ver por ejemplo Ziegler et al. 2002; Bohm et al. 2004), pero estas
conclusiones fueron cambiando a medida que aparecian datos observacionales en
longitudes de onda maés largas, las cuales se ven menos afectadas por extincion.
Conselice et al. (2005) y Flores et al. (2006), por ejemplo, no encontraron ninguna
evolucion significativa de la relacion TF en la banda espectral K hasta z ~ 1.3 y
z =~ (.6, respectivamente. Esta conclusion ha sido reforzada por el trabajo més re-
ciente de Miller et al. (2011), quien concluye que no hay un cambio sustancial en
la relacion TF hasta z ~ 1. Las observaciones para redshifts mayores hacen alusién
a una evolucién més importante en la ordenada al origen a pesar de la presencia

de una gran dispersién y de efectos de selecciéon que complican la interpretacion
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(Forster Schreiber et al. 2009; Cresci et al. 2009; Kassin et al. 2012).

La relacién TF ha sido un desafio para las simulaciones numéricas de formacién
de galaxias disco en el escenario del modelo cosmolégico ACDM. Los primeros
trabajos, por ejemplo, producian galaxias tan masivas y compactas con curvas
de rotacién que decafan rdpidamente lo que hacia que para una dada masa este-
lar la velocidad en su punto méximo alcanzaba valores mucho maés altos que los
observados (ver por ejemplo, Navarro y Steinmetz 2000; Abadi et al. 2003; Scan-
napieco et al. 2012, y sus referencias). El problema fue atribuido rdpidamente a
la incapacidad en la recetas de feedback para impedir la acumulacién de grandes
cantidades de bariones con bajo momento angular en el centro de los halos de

materia oscura.

Trabajos posteriores lograron avances significativos adoptando esquemas de feed-
back que retrasan el colapso de gran parte de los bariones y regulan su futura acre-
cién formando discos con tamafios y curvas de rotacién en mejor acuerdo con las
observaciones (ver por ejemplo, Okamoto et al. 2005; Governato et al. 2007; Brook
et al. 2011; McCarthy et al. 2012; Guedes et al. 2013; Aumer et al. 2013; Marinacci,
Pakmor y Springel 2014). Aunque estos resultados eran prometedores, no fue-
ron concluyentes sobre todo porque el andlisis se basaba en un pufiado selecto
de galaxias individuales y por lo tanto altamente sesgado o en cajas cosmolégi-
cas donde las galaxias simuladas no reproducian las estadisticas basicas de las

galaxias observadas, tales como la funcién de masa estelar.

Un mayor ntimero de trabajos teéricos de la relaciéon TF en el contexto del mo-
delo cosmolégico ACDM han avanzado a través de modelos semi-analiticos de
formacion de galaxias. Estos modelos emplean recetas sencillas, aunque bien fun-
damentadas, para generar una poblacién sintética de galaxias dentro de una po-
blacién de halos de materia oscura que evolucionan con el tiempo. Las propie-
dades fisicas de dicha poblacién se comparan luego con las galaxias observadas
con el fin de calibrar las prescripciones asumidas y esclarecer el rol que cumplen
los diversos mecanismos de formacion de las galaxias (ver por ejemplo, Cole et
al. 2000; Dutton et al. 2010, y sus referencias). Los modelos semi-analiticos han
puesto de manifiesto una serie de dificultades cuando se intenta hacer coincidir
la abundancia de galaxias en funcién de la masa estelar y la pendiente y orde-
nada al origen de la relaciéon TF (ver por ejemplo, Lacey et al. 2015; Desmond

y Wechsler 2015, como algunos de los intentos recientes).
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La razén fundamental de estas dificultades, como se comento en el Capitulo2, es
que estos modelos en general (y razonablemente) asignan las galaxias mas ma-
sivas a los halos més masivos, lo que lleva a una estrecha relacién entre la masa
de la galaxia y la del halo colocando fuertes limitaciones en su velocidad circular
caracteristica. Un modelo simple para esta relacién entre la masa de la galaxia y
la del halo puede derivarse mediante el ordenamiento en masa de las galaxias
y asigndndolas a halos ordenados de la misma manera, preservando el orden
de rango (Frenk et al. 1988; Vale y Ostriker 2004; Guo et al. 2010; Moster, Naab
y White 2013; Behroozi et al. 2013). Este ejercicio de “coincidencia de abundan-
cias” (AM) ha demostrado ser particularmente ttil para evaluar los resultados
de simulaciones numéricas, especialmente para sistemas individuales aislados ,
donde existen otras herramientas que permiten estimar la masa o el tamafio de la

galaxia que se puede formar en un halo particular.

Dado que el perfil de masa de los halos de materia oscura en el marco del mo-
delo cosmolégico ACDM estd muy bien estudiado (Navarro, Frenk y White 1996;
Einasto 1965), los modelos de AM tienen poca libertad al tratar de reproducir
la relacion TF : la velocidad circular caracteristica de una galaxia se fija una vez
que su radio caracteristico y la respuesta del halo se han especificado (ver por
ejemplo, Cattaneo, Salucci y Papastergis 2014). El papel critico del tamafio de las
galaxias y de la respuesta del halo implica que dilucidar el origen de la relacion
TF requiere una comprensiéon profunda de la interaccién entre la masa y el tama-
fo de las galaxias, asi como de la masa de los halos que habitan y de como las

galaxias pueden modificarlos.

Estos temas complicados se analizan a través de simulaciones hidrodindmicas
cosmoldgicas , especialmente aquellas capaces de seguir estadisticamente un nu-
mero significativo de galaxias en volimenes grandes, y al mismo tiempo resolver
sus regiones internas donde se miden las velocidades de rotacién. Estas condicio-
nes se cumplen en dos de las tltimas simulaciones hidrodindmicas cosmolégicas,
publicadas recientemente Illustris e EAGLE (Vogelsberger et al. 2013; Schaye et al.
2015). Una de las conclusiones principales es que, a excepcion de las galaxias me-
nos masivas (Sawala et al. 2013; Sawala et al. 2015), las predicciones de AM son
en realidad muy robustas. La funcién de masa estelar observada de las galaxias
requiere de simulaciones que reproduzcan con precision la relacién entre la masa

de la galaxia y la del halo prevista por los modelos de AM con poca dispersion.
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Sin embargo, un resultado interesante es que tanto las simulaciones Illustris co-
mo EAGLE reportan un buen acuerdo con la relaciéon TF observada, a pesar del
hecho de que muestran diferencias significativas en la funcién de masa estelar
de las galaxias. Esta “invariancia” aparente de la relacién TF simulada ha sido
notada anteriormente. Guo et al. (2010), por ejemplo, encontré que un namero de
galaxias simuladas, las cuales en un trabajo anterior se habfan mostrado en acuer-
do con la relacién TF , tenian en realidad masas que superaban ampliamente las
predicciones de AM. Un resultado similar ha sido discutido recientemente por
Torrey et al. (2014), quienes muestran que la relacién TF es insensible a grandes
variaciones en lo médulos fisicos de formacion de galaxia en Illustris: s6lo mode-
los “sin feedback” resultaron estar en considerable desacuerdo con la relaciéon TF
observada . Aunque Torrey et al. (2014) citan al “ feedback” como un ingrediente
esencial para reproducir la relacién TF, su papel real en la determinaciéon de la
pendiente y ordenada al origen sigue sin estar claro. Crain et al. (2015), por ejem-
plo, hacen notar que la relaciéon TF es bastante sensible al feedback, al menos en los
detalles de su aplicacién.

Se examinan a continuacion estas cuestiones utilizando el conjunto de simulacio-
nes hidrodindmicas cosmolégicas EAGLE. Se analiza la relaciéon TF estelar para
galaxias espirales brillantes, donde el gas contribuye poco al total de los bario-
nes, y se deja para el Capitulo 4 el andlisis de la relacién de Tully-Fisher bariénica
(TFB) para galaxias més débiles dominadas por gas. Se presta especial atencion
al efecto que genera el tamafio de las galaxias sobre la relacion TF, un tema que
ha sido relativamente bien estudiado en enfoques semi-analiticos pero que ha

recibido poca atencién en trabajos con simulaciones numéricas.

Se comienza en la Seccién 3.2 motivando el efecto que tiene el tamafio de la ga-
laxia sobre la relacién TF utilizando argumentos simples que ponen en evidencia
la necesidad de tener en cuenta la contraccién del halo con el fin de conciliar la
relacion TF con las predicciones de los modelos de coincidencia de abundancias.
Se presenta luego, en la Seccién 3.3, la relacion TF de las galaxias simuladas en
EAGLE, analizando el origen de la poca dispersiéon que muestra (Seccion 3.3.4) y
a su evolucion (Seccién 3.3.5). Se concluye finalmente con un breve resumen de

los principales hallazgos en la Seccién 3.4.
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3.2. Tully-Fisher, coincidencia de abundancias, y ta-

maiio galactico

En un contexto cosmolégico, la relacién de Tully-Fisher se ha interpretado a me-
nudo como el reflejo de la relacion existente entre la masa y velocidad circular
virial del halo impuesta por la edad finita del Universo (ver por ejemplo, Mo,
Mao y White 1998; Steinmetz y Navarro 1999). Esa escala caracteristica de tiempo
se traduce en una diferencia de densidad fija que implica una escala entre la masa

virial ? y la velocidad circular dada por

3
‘/200

M200 = ma (31)

donde G es la constante de gravitaciéon Universal y H(z) es la constante de Hub-
ble. El escalado de esta ley de potencia se asemeja a la relaciéon TF, siempre y
cuando las masas de las galaxias y las velocidades de rotacién escalen aproxi-
madamente en proporcién a las masas y las velocidades circulares viriales de los
halos que habitan (Navarro y Steinmetz 2000).

Esta interpretacion, sin embargo, es dificil de conciliar con los argumentos de
coincidencia de abundancias, que sugieren que las masas de las galaxias no son
simplemente proporcionales a la masa virial del halo. De hecho, los modelos de
AM requieren una “eficiencia en la formacién de galaxias”, fn, = Mga/Maoo, que
no es mondtona en funcién de la masa virial, alcanzando un valor maximo en
Moo =~ 10'* Mg, y con una disminucién pronunciada hacia masas inferiores y
superiores (ver por ejemplo, Eke et al. 2005; Guo et al. 2010; Moster, Naab y Whi-
te 2013; Behroozi et al. 2013). Ademads, la eficiencia en la formacién de galaxias
evoluciona de manera relativamente rapida en los modelos de AM, en contraste
con la evolucién débil de la relaciéon TF discutida en la Seccién 3.1. Una propor-
cionalidad simple entre la masa y la velocidad de galaxias y halos es claramente

insuficiente para explicar la relacién TF en el contexto de los modelos de AM.

Esto se demuestra en el panel izquierdo de la Fig. 3.1, donde la curva continua de

color negro indica la relacién entre M,,;, la masa estelar de una galaxia, y Vs, la

?Las cantidades viriales estén identificadas mediante el subindice “200” y son medidas en el
radio virial, Rag9, que se define como el radio en el cual la densidad media encerrada es 200 veces
la densidad critica del universo.
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velocidad circular de su halo, de acuerdo con el modelo de Behroozi et al. (2013,
B+13). A modo de comparacion, los simbolos rojos representan los datos observa-
cionales de la muestra de Pizagno et al. (2007, P+07). Esta comparacién muestra
que la conciliacién entre las predicciones de AM con la relaciéon TF requiere una
relacion entre la velocidad de rotacién del disco, V., y 1a velocidad virial del halo
que no sea mondétona: las velocidades de rotacién deben subestimar o sobrestimar
las velocidades circulares del halo, dependiendo de M,,. En otras palabras, si f,,
no es mondétona, entonces el cociente f, = Vi, /Vago tampoco puede serlo (ver,

Cattaneo, Salucci y Papastergis 2014, para un andlisis similar).
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FIGURA 3.1: Masa estelar de la galaxia, M,;), en funciéon de diversos pardmetros. Izquier-
da: La curva continua de color negro muestra la prediccién de la coincidencia de abun-
dancias de Behroozi et al. (2013, B+13), en funcién de la velocidad virial del halo, V.
Los simbolos corresponden a los datos de Pizagno et al. (2007, P+07), cuyas masas este-
lares se obtuvieron con una relacién masa-luminosidad en la banda espectral I constante
de 1.2 (Bell et al. 2003) y se muestra en funcién de la velocidad de rotacién del disco, V.
La banda de color sombreada indica la pendiente media con 1-0 de dispersion. Medio:
Los simbolos representan los radios mitad de luz de la muestra P+07. La linea continua
negra indica un multiplo de 7.y, radio caracteristico correspondiente a la velocidad cir-
cular méxima de un halo NFW. Las masas de los halos se obtienen del modelo B+13 del
panel izquierdo. Derecha: Relacién de Tully-Fisher. La banda de color es la misma que en
el panel izquierdo. La curva punteada indica la contribucién a la velocidad por parte del
halo de materia oscura en r, = 0.1 7., asumiendo un perfil NFW y desestimando la
contribucién del disco. La linea a rayas incluye la contribucién del disco, manteniendo
sin cambios la contribucién del halo. Por tltimo, la linea gruesa continua (y simbolos)
incluyen la contribucién del disco y asume una contraccién adiabética de los halos.

Las velocidades de rotacién estdn fijadas por la masa total (materia oscura y bario-
nes) encerrada dentro de un radio determinado, por lo que la relacién f, depende

sensiblemente del tamafio de la galaxia: en general, para una masa estelar dada
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Mg,1, cuanto menor es el tamafio de la galaxia mayor es la contribucién del disco
a V.ot y menor es la importancia del halo de materia oscura. Cuantitativamente,
el resultado depende del perfil de densidad del halo y de su respuesta frente a la

formacion de la galaxia.

Es instructivo considerar cada efecto por separado. Comenzando por sefialar que
los radios mitad de luz, ry,, de las galaxias de la muestra de P+07 (que se mues-
tran en el panel central de la Fig. 3.1) son aproximados muy bien por un multiplo
simple de 7y, radio caracteristico para el cual los halos ACDM alcanzan su ve-
locidad circular maxima, V;,.x. Esto significa que, si la componente luminosa no
es importante, la velocidad de rotacién del disco, identificada como la velocidad
circular en 7}, seria simplemente un multiplo de la velocidad virial. Esto se mues-
tra con la curva punteada en el panel derecho de la Fig. 3.1, donde se asumi6 que
los halos siguen un perfil NFW (Navarro, Frenk y White 1996; Navarro, Frenk
y White 1997) con concentraciones ¢ dadas por Ludlow et al. (2016) utilizando
una de las dltimas series de grandes simulaciones cosmoldgicas de N-cuerpos.

