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CARACTERIZACIÓN DEL MEDIO AMBIENTE DE
GALAXIAS DE BAJO BRILLO SUPERFICIAL

Para optar por el grado de
MAESTRO EN CIENCIAS (ASTROFÍSICA)
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Resumen

Las galaxias de bajo brillo superficial (LSB por sus siglas en inglés, Low Surface Brightness) son ga-
laxias de disco intŕınsecamente débiles, caracterizadas por tener un brillo superficial central µB & 21.65
mag arcsec−2 (Freeman 197031). Este tipo de galaxias representa un conjunto de objetos de gran interés
para el estudio de la formación y evolución galáctica, dado que son sistemas poco evolucionados en com-
paración con las galaxias de alto brillo superficial (HSB por sus siglas en inglés, High Surface Brightness),
en tanto que presentan baja metalicidad (Kuzio de Naray, McGaugh & de Block 200464), altas fracciones
de gas y poca actividad de formación estelar (Wyder et al. 2009131). Además, las galaxias LSB están
fuertemente dominadas por materia oscura a todo radio (e.g. Pickering et al. 1997;96 Kuzio de Naray &
Spekkens 201165), lo que las convierte en laboratorios ideales para estudiar el ensamblaje, la estructura
y la evolución de los halos de materia oscura, los cuales son modelados de manera sencilla por medio de
una esfera isotérmica.

Las galaxias LSB representan una fracción importante de la población galáctica (∼ 30-50 %, O’Neil
et al. 200386), y el desarrollo de nuevas y mejores herramientas de observación ha permitido la detección
de estos objetos en volúmenes cada vez mas grandes, y por lo tanto un estudio estad́ıstico más a fondo
de sus propiedades.

Estas galaxias se presentan en un amplio rango de morfoloǵıas (McGaugh et al. 199574), y se espe-
ra que se formen en halos caracterizados por tener altos valores de esṕın (Jimenez et al. 199856). Este
último es un resultado directo obtenido por los modelos de formación y evolución de galaxias espirales
más aceptados en los últimos años, en los cuales se obtiene que el momento angular juega un papel
importante en la determinación de las propiedades de las galaxias, tales como su densidad estelar o in-
cluso el radio dentro del cual se encuentra la mayor parte de su contenido bariónico (Dalcanton et al.
1997;25 Kim & Lee 201362). Estos modelos predicen que la adquisición de momento angular se debe
no solo a los mecanismos de fuerzas de marea en el momento de su formación en el universo temprano;
por el contrario, la estructura a gran escala y los procesos de acreción y fusión también son fundamentales.

En el presente trabajo se muestra una contraparte observacional a distintos resultados teóricos, utili-
zando como base una muestra de galaxias del Sloan Digital Sky Survey, Data Release-7 (SDSS DR7). De
este censo se derivan una serie de catálogos (Tempel et al. 2014a120-2014b;121 Jasche et al. 2010;55 Yang
et al. 2007133) que permiten caracterizar las propiedades del medio ambiente, a pequeña y a gran escala,
de estas galaxias de cuatro maneras diferentes:

La estructura a gran escala (voids, sheets, filamentsy clusters) sobre la cual se encuentran los halos.

La distancia al filamento mas cercano.

La densidad del medio ambiente local a diferentes escalas de atenuación (1,2,4 y 8 h−1 Mpc).

El número de galaxias ligadas gravitacionalmente a un grupo.

Con esta información, se construye una muestra limitada por volumen tomando en cuenta los criterios
de selección establecidos previamente por otros autores (e.g. Zhong et al. 2008,137 Galaz et al. 201132),
con el objetivo de garantizar que las galaxias la muestra, correspondan a una misma clase de objetos con
estudios y resultados previos. Respecto al medio ambiente, se encuentra que las galaxias LSB residen en
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regiones de baja densidad a diferentes escalas; esto es consistente con resultados previos, que indican que
las galaxias LSB se encuentran en ambientes relativamente aislados (e.g. Rosenbaum et al. 2009;107 Galaz
et al. 2011). Adicionalmente, los modelos de formación y evolución predicen que los halos más masivos
(caracteŕısticos de galaxias LSB) se encuentran preferentemente alineados con la estructura filamenta-
ria a gran escala (Zhang et al. 2009136). En este trabajo se confirma este resultado, ya que encontramos
que las galaxias LSB presentan una probabilidad de ∼ 60 % de encontrarse sobre estructuras filamentarias.

Adicionalmente, se busca demostrar la hipótesis de que los halos con alta velocidad de rotación co-
rresponden a galaxias LSB, estimando el esṕın λ, que es un parámetro teórico que está relacionado con
el cociente entre el soporte rotacional y la aceleración gravitacional. El método utilizado para estimar el
esṕın se basa en el modelo presentado por Mo, Mao & White (199882), incluyendo una descomposición
bulbo-disco (Simard et al. 2011113) para estimar el momento angular espećıfico estelar de cada una de
las componentes estelares de manera independiente, pero implementando cinco diferentes prescripciones
para estimar la masa del halo de materia oscura, con el objetivo de eliminar cualquier dependencia del
valor del esṕın en el valor estrictamente numérico del mismo.

Utilizando una relación Tully-Fisher para inferir la velocidad de rotación de la componente estelar
en la muestra limitada por volumen, obtenemos distribuciones de esṕın de galaxias LSB y HSB, que
posteriormente se comparan con muestras de control, en las cuales se utiliza directamente la información
cinemática de HI del catálogo ALFALFA α.100, para mostrar que las galaxias LSB presentan sistemáti-
camente valores mas altos del esṕın que las HSB. Si la distribución de espines de ambas sub-muestras es
la misma, entonces las HSB deben re-distribuir su momento angular entre las componentes estelar y de
materia oscura para reproducir la distribución de sus propiedades estructurales observadas. Esto último
permite entonces concluir que las galaxias LSB y HSB pueden ser modeladas de manera similar, variando
el parámetro de esṕın.

El presente trabajo se encuentra dividido en las siguientes secciones:

1. Introducción, donde se presentan las propiedades generales de las galaxias LSB, y los resultados de
diferentes autores que sirven como motivación.

2. Selección de la muestra, con una breve descripción de los catálogos utilizados aśı como la información
obtenida de los mismos. En esta sección se describe también la construcción de las dos sub-muestras
que de ella se derivan.

3. Metodoloǵıa, que describe la forma en cómo se calculan las propiedades del halo, como su masa, su
tiempo de ensamblaje, y su esṕın a partir de datos osbervacionales.

4. Una breve comparación con resultados previos que permiten afirmar que los criterios de selección
son correctos en la construcción de las sub-muestras.

5. Los resultados obtenidos, que comprenden tanto la caracterización del medio ambiente como los
métodos utilizados para obtener las propiedades del halo, tales como su tiempo de ensamblaje,
velocidad de rotación, masa de materia oscura y esṕın.

6. Análisis y discusión de resultados.

7. Trabajo a futuro.
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Caṕıtulo 1

Introducción

1.1. Clasificación de Galaxias

En su forma más general, las galaxias son un conjunto de estrellas, gas, polvo y materia oscura que
interactúan bajo la acción de la gravedad. Estas se observan en el cielo como objetos nebulosos o difusos,
con diferentes morfoloǵıas y propiedades. La forma más sencilla de clasificarlas (y la más común) es
aquella introducida por Hubble en 1926.51 En su art́ıculo Extra-Galactic Nebulae, Hubble realiza una cla-
sificación con base en su morfoloǵıa, tomada de las imágenes fotográficas de 400 fuentes extragalácticas,
de las cuales todas (a excepción de tres) caen dentro de una secuencia de formas caracterizadas por su
simetŕıa y la predominancia de su región mas central, el núcleo. Esta clasificación (conocida hasta estos
d́ıas como Secuencia de Hubble), se caracteriza por dividir a las galaxias en dos grandes grupos:

i) Galaxias eĺıpticas (E’s), caracterizadas por no tener una sub-estructura bien determinada, ma-
yormente con forma elipsoidal. Estas se ordenan a lo largo de la secuencia de Hubble de acuerdo con su
elipticidad ε ≡ 1− b/a, en donde a y b son los ejes mayor y menor del sistema respectivamente.

ii) Galaxias espirales, identificadas por una estructura con forma de disco, con la presencia de
brazos espirales y un bulbo en la región central. A su vez, éstas pueden dividirse en dos sub clases, de
acuerdo a si presentan barras (SB’s) o no (S’s), y cada sub clase se ordena de acuerdo con la apertura de
sus brazos y la razón de brillo entre bulbo y disco, que va desde las Sa-SBa con brazos cerrados y bulbo
prominente, hasta las Sc-SBc con brazos abiertos y bulbo tenue.

Figura 1.1: Esquema básico de la clasificación morfológica de galaxias, de acuerdo con el criterio de
Hubble. [Crédito: R.G. Abraham, Institute of Astronomy, University of Cambridge, UK.]

De acuerdo con la figura 1.1, los objetos del lado izquierdo de la secuencia de Hubble se conocen como
objetos tempranos, mientras que del lado derecho se encuentran los objetos tard́ıos, y se les denomina aśı
debido a que, en un principio, se pensaba que este escenario representaba un esquema evolutivo de las
galaxias.
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Actualmente se ha descartado que la secuencia de Hubble corresponda a una secuencia evolutiva tal
y como la concibió Hubble, sin embargo, la denominación de las galaxias de acuerdo a su posición en la
secuencia se mantiene. Esta clasificación, que inicialmente fue obtenida a partir de observaciones en el
visible, ha sido modificada durante el paso de los años (e.g. de Vaucouleurs 1959;124 Sandage 1961110),
pero continúa siendo un método que permite a los astrónomos comparar y clasificar fácilmente a las
galaxias.

1.1.1. Otras formas de Clasificación

A pesar de que la secuencia de Hubble es una forma de clasificar a las galaxias bastante común, existen
otras formas en las que es posible clasificar a las galaxias, ya que hacerlo depende esencialmente de la
longitud de onda de las observaciones y de los fenómenos que de ella se puedan analizar. En el caso de
la secuencia de Hubble, la componente estelar es la que más aporta a las observaciones. El análisis de
ĺıneas de absorción-emisión para determinar la metalicidad (Bromley et al. 1998;13 Tempel et al. 2011119),
aśı como observaciones en ultravioleta (Marcum et al. 200172) y de polvo en el infrarrojo (Pahre et al.
2004;88 Querejeta et al. 2015102) son ejemplos de cómo pueden ser utilizadas otras longitudes de onda
que permiten hacer comparaciones entre las diferentes formas de clasificación y las propiedades generales
de las galaxias.

Por ejemplo, de acuerdo con la tasa de formación estelar (SFR, por sus siglas en inglés, Star Formation
Rate), es decir, cuántas estrellas se forman en una galaxia en un intervalo de tiempo, las galaxias se
pueden clasificar como activas (Star-Forming) o pasivas (quiescent). Para ello se utilizan, por ejemplo,
las observaciones de las ĺıneas de Hα que son trazadoras de regiones fotoionizadas por estrellas jóvenes,
emisión ultravioleta (UV) proveniente de estrellas masivas recién formadas, o emisión en infrarrojo (IR)
del polvo alrededor de estrellas calientes. Un caso más espećıfico consiste en observar la ĺınea de la
molécula de HCN(1-0), producida en las galaxias con mayor formación estelar, ya que su densidad cŕıtica
es mayor que la del CO, y por tanto, permite trazar el gas molecular hasta densidades nH & 6× 104 cm
−3, t́ıpicamente asociadas con la formación estelar (Onus et al. 201787). La Ley de Kennicutt-Schmidt es
un resultado emṕırico que relaciona la densidad del gas molecular con la SFR, por medio de una ley de
potencias

ΣSFR ∝ ΣNgas,

donde N ∼ 1.4±0.15, y Σgas es obtenido suponiendo una razón constante de CO/H2 (Kennicutt 1998a60).
Una herramienta adicional que permite hacer esta distinción se muestra en la Fig. 1.2, donde se observa
un mapa UVJ t́ıpico que permite distinguir entre galaxias activas e inactivas, estas últimas localizadas
en la parte superior izquierda del plano, a partir de los ĺımites presentados por Whitaker et al. (2011128).

Otra manera de clasificar a las galaxias se basa en la forma que presentan sus espectros, que en combi-
nación con la emisión de las regiones centrales, podemos identificar otro tipo de objetos, conocidos como
AGN (Por su siglas en inglés, Active Galactic Nuclei). Es bien conocido que todas las galaxias poseen
un agujero negro supermasivo en su centro y que, por acción de la gravedad, cuando el material en sus
alrededores cae hacia él, se forma un disco de acreción. El gas, al calentarse, emite una gran cantidad de
enerǵıa, lo cual se refleja como una componente muy luminosa, y que además, posee una alta variabilidad
en un intervalo de tiempo muy corto. Los AGN pueden ser identifiados a partir de su alta luminosidad
en radio y/o en rayos-X, aśı como la intensidad y el ancho de sus ĺıneas de emisión (Baldwin, Phillips &
Terlevich 19814).

1.1.2. Propiedades asociadas al tipo morfológico

Las galaxias presentan una gran variedad de caracteŕısticas f́ısicas y observacionales, tales como masa
estelar, color, intensidad de ĺıneas de emisión, luminosidad, densidad del medio interestelar, tamaño, entre
otras. Algunas de ellas presentan alguna correlación con propiedades morfológicas como, por ejemplo, la
razón bulbo-disco y la apertura de los brazos espirales (Roberts & Haynes 1994105). Dichas correlaciones
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Figura 1.2: Ejemplo del plano UVJ utilizado para separar las galaxias star-forming de las quiescent.
[Crédito: van Dokkum et al. (2015), ApJ, 813, 23.]

se deben principalmente a las caracteŕısticas intŕınsecas de cada galaxia, como las tasas de formación
estelar (Kennicutt 1998b61), la masa estelar, el contenido de gas, etc.

Por ejemplo, si consideramos una clasificación basada en la apariencia a partir de observaciones en el
infrarrojo (Pahre et al. 200488), es posible ver las regiones oscurecidas por polvo en el óptico, por lo que
una imagen en estas longitudes de onda permite trazar estas regiones, las cuales corresponden a aquellas
en donde se están formando estrellas, es por ello que los brazos espirales se ven más claramente en el
infrarrojo. Se puede observar que el contraste entre las regiones dentro y fuera de ellos es mucho más
notoria que si se observaran, por ejemplo, en el visible (Fig. 1.3).

En el trabajo de Pahre et al. (2004), se observa que la emisión en infrarrojo de las poblaciones es-
telares, obtenida de observaciones con Spitzer, vaŕıa con el tipo morfológico, particularmente en el color
([3.6µm] − [4.5µm]), como consecuencia de la edad de sus poblaciones estelares, ya que las galaxias de
tipo tard́ıo son mas rojas que las de tipo temprano. De manera similar la fracción de la luz proveniente
del polvo (8 µm) vaŕıa desde un 10 % para galaxias tempranas hasta un 90 % en galaxias tardias, debido
al aumento en la fracción de moléculas PAHs (siglas en inglés de Hidrocarburos Polićıclicos Aromáticos).

De manera similar, se han encontrado (e.g. Ellis et al. 200528) otro tipo de correlaciones, por ejemplo,
existe una tendencia de que las galaxias sean más débiles (en magnitud absoluta) a medida que nos
movemos de los objetos tipo E/S0 hacia Sd/Irr (visto en la banda B). Por otra parte, las galaxias Sd/Irr
tienen un brillo superficial ∼ 1.5 mag arcsec−2 menor que las E/S0 (ver Cap. 2). Además, al analizar el
color (u − r) existe una tendencia a que las galaxias tempranas sean más rojas que las galaxias tard́ıas.
Finalmente, la razón bulbo-disco decrece progresivamente con el tipo morfológico, es decir que las galaxias
tard́ıas tienen un bulbo más pequeño que las de tipo temprano.

Es importante conocer las propiedades asociadas al tipo morfológico ya que nuestro estudio se cen-
trará principalmente en el análisis de galaxias espirales cuya orientación permita observar las regiones
menos oscurecidas por polvo (ver Cap. 2), y que además permita identificar si la componente estelar del
bulbo es comparable con la del disco. Como se discutirá más adelante (ver Cap. 1.3), se han encontrado
galaxias LSB en una amplia gama de morfoloǵıas; sin embargo, muchas de ellas (∼ 80 %, O’Neil et al.
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Figura 1.3: Comparación entre dos imágenes de M31 observada en el visible (arriba) y en el infrarrojo
(abajo). [Crédito: NASA, v́ıa Kitt Peak National Observatory (visible) y Spitzer (IR).]

1997?) pertenecen a una población de objetos tard́ıos.

1.1.3. Estructura General de Galaxias Espirales

Como se mencionó antes, los principales objetos de estudio en este trabajo corresponden a galaxias
LSB del tipo espiral, por lo que a continuación se mencionarán con más detalle algunas de sus caracteŕısti-
cas. Las galaxias espirales son objetos por lo general menos luminosos (−23 . MB . −16) y masivos
(109M� .M. 1012) que las galaxias eĺıpticas. Su caracteŕıstica principal es estar conformadas por un
disco de estrellas con soporte rotacional, inmerso en un halo de materia oscura (Fig. 1.4). Esta última no
es una caracteŕıstica exclusiva de las galaxias epirales, ya que las galaxias eĺıpticas también se encuentran
inmersas en halos de materia oscura.

Estructura Espiral

Los brazos de una galaxia espiral son más azules que el resto del disco, y son muy brillantes en emisión
Hα. Esta última está asociada a regiones fotoionizadas alrededor de estrellas masivas y jóvenes, por lo
que los brazos espirales deben ser regiones con alta actividad de formación estelar. El ángulo de apertura
(pitch angle) β es el ángulo comprendido entre la tangente un brazo y la tangente a un ćırculo centrado
en el centro de la galaxia y que pasa por el mismo punto. En las galaxias de tipo temprano (Sa), β tiene
un valor menor que en las de tipo tard́ıo (Sc), es decir, los brazos se abren a medida que avanzamos
en la secuencia de Hubble. El origen de los brazos espirales no está del todo claro; sin embargo, se cree
que se forman a partir de una onda de densidad, cuasi-estacionaria, y con una velocidad diferente a la
velocidad de las estrellas. Si el gas presente en el disco de la galaxia entra a una región de alta densidad,
se comprime y puede desencadenar un proceso de formación estelar.

Barras

Se ha observado que una fracción importante, que va del 50-70 % de las galaxias espirales, presentan
estructuras en forma de barras (e.g. Reese et al. 2007;103 Menéndez-Delmestre et al. 200779), que con-
tienen hasta 1/3 de la luminosidad total. Las barras están formadas por estrellas cuyas órbitas son muy
elongadas, lo cual provoca perturbaciones en el potencial gravitacional que, entre otras cosas, provocan
una redistribución del momento angular. Al igual que los brazos espirales, las barras rotan con un patrón
de velocidad propio (e.g. Corsini 201124).
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Bulbo y Regiones Centrales

El bulbo es un sistema estelar denso y muy brillante en comparación con el disco, y en donde se
pueden encontrar poblaciones de estrellas tanto viejas como recién formadas, localizado en el centro de
las galaxias espirales. EL bulbo puede ser compacto como en el caso de las galaxias Sc, o bien ocupar casi
toda la galaxia como en las S0. La mayoŕıa tiene forma de esfera o elipsoide, aunque también los hay con
forma aplanada, similar a una caja. A diferencia de las estrellas del disco cuyo movimiento se da sobre
un plano (el plano galáctico), las estrellas del bulbo se caracterizan por tener movimientos aleatorios
alrededor del centro. La prominencia del bulbo, junto con la apariencia de los brazos espirales, permite
ubicar a las galaxias a lo largo de la secuencia de Hubble, de tal manera que los bulbos en las galaxias
tempranas son más brillantes (aunque no necesariamente más grandes) que en las galaxias tard́ıas (Fig.
1.1).

Figura 1.4: Esquema de las componentes principales de una galaxia espiral t́ıpica. [Crédito: Jakub
Schwarzmier, University of West Bohemia in Piben, Department of General Physics. Source https:

//kof.zcu.cz/st/dis/schwarzmeier/galaxy_models.html.]

1.1.4. Curvas de Rotación y Masa Dinámica

La curva de rotación de una galaxia es un diagrama que permite estudiar cómo cambia la velocidad
orbital v como función de la distancia R al centro del objeto. Puede ser determinada a partir de la
observación de cualquier clase de objetos que se muevan en órbitas circulares a diferentes radios en torno
al centro de la galaxia, por ejemplo, estrellas. La velocidad de éstas puede ser calculada a partir de sus
espectros que presentan corrimientos Doppler. También es posible medir la velocidad de rotación a partir
del movimiento de grandes nubes de HI. Por lo general, estas regiones se encuentran incluso a distancias
mayores que las estrellas, por lo que, es posible determinar la velocidad de rotación hasta las regiones mas
externas (Fig. 1.5, izquierda). La forma de la curva de rotación refleja la manera en cómo se distribuye
la masa en una galaxia, por ejemplo:

Como un cuerpo ŕıgido cuya velocidad aumenta con la distancia, es decir, v ∝ R, donde M ∝ r3.

En una distribución en donde gran parte de la masa se encuentra en las regiones centrales, v ∝
R−1/2; esta forma se obtiene del equilibrio entre la fuerza gravitacional y la fuerza centŕıfuga.

Una curva de rotación plana, en donde v = cte. implica que la masa crece linealmente con el radio.
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La mayoŕıa de las galaxias tienen una curva de rotación que se comporta como un cuerpo ŕıgido en
las partes centrales, seguida (en algunos casos) de un decaimento y finalmente un aplanamiento en las
regiones externas, donde ya no hay luz estelar. Este último comportamiento resulta llamativo dado que,
con base en las leyes de Newton, la velocidad de rotación debeŕıa disminuir para los objetos más alejados
del centro si la masa ya ha convergido al total. Una forma de aumentar la velocidad seŕıa añadiendo
más masa en las regiones externas donde ya no hay estrellas o gas, lo cual sugiere que las galaxias se
encuentran inmersas en una cantidad significativamente grande de materia que no es posible ver, pero
cuyos efectos se reflejan en la curva de rotación. Por tanto, la curva de rotación representa una evidencia
indirecta de la existencia de un halo de Materia Oscura en el cual estan embebidas las galaxias.

Figura 1.5: Izquierda: Curva de rotación obtenida a partir de la observación de las componentes estelar
y gaseosa en M33. Derecha: Curva de rotación de la galaxia NGC 3198, en la cual se observa la suma
de las componentes bariónica y oscura; esta última es la responsable del aplanamiento de la curva de
rotación a distancias grandes. [Créditos: izquierda, sin derechos de autor; derecha: van Albada et al. 1985,
ApJ 295, 305.]

En la década de los 70’s del siglo pasado, Vera Rubin publicó una serie de art́ıculos en los que, a
partir de observaciones espectrales de alta sensitividad, pudo determinar la curva de rotación de galaxias
espirales. Los principales puntos de estos trabajos108 se describen a continuación:

1. Las curvas de rotación de todas las galaxias en la muestra son aproximadamente planas a distancias
tan grandes como 50 kpc.

2. La velocidad máxima está correlacionada con el tipo morfológico, de tal manera que, a una misma
distancia, M(Sa) > M(Sb).

3. La masa de las galaxias crece significativamente y de manera lineal con la distancia radial.

Finalmente, a partir de sus resultados, se puede pensar que la mecánica Newtoniana puede no ser
correcta de manera universal, o bien, que aproximadamente el 50 % de la masa de las galaxias no proviene
de una componente bariónica (Rubin et al. 1980109). Esto explicaŕıa que la velocidad de rotación de las
galaxias sea aproximadamente constante en las regiones externas. Con esta información, la distribución
de densidad puede ser calculada a partir de las curvas de rotación. Se ha establecido a partir de obser-
vaciones que para galaxias con 0 < z < 3, el radio del halo RH es ∼ 30Reff , donde Reff es el radio que
contiene la mitad de la luz en una galaxia (e.g. de Vaucouleurs 1951124).

En su forma más general, un halo de materia oscura puede estar representado por un perfil de densidad
asociado a una esfera isotérmica singular de la forma ρ ∝ r−2, lo cual implica que M(r) ∝ r, es decir,
la masa del halo crece linealmente con el radio. Sin embargo, a partir de una serie de simulaciones
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Figura 1.6: Ejemplos de curvas de rotación de galaxias espirales, en las cuales se observa un aplana-
miento, que resulta inconsistente con las leyes de Newton, en el caso de que la materia que vemos sea
la única presente. Se observa también que las galaxias de tipo temprano tienen una velocidad máxima
mayor que las de tipo tard́ıo [Crédito: Rubin, V., et al. 1978, ApJ 225, L107].

de N-cuerpos para investigar la estructura de los halos en el modelo ΛCDM presentadas por Navarro,
Frenk & White (199683), se encontró que el perfil de densidad promediado sobre cáscaras esféricas parece
mostrar un perfil universal, en el cual los halos son aproximadamente isotérmicos sobre un amplio rango
de distancias. Este perfil de densidad, conocido como Perfil NFW, viene dado como

ρ(r) =
ρs

r/rs(1 + r/rs)2
, (1.1)

donde ρs es una constante, igual a la amplitud de la densidad, y Rs es el radio caracteŕıstico. Notar que
para r << Rs, se tiene que ρ ∝ r−1 mientras que para r >> Rs, la densidad cae como ρ ∝ r−3.

1.2. Brillo Superficial

La distribución de brillo I(R) de las galaxias espirales muestra dos componentes principales: en primer
lugar, una componente asociada al bulbo, que puede ser descrita con un perfil de la forma

log(I) ∝ R1/n; (1.2)

para el cual n se conoce como Índice de Sérsic, y es igual a 4 para un bulbo esferoidal (llamado Perfil
de de Vaucouleurs), o bien toma valores entre 1 y 2 si se trata de un pseudo-bulbo. Por otro lado, la
componente asociada al disco sigue un perfil exponencial

I(R) = I0e
−αR, (1.3)

donde I0 es una constante y α, el radio de escala. Con esto, podemos definir al brillo superficial como la
magnitud aparente de un objeto extendido (como una nebulosa o una galaxia) por unidad de área, medido
generalmente en mag arcsec−2. Dado que las magnitudes están definidas sobre una escala logaŕıtmica, el
brillo superficial µ se puede obtener en su forma más general como

µ = m+ 2.5 log10A, (1.4)

siendo m la magnitud aparente y A, el área subtendida por el objeto en el plano del cielo. A diferencia
de una estrella que se observa como una fuente puntual, las galaxias distribuyen su brillo sobre un área
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Figura 1.7: Brillo superficial central de las galaxias en la muestra de Freeman (1970). La ĺınea punteada
corresponde al valor µB = 21.6 mag arcsec−2. [Crédito: Freeman, K.C. 1970, ApJ, 160, 811].

mucho mayor; por tal motivo, suponiendo que una estrella y una galaxia tuvieran la misma magnitud
aparente, éstas últimas seŕıan más dificiles de detectar. De este modo, se deduce que para un disco con
una distribución dada por la ec. 1.3, el brillo superficial está dado por

µ(R) = µ0e
−αR. (1.5)

En un estudio realizado por Freeman (197031), donde recolecta información fotométrica de los discos
en una muestra de galaxias, se encontró que la gran mayoŕıa de ellos tienen aproximadamente el mismo
brillo superficial central µB ∼ 21.65± 0.30 mag arcsec−2 medido en la banda B a lo largo de la secuencia
de Hubble, e independientemente de la magnitud absoluta, cuyo rango es de hasta 5 mag. (Fig. 1.7).

Posteriormente a este trabajo, sin embargo, se ha encontrado que existen galaxias con menor brillo
superficial central que el descrito por la Ley de Freeman (1970). De acuerdo con este ĺımite, las galaxias
se pueden clasificar como galaxias de alto brillo superficial (HSB) o de bajo brillo superficial (LSB), estas
últimas caracterizadas por tener un brillo superficial central µB > 21.65 mag arcsec−1. Nótese que, dado
un brillo total, expresado en magnitudes, m, el valor numérico del brillo superficial es mayor al aumentar
el área que abarca el objeto, de acuerdo con la ec. 1.4.

1.3. Propiedades de las galaxias LSB

Las galaxias LSB han sido objeto de muchos estudios por parte de varios autores, debido tanto a sus
propiedades intŕınsecas, como a las claves que pueden ofrecer para el entendimiento de los profsos de
formación y evolución de galaxias. Estas galaxias constituyen una fracción importante de la población
galáctica, pues se ha encontrado que las densidades numéricas de LSB representan ∼ 30-50 % de la po-
blación de objetos extragalácticos, comparable con las de las galaxias HSB (e.g. McGaugh et al. 1995b;74

O’Neil et al. 200386). En los últimos años, y con el desarrollo de nuevas técnicas observacionales que
permiten detectar objetos débiles a distancias muy grandes, se ha encontrado un aumento significativo
en la población de galaxias LSB. Esto último sugiere entonces que las galaxias LSB podŕıan contener una
fracción importante de la materia bariónica en el universo.

Las galaxias LSB son particularmente útiles para el desarrollo de diferentes modelos evolutivos, dado
que son objetos más sencillos de modelar que sus contrapartes HSBs. Las galaxias LSB son por lo general
galaxias ópticamente débiles (Impey & Bothun 199754), con baja metalicidad (Z < 0.003, Kuzio de Naray,
Mc Gaugh & de Block 200464), tienen relativamente poca formación estelar (SFRmean ∼ 0.55M�yr

−1,
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Wyder et al. 2009131) y bajas masas de polvo (∼ 8.8 × 105M�, Matthews & Wood 200173). Además,
su escasa emisión de Hα sugiere que las galaxias LSB son sistemas menos evolucionados que sus contra-
partes HSB (Bothun, Impey & McGaugh 199710), implicando pocas regiones de actividad de formación
estelar donde el gas es continuamente ionizado. Estas galaxias son dominadas gravitacionalmente a todo
radio por materia oscura (De Block, McGaugh & Rubin 200126), por lo que es posible modelarlas me-
jor mediante un modelo simple en donde se considera únicamente el campo gravitacional de una esfera
isotérmica.