Claramente, esto proporciona un ajuste bastante pobre de la relaciéon TF observa-
da.

Anadiendo simplemente la contribucién bariénica (en cuadratura) de la galaxia
a la velocidad total (manteniendo sin cambio la contribucién del halo) la relacién
se inclina y cambia a la indicada por la curva a rayas en el mismo panel. La incli-
nacién de la pendiente se debe a que la importancia gravitatoria del disco (dentro
de r,) crece con el aumento de M,,;. Las velocidades de rotacién previstas estan,
sin embargo, todavia por debajo de los valores observados, lo que sugiere que,
si se mantienen las predicciones de AM, es necesaria la contraccién del halo para

explicar la relacion TF observada.

Modelar la respuesta del halo utilizando una “contraccién adiabatica” (Blument-
hal et al. 1986, ver el Apéndice A para mas detalles) produce los simbolos con
forma de rombos y la curva continua gruesa del panel derecho de la Fig. 3.1.
La contraccién profundiza el efecto gravitatorio del disco, desplazando la rela-
cién hacia la derecha, y conduce a un razonable acuerdo con la relaciéon TF ob-
servada, a pesar de la simplicidad del modelo y del hecho de que no se tuvie-
ron en cuenta la dispersion en el ajuste de la predicciéon de AM o de la relacién
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masa-concentracion. Notar que la curvatura caracteristica de la relacién masa-
velocidad de los modelos de AM cambia sustancialmente para grandes velocida-
des, donde hay pocos datos observacionales, luego la relaciéon TF puede aproxi-

marse adecuadamente por una sola ley de potencia con poca dispersion.

Estos resultados sugieren que los modelos ACDM deben ser capaces de reprodu-
cir la relacién TF observada siempre que el tamafio de las galaxias sean repro-
ducidos correctamente y que los halos respondan mas o menos adiabaticamente
a la formacién de una galaxia. En particular, galaxias con tamafios mucho mads
pequefios conducirian a velocidades de rotaciéon excesivamente altas para una
dada masa estelar, razén principal del fracaso de las simulaciones de formacién
de galaxias disco discutido en la Seccién 3.1. Esta discusién también ilustra que
la relacién TF es sensible no solo de la relaciéon de masas galaxia-halo, sino tam-
bién de los tamafios de las galaxias; en efecto, los modelos que se desvian de
las predicciones de AM todavia pueden reproducir la relacién TF si ajustan ade-
cuadamente los tamafios de las galaxias. Se explora a continuacién si estas ideas
simples se sostienen a la hora de analizar la relacién TF y su evolucién con el

redshift en una simulacién hidrodindmica cosmolégica de gran volumen.

3.3. Resultados numéricos

3.3.1. Lasimulacion EAGLE

Se utiliza el conjunto de simulaciones cosmol6gicas hidrodindmicas EAGLE?. Se
resume brevemente los principales aspectos de estas simulaciones y se remite al
lector interesado a Schaye et al. (2015) para més detalles.

EAGLE utiliza una versiéon modificada de GADGET 3, una versidn a su vez mo-
dificada del cédigo hidrodindmico Tree-SPH GADGET 2 (Springel 2005a). Las
modificaciones en la hidrodindmica son descritas y analizadas en Schaller et al.
(2015b). La simulacién incluye modelos de grilla para el enfriamiento radiativo
(Wiersma, Schaye y Smith 2009), formacién estelar (Schaye y Dalla Vecchia 2008),
pérdida de masa estelar (Wiersma et al. 2009), feedback por formacién estelar (Da-
lla Vecchia y Schaye 2012) y acrecion, fusioén y feedback de agujero negro (Springel

3ht’cp: / /eagle.strw.leidenuniv.nl .
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2005a; Schaye et al. 2015; Rosas-Guevara et al. 2015a). Asume una cosmologia con
materia oscura fria y constante cosmolégica A consistente con los dltimos expe-
rimentos de CMB (Planck Collaboration et al. 2014): Q, = 0.0482, Q4. = 0.2588,
Qp = 0.693,y h = 0.6777, donde Hy = 100 h km s~ Mpc™.

La simulacién utilizada en este trabajo se denomina Ref-L100N1504 en la Tabla
1 de Schaye et al. (2015). Sigue la evolucion de 2 x 1504* particulas en un volu-
men cuiibico periédico de 100 Mpc de lado desde redshift = = 127 hasta z = 0.
Esto corresponde a un nimero igual de particulas de gas y de materia oscura con
una masa inicial de mg,s = 1.81 x 10° Mg y mpy = 9.70 x 10° M, por particula.
La simulacién utiliza un pardmetro de ablandamiento gravitatorio de Plummer
€ = 2.66 kpc (unidades comoviles) antes de redshift = = 2.8 y se fija en e = 0.7 kpc
(unidades fisicas) después de este tiempo. Los pardmetros numéricos en los mo-
dulos fisicos de feedback han sido calibrados para reproducir la funcién de masa

estelar de las galaxias a z = 0 y la distribucién de tamafios de las galaxias.

Schaye et al. (2015) han presentado una versién preliminar de la relaciéon TF , uti-
lizando la velocidad circular mdxima como una aproximacién de la velocidad de
rotacion del disco. Crain et al. (2015) también analizaron la relacién TF, especial-
mente su dependencia con la intensidad del feedback, reportando un aumento en
la velocidad de rotacién para una dada masa estelar cuando el feedback es mas
eficiente (ver Fig. 10d en Crain et al. 2015). El analisis propuesto aqui es una ex-
tension de estos trabajos, definiendo la medida de la velocidad en el radio que
contiene la mitad de la masa estelar de la galaxia simulada (radio mds cercano al
utilizado en las observaciones), teniendo en cuenta la importancia de los tamafios

de las galaxias y la evolucién de la relacion TF con el redshift.

3.3.2. Muestra de galaxias simuladas

Las galaxias son identificadas en la simulacion EAGLE utilizando el algoritmo
SUBFIND (Springel, Yoshida y White 2001; Dolag et al. 2009), el cual selecciona
las subestructuras ligadas gravitacionalmente (subhalos) que se encuentran en
halos previamente identificados por el c6digo FoF (Friend-of-Friends). El centro
de cada subhalo se define como la posicién de la particula con la menor energia
potencial gravitatoria. Las propiedades de las galaxias se computan dentro del

“radio de galaxia” definido por el menor valor entre 75, = 0.15 Ra 0 50 kpc,
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abarcando la mayor parte de las estrellas en cada halo, asi como la mayor parte

de su gas frio.

El analisis se focaliza en galaxias “centrales” (es decir, la correspondiente al sub-
halo méds masivo de cada grupo FoF) con una masa estelar minima de Mg, =
10° Mg, (es decir, alrededor de 700 particulas estelares). Se presentan los resulta-
dos de todas las galaxias, como asi también los de las galaxias “disco”, definidas
como aquellas cuya energfa cinética estelar en rotacién con respecto a la total es
Krot = Eny /2V? > 0.6 (Sales et al. 2012). En esta definicion, V es la magnitud del
vector de velocidad total y V., = j,/R su componente azimutal perpendicular a
la direccién z, que se define a partir del momento angular total j de la componen-
te estelar de la galaxia. Este criterio es bastante estricto y selecciona como discos
solamente el 11 % de todas las galaxias en z = 0. Las muestras finales contienen
7482 galaxias (867 discos) en z = 0y 7922 (818 discos) en z = 1.

La Fig. 3.2 muestra la distribucién espacial de la componente estelar de tres gala-
xias disco simuladas a z = 0, abarcando un amplio rango en masa 10 5 Mg, /Mg <
10" . Las tres galaxias se muestran de frente (fila superior) y de canto (fila cen-
tral) y han sido elegidas por tener discos bien definidos (es decir, s.,ox > 0.6).
Sus curvas de velocidad circular, calculadas como V..(r) = (GM(< 7)/r)'/?, se
muestran en la fila inferior y son aproximadamente planas entre 10 y 30 kpc (ca-
racteristica usual de la simulacién, Schaller et al. 2015a). De aqui en adelante,
se utilizara la velocidad circular medida en el radio que contiene la mitad de la
masa estelar (que se muestra con una linea vertical punteada o un circulo en cada
panel) para definir la velocidad de rotacién caracteristica asociada a cada galaxia.
Aunque formalmente la velocidad circular de un disco de revolucién es diferente
de la definicién proporcionada anteriormente (estrictamente correcta solo para
sistemas esféricos), las correcciones son mas pequeas que un 10 %. Por lo tanto,
por simplicidad, se aplica la misma definicién de velocidad circular para todo

tipo morfolégico de galaxia.

3.3.3. Larelacién de Tully-Fisher simulada

La Fig. 3.3 resume los resultados de la simulacién EAGLE con respecto al modelo
de coincidencia de abundancias, al tamafio de las galaxias y a la relaciéon TF en

z = 0. Las curvas continuas de color negro se corresponden a las de la Fig. 3.1,
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FIGURA 3.2: Mapas de densidad estelar superficial de tres galaxias disco simuladas a
z = 0. La masa estelar y la masa del halo, radios a mitad de masa estelar, y los valo-
res de los pardmetros de rotacién se detallan en las leyendas. La fila superior muestra
una vista de frente de los discos, mientras que la fila central muestra una vista de can-
to. Los circulos internos y externos representan los radios mitad de masa estelar, 7, y
real = 0.15 Rago, respectivamente. Las correspondientes curvas de velocidad circulares se
muestran en la fila inferior. En azul se muestra la velocidad circular total, gris la contri-
bucién de la materia oscura, rojo las estrellas y el gas en naranja. El radio mitad de masa
estelar y la velocidad de rotacién en dicho radio, Vit = Veire(rn), se indican con lineas de
puntos. La velocidad virial del halo, V599, se muestra con una flecha horizontal en cada
panel inferior.
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para facilitar la comparacion. Las galaxias simuladas individuales se muestran en
color gris, resaltando las galaxias disco en color azul. Para guiar la discusién, se
resalta en color cian, rojo y naranja todas las galaxias centrales que forman parte
de cada uno de tres rangos estrechos de masa virial, Vago = 80, 160 y 315 km s7 %,

respectivamente.

El panel izquierdo muestra que EAGLE sigue las predicciones del modelo de
coincidencia de abundancias de Behroozi et al. (2013). El acuerdo no es perfecto,
sin embargo, conduce a desviaciones leves pero sistemadticas en la funcién de
masa estelar de galaxias que, en torno a su punto de quiebre, estd desplazada
de la relacién observacional por un factor 2. Las galaxias disco siguen bastante
bien la relaciéon de masas galaxia-halo, con valores en la eficiencia de formacién

de galaxias un poco mds alto que el promedio para una dada masa virial.

Los discos simulados también son ligeramente mds grandes que los esferoides a
una dada Mg,;, como se muestra en el panel central de la Fig. 3.3 (ver, Furlong
et al. 2015b). La tendencia general en la relacién tamafio-masa de las galaxias
simuladas no estd lejos de la relacién formada a partir de la muestra de Pizagno
et al. (2007), indicada con la linea continua de color negro, que es la misma que
en la Fig. 3.1. Sin embargo, hay un ligero desajuste que se hace evidente para
masas altas, donde los discos de EAGLE son més pequefios que los de la muestra

observada, mientras que para masas bajas sucede lo contrario.

Por ultimo, el panel derecho de la Fig. 3.3 muestra la relacién de Tully-Fisher si-
mulada, comparada con el modelo simple con contraccién adiabética de la Fig. 3.1
(linea negra continua). La curva gris a rayas muestra un ajuste de la forma*
Mga /Mg = Mov®exp(—v7), donde v es la velocidad en unidades de 50 km s},
My = 8.63 x 10%, a = 4.1 y v = 0.432. El buen acuerdo entre la curva gris y negra
sugiere que las consideraciones simples discutidas en la Seccién 3.2 captan los
ingredientes bésicos de la relaciéon entre la coincidencia de abundancias, los ta-

mafios de las galaxias, y la respuesta del halo presentes en la simulacién EAGLE.

Es importante destacar que: (i) la relaciéon TF puede aproximarse por una tinica
ley de potencia, siendo mucho més recta que la relacién masa-velocidad de AM,;
(i) la dispersion de la relacion TF es pequefia, con un rms (dispersién cuadréatica

media) de 0.11 dex en masa, o 0.08 dex en velocidad, y (iii) la ordenada al origen

4+Esta forma de ajuste propuesta por Sales et al. (2016) es presentada en el Capitulo 4.
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FIGURA 3.3: Andloga a la Fig. 3.1, pero para las galaxias de EAGLE. Las lineas negras
continuas son las mismas de la Fig. 3.1, y se incluyen para facilitar la comparacién. Los
puntos grises corresponden a todas las galaxias simuladas, los puntos azules indican
“discos”, segtin un criterio relativamente estricto; es decir, los sistemas con pardmetro
de rotacién kot > 0.6. Las galaxias que forman parte de cada uno de los tres rangos
estrechos de masa virial del halo son resaltadas en cian, rojo y naranja. Los tres simbolos
estrella indican las tres galaxias que se muestran en las imagenes de la Fig. 3.2. Se debe
tener en cuenta que las galaxias EAGLE: (i) siguen de cerca las predicciones de B+13
sobre la coincidencia de abundancias (izquierda), (ii) tienen tamafios comparables con las
galaxias espirales de la muestra de P+07 (medio); y (iii) tienen una relacién Tully-Fisher
en muy buen acuerdo con las predicciones del modelo de un halo con contraccién simple
de la Fig. 3.1 (derecha). La linea delgada gris es un ajuste a la relaciéon TF simulada; ver
pardmetros en la Tabla 3.1.
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de la relacion TF en My, = 10'° M, (aproximadamente el punto medio del rango

de masas considerado aqui) estd en excelente acuerdo con las observaciones.

Una comparacién mds directa con las observaciones se muestra en la Fig. 3.4, don-
de se ilustra la relacion TF para todas las galaxias simuladas de EAGLE (mostra-
das por una banda gris para ilustrar la relacion principal +1-0) junto con los datos
observacionales de cinco compilaciones recientes®. Se observa que las galaxias si-
muladas en EAGLE estdn en muy buen acuerdo con estos datos observacionales,
incluso cuando se afiaden a la comparacién las galaxias espirales brillantes de
tipo temprano de Williams, Bureau y Cappellari (2010). Se debe tener en cuenta
que la dispersion en la relaciéon TF simulada es menor que en la observada, in-
cluso cuando se consideran todas las galaxias. La eleccién de galaxias disco sélo
reduce la dispersién atin mds, a 0.09 dex en masa y 0.07 dex en velocidad. Se llega
a la conclusion de que la relacion TF en EAGLE estéd en excelente acuerdo con las
observaciones en z = 0. Se hace extensivo este andlisis para redshifts mas altos en
la Seccién 3.3.5, luego de explorar el origen de la pendiente, ordenada al origen y

dispersion de la relacion TF simulada.

3.3.4. Pendiente, ordenada al origen y dispersion

La relacion de Tully-Fisher en el modelo cosmolégico ACDM se rige por la rela-
cién entre la eficiencia en la formacién de galaxias, f.,, y el pardmetro de veloci-
dades, f,, definidos en la Seccién 3.2. Esto se desprende claramente de la Eq. 3.1,
que establece que:

foVio 1 fus
10GH(z) 10GH(z) f3 ™"

Mgal = meQOO = (32)
Por lo tanto, la relaciéon TF depende en gran medida del cociente f,,/f2: (i) su de-
pendencia con la masa determina la pendiente de la relaciéon TF; (ii) el valor co-
rrespondiente para una masa de referencia fija la ordenada al origen de la relacién
TF; y (iii) su dispersién controla la dispersion de la relacion TF. Estos resultados

se analizan con més detalle en la Fig. 3.5, donde los paneles izquierdos muestran

°Los datos observacionales asumen masas estelares derivadas de asumir la funcién inicial de
masa Chabrier. Para galaxias de la compilacién de Avila-Reese et al. (2008) se redujeron sus masas
estelares publicadas por 0.15 dex con el fin de convertir de Salpeter a Chabrier.
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FIGURA 3.4: Relacion de Tully-Fisher para las galaxias simuladas de EAGLE (banda gris)
en comparacién con galaxias espirales individuales tomadas de cinco compilaciones de
datos observacionales. La relacién simulada estd en excelente acuerdo con las galaxias
observadas. La dispersiéon es menor en la simulacién, a pesar de que la relacién simulada
incluye todas las galaxias y no sélo los discos.
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for fo, ¥ fm/[2 en funcion de la velocidad virial del halo para las galaxias de la

simulacion EAGLE en 2z = 0.

La Fig. 3.5 muestra que f,, y fv, a pesar de que tienen una dependencia compleja
con respecto a la velocidad virial, estan fuertemente correlacionadas la una con
la otra, lo que resulta en una funcién f,,/f2 que aumenta monétonamente con la
masa del halo. La tendencia monoténica “endereza” la relaciéon TF resultante en

una ley de potencia tinica que coincide con las observaciones.

La correlaciéon entre f,, y f, depende en gran medida de los tamarios de las gala-
xias. La linea continua del panel izquierdo de f, en la Fig. 3.5, muestra el resul-
tado de aplicar el modelo simple con contraccion adiabética de la Fig. 3.1 a las
galaxias que satisfagan tanto la prescripciéon de AM de Behroozi et al. (2013), co-
mo la relaciéon tamafio-masa de (Pizagno et al. 2007). La combinacién implica una
dependencia no monétona de f, con la masa, parecida a la de f,,,. La magnitud del
efecto sobre f, depende de los tamafios de las galaxias y de la respuesta del halo.
La linea a rayas muestra el modelo “sin contraccién”. Como se ha discutido en la
Seccién 3.2, el tamafio de las galaxias y la contraccion del halo juegan un papel
crucial para enderezar la relacion TF y transformarla en una ley de potencia.

Se examina a continuacién la ordenada al origen de la relacion TF eligiendo, como
referencia, halos con Vapp = 160 km s™! (0 2.2 en unidades de log,,). Para tales
halos, en promedio, f,, ~ 0.02 (establecido por AM) y f, ~ 1.08 (establecido
por tamafio mas contraccién); esto implica una Mg, ~ 2.7 X 101 Mg en V,oy =
fv Vago =~ 171 km s~!, en excelente acuerdo con las observaciones, como indica la
Fig. 3.4.

Por altimo, la Eq. 3.2 muestra que la dispersion de la relaciéon TF depende de la
dispersion en f,,,/ f2 en lugar de la dispersion en f,, o f,, independientemente. La
dispersion sorprendentemente pequefia en la relacion TF simulada resulta de la
fuerte correlacion entre la masa y la velocidad de las galaxias que se forman en

halos con una misma masa virial (ver, Navarro y Steinmetz 2000).

Esto esta claramente ilustrado por los puntos de colores en el panel derecho de
la Fig. 3.3, el cual muestra que las galaxias que se forman en halos de una mis-
ma masa virial se dispersan a lo largo de la relacién principal, compensando las

variaciones en la eficiencia de formacién de galaxias con cambios correlativos en
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FIGURA 3.5: De arriba hacia abajo, las filas muestran, respectivamente, el pardmetro de
velocidad fy = Viot/Vaoo; €l pardmetro de eficiencia en la formacion de galaxias, fr, =
Mga1/Mogo; y el cociente f,/ fg’, en funcién de la velocidad virial en z = 0 (izquierda)
y en z = 1 (derecha). Los colores y simbolos son los mismos que la Fig. 3.3. Las curvas
continuas corresponden al mismo modelo presentado en la Fig. 3.1. La curva a rayas en
el panel f, corresponde al modelo “sin contraccién” de la Fig. 3.1.
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velocidad. Tal correlacién entre f,, y f, es previsible ya que en igualdad de condi-
ciones, un aumento en la masa del disco conducira generalmente a una velocidad
circular més grande. Cuantitativamente, el efecto depende de la importancia gra-
vitatoria del disco respecto a la de la materia oscura. Expresando esto en términos
de vz = Vga/ Vb es decir, la relacion entre la contribucién estelar y la de la ma-
teria oscura a la velocidad circular total medida en ry,, Vi, = (V2 + Viy)'/?, se
puede escribir luego de derivar

2

Vgal
§1n M. (3.3)

1
I Vige = 5 20
oIV = o 2

Un cambio en la masa de la galaxia, M,,, induce un cambio correlacionado en
la velocidad que es mas fuerte cuanto mds importante es el disco. Para discos
que contribuyen la mitad de la masa total dentro del radio mitad de masa estelar
(Vgal = 1), se tendria entonces que f,, < f, y fu x f2 para sistemas tan domina-
dos por bariones como v, = v/2. A pesar de que estas tendencias omiten el efecto
de la contraccion, representan los resultados de la simulacién bastante bien, como

puede verse en la correlacion f,,-f, que se muestra en la Fig. 3.6.
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FIGURA 3.6: La correlacién entre la eficiencia en la formacién de galaxias f, =
Mga1/Mao, y el pardmetro de velocidad, f, = Viot/Va200, en z = 0 (izquierda) y en z = 1
(derecha). Los colores y los simbolos son equivalentes a la Fig. 3.3. La relacién f, oc f2 se
muestra como referencia como una linea recta continua.
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En otras palabras, si los discos son gravitacionalmente importantes, entonces se
espera que la dispersion en la relaciéon TF sea menor que la dispersiéon en f,,
o f, por separado. La contribucién de los bariones es relativamente importante
en las galaxias de EAGLE. A z = 0 aumenta de manera constante con la masa (o
velocidad) llegando a ser cerca de la mitad de la masa dentro de ry, para V;o, =~ 150
km s!. Esto lleva a una correlacion fuerte entre f,, y f, que se muestra en la
Fig. 3.6 y que limita drasticamente la dispersién en la relaciéon TF. A pesar que la
dispersién en f,, y f, es 0.22 dex y 0.06 dex, respectivamente, la dispersion de la

relacion f,,/ f2 es s6lo 0.13 dex (como se observa en los histogramas de la Fig. 3.5).

3.3.5. La evolucion de la relacion TF

Segtn lo expuesto anteriormente, la evolucion de la relacién TF con el redshift
depende criticamente de la forma en la que la eficiencia en la formacién de gala-
xias y los tamafios evolucionan con el redshift. Se presentan los resultados en la
Fig. 3.7 para tres redshift diferentes:. z = 0.25 (fila superior), z = 0.75 (fila central)
y z = 1 (fila inferior). Cada fila presenta, como en la Fig. 3.1, la relacién de masas
galaxia-halo en el panel izquierdo, la relacién tamafio-masa en el panel central, y
la relacion TF en el panel derecho. Para guiar a la comparacion, las curvas negras
continuas en cada panel son las mismas que las que se muestran en la Fig. 3.1

para z = 0.

De arriba hacia abajo, los paneles de la izquierda muestran que para una dada
Vaoo, las masas de las galaxias en EAGLE disminuyen al aumentar el redshift. Esta
disminucién constante de la eficiencia en la formacién de galaxias se acerca muy
bien a lo predicho por los modelos de AM tal como se muestra con las curvas
punteadas en cada panel que se toman de Behroozi et al. (2013). Esto es consis-
tente con el acuerdo en la evolucién de la funcién de masa de galaxias simuladas
y observadas encontrado por Furlong et al. (2015a). Se debe tener en cuenta que
se espera que la evolucion en la masa estelar sea especialmente rdpida en el ex-

tremo de masa baja del rango estudiado. Para Vao ~ 100 km s™', por ejemplo,
la masa estelar cae, de acuerdo con Behroozi et al. (2013), en casi un orden de

magnitudde z =0az = 1.

Los tamafios de las galaxias simuladas evolucionan como se muestra en los pane-

les centrales de la Fig. 3.7. La evolucién es especialmente notable para el extremo
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FIGURA 3.7: Evolucién de la relacion de Tully-Fisher simulada, en comparacién con los
datos de Miller et al. (2011) (simbolos anaranjados). Cada fila es equivalente a la Fig. 3.3.
Las lineas negras continuas en cada panel son los mismas que en la Fig. 3.1, y se inclu-
yen para ayudar a la comparacién. Las curvas punteadas en los paneles de la izquierda
indican las predicciones del modelo de coincidencia de abundancias B+13. Las finas li-
neas grises son ajustes a las galaxias de EAGLE, con los pardmetros dados en la Tabla 3.1.
Las galaxias de EAGLE se ajustan razonablemente bien a las predicciones de AM, tama-
nos y relacion TF de las galaxias observadas en todos los redshifts. Ver el texto para una
discusiéon mads en profundidad.
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mds masivo, disminuyendo un factor 2 aproximadamente desde z = 1 hasta la
actualidad. En el extremo de masa baja la evolucién es més débil pero igualmen-
te notable. Curiosamente, los radios de galaxias simuladas de masa media en los
primeros tiempos estdn aproximadamente de acuerdo con los de la muestra de
Miller et al. (2011). La tnica diferencia estd en z = 1, donde para masas altas
las galaxias observadas parecen significativamente mas grandes que las galaxias
simuladas de masa similar. La buena correspondencia con las observaciones es
consistente con los resultados de Furlong et al. (2015b), quienes encontraron que

EAGLE reproduce la evolucién observada de los tamafios relativamente bien.

La relacion TF en cada redshift se muestra en la columna derecha de la Fig. 3.7, y
muestra una buena coincidencia con los datos de Miller et al. (2011). La evolucién
en el tamafio se compensa en parte por la disminucién de la eficiencia en la for-
macién de galaxias a una dada velocidad virial, como se muestra en los paneles
a z = 1 de la Fig. 3.5. Esto acerca las galaxias a la relacién en z = 0, debilitando la
evolucion de la relacion TF resultante.

Redshift  My[x10%] a vy omldex]  oy[dex]

0.00 8.63+0.11 4.10+£0.05 0.432£0.021 0.11 0.08
0.25 8.32£0.12 4.13+0.04 0.483£0.016 0.10 0.08
0.75 6.60 £ 0.07 4.36 £0.03 0.594 £ 0.009 0.09 0.08
1.00 5.57£0.06 4.46£0.03 0.634 £ 0.008 0.09 0.08

TABLA 3.1: Parametros de ajuste para la relacion TF en EAGLE.
Mga1/Ma = My v® exp(—v7), donde v es la velocidad en unidades de 50 km s~L

La excepciéon estd en z = 1, donde las galaxias observadas tienen velocidades
ligeramente més bajas que en la simulacién. Recordando la discusion de la Sec-
cién 3.2, el motivo de la desviacién probablemente este impulsado por la falta
de coincidencia en los tamafios de las galaxias. A una dada masa, mientras mas
grande sea el tamafio de la galaxia, menor sera la contribucién del disco a la ve-
locidad circular total y, por lo tanto, mas débil sera la respuesta del halo llevando
en promedio a velocidades mas bajas. Teniendo una simulacién con galaxias tan

masivas y grandes como las de la muestra de Miller et al. (2011) en z = 1, es muy
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probable que las velocidades simuladas se hubieran aproximado a las observa-
das.

No esta claro si la falta de discos grandes y masivos en EAGLE a z = 1 es un pro-
blema para el modelo o si es el resultado de tener una simulacién de un volumen
relativamente pequefio, junto con los sesgos de seleccién inherentes que afectan
a las muestras observacionales. De hecho, Furlong et al. (2015b) no encuentran
tal discrepancia comparando EAGLE con los datos de van der Wel et al. (2014).
Discos grandes y masivos son obviamente mds faciles de observar en altos reds-
hifts: dada la sensibilidad de la relacion TF al tamafio de las galaxias, esto tiene el
potencial de inducir sesgos en la relaciéon que deben tenerse muy en cuenta. Con
esta advertencia, se llega a la conclusién de que la evolucion general de la relacion
TF observada en EAGLE es bastante consistente con las limitadas observaciones
disponibles actualmente.