Las galaxias LSB se encuentran en un amplio rango de morfoloǵıas, pero dominadas por aquellas que
carecen de bulbo, t́ıpicamente, con una razón bulbo-disco B/D < 0.1 (McGaugh,et al. 199575). Estas ga-
laxias se encuentran bien descritas por un perfil exponencial (Freeman 1970;31 Beijersbergen et al. 19996),
con un radio de escala mucho mayor que las galaxias HSB. También se ha encontrado recientemente que
la presencia de barras estelares en este tipo de galaxias es sistemáticamente menor que en galaxias HSB
(e.g. Honey et al. 2016,47 Cervantes Sodi & Sánchez Garćıa 201721). Además, muy pocas galaxias LSB
(5-20 %) muestran evidencia de tener actividad en el núcleo, a diferencia de las galaxias HSB, donde el
porcentaje de AGNs alcanza hasta un 20-50 % (Impey et al. 1996;53 Galaz et al. 201132).

1.3.1. Evolución Galáctica.

Uno de los estudios de galaxias LSB más destacados es el presentado por McGaugh et al. (199575),
quienes realizaron un estudio de imágenes UBVI y Hα de una muestra de galaxias LSB de tipo tard́ıo,
intŕınsecamente extendidas. Los principales resultados que se encuentran en este art́ıculo están relacio-
nados directamente con la morfoloǵıa y las poblaciones estelares que estas galaxias presentan. Pueden
resumirse en los siguientes puntos:

1. Las galaxias LSB de la muestra se presentan en un amplio rango de morfoloǵıas; sin embargo, se
caracterizan por extenderse sobre un área considerablemente grande.

2. No todas las galaxias LSB son galaxias enanas.

3. Muchas galaxias LSB de la muestra son similares a algunas galaxias irregulares, azules, y su apa-
riencia no cambia significativamente entre las observaciones del U al I, lo cual sugiere poblaciones
estelares bastante homogéneas.

4. El color azul de estas galaxias sugiere que las galaxias LSB tienen poblaciones estelares más jóvenes
que las HSB, las cuales no tienen edades mayores que 1 Gyr.

En años más recientes, Shao et al. (2015111) presentaron un estudio del medio ambiente, la morfoloǵıa,
y las poblaciones estelares de galaxias LSB carentes de bulbo, en una muestra limitada por volumen entre
0.024 < z < 0.04. En dicho art́ıculo, se encuentra que las poblaciones estelares de las galaxias LSB en
regiones de baja densidad son similares a las LSB que se encuentran en regiones de alta densidad, lo cual
sugiere que el medio ambiente no es relevante en la evolución de las galaxias LSB. Además, las poblaciones
estelares de galaxias LSB de diferentes morfoloǵıas son diferentes; en particular, las galaxias irregulares
tienen en sus regiones centrales estrellas más jóvenes que las galaxias regulares, lo cual sugiere que la
dinámica y los eventos de fusión juegan un papel más importante que el medio ambiente en la evolución
de las galaxias LSB.
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Relación Tully-Fisher y Contenido de Gas

Brent Tully & Richard Fisher (1977123) encontraron que la velocidad máxima de rotación vmax de las
galaxias espirales está relacionada con su luminosidad, en lo que se conoce como la Relación Tully-Fisher
(TF), del tal modo que

L ∝ vαmax,

donde α ∼ 4. Debido a esta correlación, la luminosidad de una galaxia puede ser estimada a partir de
su velocidad de rotación. Más aún, la determinación de vmax es independiente de la distancia a la cual
se encuentra la galaxia, por lo que la relación TF puede ser utilizada como una forma de determinar la
distancia a una galaxia, sin necesidad de usar la ley de Hubble-Lemaitre, v = H0d.

La existencia de la relación TF implica que una cantidad suficiente gas se ha convertido en estrellas,
de manera que se produzca la suficiente cantidad de luz para una velocidad circular dada. Sin embargo,
las galaxias LSB muestran una mayor dispersión alrededor de esta relación, en comparación con otras
galaxias; una forma de explicar esta discrepancia consiste en postular la existencia de un ajuste entre el
brillo superficial central y el cociente M/L, de tal manera que se preserve una relación T-F universal.
O’Neil et al. (200085), presentan el análisis de una muestra de 43 galaxias LSB , que incluye galaxias
con cocientes MHI/LB entre 0.1-50 M�/L�. En este trabajo se descubrieron varias galaxias LSB con
MHI/LB > 9M�/L�, rojas y pequeñas. Suponiendo que la distribución de HI es similar a la distribución
estelar en el óptico, tales galaxias se encuentran en un régimen donde no existen fuertes episodios de for-
mación estelar. Este análisis muestra una correlación entre los residuos de la relación TF ε y la fracción
de gas, cuya existencia se explica principalmente porque muchas de estas galaxias no se encuentran en el
mismo estado evolutivo, en cuanto la conversión de gas a estrellas se refiere.

En el panel izquierdo de la Fig. 1.8, se muestra la relación TF en donde se grafica la magnitud absoluta
MB de las galaxias de la muestra de O’Neil et al. (2000)85 como función de w50, es decir, el ancho de la
ĺınea de HI medida al 50 % de su altura, y que está relacionada con la velocidad de rotación (ver Cap. 2).
En el panel de la derecha se observan los residuos de la relación TF como función de la fracción de gas;
se observa una clara correlación entre ambas. De aqúı se infiere que existe una gran reserva de gas no
procesado, y por tanto, el potencial no corresponde a la luminosidad asociada con la velocidad circular
dada. Esto no significa que no se satisfaga una relación TF, sino que la componente estelar no es la úni-
ca que contribuye a la masa que produce el potencial gravitacional asociado a una velocidad circular dada.

Figura 1.8: Izquierda: relación TF para los datos de la muestra obtenida por O’Neil et al. 2000.Derecha:
correlación entre los residuos de la relación TF y la fracción de HI. [Crédito: O’Neil, K., et al., 2000, AJ,
119, 136.]

Dado que, a primera aproximación, la luminosidad es proporcional a la masa estelar, L ∝ M∗, la
relación TF implica una relación entre M∗ y vmax. Si a la componente estelar se agrega la masa de gas,

22



IRyA UNAM

que puede ser obtenida a partir de la intensidad de la ĺınea de 21cm, entonces la dispersión en la relación
TF disminuye. Esto es lo que se conoce como una relación Tully-Fisher bariónica(e.g. Gurovich et al.
2004,39 Lelli et al. 201670). Dado que existe una gran dispersión en la relación TF estelar de las galaxias
LSB, es de esperar que gran parte de su masa bariónica aún se encuentre en forma de gas, por lo que
estas galaxias no caen en el mismo lugar del plano luminosidad-velocidad circular que aquellas con un
menor contenido de gas.

El contenido de gas molecular asociado a la formación estelar también ha sido objeto de estudio. Ya
que estos procesos se llevan a cabo dentro de nubes moleculares, una baja tasa de formación estelar puede
estar relacionado con la ausencia de gas molecular. Cao et al. (201715) presentan una muestra de gala-
xias LSB de las cuales se obtienen espectros de CO(J=2-1), para determinar la masa total de hidrógeno
molecular, H2.

Para estimar la masa de H2, se utiliza primero el ancho equivalente w50 de la ĺınea de emisión de HI
para obtener la fracción del flujo proveniente del CO, y a partir de él, estimar la masa de H2 como función
de su luminosidad (Solomon et al. 1997115), considerando el factor de conversión MH2 = αCO×LCO, con
αCO=4.6 M�/K km s−1. El resultado obtenido por Cao et al. (2017) permite establecer ĺımites superiores
a la masa de hidrógeno molecular, cuyo valor va de 1.2-82.4 ×107M�, el cual es en promedio menor que
el valor t́ıpico de las galaxias con actividad de formación estelar. Las bajas metalicidades y las bajas
densidades del medio interestelar (ISM) en las galaxias LSB dificultan la formación de gas molecular, o
bien facilitan su disociación. La densidad de gas no ionizado está dominada por H2, y la razón MH2/MHI

puede variar a medida que una galaxia evoluciona, conforme se llevan a cabo los procesos de formación
estelar. Otros factores como la metalicidad pueden afectar también a este conciente, pues aún para una
misma galaxia, la fracción de gas cambia de un estado evolutivo a otro. Se encuentra que la SFR, tiene
un valor aproximado entre 0.056-0.83 M�yr−1, que es en promedio menor que el valor que se encuentra
en las galaxias con alta actividad de formación estelar.

1.3.2. Masa Estelar y Halos de Materia Oscura

Como se ha mencionado anteriormente, en general la dinámica de todas las galaxias está dominada
por el halo de materia oscura. Sin embargo, al estudiar la curva de rotación, a diferencia de las galaxias
HSB se observa que las LSB están dominadas por materia oscura a todo radio. Pickering et al. (199796),
por ejemplo, presentan observaciones de HI hechas con el VLA de 4 galaxias LSB gigantes, con masas
de HI relativamente altas, mostrando que la curva de rotación crece lentamente; y que el máximo de la
velocidad es considerablemente elevado (>200 kms−1), lo cual se traduce en una alta masa dinámica.
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Figura 1.9: Curvas de rotación de las 4 galaxias gigantes LSB estudiadas por Pickering et al. 1997;96

se observa la decomposición de la curva de rotación en bulbo (ĺınea punteada), disco (punto y guión) y
halo (triple punto y guión), aśı como la componente gaseosa (guiones). [Crédito: Pickering et al. 1997,
AJ, 114, 1858].

En la Fig. 1.9 se muestran las curvas de rotación de las 4 galaxias LSB del trabajo de Pickering et al.
(1997), en las cuales se despliega la contribución de cada una de las componentes de la galaxia: la ĺınea
en guiones corresponde a la componente de HI, la ĺınea punteada, al bulbo; la ĺınea de punto-guión, al
disco y la ĺınea de triple-punto-guión, al halo. La ĺınea sólida corresponde a la suma de las componentes.
Podemos observar que la componente de la curva de rotación asociada al halo siempre domina a las otras
componentes, incluso en las regiones centrales. Estas galaxias son de especial interés porque constituyen
los primeros ejemplos de galaxias que, además de ser masivas, están dominadas por materia oscura a todo
radio; sus curvas de rotación proveen restricciones importantes a la estructura de los halos de materia
oscura.

En años recientes (e.g. Kuzio de Naray & Spekkens 201165), las observaciones de galaxias LSB domi-
nadas por materia oscura han dado indicio de que estas galaxias residen preferentemente en halos cuyo
perfil de densidad ρ(r) se aplana hacia el centro (core-like halo). Esto contradice los resultados obte-
nidos por medio de simulaciones cosmológicas en el contexto de ΛCDM, en las cuales el halo tiene un
empinamiento pronunciado en el perfil (cusp-like halo). Este problema se conoce como The Cusp-Core
Problem (Fig. 1.10). Como una posible solución, se ha propuesto que el alto contenido bariónico en etapas
tempranas y el feedback proveniente de los procesos de formación estelar pueden modificar la forma de
los halos (e.g. Governato et al. 2010,38 Kazantzidis et al. 201059).

Es bien sabido que los bariones son capaces de transportar momento angular y redistribuir la materia
oscura. Por ejemplo, en simulaciones de ensablaje, las galaxias con discos masivos pueden modificar la
forma del potencial producido por el halo de materia oscura (Kazantzidis et al. 2010). Este es un me-
canismo para que los halos desarrollen un core, en lugar del cusp que tienen inicialmente. Sin embargo,
los discos de las galaxias LSB observadas hoy en d́ıa no parecen lo suficientemente masivos como para
alterar el perfil del halo. Es posible que estas galaxias hayan tenido un mayor contenido bariónico en
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Figura 1.10: Diagrama de densidad de materia oscura como función del radio. La ĺınea azul corresponde
a un perfil cusp predicho por simulaciones cosmológicas en el contexto de ΛCDM; la ĺınea roja representa
un perfil core, observado tipicamente en las galaxias LSB. [Crédito: Sean Tulin & Hai-Bo Yu. Imagen
disponible en https://www.sciencedirect.com/science/article/abs/pii/S0370157317304039.]

etapas tempranas de su evolución, que después fue suprimido por acción del feedback proveniente de una
alta eficiencia en la formación estelar (e.g. Pontzen & Governato 2012100)

Algunas simulaciones (e.g. Governato et al. 201038) incluyen este feedback para suprimir el gas con
bajo momento angular durante el proceso de formación de galaxias, evitando aśı la formación de bulbos
y convirtiendo un halo inicialmente cusp en uno core. Como se mencionará en la sección 1.4, el alto
momento angular suprime el colapso del disco, haciendo que este sea mucho más extendido, con menor
brillo superficial y con menor densidad de gas que una galaxia de bajo momento angular con la misma
masa (Dalcanton et al. 1997;25 Boissier et al. 20038). Adicionalmente, las galaxias LSB tendrán una mayor
masa dinámica y sus curvas de rotación estarán dominadas por el halo de materia oscura a todo radio.
Por lo tanto, la existencia de galaxias LSB dentro del contexto de ΛCDM, es posible gracias al fuerte
impacto de la componente bariónica y el feedback durante las etapas de su formación.

1.3.3. Medio Ambiente

Dado que las diferentes estructuras a gran escala influyen en las propiedades de las galaxias alojadas
en los halos de materia oscura, es importante entender las propiedades de los mismos asociadas con la
morfoloǵıa de la red cósmica. Se ha inferido (e.g., Rosenbaum et al. 2009107) que las galaxias LSB se
forman originalmente en estructuras de baja densidad, y en etapas posteriores son desplazadas hasta las
partes mas externas de los filamentos y sheets de la estructura a gran escala. En la Fig. 1.12 se muestra
un corte de un mapa 3D de los objetos del SDSS DR4, donde se puede apreciar la estructura a gran
escala del universo. Los puntos verdes corresponden a galaxias HSB, mientras que los puntos negros, a
galaxias LSB. En este diagrama se puede observar que estas últimas parecen hallarse preferentemente a
lo largo de estructuras filamentarias.
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Figura 1.11: Mapa de los objetos del SDSS DR4. Los puntos de color negro corresponden a galaxias LSB.
Notar que las LSB se encuentran localizadas en las partes externas de filamentos. [Crédito: Rosenbaum
et al. 2009, A&A, 504, 807]

Por otro lado, Hahn et al. (2007a40) muestran con una serie de simulaciones de N-cuerpos la for-
ma en que se alinean los halos con la estructura a gran escala, que incluye voids, sheets, filaments y
clusters. En estas simulaciones se encuentra que el medio ambiente influye en la forma del halo y su
tiempo de formación, y que además existe una alineación entre el eje mayor del halo y su esṕın (ver
Sec.1.4), con la estructura filamentaria. De manera similar, Zhang et al. (2009136) presentan un estudio
con dos algoritmos diferentes para identificar filaments y sheets, uno partiendo del campo de densidad
de materia oscura y otro directamente a partir de la distribución de halos. Aplicando estas técnicas a
una simulación de N-cuerpos y reconstruyendo la red cósmica, encuentran que el esṕın y el eje mayor
de los halos masivos (M . 1013h−1M�) están preferentemente alineados con la dirección de los filamentos.