3.4. Conclusiones

Se utiliz6 el conjunto de simulaciones hidrodindmicas cosmolégicas EAGLE para
estudiar la relacion entre la coincidencia de abundancias (AM), los tamafios de las
galaxias, y la relacion de Tully-Fisher (TF). Los principales resultados se resumen
de la siguiente manera:

= Las galaxias que acuerdan con las predicciones de los modelos de coinci-
dencia de abundancias son consistentes con la relacién TF observada a pe-
sar del comportamiento no monétono de la eficiencia en la formacién de
galaxias con respecto a la masa virial del halo. Una consistencia con la rela-
cion TF observada requiere galaxias que sigan la relacién tamafio-masa de
las galaxias disco observadas, y halos que respondan contrayéndose frente
a la formacion de la galaxia, mas o menos segtn lo predicho por el modelo
simple de contraccién adiabaética.

» Las galaxias de EAGLE se ajustan a todas estas limitaciones, aproximada-
mente, y muestran una relaciéon de Tully-Fisher en buen acuerdo con la ob-

servacion en z = 0.
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= El tamafio de la galaxia y la contraccién del halo inducen una fuerte correla-
cién entre la eficiencia en la formacién de galaxias y la velocidad de rotacion
que endereza la relacion TF en una ley de potencia tinica y esparce las gala-
xias a lo largo de la relacion principal, manteniendo su estrecha dispersion.
Como resultado, la dispersién de la relaciéon TF simulada es sustancialmen-
te menor que la observada, incluso cuando se consideran todas las galaxias

en lugar de sélo los discos.

» La relacién de masas galaxia-halo en EAGLE evoluciona aproximadamente
como se espera a partir de los modelos de AM y la relacién tamafio-masa
evoluciona de acuerdo con las galaxias distantes de muestras observacio-
nales. Esto se traduce en una evolucién gradual pero débil de la relaciéon
TF simulada razonablemente de acuerdo con las limitaciones observadas, a
pesar de la evolucién més rapida en la eficiencia de formacién de galaxias

predicha por los modelos de coincidencia de abundancias.

La sensibilidad de la relaciéon de Tully-Fisher al tamafio de las galaxias explica
por qué muchas simulaciones han argumentado coherencia con esta relacién de
escala, mientras que, al mismo tiempo, fallan al querer coincidir con las masas de
galaxias predichas por los modelos de coincidencia de abundancias. De hecho,
siempre es posible cambiar la masa del disco por el tamafio de la galaxia para que
la relacion TF resultante se mantenga sin variacion. Una simulacion de formacion
de galaxias no puede considerarse exitosa a menos que concilie al mismo tiempo
tanto la relacién de Tully-Fisher como la abundancia y el tamafio de las galaxias
en funcién de la masa estelar. En general, los resultados encontrados muestran
que la pendiente, ordenada al origen, dispersién y evolucion de la relacion TF no
representan una dificultad evidente para los modelos de formacién de galaxias

con cosmologia ACDM.
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Capitulo 4

El Extremo Débil de la Relacion de

Tully-Fisher Barionica

RESUMEN! La correlacién entre la velocidad de rotacién de una galaxia
disco y su masa bariénica (relaciéon de “Tully-Fisher bariénica”; TFB) ha descon-
certado durante mucho tiempo a los modelos de formacién de galaxias. Su pen-
diente es mds empinada que la relacion tedrica entre la masa y velocidad virial
M o V? del halo y su ordenada al origen implica que las galaxias contienen una
pequefia fracciéon de bariones. Esta baja eficiencia en la formacién de galaxias
puede deberse en principio a los vientos que tienen lugar durante la evolucién
estelar; sin embargo la baja dispersién de la relaciéon TFB aboga en contra de la
dispersion sustancial que acarraria tal vigoroso mecanismo de feedback. Se utili-
zan las simulaciones APOSTLE e EAGLE para mostrar que se puede reproducir
muy bien la relacién TFB en simulaciones ACDM que ajusten correctamente el ta-
mafio y el nimero de galaxias en funcién de la masa estelar. En tales modelos que
reproducen la relacién TFB, las velocidades de rotacién de las galaxias son pro-
porcionales a la velocidad virial del halo. También, la pendiente empinada en la
dependencia de la masa con la velocidad resulta de la disminucién en la eficien-
cia de formacién de galaxias a medida que disminuye la masa del halo, lo cual es
necesario para hacer coincidir la funcién de masa de los halos con la funcién de
luminosidad de las galaxias. A pesar de un feedback vigoroso, la dispersién en la
TFB simulada es menor que en la observada, incluso cuando se consideran todas

1Basado en: Sales L. V., Navarro J. F., Oman K., Fattahi A., Ferrero 1., Abadi M. G., Bower R,,
CrainR. A,, Frenk C. S., Sawala T., Schaller M., Schaye J., Theuns T., White S. D. M. Aceptado para
ser publicado en MNRAS (2016).
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las galaxias simuladas y no sélo aquellas soportadas por rotaciéon. Las simula-
ciones predicen que la TFB debe ser cada vez mdas empinada hacia el extremo
de masa baja, aunque la dispersién en velocidad para una masa fija debe mante-
nerse pequefia. Las galaxias observadas con velocidades de rotacién por debajo
de ~ 40 km s™! parecen desviarse de esta prediccion. Se discuten los sesgos ob-
servacionales y las incertidumbres del modelado que pueden ayudar a explicar
este desacuerdo en el contexto de los modelos ACDM de formacién de galaxias

enanas.
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4,1. Introduccion

La relacién empirica entre la velocidad de rotacién y la luminosidad de las gala-
xias disco no es solamente un indicador secundario de distancia confiable (Tully
y Fisher 1977), sino también una fuente de indicios importantes sobre la masa to-
tal y el perfil de masa de los halos de materia oscura. La relacién de Tully-Fisher
ha sido estudiada ampliamente de manera observacional; su dependencia con la
banda fotométrica, por ejemplo, esta relativamente bien entendida y la relaciéon
se representa generalmente en términos de la masa estelar de la galaxia en lugar
de la luminosidad (ver por ejemplo, McGaugh et al. 2000; Bell y de Jong 2001;
Pizagno et al. 2005; Torres-Flores et al. 2011).

Esta relacion puede aproximarse muy bien por una tnica ley de potencia con una
dispersion pequefia, al menos para las galaxias de tipo tardio, con masas estelares
> 1095 Mg, y velocidades > 65 km s~ (McGaugh et al. 2000; Bell y de Jong 2001).
Para velocidades (o masas) bajas, la relacién se desvia de una ley de potencia
simple, presumiblemente debido a que el aporte del gas frio se hace mds predo-
minante en las galaxias enanas. De hecho, la correlacién de ley de potencia puede
recuperarse en gran medida en el extremo débil considerando masas bariénicas
en lugar de masas estelares solamente. La relaciéon de “Tully-Fisher bariénica”,
como se ha hecho conocida esta relacién (o TFB, por sus siglas en Inglés), se pue-
de aproximar muy bien por una ley de potencia tinica que cubre aproximada-
mente tres ordenes de magnitud en masa y un factor seis en velocidad (McGaugh
et al. 2000; Stark, McGaugh y Swaters 2009). Su dispersién es bastante peque-
fa, al menos cuando se utilizan para el anélisis solamente galaxias con datos de
alta calidad y curvas de rotaciéon extendidas radialmente (McGaugh 2012; Lelli,
McGaugh y Schombert 2016).

La interpretacion de la relaciéon de Tully-Fisher en modelos cosmolégicos de for-
macién de galaxias ha sido un problema de larga data. Desde el punto de vista
cosmoldgico, la relaciéon de Tully-Fisher refleja la equivalencia entre la masa y
la velocidad circular del halo impuesta por la edad finita del Universo (ver por
ejemplo, Mo, Mao y White 1998; Steinmetz y Navarro 1999). Esa escala de tiempo
caracteristica se traduce en un contraste de densidad fijo que implica una relacién
lineal entre el radio virial y la velocidad virial, o una relacién simple entre la ma-

sa y la velocidad circular M « V3. Por lo tanto, se espera una relacion de ley de
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potencia entre la masa de la galaxia y la velocidad de rotacién del disco si la masa
de la galaxia y la velocidad de rotacién escalan con la masa y la velocidad virial,

respectivamente.

Estas ultimas condiciones no son triviales de satisfacer, como lo ilustra el siguien-
te ejemplo. La masa barionica de la Via Lactea es ~ 6 x 10'° M, (Rix y Bovy 2013),
y su velocidad de rotacién es aproximadamente constante ~ 220 km s~! en todo
el disco galactico, o al menos fuera de 10 kpc. Un halo con una velocidad virial
similar, por otro lado, tiene un radio virial de ~ 310 kpc y una masa virial del
orden de My ~ 3.5 x 10'* My, o aproximadamente 6 x 10 M, en bariones,
suponiendo una fraccién bariénica de fi.r = 2,/ = 0.17. La mayoria de estos
bariones puede, en principio, enfriarse y colapsar al disco de la Via Lactea (ver
por ejemplo, White y Frenk 1991). Este ejemplo ilustra dos puntos importantes:
(i) sélo una pequenia fraccién de los bariones disponibles estan hoy ensamblados
en el centro del halo de la Via Lactea, y (ii) el radio en el cual se mide la velocidad
de rotacién del disco es mucho menor que el radio virial del halo anfitrién, donde

se mide su velocidad virial.

Estos puntos son muy importantes para los modelos que tratan de explicar la re-
lacion TFB observada. Los bariones que se ensamblan para formar las galaxias
son tan escasos que no estd claro como sus masas deben escalar con la masa virial
si es que lo hacen. El disco incluye una fraccién tan pequefia del halo de materia
oscura y ademads su cinemética examina el potencial tan lejos del radio virial que
una relaciéon de escala simple entre la velocidad de rotacién de las galaxias y la
velocidad circular virial puede desestimarse justificadamente. Por dltimo, es per-
fectamente concebible que los mecanismos que limitan efectivamente la fraccién
de bariones que se depositan en una galaxia (en los modelos actuales principal-
mente son el feedback de estrellas y la evolucién de los agujeros negros supermasi-
vos) también puedan presentar grandes variaciones de un halo a otro debido a la
naturaleza esporadica de la formacion estelar. Esto hace que la dispersion baja en
la relaciéon de Tully-Fisher observada sea bastante dificil de explicar (McGaugh
2012).

Estas dificultades explican por qué la literatura esta llena de intentos fallidos de
reproducir la relacién de Tully-Fisher en un universo dominado por materia os-
cura fria. Simulaciones de formacién de galaxias, por ejemplo, han producido

constantemente desde hace muchos afios galaxias muy masivas y compactas con
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curvas de rotaciéon que disminuyen abruptamente y, en general, con un pobre
ajuste de las observaciones (ver por ejemplo, Navarro y Steinmetz 2000; Abadi
et al. 2003; Governato et al. 2004; Scannapieco et al. 2012, y sus referencias). In-
cluso los modelos semi-analiticos, donde las masas y tamafios de las galaxias se
pueden ajustar para que coincidan con las observaciones, han tenido dificultades
para reproducir la relaciéon de Tully-Fisher (ver por ejemplo, Cole et al. 2000); ti-
picamente predicen velocidades para una dada masa que son significativamente
mayores que las observadas, a menos que se incluya algan ajuste arbitrario a la

respuesta del halo (Dutton y van den Bosch 2009).

La situacion, sin embargo, ha comenzado a cambiar, sobre todo como consecuen-
cia de la mejora en las recetas de las simulaciones para el tratamiento de sub grilla
de la formacién de estrellas y su feedback asociado. Las simulaciones recientes han
mostrado que discos soportados rotacionalmente con perfiles de densidad super-
ficial realistas y curvas de rotacién relativamente planas se pueden formar en ha-
los de materia oscura fria. Esto es posible cuando el feedback es lo suficientemente
fuerte como para regular eficazmente la formacion estelar en curso mediante la
limitacién en la acumulacién de excesos de gas y la eliminacién del gas con bajo
momento angular (ver por ejemplo, Guedes et al. 2011; Brook et al. 2012; Mc-
Carthy et al. 2012; Aumer et al. 2013; Marinacci, Pakmor y Springel 2014).

Estos resultados son alentadores, aunque el niimero de sistemas individuales si-
mulados hasta ahora es pequefio y no esta claro si los mismos cédigos produci-
rian una funcién de masa estelar de galaxias realista o si reproducirian la disper-
sién de la relacion de Tully-Fisher cuando se aplica a un volumen cosmolégica-
mente significativo. El papel que juega la respuesta del halo frente a la formacién
de la galaxias se ha mantenido controversial. Algunos autores argumentan que
para explicar las relaciones de escala de las galaxias disco es necesaria una modifi-
cacion sustancial de la estructura mas interna del halo con un ntcleo de densidad
constante o un pico central (Dutton y van den Bosch 2009; Chan et al. 2015). Sin
embargo, otros autores no encuentran la necesidad imperiosa de dicho ajuste (ver
por ejemplo, Vogelsberger et al. 2014; Schaller et al. 2015b; Lacey et al. 2015).

La concrecion reciente de simulaciones ambiciosas como el proyecto EAGLE (Scha-
ye et al. 2015; Crain et al. 2015), el cual sigue la evolucién temporal de la forma-

cién de miles de galaxias en cajas cosmolégicas de ~ 100 Mpc de lado, permiten
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una nueva evaluacion de este problema. Los médulos de fisica sub grilla en el c6-
digo de EAGLE se han calibrado para hacer coincidir la funcién de masa estelar
observada y los tamafios de las galaxias en z = 0. Sin embargo, no se ha ajustado
para reproducir la relaciéon TFB, por lo que es un verdadero corolario del modelo.
Lo mismo puede decirse de otras relaciones, como la bi-modalidad en el color, la
diversidad morfolégica, o la relacién de Tully-Fisher para galaxias brillantes, que
son reproducidas exitosamente (Schaye et al. 2015; Trayford et al. 2015, analizado
en el Capitulo 3). Combinando EAGLE con multiples simulaciones de voltime-
nes mds pequefios elegidos para reproducir el Grupo Local de Galaxias (proyecto
APOSTLE, ver por ejemplo, Fattahi et al. 2016; Sawala et al. 2015), se puede estu-
diar la relaciéon TFB resultante a lo largo de cuatro ordenes de magnitud en masa
de galaxias. En particular, se pueden examinar las predicciones de las simulacio-
nes para galaxias enanas débiles, donde los datos observacionales recientes han
puesto de manifiesto las desviaciones de un ajuste de ley de potencia y/o un au-
mento de la dispersion en la relaciéon TFB (Geha et al. 2006; Trachternach et al.
2009).