En escalas más pequeñas, se ha encontrado que las galaxias LSB residen en medios ambientes de baja
densidad. Por ejemplo, utilizando una muestra de objetos del SDSS DR4, Rosenbaum et al. (2009107)
presentan cómo se compara la densidad numérica de galaxias vecinas de las LSB, con la densidad de
galaxias vecinas de las HSB, para una muestra limitada a z ≤ 0.1. Se encontró que las galaxias LSB se
encuentran en ambientes más aislados que las HSB dentro de escalas de 2-5 Mpc, equivalente al tamaño
caracteŕıstico de un grupo. En la Fig.1.12 se grafica el número promedio de galaxias vecinas dentro de
una esfera de radio r como función de r, en el lado izquierdo para galaxias con 0.01 ≤ z ≤ 0.055 y en
el lado derecho para galaxias con 0.055 ≤ z ≤ 0.1. Como puede verse, el número de galaxias vecinas es
sistemáticamente menor para las LSB que para las HSB.
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Figura 1.12: Izquierda: Promedio de galaxias vecinas para LSB (rojo) y HSB (negro), como función
de la distancia, para objetos con 0.01 ≤ z ≤ 0.055. Derecha: Misma gráfica, pero para objetos con
0.055 ≤ z ≤ 0.1. En ambos casos se observa que las galaxias LSB tienden a encontrarse en ambientes
más aislados que las galaxias HSB. [Crédito: Rosenbaum, S.D., et al. 2009, A&A, 504, 807.]

De manera similar, Galaz et al. (201132) encuentran que las galaxias LSB tienden a carecer de galaxias
compañeras, en comparación con las HSB, y que además, la fracción de galaxias LSB con fuerte formación
estelar aumenta cuando la distancia rp entre pares de galaxias es menor que ∼ 4r90, donde r90 se define
como el radio que contiene el 90 % de la luz emitida de alguno de los elementos del par, por lo que el
aislamiento de las LSB está fuertemente relacionado con su evolución.

Se ha encontrado también que el medio ambiente influye considerablemente en las propiedades del
halo de materia oscura. Por ejemplo, Wang et al. (2011126), utilizando siete simulaciones de alta resolu-
ción de N-cuerpos, estudian cómo algunas de las propiedades de los halos, particularmente el tiempo de
ensamblaje (ver Cap. 2), le forma, el esṕın y la subestructura, se correlacionan con el medio ambiente a
gran escala en el que dichos halos residen. Si t1 denota la magnitud de la fuerza de marea a lo largo de
la dirección t1, definida como la dirección en la cual el campo de marea tiene un valor mayor, se espera
que esta cantidad se relacione con el campo de densidad y/o la morfoloǵıa de la estructura a gran escala.
Por lo tanto, cualquier dependencia con t1 está ligada también a la densidad y a la morfoloǵıa a gran escala.

De este modo, a una masa fija, se encuentra que todas las propiedades del halo dependen signifi-
cativamente del medio ambiente, en especial del campo de marea t1. Por ejemplo, en la parte superior
de la Fig. 1.13 se muestra el tiempo de ensamblaje, definido como el valor del corrimiento al rojo zf
en el cual el halo de materia oscura ensambla la mitad de su masa final (ver cap. 3), como función
de t1. Se puede observar que zf incrementa con t1, principalmente para los halos menos masivos, y se
mantiene constante para los halos mas masivos. De este modo, se puede inferir que la dependencia de zf
con t1 podŕıa deberse a la correlación entre zf y las caracteŕısticas del medio ambiente antes mencionadas.

Adicionalmente, en estas simulaciones también se encuentra una fuerte correlación entre el esṕın del
halo λ, el cual es una cantidad adimensional que permite medir el grado de soporte rotacional (ver Sec.
5.5), y el medio ambiente. Como se discutirá mas adelante, dicha correlación es de esperarse dado que
el momento angular del halo es generado por el campo de fuerzas de marea (ver Sec.1.4). Por tanto, los
halos tienden a rotar más rápido en un campo más fuerte. En la parte inferior de la Fig. 1.13, panel
izquierdo, se muestra que λ aumenta cuando el campo de marea t1 es mas intenso. Aśı mismo, del lado
derecho se observa que λ también aumenta con la sobredensidad local δ = (ρ − ρ̄)/ρ̄; un ambiente más
denso implica una interacción gravitacional más intensa, que a su vez se refleja en el momento angular y
la rotación del halo.
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Figura 1.13: Páneles superiores: tiempo de ensamblaje del halo como función del campo de marea para
diferentes rangos de masas. Páneles inferiores: valor del parámetro de esṕın λ como función de la fuerza
de marea t1 y de la sobredensidad local δ. En ambos casos el código de colores para las ĺıneas punteadas
corresponde a diferentes intervalos para la masa del halo. [Crédito: Wang et al. 2011, MNRAS, 413, 1973]

1.4. Momento Angular y Esṕın

1.4.1. Origen del Momento Angular de Galaxias

Desde la década de los años 50 del siglo pasado, es bien conocido que la rotación de las galaxias es
importante dentro de la cosmoloǵıa (Wiezsäcker 1951;129 Gämow 195233), pues puede ser una pieza clave
hacia el entendimiento de las condiciones bajo las cuales se forman estos sistemas. Dentro del marco de un
modelo de inestabilidad gravitacional, las pequeñas fluctuaciones de densidad se amplifican gracias a la
influencia gravitacional, y debe descartarse la idea de que el momento angular de una galaxia sea una con-
dicion inicial, pues de ser aśı, éstas se formaŕıan muy pronto (Peebles 196792). Como alternativa, se sugiere
que el momento angular pudo haber sido transferido hacia la proto-galaxia a través de la interacción entre
el cuadrupolo del sistema y las mareas gravitacionales, provenientes de algún otro sistema cercano, de
acuerdo con la Teoŕıa de adquisición propuesta por F. Hoyle en 1949.48 De este modo, la transferencia de
momento angular entre el halo y el disco es una consecuencia del modelo de inestabilidad (Peebles 196993).
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Supóngase un universo temprano en donde las protogalaxias se forman en un medio en donde las
fluctuaciones de densidad se desacoplan de la expansión del universo y colapsan. Estas protogalaxias
adquieren momento angular por medio de tirones ejercidos por otras protogalaxias, produciendo una
torca que imprime un momento angular neto. Sea M0 la masa de una de estas protogalaxias con un radio
promedio R0. Haciendo un desarrollo multipolar de una distribución de masa, por ejemplo, un elipsoide
de revolución, el cuadrupolo está dado por

Q =

∫
ρ(3z2 − x2)dV =

2

5
M(a2 − b2), (1.6)

donde z se mide a lo largo de la dirección del el semi-eje mayor a de la distribución y b << a es el semi-eje
menor. Si otra protogalaxia de masa M se encuentra a una distancia r en la dirección θ respecto al eje
z, la magnitud de la torca ejercida está dada por

τ =
3

4

GMQ

r3
sin 2θ =

dL

dt
. (1.7)

Nótese que, como todos los términos en la ec. 1.7 son constantes, τ también lo es, por lo que el momento
angular es

L(t) = τt (1.8)

Si G = 4.03×10−6kpc M� km2 s−2, tomando los valores t́ıpicos de nuestra galaxia a ∼ 15 kpc y M ∼ 1010

M�, se encuentra un valor promedio de L ∼ 2.4× 1073 g cm2 s−1, que corresponde al área bajo la curva
que resulta para una interpolación de los valores de τ , considerando tanto un modelo de perturbaciones
como el de la interacción del momento del cuadrupolo (Peebles 196993). El valor encontrado para L es
importante porque corresponde a la cantidad de momento angular impartida a la galaxia en este modelo
de adquisición. De este modo, se concluye que este mecanismo de transferencia juega un papel importante
para determinar tanto la estructura de las galaxias como sus propiedades.

1.4.2. El Parámetro de Esṕın

Una cantidad auxiliar que permite cuantificar el momento angular de una galaxia es el Parámetro
de Esṕın, el cual permite medir el grado de soporte rotacional de un sistema, es decir, la razón entre la
aceleración centŕıfuga y la aceleración gravitacional. Sea

λ2 ∼ aceleración centŕıpeta

aceleración gravitacional
=
v2

r

r2

GM
. (1.9)

Multiplicando y dividiendo esta expresión por M4G tenemos que

λ2 = M2r2v2GM
2

r

1

G2M5
. (1.10)

Y como L = Mrv y E = GM2

r , finalmente definimos al esṕın como

λ =
L|E|1/2

GM5/2
, (1.11)

donde L es el momento angular, E la enerǵıa potencial gravitacional y M la masa dinámica del siste-
ma. Esta definición fue propuesta inicialmente por J.E. Peebles (197194) a través de diferentes modelos
numéricos en los cuales, al incrementar el radio de corte, es decir, la distancia hasta la cual las part́ıculas
(estrellas) son consideradas como parte de un mismo sistema, el valor de λ crece. A ráız de esto, se
concluye que una fracción importante del momento angular es transferida hacia el disco. Sin embargo, el
número limitado de puntos en dichos modelos (debido a la capacidad de cómputo disponible en aquella
época) no permit́ıa, en ese entonces, obtener una conclusión suficientemente sólida sobre la influencia de λ.
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En los modelos de formación jerárquica, la materia oscura es responsable de amplificar las perturba-
ciones de densidad producidas en épocas tempranas. El crecimiento del halo no se ve afectado por las
componentes bariónicas, pero śı determina cómo este se ensambla, de manera que el gas se enfŕıa y se
acumula en el centro de cada halo hasta producir un sistema independiente y autogravitante, capaz de
producir estrellas. Particularmente, la formación de galaxias de disco en este esquema fue estudiada por
Fall & Efsathiou (198029); ellos mostraron que, si el esṕın es producido por fuerzas de marea, entonces es
necesario que existan halos masivos y extensos para formar discos tan grandes como los que se observan
hoy en d́ıa. Además, encontraron que la distribución de momento angular inicial del gas puede derivar
en perfiles de densidad casi-exponenciales para un disco.

Algunos autores, como Mo, Mao & White (199882), presentan un estudio sobre la formación de galaxias
espirales, suponiendo un modelo de un disco cuya masa y momento angular son una fracción constante de
la masa del halo. El disco es delgado, soportado por rotación y con un perfil de densidad superficial expo-
nencial, y en el modelo solo los sistemas estables corresponden a galaxias estables. En este caso, el halo es
modelado como una esfera isotérmica. Bajo estas condiciones se encuentra que las propiedades como la
masa del disco Md, la densidad superficial central Σ0 y el radio de escala Rd dependen de la velocidad cir-
cular, los cocientes de masa y momento angular, el esṕın λ y la función de Hubble H(z) (ver Apéndice A).

Dado que H(z) crece con z, para valores altos del corrimiento al rojo los discos con una velocidad
circular dada son menos masivos, pequeños, y con densidad superficial mayor. Particularmente, como

Rd =
λGM3/2

2vrot|E|1/2

(
jd
md

)
, (1.12)

se observa que, a una z fija los discos son ∼ 2 veces más grandes y con una densidad central 25 %
menor en halos con valores grandes de λ & 0.05, pues se contraen menos antes de llegar al equilibrio
centŕıfugo. Los valores altos de λ están entonces asociados solo con una pequeña fracción de halos, por
lo que se requieren halos con formación tard́ıa para producir la mayor parte de la población de estos dis-
cos. Particularmente, los resultados de esos modelos indican que las galaxias LSB son de formación tard́ıa.

Se ha investigado también la hipótesis de que las galaxias LSB difieren de las galaxias HSB debido a
que se forman en halos con alto valor del esṕın, mas aún, se espera que el bajo brillo sperficial sea una
consecuencia de la baja densidad del disco, la cual se debe al alto valor del esṕın del halo de materia
oscura. Jimenez et al. (199856), mediante estudios semi-anaĺıticos de formación de galaxias, encuentran
que las propiedades de las galaxias LSB tales como perfil de color, abundancia qúımica y perfil de brillo
superficial se ajustan bien a los modelos en los cuales el esṕın es mayor que el de las galaxias HSB. En
la Fig. 1.14 se observan los resultados obtenidos por Jimenez et al. (1998); en ella se grafica la densidad
superficial Σ de un disco con z fija a 0.7 para dos halos de diferente masa. Las ĺıneas sólidas corresponden
a la relación Σ vs r para diferentes valores del esṕın, que van desde 0.01 ≤ λ ≤ 0.1; la pendiente disminuye
al aumentar λ. Claramente se observa que los halos con alto esṕın tienen una menor densidad superficial
y una mayor extensión.

En el caso particular de las galaxias LSB, se ha demostrado que éstas estan caracterizadas por tener
altos valores de λ. Jimenez et al. (199856) sugieren que λ > 0.06 para galaxias LSB, pues como puede
verse en la ec. A.13, Σ0 ∝ λ−2, por lo que una variación en λ entre 0.04 y 0.1 corresponde a un cambio
en Σ0 en un factor de 6.25, equivalente a 2 mag en el brillo superficial por encima del valor estándar de
Freeman (197031), es decir, µB ∼ 23.6 mag arcsec−2. Dalcanton et al. (199725) presentan un escenario
para la formación de discos que explica no sólo las propiedades de las galaxias normales, sino también
las propiedades de las galaxias LSB, utilizando un modelo gravitacional auto-consistente para el colapso
de discos que permite calcular las propiedades observables de los mismos como función de la masa y el
momento angular de una protogalaxia. Estos modelos predicen tanto curvas de rotación asintóticamente
planas como perfiles de brillo superficial exponenciales, sobre diferentes tamaños del disco.

Las soluciones numéricas a estos modelos sugieren que los halos de las galaxias deben formarse en un
amplio rango de masas y de momento angular, por lo que los discos que se forman dentro de estos halos
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Figura 1.14: Densidad superficial como función de la distancia r al centro, para dos discos inmersos en
halos de materia oscura de diferentes masas. Las ĺıneas sólidas corresponden a diferentes valores de λ; se
observa que la pendiente disminuye al aumentar λ. [Crédito:Jimenez, R., et al. 1998, MNRAS, 299, 123].

deben tener también un amplio rango de valores del brillo superficial. Utilizando predicciones teóricas
para las distribuciones de masa y momento angular de los halos como base para calcular el número de
discos como función de su brillo superficial y su radio de escala, se obtiene que las protogalaxias menos
masivas y/o con alto momento angular forman discos de baja densidad, que tienden a ser LSB debido a
que dispersan sus estrellas sobre áreas mas extendidas.