Se comienza con una breve descripciéon de EAGLE y APOSTLE en la Seccién 4.2
y se presentan los principales resultados en la Seccién 4.3. Se investiga la conver-
gencia numérica en la Seccién 4.3.1. El contenido estelar y gaseoso y el tamafio
en funcién de la masa de las galaxias se presenta en la Seccién 4.3.2 para luego
de comparar la relaciéon TFB simulada con las observaciones en la Secciéon 4.3.3.
Se examina el extremo débil previsto de la relacién en la Seccién 4.3.4 antes de

concluir con un breve resumen con las principales conclusiones en la Seccién 4.4.

4.2. Simulaciones numéricas

4.2.1. El cédigo

Las simulaciones numéricas se realizaron utilizando una versién modificada del
cédigo SPH P-GADGET 3 (Springel 2005b), desarrollado para el proyecto EAGLE
(Schaye et al. 2015; Crain et al. 2015; Schaller et al. 2015c). El c6digo incluye la ver-
sion “Andarquica” de SPH (Dalla Vecchia, en preparacion, ver también el Apéndi-

ce A en Schaye et al. 2015), el cual usa la variante presién-entropia propuesta por
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Hopkins (2013); dependencia del enfriamiento o calentamiento radiativo con la
metalicidad (Wiersma, Schaye y Smith 2009), reionizacién de hidrégeno y helio
(en redshift z = 11.5 y z = 3.5, respectivamente), formacién estelar dependien-
te de la metalicidad con un limite (Schaye 2004; Dalla Vecchia y Schaye 2008),
evolucion estelar y produccién de metales (Wiersma et al. 2009), feedback este-
lar a través de inyeccion de energia térmica estocéstica (Dalla Vecchia y Schaye
2012), y el crecimiento y el feedback de agujeros negros supermasivos (Springel, Di
Matteo y Hernquist 2005; Booth y Schaye 2009; Rosas-Guevara et al. 2015b). Los
pardmetros libres para el tratamiento de la fisica sub grilla de estos mecanismos
se han ajustado a fin de reproducir la funcién de masa estelar de las galaxias, los
tamafios tipicos de las galaxias disco, y la relacién entre la masa del agujero negro

y la masa estelar de la galaxia, a z ~ 0.

4.2.2. Las simulaciones

Se utilizan dos conjuntos de simulaciones. Una de ellas es una corrida de alta re-
solucion en un cubo de 100 Mpc coméviles de lado (Ref-L100N1504). Esta simu-
lacién contiene 1504% particulas de materia oscura con una masa de 9.7 x 10% Mg;
el mismo nimero de particulas de gas con una masa inicial de 1.8 x 10° My; una
longitud de ablandamiento gravitacional de Plummer de 700 pc (en unidades co-
moviles para redshifts mayores que z = 2.8). La cosmologia adoptada es la de
Planck Collaboration et al. (2014), con Qy; = 0.307, 2, = 0.693, Q, = 0.04825,
h =0.6777y og = 0.8288.

El otro conjunto son las simulaciones APOSTLE, las cuales evolucionan 12 vo-
limenes computacionales adaptados para reproducir la distribucién espacial y
cinemadtica de las galaxias del Grupo Local (Fattahi et al. 2016). Cada volumen
fue elegido para contener dos halos con masas viriales individuales en el rango
de 5x 10-2.5x 10" M. Los halos estén separados por una distancia comparable
a la que existe entre la Via Lactea (MW, por sus siglas en Inglés) y la galaxia de
Andrémeda (M31) (800 £ 200 kpc) y con una velocidad radial de acercamiento
consistente con la del par MW-M31 (0-250 km s™1).

Los volimenes en APOSTLE han sido seleccionados de la simulacién de N-cuerpos
DOVE, la cual evoluciona un volumen cosmolégico de 100 Mpc de lado con la
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cosmologia WMAP-7 (Komatsu et al. 2011). Las simulaciones de APOSTLE se hi-
cieron en tres resoluciones numéricas diferentes; baja (AP-LR), media (AP-MR)
y alta (AP-HR), que se diferencian por sucesivos factores ~ 10 en la masa de las
particulas y factores ~ 2 en la resolucién de la fuerza gravitacional. Todos los 12
voltiimenes se han corrido en media y baja resolucién pero solamente dos vola-
menes se han completado en alta resolucién. La Tabla 4.1 resume los principales

parametros de estas simulaciones.

Simulaciéon  Masa de particula  Long. de ablan.  M553Y
DM [Mo] Gas [Mg) [pel [Me]
AP-HR 5.0 x 10* 1.0 x 10* 94 6.0 x 10°
AP-MR 5.9 x 10° 1.3 x 10° 216 3.0 x 1010
AP-LR 73 x10° 1.5x10° 500 3.0 x 10"
EAGLE 9.7 x 10% 1.8 x 10° 700 3.0 x 101

TABLA 4.1: Pardmetros numéricos de las simulaciones APOSTLE y EAGLE. Las simula-
ciones APOSTLE estan identificadas con las letras “AP” seguidas por el nivel de resolu-
cién: LR, MR y HR (baja, media y alta resolucién). La tltima columna resume la masa
virial minima de convergencia M55,V de cada resolucién. Ver Seccién 4.3.1

Se usa el algoritmo SubFind para identificar “galaxias”; es decir, estructuras gra-
vitacionalmente ligadas (Springel, Yoshida y White 2001; Dolag et al. 2009) en
un catdlogo de halos Friend-of-Friends (FoF) (Davis et al. 1985) construido con
una longitud de enlace 0.2 veces la separacion media entre particulas. Se reser-
van para el andlisis s6lo las galaxias centrales de cada halo FoF, y se excluyen del
andlisis todos los sistemas contaminados por particulas de baja resolucién. Las
masas bariénicas (estrellas mds gas) de las galaxias se computan dentro de un
“radio galdctico” fiducial, que se define como 7z, = 0.157909. Se comprobé que
este es un radio lo suficientemente grande como para incluir la mayor parte del

gas frio que esta formando estrellas y las estrellas ligadas a cada galaxia central.
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4.3. Resultados

4.3.1. Eficiencia en la formacién de galaxias y convergencia

El panel izquierdo de la Fig. 4.1 muestra la relacién entre la masa virial, My,

en las simulaciones donde ML

bar

y la masa bariénica de la galaxia, M se cal-

bar”
cula contando todas las particulas de gas y estelares dentro de r,,. Las regiones
sombreadas encierran el rango intercuartil (diferencia entre el tercer y el primer
cuartil de la distribucién) de Ml en funcién de la masa virial para cada uno de
los conjuntos de simulaciones, como se indica en las leyendas. Las lineas grue-
sas continuas, con el mismo cédigo de colores, indican la mediana. Los simbolos
individuales indican los resultados para la simulacion de alta resolucién AP-HR,

ya que el numero total de galaxias en esos dos volimenes completos es pequefio.

Las lineas grises a rayas indican la ubicacién de las galaxias cuyas masas repre-
sentan el 100 % (arriba), 10 % (medio) y 1% (abajo) de todos los bariones dentro
del radio virial. La Fig. 4.1 muestra que la eficiencia en la formacién de galaxias
es baja en todos los halos (menos del ~ 20 %) y disminuye de manera constante a
medida que disminuye la masa virial. Las galaxias de los halos mas masivos que
se muestran han sido capaces de acopiar aproximadamente un 15-20 % de los ba-
riones en la galaxia central, pero la fraccion se reduce a alrededor del 1 % en halos
de ~ 10" M, para el caso de la AP-HR. Esta caida fuerte se espera en cualquier
modelo que intente reproducir el comportamiento aplanado de la funcién de ma-
sa estelar de las galaxias en el extremo de masa baja con la pendiente empinada
que muestra la funcién de masa de los halos (ver por ejemplo las discusiones en
la Seccion 5.2 de Schaye et al. 2015 y en la Seccién 4 de McCarthy et al. 2012).

El panel izquierdo de la Fig. 4.1 también muestra las limitaciones introducidas
por la resoluciéon numeérica. Los resultados para las diferentes simulaciones son
consistentes en halos bien resueltos, pero la masa media de las galaxias comien-
za a desviarse en halos resueltos con un ntimero pequefio de particulas. Esto se
aprecia con mayor claridad cuando se comparan los resultados de la mediana
Ml de cada simulacion de APOSTLE. Los resultados de AP-LR, por ejemplo, se
despegan hacia abajo de la tendencia obtenida en una resolucién maés alta para
masas viriales menores que ~ 3 x 10!! M. Los de AP-MR, a su vez, se apartan de

la tendencia de AP-HR por debajo de ~ 3 x 10'° M. Para definir la convergencia



84 Capitulo 4. El Extremo Débil de la Relacion de Tully-Fisher Barionica

de la simulacién de alta resolucion, se adopta simplemente un factor 10 similar
entre AP-MR y AP-HR. Estos limites se muestran con lineas verticales finas en el
panel izquierdo de la Fig. 4.1.

El tema de la convergencia en las simulaciones bariénicas es complejo, ya que al
aumentar la resolucién procesos fisicos nuevos entran en juego y no queda claro si
es necesaria una recalibracién en la fisica de la sub grilla (ver discusion detallada
en Schaye et al. 2015). Se adopta aqui el enfoque simple de seleccionar objetos
para los que diferentes resoluciones dan masas bariénicas consistentes. Tomando
en cuenta de que la masa de particula (gas y materia oscura) es 8.8 x 10° M y
6.0 x 10* My para AP-LR y AP-HR, respectivamente, una regla simple es que
en promedio s6lo aquellos halos resueltos con al menos 50.000 particulas dan
masas galdcticas consistentes para todas las simulaciones. Se destaca este rango
de masas para cada una de estas corridas sombreando el rango intercuartil por

encima de la masa minima convergente.

El panel derecho de la Fig. 4.1 examina la convergencia del tamafio de la galaxia
(el radio mitad de masa estelar 3D, 75'"), en funcién de la masa virial. Este panel
muestra que los tamafios de las galaxias se aproximan a un valor constante por
debajo de cierta masa virial dependiente de la resolucién. Esto puede deberse a
los efectos combinados del limite en resolucién y de la eleccién de una ecuacién
de estado politrépica para el gas frio y denso en las simulaciones. Como fue dis-
cutido por Crain et al. (2015), la ecuacién de estado impone un tamafio minimo
efectivo para el gas frio en una galaxia que explica el tamafio constante de las
galaxias de masa baja que se ve en el panel derecho de la Fig. 4.1.

Cabe destacar que el mismo criterio que asegura la convergencia de la masa de
las galaxias parece asegurar también la convergencia del tamafio, como se mues-
tra con las regiones sombreadas en el panel de la derecha, las cuales se extienden
hasta la misma masa minima que en el panel izquierdo. La tinica excepcién pare-
ce ser para AP-HR, donde el minimo se alcanza en My ~ 6 x 10° M. Se adopta
de aqui en adelante esta masa como la minima del halo requerida para la conver-
gencia en AP-HR. Se resume en la Tabla 4.1 la masa virial minima, Msg;", de las

galaxias simuladas adoptadas para su posterior analisis.
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FIGURA 4.1: Izquierda: masa bariénica de la galaxia (Mﬁ;lr = Mgails + Mygt;) en funcién de la
masa virial (Mzqp) para la muestra de galaxias simuladas. Las regiones sombreadas indi-
can el rango de masa bariénica intercuartil a una dada Msg y resaltan el rango de masa
virial sobre las cuales los resultados de la simulacién son insensibles a la resolucién. Las
lineas verticales punteadas indican la masa virial minima convergente para cada nivel
de resolucioén. Las lineas gruesas del mismo color indican la mediana para cada corrida,
tal como se especifica en las leyendas, y se extienden para masas viriales por debajo del
minimo necesario de convergencia. Las lineas grises a rayas indican diversas fracciones
del total de los bariones dentro del radio virial. Se debe tener en cuenta el fuerte descenso
de la “eficiencia en la formacién de galaxias” con la disminucién de la masa virial. Los
circulos negros indican los resultados de las galaxias individuales de AP-RH. La regién
sombreada de color verde claro destaca los sistemas no convergentes en la corrida de
mas alta resolucion. Las cruces se utilizan para indicar las galaxias en halos considerados
numéricamente como “no convergentes”. Derecha: radio mitad de masa estelar, 5", en
funcién de la masa virial para las galaxias simuladas. Los simbolos, el sombreado y codi-
ficacién de colores son andlogos al panel izquierdo. Una resolucién limitada establece un
tamafio minimo para las galaxias en halos mal resueltos. La misma masa minima necesa-
ria para asegurar la convergencia en la masa bariénica parece suficiente para garantizar
la convergencia en el tamafio de las galaxia, excepto tal vez para AP-HR, para la cual se
adopta una masa virial minima convergente de 6 x 10? M. Los valores adoptados para

la masa virial minima se muestran en la Tabla 4.1.
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4.3.2. Contenido gaseoso y tamaios

Habiendo establecido criterios de convergencia numérica para la masa bariénica
y para el tamafio de las galaxias simuladas—dos de los ingredientes mds im-
portantes de la relaciéon TFB—se puede evaluar si las galaxias “convergentes” se
asemejan a las observaciones en términos de su gas, tamafio y contenido estelar.
Las estimaciones de la masa de gas en observaciones son por lo general derivadas
directamente de las mediciones del hidrégeno neutro multiplicado por un factor
~ 1.33 0 1.4 con el fin de tener en cuenta la contribucion del helio y de elementos
mds pesados. Se observa, sin embargo, que tal procedimiento puede subestimar
seriamente la cantidad total de gas, especialmente para las galaxias de masa baja
donde se espera que la contribucién del gas ionizado sea importante. La Fig. 4.2
muestra la comparacién entre la cantidad total de gas dentro de r,, y el hidré-
geno neutro (HI) de las galaxias simuladas (My; se calcula utilizando la técnica
descrita en el Apéndice A.2 de Rahmati et al. 2013). Para masas altas la relacion es
lineal con Mg,s ~ 2 My (linea punteada), pero por debajo de M,,s ~ 10° My, un
escalado simple en la masa de hidrégeno neutro puede subestimar severamente
la cantidad total de gas en la galaxia debido a la importancia creciente del gas
ionizado (ver, Gnedin 2012).

Para imitar el procedimiento establecido, se estiman las masas de gas en las gala-
xias simuladas por Mg, = 1.4My; con el fin de comparar con las observaciones.
Se hace hincapié en que ninguna de las conclusiones que se obtienen cambiaria

cualitativamente si se hubiera utilizado en su lugar la cantidad total de gas.

La Fig. 4.3 muestra el gas en funciéon de la masa estelar (panel izquierdo), y la
masa bariénica en funcién del radio (proyectado) que contiene la mitad de la
masa estelar R;"" de las galaxias simuladas (panel derecho) comparadas con una
recopilacién de muestras observacionales, tal como se indica en las leyendas 2 Se
debe tener en cuenta que para mantener coherencia con las observaciones, en el

panel derecho de la Fig. 4.3 los tamarios en las simulaciones se calculan en 2D,

?Datos tomados de Begum et al. (2008a), Oh et al. (2011), McGaugh (2012), Adams, Fatuzzo
y Holden (2014), Oh et al. (2015) y Bradford et al. (2015). Ademads, se incluye un subconjunto
de la muestra de galaxia de Papastergis et al. (2015), incluyendo los datos del “Survey of HI in
Extremely Low-mass Dwarfs, SHIELDS"(Cannon et al. 2011), el “Local Volume HI Survey, LV-
HIS"(Trachternach et al. 2009; Kirby et al. 2012), y Leo P (Bernstein-Cooper et al. 2014)
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FIGURA 4.2: Relacion entre la masa total de gas MZ.. y la masa de hidrégeno neutro Mgy
dentro de 74,1, calculado siguiendo la receta de Rahmati et al. (2013). La linea a rayas
muestra la relacién uno-a-uno y la linea punteada corresponde a ML = 2 Muy, que es
una buena aproximacién para galaxias simuladas masivas. Las galaxias enanas de masa
baja, por el contrario, tienen una fraccién mayor de gas ionizado y por lo tanto sus masas
totales de gas pueden ser subestimadas si se aplica el mismo factor de escala para calcular
la masa de gas que en sistemas masivos. Como antes, las cruces se utilizan para indicar las
galaxias de la simulaciéon de més alta resolucién que se encuentran en halos considerados
numéricamente como "no convergentes".
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mediante la proyeccién de todas las particulas estelares a lo largo de una linea de

la visual aleatoria.

Esta comparaciéon muestra que las galaxias simuladas reproducen las tendencias
observadas relativamente bien, a pesar de algunas diferencias que vale la pena
sefialar. Una de ellas es la masa caracteristica de las galaxias por debajo de la
cual el contenido de gas domina el contenido bariénico de una galaxia, lo que
sucede en M, 5 5 x 10° Mg, en las galaxias observadas. En las simulaciones,
aunque el gas es mds abundante en las galaxias de masa baja que en las mas
masivas, estas raramente dominan la masa bariénica, con un aporte promedio de
alrededor de la mitad en galaxias con masas estelares < 1 x 10° M. En promedio,
el cociente Mg, /Mg, es un factor 3-4 més pequefio en las simulaciones que en
observaciones para una My, fija. Curiosamente, este factor es independiente de
la masa baridnica, lo que sugiere que la eficiencia en la formacion de estrellas en

las simulaciones puede ser tan alta por un factor similar en todas las masas.

El segundo punto a destacar es que, a una dada M,,,,, la componente estelar de las
galaxias simuladas en el extremo de masa débil tiende a ser un poco més grande
en tamafo, que en su contraparte observacional (un efecto ~ 50 %). El acuerdo
razonable en masa y tamafio entre las observaciones y las simulaciones implica
que las estimaciones de la velocidad circular del disco en las simulaciones pueden

ser comparados confiablemente con las mediciones en las observaciones.

4.3.3. Relacién de Tully-Fisher bariénica

Ahora se procede a examinar la relacion entre la velocidad y la masa bariénica.
La relacion de Tully-Fisher bariénica simulada se muestra en la Fig. 4.4, donde
se representa graficamente la velocidad circular (V2 = GM (r)/r) estimada en el
doble del radio que contiene la mitad de la masa bariénica, V.(2rP®), en funcién
de My,,, la suma de la masa estelar y gaseosa dentro de r,,. En esta figura el ana-
lisis se centra en galaxias con velocidades de rotacion superiores a 30 km s, lo
que incluye la mayoria de las galaxias utilizadas tradicionalmente en los estudios
observacionales de la TFB y en la siguiente Seccién se presenta el andlisis de la
relacién para el extremo de masa débil.



4.3. Resultados 89

@ APOSTLE HR,MR LR
10| *EAGLE
107 10t |
— HERPS T D . —
= R P (s . . g
s 108 . % e st
o & I O%® R 3
= e - g, e S
A A"&um 'S e * mMcGaugh 2012 10°
7 * o k4 ° ®Begum-+ 2008
100F e % ® e - . 1
T S R <0h et al. 2011 ! . -
x PR . .
f"o ° *0h et al. 2015 . o APOSTLE HR,MR,LR
6 * ”t:' xAdams et al. 2014 . ) + EAGLE
. &, |
10° r *e'x . . APapastergis+ 201 . : . Bradford et al. 2015
L » ‘ ‘ + Bradford+ 2015 ‘ ‘ ‘
10° 10’ 10® 10° 10% 10® 10° 10%°
Mstr [M(Q] Mbar [MO]

FIGURA 4.3: Propiedades de las galaxias simuladas (simbolos rojos/azules) y para di-
ferentes muestras de galaxias observadas tomadas de la literatura (simbolos grises). La
muestra simulada incluye todas las galaxias en halos por encima de la masa virial minima
convergente correspondiente (ver Tabla 4.1). Las cruces se utilizan para denotar galaxias
en AP-HR por debajo de la masa minima convergente. Izquierda: relaciéon entre la masa
estelar y la masa de gas, donde las masas de gas en las observaciones y en las simulacio-
nes se estimaron a partir de la masa HI como Mg, = 1.4 My;. La forma y la dispersi6n de
la relacién coinciden bastante bien entre las simulaciones y las observaciones, aunque la
razon entre la masa de gas y de estrellas en las simulaciones es 3 a 4 veces mas pequefia
para todas las masas estelares. Derecha: masa barionica (Mpar = Mstr + Mg,s) en funcion
del radio mitad de masa estelar proyectado (R;™). Las galaxias simuladas se comparan
con los datos de Bradford et al. (2015). Las galaxias simuladas son algo menores que las
observadas para My, mayores que 2 x 10? M, aproximadamente, pero son alrededor de
50 % mas grandes para masas bariénicas mds pequefias.
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Un ajuste de una ley de potencia a la TFB simulada en este intervalo de velocidad
sugiere una relacion M, = 4.4 x 10°(V,/100 km s~')*6 M, (ver la linea negra
continua). Esto puede compararse con los datos de galaxias individuales de la
muestra de McGaugh (2012), representadas por los cuadrados grises con barras
de error, asi como con el ajuste de una ley de potencia dado por este autor, My,,, =
4 x 10° (V,/100 km s~1)3® M, (ver linea gruesa gris).

Las diferencias entre las relaciones TFB simulada y observada no son grandes, so-
bre todo teniendo en cuenta que se estan usando todas las galaxias simuladas en
la comparacién, sin hacer una seleccién por el contenido de gas, tamafio, morfo-
logia o soporte rotacional. Las galaxias de la muestra observada, por el contrario,
son principalmente sistemas disco donde la componente de gas domina® y donde
la curva de rotacion se extiende lo suficientemente lejos como para llegar al valor
asint6tico maximo de la curva de rotacién. Aunque no se intenta hacer coincidir
estos procedimientos de seleccién en las simulaciones, el desplazamiento entre
las relaciones TFB observadas y simuladas es bastante pequefio (como méaximo
un 20 % en velocidad para galaxias con masa bariénica del orden de 10° M) y
solamente mejorarfa atin mds si se utilizara la velocidad asint6tica maxima de
las galaxias simuladas. Esto tltimo se muestra con la linea continua verde con la
leyenda “V},.x”, la cual muestra el ajuste de la relaciéon media entre My, ¥ Vinax

como se indica en la Tabla 4.2 (ver, Oman et al. 2015).

El acuerdo entre las relaciones TFB simulada y observada mostradas en la Fig. 4.4
parece surgir de forma natural en las simulaciones ACDM que reproducen gene-
ralmente la funcién de masa de las galaxias y sus tamafios en funcién de la masa.
La normalizacién para el extremo débil en luminosidad estd determinado princi-
palmente por la necesidad de ajustar la densidad numérica L. de galaxias. Esto
fija el promedio de la eficiencia en la formacién de galaxias en halos con ma-
sa virial ~ 2 x 10" M, asignandole una galaxia como la Via Lactea (es decir,
Miae ~ 6 x 1010 M,).

La velocidad virial de tales halos, V0o &~ 190 km s7*, estd ligeramente por debajo
de los 220 km s~! que se obtienen de la relaciéon TFB observada (linea gris en la

Fig. 4.4). Esto implica que el acuerdo entre simulaciones y observaciones existe

3Estas fueron deliberadamente escogidas por estar dominadas por gas con el fin de minimizar
las incertidumbres sobre sus masas baridnicas que surgen de la pobre relacién masa-luminosidad.
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FIGURA 4.4: Relacién TFB simulada para galaxias con velocidades circulares en el rango
de 30 < V,/ km s™! < 230. Los simbolos y los colores son anédlogos a la Fig. 4.3. Se utiliza
la velocidad circular medida en 2P para las galaxias simuladas. Los simbolos grises
con barras de error representan los datos de la muestra observacional de McGaugh (2012),
que utiliza la velocidad de rotacién asintética plana. Las simulaciones y las observaciones
estdn en buen acuerdo. Las lineas continuas indican el mejor ajuste de una ley de potencia
para las simulaciones (negra) y para las observaciones (gris). La linea negra gruesa a
rayas es un ajuste a los datos simulados con un aumento en la pendiente en el extremo
de masa débil. Los pardmetros del ajuste se muestran en la Tabla 4.2. La curva fina verde
representa la relacion entre la masa bariénica y la velocidad circular maxima de los halos
en las simulaciones. Se debe tener en cuenta que la pendiente de la relacién TFB simulada
es més pronunciada que V3, como resultado de la caida en la eficiencia de formacién de
galaxias para halos de masas bajas que se muestra en la Fig. 4.1.
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si la velocidad circular trazada por los bariones es aproximadamente un 15 %
mayor que su velocidad virial. Como se muestra en la Fig. 4.5 para la muestra
completa, donde se grafica la velocidad circular medida en 2 rﬁar en funcion de la
velocidad virial para todas las galaxias simuladas. En promedio, una relacién de
proporcionalidad vincula estas dos medidas; es decir V(2 rp™) ~ 1.15 Vo (ver la
linea gruesa a rayas de la Fig. 4.5 que muestra que la mediana de los puntos es
muy cercana a la linea uno-a-uno), exactamente lo que se necesita para conciliar
la normalizacién de las relaciones TFB simulada y observada.

Relacién mg o y
[M)]

Viax 7.1 x10%  3.08 —2.43
Vouw  1.25x10° 25 —2.00

TABLA 4.2: Pardmetros del mejor ajuste a la relacion My, /Mg = mg v® exp(—v7), donde
v es la velocidad en unidades de 50 km s, y puede referirse a Viax 0 Vout como se indica.

Se hace notar que este no es un resultado trivial, sino mas bien una consecuencia
de los efectos combinados de (i) la naturaleza auto-similar de los halos ACDM
que regula la cantidad total de materia oscura encerrada dentro de la regién lu-
minosa de una galaxia; (ii) la masa y el tamafio de la galaxia que especifica la
contribucién bariénica a la velocidad total de rotaciéon del disco; y (iii) la res-
puesta del halo frente a la formacion de la galaxia, que determina cémo el halo
se contrae o se expande luego de que los bariones se depositan en su centro. El
acuerdo entre la relacién TFB observada y simulada que se muestra en la Fig. 4.4
debe ser considerado como un éxito importante de este modelo de formacién de
las galaxias ACDM.

Las simulaciones también ayudan a entender por qué la relacién TFB simulada es
mas empinada que la relacion “natural” M o V? discutida en la Seccién 4.1. Dado
que las velocidades de rotacién son directamente proporcionales a la velocidad
virial (Fig. 4.5), la pendiente mds pronunciada se debe principalmente al hecho

de que la eficiencia en la formacién de galaxias disminuye gradualmente pero
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FIGURA 4.5: Velocidad circular medida en dos veces el radio mitad de masa bariénica,
Ve(2 rﬁar), en funcién de la velocidad virial, Vaqo, para las galaxias simuladas. Los simbo-
los son andlogos a la Fig. 4.3. Se debe tener en cuenta que una simple proporcionalidad
(Ve = 1.15V3gp) une estas dos medidas de la velocidad circular (linea continua negra).
Este no es un resultado trivial, sino mas bien una consecuencia de la naturaleza auto-
similar de los halos ACDM, de la suave pendiente del tamafio de la galaxia en funcién
de la masa baridnica (Fig. 4.3), y de la ligera respuesta del halo frente al ensamble de la

galaxias.
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de manera constante al disminuir la masa del halo. Esta disminucién se requiere
para hacer coincidir el extremo de masa débil de la funcién de masa estelar de las
galaxias (ver el panel izquierdo de la Fig. 4.1).

La respuesta del halo en las simulaciones APOSTLE e EAGLE ha sido discutida
en detalle en Schaller et al. (2015b) y Schaller et al. (2015a). Por lo que no se repite
dicho analisis aqui. Solo se sefiala que para radios tan grandes como 2P es-
ta puede caracterizarse con bastante precisiéon por una contraccion “adiabatica”,
que so6lo es importante en las galaxias mas masivas y dominadas por bariones.
La eficiencia en la formacién de galaxias en los halos de galaxias enanas es tan
baja que sus perfiles de masas internas no se ven afectados por la formacién de

las galaxias (ver la discusiéon en Oman et al. 2015).