Este resultado es corroborado por Kim & Lee (201362), quienes realizan simulaciones hidrodinámicas
de un halo de 2.3×1011 M�, para investigar las correlaciones entre la densidad superficial del gas/estrellas
en el disco y el esṕın del halo. La Fig. 1.15 muestra los resultados de las simulaciones de Kim & Lee
(2013) para un tiempo de evolución de 1.49 Gyrs, donde la escala de colores corresponde a la densidad
superficial de una galaxia, para cuatro diferentes valores del esṕın. En esta figura se aprecia claramente
que el tamaño del disco es mayor cuando λ aumenta, lo cual indica que un disco inmerso en un halo con
alto momento angular dispersa las estrellas en un área mayor. Estas simulaciones fueron hechas con dos
diferentes fracciones de bariones iniciales fb = (M∗+Mgas)/MTot iguales a 0.05 y 0.1, para un tiempo de
evolución de ∼ 3 Gyrs. Por tanto, para una cantidad fija de masa bariónica, las galaxias con mayor valor
del esṕın redistribuyen esta materia hasta radios mayores y, por lo tanto, el brillo superficial es menor.
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Figura 1.15: Simulaciones que muestran el mapa de densidad superficial para 4 galaxias con diferentes
valores del esṕın (λ= 0.03, .06, 0.1 y 0.14). Se observa que para una fracción de masa bariónica fija, a
mayor valor de λ las galaxias dispersan sus estrellas en un área mayor. [Crédito: Kim, J. & Lee, J., 2013,
MNRAS, 432, 1701]

Adicionalmente, Kim & Lee encuentran cuatro correlaciones que son de gran interés, y que se mues-
tran en la Fig. 1.16. En el panel superior izquierdo se grafica la densidad superficial promedio Σ∗ como
función del radio de corte Rc, definido como la distancia donde la densidad estelar cae por debajo de 0.1
M� pc−2, para diferentes valores de λ. En el panel superior derecho se muestra una gráfica similar, pero
para la densidad superficial de la componente gaseosa Σgas. En ambos casos puede verse que tanto el
tamaño del disco estelar como el del disco gaseoso crecen al incrementar el valor de λ.

Esta tendencia se observa con mayor claridad en el panel inferior izquierdo de la Fig. 1.16, donde se
muestra la correlación del esṕın con el radio de corte Rc en color rojo, y la densidad superficial Σ∗ en color
azul. Los distintos tipos de ĺınea indican las diferentes fracciones de bariones fb. De nuevo, se observa que
el radio de corte crece mientras que la densidad superficial cae al incrementar el valor del esṕın, lo cual
es consistente con las propiedades que caracterizan a las galaxias LSB en cuanto a la extensión de sus
discos y la distribución de sus estrellas. Finalmente, en el panel inferior derecho se observa que el radio
de escala Rd del disco también crece al incrementar el valor de λ; los dos tipos de ĺıneas representan dos
modelos: un disco no auto-gravitante en un halo isotérmico y un disco auto-gravitante en un halo NFW.
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Figura 1.16: Panel superior izquierdo: Dnsidad superficial promedio estelar para diferentes valores de
λ. Se observa que, a mayor esṕın, la densidad estelar cae por debajo de un valor cŕıtico a radios mayores.
Panel superior derecho: Igual que el anterior, pero ahora para la componente gaseosa. Panel inferior
izquierdo: Correlaciones con λ, para diferentes fracciones de masa bariónica. Ĺıneas rojas: del radio de
corte definido por Kim & Lee (2013); ĺıneas azules: de la densidad superficial estelar promedio. De nuevo,
se observa que, a mayor esṕın, el radio de corte crece mientras que la densidad superficial de estrellas
disminuye. Panel inferior derecho: correlación entre λ y el radio de escala del disco. El comportamiento
es similar al del radio de corte para diferentes valores de λ. [Crédito: Kim, J. & Lee, J., 2013, MNRAS,
432, 1701]

Por otro lado, Huang et al. (201249), haciendo el uso de las mediciones de HI del catálogo ALFALFA
α.40 (Haynes et al. 201142), combinadas con información fotométrica del SDSS y del Galaxy Evolution
Explorer (GALEX) para una muestra de galaxias con alto contenido de gas, encuentran una transición
en las propiedades de formación estelar para galaxias con M∗ < 109.5M�. Aśı, al aumentar la masa,
la pendiente en la secuencia de formación estelar cambia, la dispersión en la tasa de formación estelar
espećıfica aumenta, y la eficiencia de la formación estelar crece con la masa. También se encuentra que
para valores de M∗ . 1010.5M�, dada una masa estelar, las galaxias con mayor fracción de gas residen
preferencialmente en halos de materia oscura con altos valores de esṕın.

La Fig. 1.17 muestra un mapeo de la fracción de gas, fHI, como función de la masa estelar M∗; la escala
de colores corresponde al valor promedio del esṕın en cada bin de la gráfica. El valor de λ calculado por
Huang et al. (2012) se obtiene a partir del modelo presentado por Hernández & Cervantes-Sodi (2006),
en el cual se considera una relación TF bariónica para calcular la velocidad de rotación del disco (ver
Cap. 3). En esta figura, se puede apreciar una correlación entre el contenido de gas y el valor de λ, de
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manera que, para un valor fijo de M∗, el valor de λ crece con fHI , lo cual se puede interpretar como una
evidencia de que las galaxias con un mayor contenido de gas residen preferentemente en halos con alto
valor del esṕın.

Figura 1.17: Mapa MHI/M∗ versus masa estelar. El mapa de colores representa el valor promedio de
λ en cada sección de la malla. Por debajo de M∗ ∼ 1010.5M�, el valor del esṕın aumenta con la fracción
de gas para una masa estelar dada. [Crédito: Huang et al. 2012, ApJ, 756, 113]

Finalmente, Leisman et al. (201769) presentan una muestra de 115 galaxias LSB obtenidas de AL-
FALFA, muy extendidas, ricas en gas y con propiedades, tales como la magnitud absoluta en el óptico,
brillo superficial y tamaño similares a las de un conjunto de galaxias ultra difusas (UDG’s). Las galaxias
LSB se encuentran relativamente aisladas, y contienen reservas importantes de HI; pese a tener una tasa
de formación estelar entre 0.01-0.1 M� yr−1, la eficiencia de las galaxias LSB es menor. Además, la
estimación del parámetro de esṕın sugiere que estos objetos deben existir dentro de halos con alto valor
de λ y que, por lo tanto, el alto momento angular pudiera ser responsable de su naturaleza.

A partir de estos resultados, se puede concluir entonces que las propiedades de galaxias LSB como
sus discos menos concentrados, pueden ser reproducidas suponiendo que estas se forman y evolucionan
como galaxias normales con un esṕın relativamente alto. Por lo tanto, las galaxias LSB y HSB, se en-
cuentran inmersas en halos de materia oscura que difieren considerablemente en el valor de su esṕın, y
posteriormente su evolución se da por v́ıas separadas.
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Caṕıtulo 2

Descripción de la Muestra

En este trabajo, se hace uso de varios catálogos públicos para separar las galaxias en LSB y HSB, para
dar diferentes estimados de su momento angular espećıfico, y caracterizar su medio ambiente a diferentes
escalas. A continuación se hace una descripción de cada uno de estos catálogos.

2.1. Sloan Digital Sky Survey (SDSS)

El SDSS es uno de los proyectos astronómicos más ambiciosos; ha logrado recabar la mayor cantidad de
información fotométrica y espectroscópica del universo y está conformado por una gran cantidad de bases
de datos que incluyen, en su segunda etapa, información tanto de fuentes galácticas (∼ 240,000 etrellas)
como extragalácticas (∼ 930,000 galaxias y ∼ 120,000 quasares). En el catálogo de galaxias, se pueden
encontrar imágenes de multibanda en el espectro visible. El SDSS utiliza un telescopio de 2.5m situado en
el observatorio Apache Point en Nuevo México, EEUU, equipado con dos instrumentos espectroscópicos
y una cámara de 120 megapixeles capaz de observar hasta 1.5 grados cuadrados del cielo al mismo
tiempo. Estas imágenes fueron tomadas utilizando un sistema fotométrico de cinco filtros (u, g, r, i, z),
cuya longitud de onda promedio corresponde a 3551, 4686, 6165, 7481 y 8931Å respectivamente (Fig.
2.2).

Figura 2.1: Telescopio del SDSS ubicado en el observatorio Apache Point, en Nuevo México [Crédito:
fotograf́ıa de David Kirkby. Fuente: https://www.sbs.com.au/topics/science/space/article/2016/
10/17/strange-signals-234-stars-could-be-et-or-human-error]

En los años 2000-2008, las fases I y II obtuvieron imágenes multicolor del cielo profundo, que cu-
bren más de 7,500 grados cuadrados de la muestra final. La séptima emisión de datos (Data Relea-
se 7, DR7) fue liberada al público en el 2008 (Abazajian et al. 20091), y se encuentra disponible en
http://classic.sdss.org/dr7/access/index.html. Aśı mismo, dentro de la fase II se encuentra una
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extensión de las observaciones de objetos dentro de la Vı́a Láctea para investigar más a fondo su estructu-
ra: el Sloan Extension for Galactic Understanding and Exploration (SEGUE), que contiene espectros de
∼ 240,000 estrellas a partir de ls cuales se puede determinar su edad y composición, y el Sloan Supernova
Survey, que construye un mapa de supernovas tipo Ia y otros objetos variables que permiten determinar
la distancia a objetos lejanos.

Por otra parte, la fase III del SDSS (2008-2014) consta de cuatro catálogos independientes: El APO
Galactic Evolution Experiment (APOGEE, Ahn et al. 20142), que incluye espectroscoṕıa infrarroja para
observar las regiones centrales de la galaxia obscurecidas por polvo; el Baryon Oscillation Spectroscopic
Survey (BOSS, Ahn et al. 20123), destinado a medir el ritmo de expansión del universo a partir de la
distribución espacial de galaxias luminosas rojas y cuásares; el Multi-object APO Radial Velocity Exoplanet
Large-area Survey (MARVELS), que mide las velocidades radiales de ∼ 11,000 estrellas con el objetivo
de detectar exoplanetas gaseosos gigantes, y la fase 2 de SEGUE. Actualmente se desarrolla la fase IV
del SDSS, que consiste en la extensión de APOGEE y BOSS, aśı como el Mapping Nearby Galaxies at
APO (MaNGA, Bundy et al. 201514), que explora de forma detallada la estructura interna de ∼ 10,000
galaxias cercanas con espectroscoṕıa de campo integral.

Figura 2.2: Funciones de respuesta fotométrica de los filtros del SDSS. [Fuente: https://speclite.
readthedocs.io/en/latest/filters.html]

2.1.1. Datos ópticos derivados del SDSS

En este trabajo, se construye una muestra de galaxias utilizando el Korea Institute for Advanced Study
Value-Added Catalog (KIAS VAC, Choi et al. 201016) como el catálogo base. El KIAS VAC es un catálogo
construido como un suplemento del New York University Value-Added Galaxy Catalog (NYU VAGC,
Blanton et al. 20057), que consiste en una muestra de ∼ 580,000 galaxias ubicadas entre 0.001 < z < 0.5
y con magnitud Petrosian 10 < rp ≤ 17.6, extráıda del SDSS DR7. El KIAS VAC provee información
sobre el tipo morfológico de las galaxias, aśı como otros parámetros como los gradientes de color ∆(g− i),
ı́ndice de concentración c y color (u− r). El tipo morfológico de las galaxias en el catálogo de KIAS VAC
se obtiene a través del método desarrollado por Park & Choi (200591), quienes encuentran que el espacio
(u − r) vs ∆(g − i) puede ser utilizado para clasificar a las galaxias como objetos tempranos (galaxias
eĺıpticas o lenticulares) o tard́ıos (galaxias espirales o irregulares).

Del catálogo KIAS VAC, se obtiene información fotométrica, particularmente la magnitud corregida
por extinción correspondiente a un perfil exponencial, en las bandas g y r, aśı como la magnitud absoluta
en la banda r, Mr, y el cociente de ejes q = b/a, también medido en las bandas g y r. Como complemento,
se toma directamente del SDSS DR7, con la ayuda de CasJobs (http://skyserver.sdss.org/casjobs/),
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información sobre el radio exponencial α en las bandas g y r, con el objetivo de calcular el brillo superficial
central en la banda B para segregar la muestra en LSB y HSB, aśı como el valor fracDev que representa
la fracción de la luminosidad proveniente del bulbo.

La masa estelar total M∗ y las tasas de formación estelar se obtienen de la base de datos del MPA/J-
HU SDSS (disponible en http://www.mpa-garching.mpg.de/SDSS/). La estimación de la masa estelar
(Kauffmann et al. 200358) se obtiene a partir de diferentes simulaciones Monte Carlo que permiten trazar
diferentes historias de formación estelar, brotes estelares y variaciones en la metalicidad, con un rango
de confiabilidad del 95 %. Para ello, se estima la corrección por polvo a la magnitud de la galaxia medida
en la banda z, y la masa estelar se calcula multiplicando la luminosidad corregida y la razón masa-
luminosidad predicha por los modelos. Por otro lado, la tasa de formación estelar (Brinchmann et al.
200412) se obtiene a partir de las ĺıneas de emisión de Hα, que se combinan con los modelos de evolución
de Charlot & Longhetti (200122) y permiten interpretar las variaciones del cociente ηHα = LHα/SFR
debido las propiedades f́ısicas de la galaxia.

Finalmente se incluye información estructural del catálogo de Simard et al. (2011113), donde se provee
la descomposición bulbo+disco en las bandas g,r de una muestra de ∼1,000,000 galaxias del SDSS DR7
y realizada con ayuda del software GIM2D (Simard et al. 2002112). En este trabajo se utiliza el catálogo
correspondiente al ajuste que considera un modelo conformado por la suma de un disco exponencial y
un bulbo con un perfil de de Vaucouleurs (equivalente a un ı́ndice de Sérsic nb = 4), dejando algunos
parámetros libres como el flujo total F , la razón bulbo-disco B/T , el semi-eje mayor del bulbo re, la
elipticidad del bulbo ε, el semi-eje mayor del disco rd y el ángulo de inclinación i. Los ajustes en las
bandas g, r se hacen de manera tanto separada como simultánea, esta última forzando a que el radio del
bulbo, la elipticidad, la posición y el radio del disco sean iguales en ambas bandas.

Brillo Superficial Central

Para separar la muestra de galaxias en LSBs y HSBs, se siguen las relaciones de Trachternach et al.
(2006122) y Zhong et al. (2008137). Se calcula el brillo superficial como

µx = mx + 2.5 log (2πα2q)− 10 log (1 + z), (2.1)

donde mx es la magnituda aparente medida en cualquier banda x, α el radio exponencial en la banda
correspondente, q el cociente de ejes y z es el corrimiento al rojo. Esta expresión, que incluye las correc-
ciones por inclinación y atenuación cosmológica, se aplica para las bandas g y r para obtener el brillo
superficial en la banda B a partir de la transformación de Smith et al. (2002114), dada por

µB = µg + 0.47(µg − µr) + 0.17. (2.2)

Con lo anterior, ahora es posible definir la muestra de LSB como aquellas cuyo brillo superficial es
µB ≥ 22.0 mag arcsec−2, conformada por 132,154 galaxias (25 %) y las restantes 404,582 (75 %) como
HSB. Esta muestra será el punto de partida para construir dos submuestras, que se describirán en las
secs. 2.3 y 2.4.