Por altimo, se analiza la dispersion en la relaciéon TFB simulada. Una estimacién
conservadora se puede derivar considerando todas las galaxias simuladas, inde-
pendientemente del tipo morfolégico, tamafio, fracciéon de gas o de la forma de
la curva de rotacién. Se encuentra una dispersiéon (rms) de 0.20 dex en masa y
0.05 dex en velocidad para el mejor ajuste de una ley de potencia de los datos que
se muestran en la Fig. 4.4. La dispersion es atin menor si en lugar de una ley de
potencia, se propone una relaciéon cuya pendiente sea ligeramente mds abrupta
hacia el extremo débil*. La dispersion de esta relacion es s6lo de 0.14 dex en masa
y 0.04 dex en velocidad. En comparacién, la dispersién de la ley de potencia en
la relaciéon TFB observada que se muestra en la Fig. 4.4 es 0.2 dex en masa y 0.06
dex en velocidad. Se concluye que las simulaciones analizadas no tienen ninguna
dificultad obvia para reproducir la dispersién baja de la relaciéon TFB. Sin embar-
go, lo contrario parece ser el caso cuando se consideran las galaxias mds débiles

como se ve en la siguiente Seccién.

4.3.4. Extremo débil de la relaciéon TFB

La discusién de la Seccién anterior tiene consecuencias importantes para el extre-
mo débil de la relaciéon TFB. Si la eficiencia en la formacion de galaxias cae cada

vez mds rapidamente con la disminucién de masa del halo (como se muestra en

“Estos ajustes son de la forma My,a, /Mg = mo v® exp(—v7), donde v es la velocidad en unida-
des de 50 km s~!. Los parametros de mejor ajuste my, o, y v se muestran en la Tabla 4.2.
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el panel izquierdo de la Fig. 4.1), se espera una pendiente empinada en el extre-
mo de masa baja de la relaciéon TFB. Esto se grafica explicitamente por la delgada
linea verde con la leyenda “V,,.” en la Fig. 4.4, que muestra la masa bariénica
media en funcién de la velocidad circular maxima asintética de las galaxias si-
muladas. La caida en el extremo débil es una consecuencia directa del aumento
en la eficiencia del feedback en los pozos de potencial menos profundos siendo

una predicciéon robusta del modelo.

Con el fin de examinar si esta prediccion estd de acuerdo con las observaciones,
se necesita extender la muestra observacional para incluir galaxias mas débiles
que las de la muestra de McGaugh (2012). Por lo tanto, se afiaden las muestras
de galaxias de los relevamientos THINGS (de Blok et al. 2008; Oh et al. 2011) y
LITTLE THINGS (Oh et al. 2015); los de la muestra de Papastergis et al. (2015);
asi como las galaxias individuales observados por Begum et al. (2008a) y Adams,
Fatuzzo y Holden (2014).

Un problema que surge cuando se amplia la muestra de galaxias enanas de esta
manera es que en muchos casos la curva de rotacién sigue aumentando maés alla
del radio medido y por lo tanto la velocidad utilizada puede estar por debajo
del valor maximo asintético del sistema. Una forma de estimar esto se muestra
en la Fig. 4.6, donde se grafica el radio exterior de la curva de rotacion, 7, en
funcién de la masa barionica para todas las galaxias de las muestras. Claramente,
la extension radial observada de la curva de rotacién correlaciona fuertemente
con la masa baridénica: cuanto menor es la masa de la galaxia més pequefio es
el tamafio y més corta su curva de rotacion. Esto estd en marcado contraste con
el radio 7.y, en el cual se alcanza la velocidad circular méxima en las galaxias
simuladas, que muestra un aplanamiento para masas pequefias como resultado
de la caida en la relacién M,,,-Mag. En términos generales, todas las galaxias
enanas en la Fig. 4.6 con masas bariénicas por debajo de ~ 10* M, habitan halos
con masas viriales similares, lo que da lugar a la dependencia muy débil de 7.«

con Mya, que se muestra en esta figura.

Debido a que 7., es en muchos casos bastante méas pequefio que 7y, sobre todo
en el extremo de masa baja, es importante que las velocidades se estimen en ra-

dios similares cuando se comparan con las observaciones. Se trata de hacer esto
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FIGURA 4.6: Radio exterior, 74,¢, de la curva de rotacién de las galaxias observadas en
funcién de la masa bariénica. La linea verde muestra un ajuste como ley de potencia
de las observaciones log(7out/kpc) = 0.42 log(Myar/Me) — 2.82. El drea sombreada de
color rojo encierra, para una dada My,,, el rango intercuartil de los radios donde las
galaxias simuladas alcanzan la velocidad circular médxima. La extensién limitada en la
medicién de las curvas de rotaciéon de las galaxias observadas muestra solo el interior
creciente de la curva de velocidad circular del halo, sobre todo en el extremo de masa
baja, My, < 5 x 10® M. Este efecto necesita ser tenido en cuenta al comparar el extremo
débil de las relaciones TFB observada y simulada.
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mediante la elecciéon de un valor de r,,; para cada galaxia simulada basado en
su masa baridénica My, y mediante un muestreo aleatorio de la relacién My,,-7out
mostrada en la Fig. 4.6. En la practica se utiliza el ajuste de ley de potencia que se
indica con la linea verde continua con una dispersioén gaussiana de 0.15 en radio.
Este procedimiento garantiza que las velocidades circulares de las galaxias simu-
ladas se miden en promedio en el mismo radio que las galaxias observadas de
igual masa baridénica. Se debe tener en cuenta que para las masas pequefias, que
son las de mayor interés en este trabajo, ambos sistemas simulados y observados
estdn generalmente dominados por materia oscura, por lo que que la distribucién
real de los bariones tiene poco efecto.

El resultado de este ejercicio se muestra en la Fig. 4.7, en donde los circulos rojos
muestran la velocidad predicha V. para las galaxias simuladas y las dreas som-
breadas representan la distribucién intercuartil de velocidades obtenida a una
dada M,,,. La comparacion ilustra un par de puntos interesantes. Uno es que,
como se espera, las velocidades de rotacién en el extremo débil subestiman en
algunos casos las velocidades circulares maximas por un factor bastante grande.
Esto corrige en gran medida la caida en la TFB predicha al utilizar V},,x de mane-
ra que la relacién en el extremo débil parece seguir una ley de potencia de escala
similar a la de los sistemas mds luminosos (ver, Brook y Di Cintio 2015, para un
andlisis y conclusién similar). Por lo tanto la caida abrupta de la TFB en el extremo
débil puede estar mas “oculta” por el hecho de que los tamafios de las galaxias
escalan fuertemente con la masa bariénica, lo que conduce a una subestimacién
sistematica mas grande de la velocidad circular méxima con la disminucién de la

masa galdctica (ver discusiéon en Papastergis y Shankar 2016).

La Fig. 4.7 también pone en evidencia algunas diferencias entre lo observado y
simulado en el extremo débil de la relacién: (i) la dispersiéon en velocidad para
una dada masa es significativamente mayor en las observaciones, y (ii) la caida
en el extremo débil de la TFB simulada es mds pronunciada que en la observada, a
pesar del efecto de correccién causado por los pequefios valores de 7, discutido

anteriormente.

El primer punto puede apreciarse con mayor claridad al tener en cuenta la dis-

persion de las velocidades simuladas para una dada masa, que es bdsicamente



98 Capitulo 4. El Extremo Débil de la Relacién de Tully-Fisher Barionica

T T T T T T \ T
. . QQ ' d
Simulations V.. *g\% .

o e Simulations V. //QN e

1077 ¢

Mbar [M @]

BMcGaugh 2012 7
&Begum+ 2008 ]

<40h et al. 2011

*Oh et al. 2015
xAdams et al. ZOlég

A Papastergis+ 2015}

20 50 100 150 200
V,(Tou) [km/s]

FIGURA 4.7: Comparacion entre las relaciones de Tully-Fisher bariénica predicha y obser-
vada, extendida para incluir galaxias mas débiles que en la Fig. 4.4. Los simbolos grises
indican las muestras observadas, a partir de las referencias que figuran en las leyendas.
Las velocidades se definen ahora en 7, punto mas externo de la curva de rotacién ob-
servada mostrado en la Fig. 4.6 (o su valor maximo, cuando los dos no coinciden). Los
valores medios de la velocidad méxima, a una dada masa bariénica, para las galaxias
simuladas se indican mediante la linea gruesa continua con la leyenda “Vj,,ax”. Los pun-
tos pequefios indican las velocidades predichas para las galaxias simuladas medidas en
rout basadas en el mejor ajuste de una ley de potencia de la muestra observada (ver linea
verde en la Fig. 4.6). Las dreas sombreadas corresponden al rango intercuartil de velo-
cidades, a una dada masa baridnica, para la muestra simulada (rojo) y observada (gris).
Como era de esperar a partir de la Fig. 4.6, V;(rout) subestima la velocidad médxima en
galaxias de masa baja por un factor ~ 1.5. Se debe tener en cuenta también que la TFB
simulada muestra una caida clara en masa en el extremo débil que es menos pronunciada
que en la TFB observada. La TFB observada también tiene sustancialmente mayor disper-
sion en el extremo débil, con un niimero de valores atipicos que no se ven en la muestra
simulada.
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independiente de My, y es s6lo del orden de 0.05 dex cuando se mide a partir
de la funcién de mejor ajuste que se muestra con la linea gruesa a rayas de color
negro. Por otro lado, la dispersién en los datos observados es mucho mayor: para
Myar =~ 108 Mg, la dispersion en la velocidad es de 0.13 dex, con algunos valores

atipicos en la muestra observada que no se ven en la contraparte simulada.

El segundo punto sugiere que en el extremo muy débil las galaxias observadas
habitan halos de menor masa (o menor velocidad circular, para ser més precisos)
que los predichos por el modelo. Este resultado es similar al encontrado en el Ca-
pitulo 2. Un problema similar surge cuando se comparan las masas predichas y
estimadas de los satélites de la Via Lactea, también conocido como el problema
“too-big-to-fail” (Boylan-Kolchin, Bullock y Kaplinghat 2011). Sin embargo la di-
ferencia es pequefia: la velocidad media predicha para las galaxias en el rango de
5% 10% < Myar/Mg < 3 x 107 es ~ 22 km s~! mientras que el valor observado es
~ 19 km s~

Los valores atipicos observados en la Fig. 4.7 presentan un enigma més preocu-
pante. Los que estan a la derecha de la tendencia simulada en principio pueden
ser explicados como galaxias dominadas por bariones donde la concentracién
central de la materia bariénica garantiza una velocidad de rotacién que excede el
méximo asintético del halo (es decir, curvas de rotacién “empinadas”). Los que
estdn a la izquierda, por el contrario, son més dificiles de explicar. Estos son gala-
xias extremadamente masivas en bariones para su velocidad de rotacién o, en su

defecto que giran mucho mas lento de lo que es tipico para su masa.

Debido a que la eficiencia en la formacién de galaxias es, casi sin excepciéon, muy
baja en las galaxias enanas simuladas, la masa bariénica observada de una gala-
xia pone un limite inferior fuerte en la masa virial del halo que habita. La masa
del halo por consiguiente limita la cantidad total de materia oscura dentro de 7y,
colocando un limite inferior firme a la velocidad circular alli medida. Los valores
extremos a la izquierda de la tendencia simulada que se muestran en la Fig. 4.7
son, por lo tanto, sistemas con una atipica alta eficiencia en la formacién de ga-
laxias, o sistemas con un inusual contenido bajo de materia oscura dentro de 7,

para su masa virial.

Si estas galaxias estdn soportadas rotacionalmente (de tal manera que su velo-

cidad de rotaciéon medida es igual a su velocidad circular V.(r)? = GM(r)/r),
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la dltima opcién implica que hay materia oscura “faltante” en las regiones inte-
riores del halo, lo que conduce a una velocidad circular en r,,, que subestima
sustancialmente la verdadera velocidad circular méaxima del sistema. Seria tenta-
dor atribuir este resultado a la presencia de “nticleos” en el halo pero se observa
que esto implicaria ntcleos més grandes que la propia galaxia. Ademads, en ese
caso, todos estos valores atipicos deberian tener curvas de rotacion crecientes que
se extiendan mas alld de r,,;. Este es sin duda el caso de un punto simulado cerca
de la linea de eficiencia 100 % (curva superior a rayas en la Fig. 4.7). En ese caso,
una velocidad de rotacién de ~ 34.5 km s~! se mide en r,,; = 1.5 kpc, mientras
que la velocidad méaxima asintética de 62 km s~ no se alcanza hasta 7., ~ 18
kpc. Por otra parte, como se discute en Oman et al. (2016) las curvas de rotacién
de galaxias observadas marginales son tipicamente no-crecientes en su radio mas

externo.

Los errores de inclinacién también podrian ser potencialmente responsables de
algunos puntos marginales en la relacion. Esto, sin embargo, requeriria correc-
ciones de inclinacién del orden de 15° — 30°, muy por encima de las incertidum-
bres estimadas en las observaciones actuales (ver discusién detallada en Oman
et al. 2016). Si las mediciones mds precisas de dngulos de inclinacién confirman
las estimaciones actuales, estas galaxias marginales son realmente sistemas sin

explicacién en este modelo de formacion de galaxias basado en ACDM.

4.4. Conclusiones

Se utiliz6 el conjunto de simulaciones hidrodindmicas cosmolégicos APOSTLE e
EAGLE para examinar el escalado entre la masa bariénica y la velocidad de rota-
cién de las galaxias formadas en un universo ACDM. Los principales resultados

pueden resumirse de la siguiente manera:

Se encontré que la relaciéon TFB observada se reproduce sin necesidad de ajustes
tinos, mediante simulaciones de formacién de galaxias que reproducen la funcién
de masa estelar de las galaxias y predicen tamafios comparables a los valores
observados. Esto implica que: (i) la normalizacién de la TFB estd determinada en
gran medida por el ajuste de la abundancia de galaxias con luminosidades L.;
(ii) la pendiente resulta de la disminucién constante en la eficiencia de formacién
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de galaxias a medida que disminuye la masa virial. A través de una combinacién
fortuita entre los efectos que compiten, las velocidades de rotacién de las galaxias
terminan siendo, en promedio, casi iguales a las velocidades viriales de los halos
(Ve = 1.15 V). La dispersion en la relacion TFB simulada es ligeramente menor
que la observada, a pesar de los fuertes vientos impulsados por el feedback que

regulan la acumulacion de gas y la formacion de estrellas en las simulaciones.