Caracterización del Medio Ambiente

Se incorporan, además, diferentes catálogos para caracterizar el medio ambiente a diferentes escalas,
comenzando con el catálogo de grupos de Yang et al. (2007133) en donde los grupos son identificados a
partir del método desarrollado por Yang et al. 2005(132). En dicho método, se asignan las galaxias tenta-
tivamente a un grupo por medio de un algoritmo Friends-Of-Friends (FOF), y se estima para cada grupo
la luminosidad caracteŕıstica de cada grupo Lgroup y su luminosidad total Ltotal. Con esto se obtiene la
masa estelar y del halo de materia oscura dentro del cual vive el grupo a través de un proceso iterativo,
suponiendo una razón masa-luminosidad dinámica constante, para aśı identificar los grupos y obtener la
masa del halo de materia oscura dentro del cual vive el grupo. Esta información permite separar la muestra
en galaxias centrales y satélites; en este caso, se considera como central a la galaxia más masiva del grupo.
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Además, se incorpora el análisis del campo de densidad dado por el catálogo de Jasche et al. (201055),
usando un algoritmo no lineal, no gaussiano y completamente bayesiano, que permite inferir el campo
de densidad de las galaxias del SDSS DR7 con una resolución de ∼ 3 Mpc, corregido por la geometŕıa
de la muestra y la función de selección del SDSS. Como resultado, se pueden identificar claramente las
estructuras a gran escala como voids, sheets, filaments y clusters, asignándole también una probabilidad a
cada galaxia de pertenecer a alguna de dichas estructuras. Para nuestros fines, se supone que una galaxia
pertenece a una estructura dada si la probabilidad es ≥ 0.5. También en este catálogo se presenta la
medición de la sobredensidad local δ = (ρ− ρ)/ρ, para una escala de 3 Mpc.

Otra forma de caracterizar el medio ambiente alrededor de las galaxias es a través de la distancia al
filamento mas cercano dfil, disponible en el catálogo de filamentos de Tempel et al. (2014a120), que estudia
las interacciones de objetos puntuales para trazar la red filamentaria de los datos del SDSS; se basa en la
suposición de que las galaxias se ensamblan aleatoriamente dentro de cilindros que poseen orientaciones
similares, de manera que dos o más cilindros conectados y alineados forman un filamento. Con el radio
del cilindro fijo a 0.5 h−1 Mpc, la población de galaxias puede dividirse en galaxias localizadas dentro
y fuera de los filamentos. Finalmente, se incluye la densidad del medio ambiente para diferentes escalas
de suavizado (a=1, 2, 4 y 8 h−1 Mpc), disponible en el catálogo de grupos de Tempel et al. (2014b121),
derivada a partir de la densidad de luminosidad en la banda r ; en él se implementa una corrección a
aquellas galaxias fuera de la ventana observacional del SDSS, basada en los ĺımites de luminosidad de la
ventana.

2.2. Arecibo Legacy Fast ALFA (ALFALFA)

Es un catálogo que contiene información del contenido de HI en fuentes extragalácticas, obtenida a
partir de observaciones con el telescopio del observatorio de Arecibo, Puerto Rico, que es un radio te-
lescopio de un solo plato colector (single-dish) esférico, con un diámetro de 305m, construido dentro de
una depresión natural. Dada su construcción, el plato es fijo; sin embargo, posee un receptor principal
que se ubica a 150m sobre el plato, que se mueve sobre él por medio de cables sujetos a tres torres
de concreto para poder captar la señal reflejada desde diferentes direcciones. Además, cuenta con una
serie de receptores secundarios y terciarios colocados sobre una v́ıa giratoria, lo que permite al telescopio
observar cualquier región del cielo dentro de un cono entre -1◦ y 38◦ de declinación.

Este radiotelescopio está equipado con el detector ALFA (por sus siglas en inglés, Arecibo-L-band Feed
Array), que funciona en la banda L, entre 1.22-1.52 GHz. Dado que, en reposo, la ĺınea de HI corresponde
a 1.4 GHz (longitud de onda de 21 cm), esto lo convierte en el radiotelescopio con mayor sensitividad
para detectar hidrógeno neutro. Esta caracteŕıstica, junto con su alta resolución angular, menor a 20
arcsec, permite hacer un mapeo del universo local en HI sobre un volumen considerable, i.e., hasta una
distancia de '100 Mpc. ALFALFA es capaz de detectar masas de HI entre 106−1010.8M�, lo que facilita
la identificación de una contraparte óptica confiable dentro de z < 0.06.

2.2.1. Datos de HI de ALFALFA

Para obtener mediciones directas de vrot, se utiliza la muestra de ALFALFA α.100 (disponible en
http://egg.astro.cornell.edu/alfalfa/data/index.php). El catálogo completo contiene cerca de
31,500 fuentes extragalácticas con ĺıneas de HI observadas durante un tiempo total de ∼ 4, 400 horas
entre 2005 y 2011, dentro de un mapa que abarca una región en el hemisferio norte Galáctico con
07h30m < R.A. < 16h30m, y una más en el hemisferio sur con 22h < R.A. < 03h, ambas con declinaciones
entre 0◦ y +36◦; aśı, el mapa cubre hasta ∼ 7000 deg2 del cielo(Giovanelli et al. 2005;35 Giovanelli &
Haynes 201536). La descripción completa del catálogo está disponible en el art́ıculo de Haynes et al.
(201843). El catálogo α.100 incluye detecciones de fuentes en HI con su correspondiente ancho de la ĺınea
de HI, w50, medida al 50 % de la altura de cada pico, con una resolución espectral de ∼ 10km s−1. La

38

http://egg.astro.cornell.edu/alfalfa/data/index.php


IRyA UNAM

Figura 2.3: Vista aerea del observatorio de Arecibo, Puerto Rico [Crédito: Galeŕıa de fotos del sitio
web oficial del Observatorio de AreciboSloan Digital Sky Survey. Fuente: http://www.naic.edu/ao/

content/airplane-view-arecibo-observatory-2]

velocidad de rotación se calcula como
vrot =

w50

2× sin i
, (2.3)

donde i es el ángulo de inclinación del disco relativo al plano del cielo; su valor se obtiene del catálogo
de Simard et al. (2011).113

Figura 2.4: Mapa del cielo en coordenadas ecuatoriales que muestra la región cubierta por ALFALFA
(azul) superpuesta en el mapa del SDSS DR7 (rojo). [Crédito: sitio web oficial de ALFALFA. Fuente:
http://egg.astro.cornell.edu/alfalfa/images/alfalfa_sdss_coverage.jpg.]

2.3. Muestra Limitada por Volumen

Para evitar problemas de completez y obtener resultados que son directamente comparables con otros
estudios enfocados en galaxias LSB del SDSS (e.g. Zhong et al. 2008;137 Galaz et al. 201132), se construye
una muestra limitada por volumen con galaxias más brillantes que Mr = −19.8 mag dentro de un rango
0.01 < z < 0.1. Además, la muestra se limita a galaxias casi de frente (face-on), siguiendo el criterio
q > 0.4, para evitar problemas con la extinción. Por último, puesto que el interés de este trabajo se centra
en galaxias espirales, se seleccionan las galaxias con fracDev < 0.9. En la Fig. 2.5 se grafica la magnitud
absoluta en la banda r como función de z; en color azul marino se observan todas las galaxias extráıdas
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del SDSS DR7, mientras que en color cian, se muestran las galaxias de la muestra limitada por volumen.
Las ĺıneas en color negro señalan los ĺımites en los cortes para Mr y z.

Figura 2.5: Diagrama Mr vs z. Se muestran los cortes en magnitud y z para la muestra limitada por
volumen, para las galaxias del SDSS DR7.

La muestra final se conforma de 64,351 galaxias, de las cuales 21,273 son LSB y 43,078 HSB. La
distribución de µB correspondiente a esta submuestra se observa en el lado izquierdo de la Fig. 2.6. Las
galaxias LSB se identifican con color rojo, mientras que las HSB con color negro. A partir de ahora, todas
las figuras presentadas a lo largo de este trabajo mantendrán el mismo código de colores para distinguir
LSB de HSB.

2.4. Muestras de Control

Para calcular el momento angular espećıfico y el esṕın de las galaxias en la muestra, se une la muestra
principal que contiene información óptica con el catálogo ALFALFA α.100, incluyendo de este último solo
las galaxias con un ángulo de inclinación entre 25◦ y 75◦. Esto garantiza una medición apropiada de la
velocidad de rotación del disco al evitar galaxias vistas de frente (face-on), aśı como la fuerte extinción
por polvo de las galaxias vistas de canto (edge-on). Desafortunadamente, este paso reduce la muestra a
únicamente ∼ 8,000 fuentes, lo cual dificulta la construcción de otra muestra limitada por volumen.

Para comparar las propiedades de las galaxias LSB y HSB, se construyen muestras de control de
galaxias con la misma distribución de M∗ y z, como se muestra en la Fig.2.7, de la siguiente manera: se
toma una galaxia LSB y se compara su masa y su z con todas las HSB en búsqueda de una compañera con
masa similar y localizada casi al mismo z. Si es posible encontrarla, se guarda este par en las muestras de
control de LSB y HSB; si no, descartamos la galaxia LSB y procedemos a repetir el mismo procedimiento
con una nueva. El criterio de selección de las muestras de control es tal que la diferencia en masa y en
corrimiento al rojo para cada par de galaxias sea ∆ log M∗ = 0.05 (con M∗ medida en M�) y ∆z = 0.002.
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Las muestras de control resultantes consisten en 2,743 galaxias cada una. Posteriormente se aplica
una prueba Kolmogorov-Smirnov (KS) para determinar cuáles de ellas son estad́ısticamente equivalentes,
i.e., cuáles de ellas provienen de la misma distribución. El valor p obtenido de la prueba KS es igual a
0.9884 y 1, respectivamente, tal y como se espera por construcción.
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Figura 2.6: Izquierda: Histograma que muestran la distribución de brillo superficial central de galaxias
LSB (rojo) y HSB (negro) para la muestra limitada por volumen. Derecha: Misma figura, pero para las
muestras de control.
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Figura 2.7: Izquierda: Distribuciones de z para galaxias LSB (rojo) y HSB (negro) de las muestras
de control. Derecha: Misma figura, pero mostrando distribuciónes de M�. En ambos casos, las ĺıneas
verticales representan el valor promedio correspondiente a cada distribución, manteniendo la convención
en los colores.
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Caṕıtulo 3

Metodoloǵıa

3.1. Estimaciones de Masa del Halo de Materia Oscura

En el caso particular de las galaxias LSB, se espera que su masa dinámica M corresponda a la del
halo de materia oscura porque, como se mencionó antes, tienen una baja densidad de estrellas, de modo
que su masa estelar es mucho menor que la del halo. Siguiendo un desarrollo similar al presentado por
Hernández & Cervantes-Sodi (200644), se modela el disco galáctico con un perfil de densidad exponencial
de la forma

Σ(r) = Σ0e
−r/Rd , (3.1)

donde r es la coordenada radial, Σ0 una constante y Rd el radio de escala del disco, de manera que la
masa del disco está dada por Md = 2πΣ0R

2
d. Por otro lado, el halo de materia oscura es modelado con

un perfil isotérmico tal que

ρ(r) =
1

4πG

(
vrot
r

)2

. (3.2)

Para comparar cómo cambia la razón masa estelar-masa del halo, f∗ = M∗/MH , entre galaxias LSB y
HSB, se utilizaron cinco diferentes estimaciones para la masa del halo. Estas se revisarán en las siguientes
secciones.

3.1.1. Razón M∗/MH constante

Tomando la Vı́a Láctea como un ejemplo representativo, es posible usar una razón constante f1 = 1/25
entre la masa bariónica (que incluye a las estrellas del bulbo, disco y halo) y la masa del halo de materia
oscura (e.g., Wilkinson & Evans 1999;130 Hernández, Ávila-Reese & Firmani 200146). Suponiendo que
todas las galaxias de la muestra tienen aproximadamente la misma razón masa estelar-masa del halo,
entonces la masa del halo se obtiene simplemente como

MH = 25M∗, (3.3)

siendo M∗ la masa estelar en unidades de M�. Más recientemente, se ha encontrado (e.g., Battaglia et
al. 2005;5 McMillan 2011;78 Kafle et al. 201457) que para la Vı́a Láctea la razón masa estelar-masa del
halo es ∼ 0.0535.

Es importante aclarar que esta aproximación es poco realista. Sin embargo, con el objetivo de com-
parar nuestros resultados con los obtenidos previamente por Hernández & Cervantes-Sodi (200644), aśı
como con resultados recientes que usan esta aproximación para calcular el esṕın galáctico (e.g. Huang et
al. 2012;49 Leisman et al. 2017;69 Wang et al. 2018127), se tomará en cuenta y se mantendrá la convención
dada por f1 = 1/25 = 0.04.
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3.1.2. Razón escalada con la densidad

De acuerdo con el formalismo presentado por Mo, Mao & White (199882) para el modelado de galaxias
de disco, la dispersión en la relación TF se debe principalmente a la concentración del halo, el tamaño
del disco y la fracción de masa del disco. Se considera una distribución lognormal de la forma

P (fd)d log fd =
1√

2πσm
exp

[
− (log fd − log fd)

2

2σ2
m

]
× d log fd,

donde fd = Md/MH es la fracción masa del disco-masa total, en la cual se permite que fd escale con
la masa estelar o bien con la densidad superficial de estrellas. Observacionalmente (e.g., Zavala et al.
2003,134 Pizagno et al. 200597) se ha encontrado que la razón de masa de halo-masa estelar dentro de
las regiones luminosas de los discos está fuertemente correlacionada con la densidad superficial del disco.
Gnedin et al. (200737) encuentran que, considerando el caso, donde fd escala con la densidad superficial
Σ∗ ≡M∗R−2

d , se tiene que

fd = fd,0

(
M∗R

−2
d

109.2M�km pc−2

)p
, (3.4)

donde p = 0.2 si no hay contracción adiabática, y fd,0 = 1/25 se elige tomando, como en el punto 1, a la
Vı́a Láctea como ejemplo representativo.

3.1.3. Relación vrot y vH en un Modelo Cold Dark Matter (CDM)

Papastergis et al. (201190) obtienen a partir de observaciones hechas con ALFALFA una distribución
de las velocidades de rotación de las galaxias en la muestra. Suponiendo que el modelo CDM (Cold Dark
Matter) es correcto, es posible inferir una relación vrot − vH , necesaria para reproducir la función de ve-
locidades observada por medio de un procedimiento estad́ıstico que supone la existencia de una relación
uno-uno entre la velocidad de rotación de la galaxia vrot y la velocidad de rotación del halo vH que la
contiene, de manera que vH = f(vrot).