El acuerdo entre las relaciones TFB observada y simulada no requiere, en estas
simulaciones, ningdn ajuste especial del perfil de densidad interior de materia
oscura (tales como la creacién de niicleos de densidad constante o una expansion
sustancial del pico central) a excepciéon de una leve contracciéon del halo en los

sistemas dominados por bariones.

En el extremo muy débil (es decir, velocidades de rotacion < 40 km s™') la relacion
TFB simulada se inclina considerablemente en masa como consecuencia de la
fuerte caida en la eficiencia de formacién de galaxias en halos de masa baja que
se requiere para reproducir el aplanamiento del extremo débil de la funcién de
masa estelar de las galaxias. Esto implica que la mayoria de las galaxias enanas
débiles (es decir, My,, 5 10° M) deben habitar halos con masas viriales muy

similares o lo que es lo mismo, similares velocidades circulares maximas.

El empinamiento observado en el extremo débil de la relacién TFB es menos pro-
nunciado y esta acompafiado por una mayor dispersién de la encontrada en las
simulaciones. Este desacuerdo se reduce cuando se tiene en cuenta el hecho de
que las galaxias de masa baja son pequefias: sus curvas de rotacién relevan sélo
la parte creciente del perfil de velocidad circular del halo, lo que conduce a una

subestimacion sistematica de la velocidad circular maxima asintética.

La gran dispersion en el extremo débil de la relaciéon TFB observada es maés dificil
de conciliar con las simulaciones. La presencia de galaxias masivas con velocida-
des de rotacién sorpresivamente pequefias es particularmente dificil de explicar.
Esto se debe a que, dada la escasa eficiencia en la formacién de galaxias en halos
de masa baja inherentes a este modelo, la masa bariénica de una galaxia pone un
fuerte limite inferior en la masa del halo que habita, lo que implica velocidades
mucho mds altas que las observadas. A menos que la interpretacion de los datos
observacionales tenga un error sustancial (tal vez debido a la grave subestima-

cién en las inclinaciones de las galaxias) estos valores atipicos parecen deberse a
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una falta de materia oscura en las regiones interiores de sus halos, o por haber
experimentado una eficiencia en la formacién de galaxias extraordinaria (Oman
et al. 2016). Ninguna de estas posibilidades es tenida en cuenta en este modelo,
y por lo tanto estos sistemas observacionales no tienen sistemas homoélogos en

estas simulaciones.
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Apéndice A
Modelado de 1a Contraccion del Halo

RESUMEN  Este apéndice tiene como objetivo presentar distintos mode-
los tedricos de contracciéon de halos de materia oscura. En particular se discute
el modelo analitico de contracciéon adiabéatica desarrollado por Blumenthal et al.
(1986) y se lo compara con modelos no adiabaticos basados en simulaciones nu-
méricas cosmolédgicas de formacion de galaxias y camulos. El modelado de la
redistribucion de la materia oscura debido a la formacién de galaxias es un pro-
ceso complejo que involucra una variedad de subprocesos, algunos de los cuales
no estdn atn entendidos completamente. Los detalles de los diferentes modelos
adoptados producen diferentes resultados en la distribucién final de la materia

oscura afectando la interpretacion de los resultados observacionales.



104 Apéndice A. Modelado de la Contraccién del Halo




A.l. Contraccion Adiabética 105

A.1. Contraccion Adiabatica

Desarrolado analiticamente por Blumenthal et al. (1986, Blumenthal), es la receta
maés aceptada y utilizada en el modelado de la redistribucién de la materia os-
cura del halo como consecuencia de la formacién de la galaxia. Sus hip6tesis son
sencillas y el eje del modelo estd en asumir que la formacién de una galaxia es
un procesos tan lento que el potencial del sistema (halo-galaxia) cambia relativa-
mente poco durante el periodo orbital tipico de una particula de materia oscura,
déndole el nombre de contraccién “adiabatica”. La redistribucién adiabatica de
las particulas de materia oscura implica que su estado final es independiente del
camino seguido, por lo tanto, solo depende del estado final que se asume para los

bariones.

En una evolucién adiabatica, la accion (llamada también invariante adiabética) se
conserva. Bajo la hipétesis de que las 6rbitas de las particulas de materia oscura
son circulares, la invariante adiabdtica es el momento angular' por unidad de
masa (momento angular especifico). Reescribiendo este en funcién de la masa
M (r) encerrada dentro del radio r se llega sencillamente a que rM (r) = cte. Esto
nos dice que si inicialmente una particula se encontraba a una distancia 7; del

centro, luego de un determinado tiempo se encontrara a una distancia 7, dada

por

T Mi(T i)
re = —", Al
f Mf (Tf) ( )
donde M;(r;) y M¢(r¢) son las masas totales dentro de los radios r; y ¢, respecti-
vamente. Una condicién necesaria para la estricta validez de la Eq. A.1 es la de

suponer una distribucién esférica también para los bariones.

La Eq. A.1 puede utilizarse para modelar la contraccién que sufre un halo de
materia oscura como consecuencia de la formacién de una galaxia en su centro.
Esta se resuelve numéricamente buscando el 7; correspondiente a cada 7;. Inicial-
mente, la masa total viene dada por M;(r;) = MP(r;) + M{(r;), donde MP(ry) y

M} (r;) corresponden a la masa inicial barionica y de materia oscura dentro de

'El momento angular especifico esta dado por: J = rV(r) donde V(r) es la velocidad circular
correspondiente a ese radio
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ri, respectivamente. Dado que en la etapa inicial los bariones y la materia oscu-
ra se encuentran mezclados, entonces conocida la fraccién bariénica universal®
(f») puedo escribir la masa bariénica inicial como MP(ry) = f, M{(r;), permi-
tiendo describir totalmente el estado inicial de la Eq. A.1 dando solamente el
perfil inicial del halo de materia oscura M(r;). En el estadio final se tiene que
Mi(re) = MP(r¢) + MP(r¢), si se asume que durante la contraccion no hay cruza-
miento de cascaras (M (r;) = M} (r¢)) se puede describir completamente el estado
final de la Eq. A.1 dando el perfil final de los bariones M (ry).

Ambas hipétesis, inicial y final, permiten encontrar numéricamente el perfil de
masa contraido de un halo (M} (r¢)) conociendo la distribucién inicial de materia
oscura (M{(r;)) y el perfil final de los bariones (M (r)) a través de la siguiente

ecuacion

b -1
re=ri (f +1) (J\]é}li:s + 1) : (A.2)
A juzgar por la Eq. A.2, el modelo de contraccion adiabéatica de Blumenthal es bas-
tante sencillo, pero muchas veces un tratamiento tan elemental de procesos astro-
tisicos tiene sus consecuencias. Numerosos autores han sefialado las falencias que
tiene este modelo (ver por ejemplo, Barnes 1987; Sellwood 1999; Sellwood y Mc-
Gaugh 2005) dando lugar a que otros autores busquen recetas diferentes para el

tratado de este proceso fisico.

A.2. Contraccion no-Adiabatica

Algunas de las hipétesis en las que se basa el modelado de la redistribucién de la
materia oscura mediante una contraccién adiabética son muy fuertes. La hipote-
sis principal del modelo de Blumenthal es la existencia de una invariante adiabati-
ca (rM (r)) posibilitada por un halo perfectamente esférico donde las particulas se
mueven en Orbitas circulares. Sin embargo, las simulaciones numéricas de forma-
cién de halos de materia oscura han mostrado que esta hipétesis no es correcta y

que, en realidad, las drbitas de las particulas son tipicamente bastante excéntricas

2f, = ,/Q4q, donde 4, y Q4 son la densidad universal de bariones y de materia oscura,
respectivamente.
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(ver, Ghigna et al. 1998). Por ejemplo, Sellwood (1999) sugiere que la hipétesis de
la contraccién adiabética puede llevar a una sobreestimacion considerable de la
contraccion del halo.

De todas las recetas disponibles en la literatura para modelar la contraccién del

halo, dos de ellas se destacan.

Modelo de Gnedin

Utilizando simulaciones numéricas cosmolégicas, Gnedin et al. (2004, Gnedin)
compararon los perfiles de densidad de los halos de materia oscura simulados
con los perfiles tedricos predichos mediante un modelo de contraccién adiaba-
tica. Simularon en total un conjunto de 7 cimulos y 1 galaxia, cada uno en dos
versiones diferentes; una con y otra sin enfriamiento radiativo. Estos autores en-
cuentran, como fue sugerido inicialmente por Sellwood (1999), que la contraccién
sufrida por los halos simulados es menor que la predicha por el modelo adiabati-
co. Luego de analizar la excentricidad caracteristica de la 6rbitas de las particulas
de materia oscura llegan a la conclusién de que esta hipétesis es la principal cau-
sa de la diferencia con este modelo analitico. Consiguientemente, proponen un
modelo modificado que permite érbitas mas radiales, liberando la hipétesis de
circularidad.

La Fig. A.1 resume los resultados de Gnedin et al. (2004). Las curvas rojas corres-
ponden al perfil de masa integrada del halo de materia oscura, la curva gruesa
(fina) corresponde al modelo con (sin) enfriamiento radiativo para los bariones
mostrados por la curva azul gruesa (fina). La curva negra a rayas corresponde
al modelo de contracciéon adiabatica estandar (standard AC, Blumenthal et al.
1986) mientras que la curva negra de puntos y rayas representa el modelo de
contraccién adiabatica modificado (modified AC, Gnedin et al. 2004). Es claro de
la Fig. A.1 que el modelo modificado ajusta de mejor manera el perfil de masa
integrada del halo simulado. Si bien pareciera no haber grandes diferencias en
los perfiles de masa integrada de estos dos modelos, cuando lo que se analiza es

el perfil de velocidad esta diferencia es mds notable.

Modelo de Abadi
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FIGURA A.1: Perfil de masa integrada del halo de materia oscura (curvas rojas continuas)
y de los bariones (curvas azules de puntos), para los casos donde el gas puede enfriarse
radiativamente (gruesa) y otra donde evoluciona adiabaticamente (fina). La curva a rayas
muestra la prediccion del modelo estandar (standard AC, Blumenthal et al. 1986), mientras
que la curva a puntos y rayas muestra el modelo modificado (modified AC, Gnedin et al.
2004). Imagen tomada y modificada de Gnedin et al. (2004).
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El modelo de contracciéon de Abadi et al. (2010, Abadi) supone un efecto ain maés
leve que el encontrado por Blumenthal et al. (1986) y Gnedin et al. (2004). Para
modelar el efecto de la contraccién, realizaron 13 simulaciones numéricas cos-
molégicas ACDM de formacién de halos galacticos individuales. Para cada una
de estas compararon dos clases de simulaciones numéricas; una que sigue sélo
la evolucién de una componente de materia oscura y otra donde se afiade una
componente bariénica que evoluciona hidrodindmicamente incluyendo el enfria-
miento radiativo. Con el proposito de encontrar una cota méxima en la contrac-
cién del halo debido a la redistribucién de los bariones, no incluyeron ni forma-
cién estelar ni feedback.

Abadi et al. (2010), proponen una modificacién a la Eq. A.1 que permite plasmar
los tres modelos aqui mencionados en una sola ecuacién general de la siguiente

forma

o a [((Milr N
rf_rl+r1A[<Mf(Tf)) 1]’ (A3

donde, A y n son pardmetros ajustados numéricamente para cada modelo. Estos
pueden verse en la Tabla A.1, donde se incluyen también los pardmetros corres-

pondientes a un modelo sin contraccion.

Modelo A n
Blumenthal 1 1
Gnedin 073 1
Abadi 03 2

Sin Contraccion 0 0

TABLA A.1: Valores de los pardmetros Ay n
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Partiendo de un halo de materia oscura cuyas particulas tengan inicialmente un
perfil de densidad NFW (Navarro, Frenk y White 1997) y adoptando un perfil ex-
ponencial para el disco que describa la distribucién final de los bariones, se puede
modelar la contracciéon que sufre este halo NFW para cada uno de los modelos
presentados. A modo de ejemplo, la Fig. A.2 muestra el perfil de velocidad total
(negro) y la contribucion del disco (azul) y del halo de materia oscura (cian) co-
mo resultado de aplicar el modelo de Blumenthal (panel superior derecho), Gnedin
(panel inferior izquierdo), Abadi (panel inferior derecho) y también el modelo sin
contraccion (panel superior izquierdo). Para la distribucién final de los bariones.
se escogid un disco exponencial que represente el disco de la Via Lactea: radio
de escala R, = 3.5 kpc y masa bariénica M, = 6 x 10'° M (Rix y Bovy 2013).
Se observa de la Fig. A.2 que el modelo de Blumenthal produce un perfil de ve-
locidad mas empinado como consecuencia del marcado pico central debido a la
gran concentracion de materia oscura producto de una contraccién fuerte. En el
otro extremo, el modelo de Abadi produce perfiles de velocidad mas planos en
acuerdo con las curvas de rotacién de galaxias observadas. De manera anéloga a
la Fig. A.2, la Fig. A.3 muestra el perfil de masa integrada. Es evidente la discre-
pancia entre los distintos modelos tanto en los perfiles de velocidad como en los

de masa integrada.

El modelo de Blumenthal, el cual maximiza la contraccién, predice velocidades
tipicamente 10 % mads elevadas que si no se considerara ninguna contraccién. Por
lo tanto, las diferencias que pueda haber entre el modelo de Abadi y el modelo de
Blumenthal, no superan este porcentaje. Se concluye entonces que es conveniente
evaluar el costo-beneficio de emplear uno u otro modelo, el modelo de Blumenthal
es muy sencillo (“computacionalmente barato”) pero el modelo de Gnedin o Abadi

otorgan una mayor precision.
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FIGURA A.2: Contribuciones en velocidad del disco (curva azul a puntos y rayas), del
halo de materia oscura (curva cfan a rayas) y la velocidad total obtenida mediante suma
en cuadratura (curva negra continua) para cada uno de los modelos. En sentido horario
y empezando del panel superior izquierdo, se muestran los modelos sin contraccién,
Blumenthal, Abadi 'y Gnedin.
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FIGURA A.3: Perfiles de masa del disco (curva azul a puntos y rayas), del halo de materia
oscura (curva cian a rayas) y el correspondiente perfil de masa total (curva negra conti-
nua) para cada uno de los modelos. En sentido horario y empezando del panel superior
izquierdo, se muestran los modelos sin contraccién, Blumenthal, Abadi y Gnedin.
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