En la Fig.3.1, se muestra la Tabla 1 del art́ıculo de Papastergis et al. (2011); la primer columna
representa la velocidad de rotación de la galaxia, mientras que las columnas 2-4 corresponden al valor
de la velocidad del halo obtenida para diferentes cotas superiores. Primeramente, se hace un ajuste
polinomial de los datos tomados de las columnas 1 y 2 de de la Tabla 1 de Papastergis et al. (2011), el
cual resulta ser

vH = (−2.6× 10−8)v4
rot + (−2.3× 10−3)v3

rot + (−0.00534)v2
rot + (0.855)vrot + 27.243,

Por otro lado, se considera la relación dada por Klypin et al. (201163) como:

vH(MH) = 2.8× 10−2(MH)0.316, (3.5)

en donde MH se encuentra en unidades de h−1M�. Esta fórmula se obtiene a partir de la caracterización
de los halos a partir de su velocidad circular, la cual depende de la concentración del halo c(MH), que
puede ser estimada sin la necesidad de conocer su perfil de densidad. Despejando MH de la ec. 3.5, y
sustituyendo el valor encontrado para vH , la masa del halo en unidades de M� viene dada por

MH =
1

h

(
vH

2.8× 10−2

)1/0.316

, (3.6)

donde h = 0.7 es la constante de Hubble en su forma adimensional.
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Figura 3.1: Relación vrot−vh en un universo CDM obtenida por Papastergis et al. (2011) para diferentes
valores máximos de vh.

3.1.4. Modelo de ocupación de Halos

Hudson et al. (201552) presentan, utilizando información del Canada-France-Hawaii Telescope Legacy
Survey (CFHTL), un estudio sobre lentes gravitacionales con el objetivo de caracterizar la razón masa
estelar-masa del halo, encontrando evidencia de una evolución significativa. Esta tendencia se encuentra
dominada por galaxias rojas, lo cual es consistente con modelos donde la masa estelar cŕıtica, sobre la cual
la formación estelar decae, disminuye con el tiempo. En contraste, la razón masa estelar-masa del halo
de las galaxias azules que forman estrellas está bien ajustada por una ley de potencias que no evoluciona
con el tiempo, sugiriendo que las galaxias azules forman sus estrellas a un ritmo que se equilibra con su
acreción de materia oscura.

En el trabajo de Hudson et al. (2015), los datos se ajustan con modelos de halo simples que describen
la distribución promedio de toda la materia alrededor de una galaxia dada. Este puede dividirse en dos
componentes: el primero proveniente de la propia masa estelar y el halo de la galaxia, y el segundo del de
materia oscura alrededor de una galaxia satélite. La masa estelar es modelada como una fuente puntal
de la forma

∆Σ∗(R) =
M∗
πR2

.

Por lo tanto, la parametrización de la masa estelar como función de la masa del halo puede resultar
dif́ıcil, particularmente si no se conoce la función de masa del halo. En consecuencia, Hudson et al. (2015)
proponen una forma de invertir la dependencia, de tal manera que la fracción f∗ puede obtenerse como
función de la masa estelar como una doble ley de potencias:

f∗ = 2f1

[(
M∗
M1

)−β∗

+

(
M∗
M1

)γ∗]−1

, (3.7)
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donde γ∗=1, β∗=0.43, y f1 y M1 están dadas respectivamente como

f1(z) = 0.0357 + 0.026(z − 0.5)

log10(M1) = 11.04 + 0.56(z − 0.5).

La dependencia en el corrimiento al rojo z de estos términos tiene una interpretación f́ısica, de tal manera
que es posible restringir la evolución de la población de galaxias a lo largo del tiempo cósmico.

3.1.5. Catálogo de Grupos

El catálogo de grupos de Yang et al. (2007133) contiene una estimación de la masa del halo de materia
oscura. Esta será tomada directamente para los diferentes cálculos que realizarán a lo largo de este trabajo
(ver Sec. 5.5). La masa del halo se obtiene con base en el método desarrollado por Yang et al. (2005132),
en el cual se utiliza un modelo de ocupación para calibrar el buscador de grupos.

El método comienza con una combinación de dos formas diferentes para identificar el centro del
potencial de cada grupo. Primeramente, por medio de un algoritmo FOF, las galaxias son asignadas
tentativamnte a algún grupo. Las galaxias que no han sido agrupadas por el algoritmo FOF, son consi-
deradas provisionalmente como el centro del potencial de algún grupo.

Posteriormente, se define una luminosidad caracteŕıstica de cada grupo como

Lgroup =
∑
i

Li/Ci

donde Li es la luminosidad de la i-ésima galaxia y Ci es un factor relacionado con la completez de la
muestra en la posición de dicha galaxia. De este modo, la luminosidad total del grupo viene dada como

Ltotal = Lgroup

∫∞
0
Lφ(L)dL∫∞

Llim
Lφ(L)dL

,

siendo Llim la luminosidad mı́nima de la galaxia que puede ser observada a un z igual al del grupo y
φ(L) es la función de luminosidad.

A partir de la luminosidad total, se supone una razón masa-luminosidad MH/Ltotal = 500M�/L�
para asignar una masa tentativa total a cada grupo, la cual es utilizada para calcular el tamaño y la
dispersión de velocidades del halo que lo aloja. A su vez, la dispersión de velocidades se utiliza para
determinar los miembros del grupo en el espacio de z. Este procedimiento se repite varias veces, hasta
que no ocurren cambios en el número de miembros del grupo. La Fig. 3.2 muestra un ejemplo de la distri-
bución de estos halos en un corte a un mapa 3D de una región de 3◦ en el polo sur Galáctico, en el panel
superior se grafican las galaxias encontradas en dicha región, mientras que los paneles inferiores muestran
con ćırculos rojos los grupos asignados con masas en el intervalo 1013h−1 − 1014h−1 M� (izquierda) y
> 1014 M� (derecha).

3.2. Tiempo de Ensamblaje del Halo

En simulaciones cosmológicas, cuando se rastrea la historia de formación de halos de materia oscura,
un halo en una etapa temprana se considera como un progenitor de un halo actual si más de la mitad de
sus part́ıculas se encuentran en el halo actual. El tiempo de ensamblaje del halo se define como el valor
del corrimiento al rojo zf para el cual el principal progenitor del halo ha ensamblado la mitad de su masa
final (Wang et al. 2011126).
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Figura 3.2: Distribución 3D de los halos encontrados por el método de Yang et al. (2007) en una región
del polo sur Galáctico. Los paneles inferiores muestran la ubicación de los grupos con masas divididas en
dos intervalos distintos. [Crédito: Yang, X., Mo, H. J., van den Bosch, F. C., et al. 2007, ApJ, 671, 153]

Este tiempo de formación, se cree, tiene un impacto importante en las propiedades de las galaxias con-
tenidas en él, tales como sus edades, colores, SFRs, etc. Sin embargo, zf no es una cantidad directamente
observable, por lo que no es posible buscar alguna correlación entre estas cantidades. Como alternativa,
Lim et al. (201671) muestran que existe una correlación estrecha entre zf y la fracción fs = 1 − fmain,
con fmain = Mmain/MH y Mmain, la masa del subhalo principal en el centro de cada halo. En el panel de
la izquierda de la Fig. 3.3, se observa la correlación entre zf y fmain para diferentes rangos de masa del
halo, obtenida de simulaciones cosmológicas de N-cuerpos. Esto sugiere que fmain puede utilizarse como
una aproximación para zf . Definiendo

fc ≡
M∗,c
MH

, (3.8)

donde M∗,c corresponde a la masa estelar de la galaxia central, y es un indicador de Mmain, la masa del
subhalo principal en el centro del halo. En los páneles central y derecho de la Fig. 3.3 se observa que fc
también se correlaciona con el tiempo de ensamblaje del halo, para diferentes rangos de MH y de M∗,c,
respectivamente. Nótese que esta correlación parece no depender fuertemente de las masas del halo o la
masa estelar, por lo que es posible asegurar que fc es una buena aproximación observacional para zf . Los
valores altos de fc representan un tiempo de ensamblaje del halo temprano.

3.3. Cálculo del Parámetro de Esṕın

Es importante notar que la ecuación para el esṕın 1.11 es una expresión dada en términos de paráme-
tros no observacionales, de modo que, ahora buscaremos una expresión alternativa que permita calcular
λ como función de otros parámetros que puedan ser obtenidos directamente de las observaciones. Recor-
demos que

λ =
L|E|1/2

GM5/2
,

Supongamos que la enerǵıa potencial de la galaxia se encuentra dominada por un halo de materia
oscura, de manera que la enerǵıa total E del sistema corresponde a la enerǵıa potencial gravitacional

W = −4πG

∫ RH

0

ρ(r)M(r)rdr,
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Figura 3.3: Izquierda: Tiempo de ensamblaje zf como función de fmain, obtenido de simulaciones de
N-cuerpos por Wang et al. (2011) para diferentes rangos de masas de halo. Centro: zf como función de fc
para diferentes rangos de masa del halo. Derecha: zf como función de fc para diferentes rangos de M∗,c
[Crédito: Lim, S. H., Mo, H. J., Wang, H., & Yang, X. 2016, MNRAS, 455, 499]

donde el halo tiene un perfil de densidad esférico e isotérmico dado por la ecuación 3.2. Si además
suponemos que el halo está virializado, entonces

|E| = 1

2
Mv2

rot,

donde vrot es la velocidad de rotación, que es constante para una curva de rotación plana. Por lo tanto,
sustituyendo |E| en la ec. 1.11, y dado que el momento angular espećıfico se define como

j ≡ L

M
, (3.9)

reduciendo términos se obtiene que

λ =
jvrot√
2GM

.

Suponiendo que en el momento de la formación de una protogalaxia, la componente bariónica y la
componente de materia oscura se encuentran mezcladas homogéneamente, de tal manera que cualquier
fuerza de marea externa generada por otra protogalaxia produce una torca que afecta de igual manera a
ambas componentes, entonces el valor de j es el mismo para ambas, estrellas y materia oscura. Con esta
información, la ecuación 1.11 se escribe como

λ =
j∗vrot√
2GM

, (3.10)

donde M corresponde a la masa dinámica total de la galaxia, que es igual a la masa del halo de materia
oscura, y j∗ es el momento angular espećıfico de la componente estelar. De ahora en adelante, la ec. 3.10
será la forma general de calcular λ, por lo que a continuación se describe la forma de obtener cada uno
de los términos en esta expresión.

En primer lugar, el valor de vrot se puede calcular de dos maneras diferentes. Para el caso de la muestra
limitada por volumen, en donde no se cuenta con información cinemática para todas las galaxias de la
muestra, vrot se obtiene de manera indirecta, por medio de la relación TF estelar derivada por Reyes et
al. (2011104) y dada como

log(vrot) = 2.142 + (0.233)[log(M∗)− 9.952]. (3.11)
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Figura 3.4: Comparación entre los valores obtenidos para la velocidad de rotación de manera directa
(ec. 2.3) e indirecta (ec. 3.11). La ĺınea punteada corresponde a la función identidad.

Para el caso de las muestras de control, en donde śı se cuenta con información cinemática de ALFALFA,
la velocidad de rotación se obtiene directamente a través de la ec. 2.3

vrot =
w50

2× sin i
.

En la Fig. 3.4, se muestra una comparación entre la velocidad de rotación inferida a partir de la
relación TF y la medida mediante la cinemática del gas para las galaxias en común entre la muestra del
SDSS DR7 y de ALFALFAα.100 con cocientes b/a < 0.6 y fracciones (B/T )r < 0.5. La ĺınea punteada
representa la relación uno-a-uno para un análisis más fácil. Se observa que el grueso de las galaias se
encuentran sobre la relación uno-a-uno con una nube donde se sobreestima la velocidad de rotación con
la relación TF, pero esta nube representa solo el ∼5 % de las galaxias en común.

En segundo lugar, el momento angular espećıfico de la componente estelar j∗ se obtiene a partir de
los modelos presentados por Romanowsky & Fall (2012106), quienes proponen una forma de calcular j∗
de acuerdo con tipo de objeto en cuestión. En nuestro trabajo, se considera que las galaxias espirales
presentan dos componentes, correspondientes al bulbo y al disco. Para un disco delgado, axisimétrico,
con velocidad de rotación constante y una densidad superficial de masa exponencial (ec. 3.1), la ec. 3.9
se transforma en

jd = 2vrotRd, (3.12)

donde r es la coordenada radial, Rd es el radio de escala del disco y jd denota su momento angular
espećıfico. Por otro lado, suponiendo que el bulbo sigue un perfil de de Vaucouleurs (n = 4 en la ec. 1.2),
la ec. 3.9 corresponde a

jb = 3.03vsRe, (3.13)

siendo Re el radio del semi-eje mayor del esferoide y vs es la velocidad de rotación no proyectada, dada
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por

vs = (v/σ)∗σ0

(
ε

1− ε

)1/2

,

donde σ0 es la dispersión de velocidades central, ε la elipticidad del bulbo y (v/σ)∗ es un parámetro
que describe la importancia relativa entre rotación y presión, de manera que en una galaxia vista de
frente, (v/σ)∗ ' 1 representa un sistema oblato soportado por rotación. En este caso, se considera el
valor t́ıpico para bulbos encontrado por Romanowsky & Fall (2012), como (v/σ)∗ ∼ 0.7.

Con esta información, el momento angular espećıfico para una galaxia espiral, con un bulbo cuya
masa es una fracción fb de la masa estelar total que puede ser estimada a partir de su luminosidad en la
banda r (Simard et al. 2011113), está dado por

j∗ = fbjb + (1− fb)jd. (3.14)

Finalmente, la masa dinámica total M se obtiene a partir de las 5 estimaciones descritas en la sec.
3.1. En el caso particular de M1, la ec. 1.11 (o su equivalente observacional dado por la ec. 3.10) tiene
una forma alternativa, la cual permitirá comparar los resultados con los presentados anteriormente por
Hernández & Cervantes-Sodi (200644). Suponiendo que la mayor contribución a la masa estelar proviene
del disco, y suponiendo que su densidad superficial de masa presenta un perfil dado por la ec. 3.1, la
correspondiente masa estelar es, entonces

Md = 2πΣ0R
2
d,

Por otra parte el momento angular espećıfico proviene únicamente del disco (ec. 3.12). Por lo tanto,
la ec. 3.10 se puede re-escribir como

λ1 =
21/2v2

rotRd
GMH

. (3.15)

Si la masa del disco es igual a una cierta fracción f de la masa del halo, Mh = Md/f , se puede
introducir relación TF de la forma Md = ATF v

3.5
rot (Gurovich et al. 200439). Tomando los valores de la

Vı́a Láctea como ejemplo representativo en el que f = 1/25, y en donde vrot = 220 km s−1, entonces
ATF = 633M� (km s−1)−3.5. Aśı la ec. 3.15 se reduce a

λ1 = 21.8
Rd

(vrot)3/2
. (3.16)

En el caso de M2, se utiliza el método desarrollado por Cervantes-Sodi et al. (201320), en donde de
nuevo la masa bariónica proviene de la componente estelar, la cual, en general es una fracción f∗ de la
masa del halo. De este modo, como se muestra en Cervantes-Sodi et al. (201320), si la razón entre el
momento angular estelar y el momento angular total es igual a 1, y la fracción de masa f∗ está dada por
la ec. 3.4, podemos reescribir la ec. 3.10 para calcular λ2 como

λ2 =

√
2f∗Rdv

2
rot

GM∗
. (3.17)

Para el resto de las estimaciones, es suficiente con sustituir los valores de j∗, vrot y M3,4,5 directamente
en la ec. 3.10 según sea el caso para obtener λ3,4,5.

Finalmente, con el objetivo de comparar todas las estimaciones que dependen deMH con una expresión
más reciente, y que no dependa expĺıcitamente del valor de la masa del halo, se calcula λ6 con el valor
dado por Meurer et al. (201880). En dicho trabajo, a través de un estudio de galaxias con detección de HI,
se encuentra que existe una relación entre el radio máximo detectado Rmax y la velocidad de rotación, de
manera que, las galaxias se comportan como un reloj que gira una vez por Gyr en las afueras del disco.
Estas observaciones de HI se comparan también con observaciones en la banda r, aśı como en el cercano
ultravioleta (NUV), encontrándose que todas siguen una relación de la forma

log (R) = α+ β log vrot,
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donde α y β vaŕıan de acuerdo con el tipo de observación, pero toman valores entre 1.95-2.16 y 1.04-1.13
respectivamente. Dado que β ∼ 1, vrot y R están relacionados de manera lineal, por lo que el tiempo
orbital

torb(R) =
2πR

vrot
,

es constante. Suponiendo que el halo tiene el perfil de una esfera isotérmica, y siguiendo un desarrollo
similar al de Mo, Mao & White (199882), se encuentra que el esṕın puede obtenerse como

λ6 =

√
50

π

torb(R)

tH

Rd
R
, (3.18)

donde torb(R) es el tiempo orbital a una distancia R, tH=13.96 Gyrs es el tiempo de Hubble, y Rd el
radio de escala del disco (considerando H0 = 70 km s−1 Mpc −1 y ΩM = 0.315, Planck Collaboration
XVI 201499).
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Caṕıtulo 4

Comparación con Trabajos Previos

Con el objetivo de garantizar que la muestra limitada por volumen (Cap. 2) sea de utilidad, en esta
sección se comparan algunas de sus propiedades con los resultados obtenidos previamente por diferentes
autores.

4.1. Galaxias del SDSS: Caracteŕısticas Generales

Utilizando una muestra de galaxias del SDSS DR4, Galaz et al. (201132) presentan un estudio de la
distribución espacial de LSB y HSB, enfocado a cómo la interacción entre galaxias afecta la intensidad
de la formación estelar, en un rango de 0.01 < z < 0.1. En dicho trabajo se construye una muestra
limitada por volumen, de la misma forma en que se describe en el Cap. 2, considerando galaxias de tipo
tard́ıo, casi de frente, y completa para galaxias mas brillantes que Mr = −19.8 mag. La muestra limitada
por volumen de Galaz et al. (2011) está compuesta de 8,636 galaxias, de las cuales 13 % corresponden a
galaxias LSB y 87 % son HSB.

De manera similar a Galaz et al. (2011), en el presente trabajo se obtiene una distribución de las
principales propiedades de las galaxias de la muestra limitada por volumen. En la Fig. 4.1 se muestran en
la parte superior las distribuciones de z y Mr. En los paneles intermedios se muestran las distribuciones
correspondientes al logaritmo base 10 de la masa estelar M∗ y la SFR. Finalmente, en la parte inferior se
muestran las distribuciones del parámetro de natalidad b (birthrate parameter) y el radio Petrosian r90,
definido como el radio que encierra el 90 % de la luz. El parámetro de natalidad está definido como

b = (1−R)tH(sSFR), (4.1)

donde R es la fracción total de masa expulsada al medio interestelar durante el tiempo de vida de la
galaxia cuyo valor promedio es ∼ 0.5 (Brinchmann et al. 200412); tH=14 Gyrs es el tiempo de Hubble, y
sSFR es la tasa de formación especíıfica, es decir, la cantidad de estrellas que se forman en una unidad
de tiempo, por unidad de masa solar.

En la Tabla 4.1 se muestran los valores promedio obtenidos para cada una de la cantidades de la Fig.
4.1. Podemos observar que tanto las LSB como las HSB tienen en promedio casi el mismo valor de z
y Mr, como es de esperarse por la forma en como se construyó la muestra limitada por volumen. Por
otro lado, podemos notar que las galaxias LSB son menos masivas que las HSBs, y que además son más
extendidas, razón por la cual se clasifican como LSB, es decir, tienen una menor cantidad de estrellas
distribuidas sobre un área mas grande. Además, se observa que las galaxias HSB forman una mayor
cantidad de estrellas por año, y poseen una tasa de nacimiento mayor que las LSB.

Adicionalmente, en la tabla 4.1 también se despliegan los resultados encontrados por Galaz et al.
(201132) para las mismas propiedades, en una muestra limitada por volumen con las mismas carac-
teŕısticas mencionadas en el cap. 2 para la nuestra. Podemos observar que, como era de esperarse por
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Figura 4.1: Distribuciones de las principales caracteŕısticas de las galaxias de la muestra limitada por
volumen. La ĺınea punteada corresponde al valor promedio de cada propiedad, siguiendo el código de
colores antes mencionado.
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Propiedad LSB HSB
z 0.076 ± 0.017 0.075 ± 0.017
Mr -20.383 ± 0.434 -20.384 ± 0.428

log(M∗) 10.507 ± 0.317 10.587 ± 0.313
log(SFR) 0.119 ± 0.407 0.265 ± 0.673

log(b) -0.559 ± 0.565 -0.373 ± 0.826
r90 12.671 ± 2.920 9.524 ± 2.639

Tabla 4.1: Valores promedio encontrados para las propiedades principales de la muestra limitada por
volumen, comparadas con los resultados encontrados por Galaz et al. (201132).

construcción, las galaxias LSB y HSB se encuentran con valores promedio de z y Mr muy similares en-
tre śı. Sin embargo, tanto en nuestro trabajo como en el de Galaz et al. (2011) podemos observar que
las galaxias LSB se encuentran ligeramente más alejadas y son menos brillantes que las HSB. También
podemos notar, que en ambas muestras, las galaxias LSB son menos masivas, menos activas y mucho
más extendidas que las HSB. Por lo tanto, podemos asegurar que nuestra selección es compatible con la
reportada por Galaz et al. (2011), y por tanto, se concluye que nuestro estudio está realizado sobre la
misma clase de objetos.

4.2. Fracción Bulbo-Total

Es bien conocido que las galaxias LSB tienen una morfoloǵıa asociada con galaxias espirales cuyo
bulbo no es tan prominente como en otras clases de galaxias. Por lo mismo su brillo puede ser mode-
lado con una sola componente, por medio de un perfil exponencial asociado a la componente del disco.
Algunos estudios (McGaugh et al. 199575) sugieren que la razón bulbo-disco de las galaxias LSB tiene
un valor promedio de B/T ∼ 0.1. Sin embargo, esto no quiere decir que todas las galaxias LSB carezcan
de bulbo, pues también se han encontrado galaxias LSB con bulbos prominentes, cuyos radios de escala
se correlacionan con los de sus discos. Más aún, las galaxias LSB dominadas por bulbo se observan más
rojas que las dominadas por disco (Beijersbergen et al. 19996).

Para comprender qué tipo de galaxias forman la muestra, es conveniente distinguir entre las dos clases
de galaxias, ya que esto permitirá discriminar entre los resultados f́ısicamente aceptables, particularmen-
te, en el cálculo del momento angular espećıfico (ver Cap. 3). Para distinguir entre las galaxias dominadas
por bulbo, se toma el cociente bulbo-total (B/T )r directamente del catálogo de Simard et al. (2011113),
donde el sub́ındice indica que la medición de ambas componentes se hace en la banda r. En nuestro
trabajo, se considera que una galaxia está dominada por disco cuando (B/T )r < 0.5. De este modo, la
muestra limitada por volumen tiene un 97 % de galaxias LSB y un 81 % de HSB dominadas por disco,
mientras que para las muestras de control la población alcanza hasta un 99 % para LSB y 84 % para HSB.

En la Fig. 4.2 se muestran las distribuciones del cociente bulbo-total obtenido del catálogo de Simard
et al. (2011). El panel izquierdo corresponde a la muestra limitada por volumen, mientras que el panel
derecho ilustra las muestras de control. Los colores rojo y negro representan a las galaxias LSB y HSB
respectivamente, mientras que en color azul se presenta la distribución de (B/T )r para toda la muestra.
Las ĺıneas verticales marcan los valores promedio de (B/T )r obtenidos para LSB y HSB. En ambos casos
podemos observar que la gran mayoŕıa de las galaxias de la muestra son dominadas por disco; sin em-
bargo, las LSB poseen bulbos menos prominentes, pues en promedio tanto para la muestra limitada por
volumen como para la muestra de control, representan ∼ 15 % de la luminosidad total.

Aśı mismo, en la Fig 4.3 muestra las distribuciones del cociente bulbo-total de las galaxias en la mues-
tra limitada por volumen, divididas por tipo morfológico, obtenida a partir de la probabilidad hc de que
una galaxia sea Sab o Scd, dada por el catálogo de Tempel et al. (2014b121); se considera a una galaxia
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Figura 4.2: Izquierda: distribución del cociente bulbo-total para la muestra limitada por volumen para
LSB (rojo) y HSB (negro). Derecha: Misma gráfica, pero para las muestras de control. En ambos casos, el
color azul corresponde a la distribución de (B/T )r para toda la muestra. Adicionalmente, la ĺınea vertical
punteada indica el valor promedio para cada muestra.

como Sab o Scd cuando hc > 0.5. En el lado izquierdo de la Fig. 4.3 se muestran las distribuciones para
galaxias tempranas (Sab), que representan ∼40 % del total de la mustra limitada por volumen, mientras
que del lado derecho se muestran las de las galaxias tard́ıas (Scd), correspondientes a ∼25 % de la muesta.
Podemos notar que para galaxias de tipo temprano, todav́ıa no se observa una diferencia importante en
el cociente B/T , con lo cual no hemos eliminado codependencias de otras propiedades con dicho valor.
Sin embargo, la distribución de B/T para tipos tard́ıos es similar para ambas submuestras, con lo que,
de ahora en adelante, cualquier diferencia que encontremos entre galaxias LSB y HSB de tipo tard́ıo no
se puede deber a las diferencias con la fracción B/T , si no que se deben a que son sistemas con j∗ y λ altas.
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Figura 4.3: Izquierda: distribución del cociente bulbo-total para galaxias de tipo temprano (Sab) en la
muestra limitada por volumen para LSB (rojo) y HSB (negro). Derecha: Misma gráfica, pero para galaxias
de tipo tard́ıo (Scd). En ambos casos, el color azul corresponde a la distribución de (B/T )r para toda la
muestra. Adicionalmente, la ĺınea vertical punteada indica el valor promedio para cada submuestra.
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Figura 4.4: Mapa de la fracción de gas vs masa estelar, de todas las galaxias de las muestras de control,
codificada por colores para diferentes valores de λ1. Se observa un comportamiento similar al obtenido
por Huang et al. 2012 (Fig. 1.17).

4.3. Esṕın y fracciones de gas.

Respecto al contenido de gas, Huang et al. (201249) utilizan información del catálogo ALFALFA α.40
para estudiar las trazas evolutivas a partir de la SFR y cómo esta es regulada por el contenido de HI.
En particular, se encuentra que para una masa estelar dada, las galaxias con una mayor fracción de gas
residen preferentemente en halos de materia oscura con alto parámetro de esṕın. La forma en que Huang
et al. (2012) calculan el parámetro de esṕın es a través de la ec. 3.16. El diagrama obtenido por estos
autores se puede ver en la Fig. 1.17. Dado que la muestra utilizada por ellos corresponde al 40 % del
catálogo completo, conviene entonces investigar si este comportamiento se mantiene para la muestra de
ALFALFA α.100 (Haynes et al. 201843) utilizada por nosotros para la construcción de las muestras de
control (Cap. 2).

Al igual que en Huang et al. (2012), en la Fig. 4.4, se hace un mapeo de log(MHI/M∗) como función
de la masa estelar, el cual se divide en una malla codificada por colores. Estos últimos representan el
valor promedio del esṕın, obtenido con la ec. 3.16, de todas las galaxias que caen en ese elemento de
la malla. En esta gráfica se encuentran todas las galaxias (LSB y HSB) de las muestras de control, que
son aquellas que presentan información sobre la fracción de HI de cada galaxia. Podemos observar que
se obtiene un resultado similar al de Huang et al. (2012), es decir, el valor promedio de λ1 aumenta
para aquellas galaxias con mayor contenido de gas a una masa estelar fija. Este resultado va en ĺınea con
aquellos presentados por Cervantes Sodi & Hernández (200918) y Leisman et al. (201769).

Podemos observar de la fig. 4.4 que, por el contrario, los sistemas con bajo valor de λ1 presentan
t́ıpicamente bajas fracciones de gas, en comparación con aquellos con alto λ. También se puede apreciar
que el cambio en el valor del esṕın es mas notorio para galaxias con log(M∗) . 10. Por tanto, podemos
concluir que para una masa estelar fija, el esṕın es una cantidad que influye considerablemente en las
propiedades intŕınsecas de una galaxia, tal como lo es la fracción de gas. A diferencia de las galaxias
HSB, las LSB son más extendidas; al estar repartido sobre un área mayor, el gas no alcanza una densidad
lo suficientemente alta como para dar inicio a procesos de formación estelar de manera eficiente, dando
lugar a un gran contenido de gas no procesado.
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Caṕıtulo 5

Resultados

5.1. Medio Ambiente

Para estudiar las propiedades asociadas al medio ambiente y la estructura a gran escala en torno de
las galaxias LSB, se incorpora la información proveniente de los respectivos catálogos de Tempel et al.
(2014a120 y 2014b121). Como resultado, la submuestra que permite estudiar el medio ambiente se reduce
a un total de 54,474 galaxias, dividida en 17,949 LSBs y 36,525 HSBs. Posteriormente se obtienen los
valores promedio de la distancia al filamento más cercano dfil. Estos resultados pueden apreciarse en la
columna 1 de la Tabla 5.1, donde se compara el valor promedio de dfil entre LSB y HSB. La última
fila corresponde al resultado de aplicar una prueba KS a las diferentes distribuciones. En el caso de la
distancia al filamento más cercano, el valor p de la prueba es igual a 0.044. Se observa que el promedio de
la distancia al filamento más cercano de las LSB es marginalmente mayor que el encontrado para las HSB.

Type dfil den(1) den(2) den(4) den(8)
- h−1 Mpc h3 Mpc−3 h3 Mpc−3 h3 Mpc−3 h3 Mpc−3

LSB 2.444 ± 2.56 75.880 ± 86.79 18.165 ± 24.16 5.802 ± 6.51 2.591 ± 2.09
HSB 2.421 ± 2.57 83.031 ± 101.50 19.958 ± 28.35 6.180 ± 7.39 2.662± 2.24
p-value 0.044 <0.001 <0.001 0.001 0.012

Tabla 5.1: Valores promedio encontrados para el medio ambiente de la muestra limitada por volumen,
obtenidos directamente con los datos de Tempel et al. 2014a120 y 2014b.121

Adicionalmente en la Fig. 5.1, se grafica el logaritmo base 10 de la distancia al filamento más cercano
como función del logaritmo de la masa estelar; los datos son divididos en bins y los puntos corresponden
a la mediana de cada bin, con sus respectivas barras de error calculadas a partir de un procedimiento
Bootstrap-Resampling, con el objetivo de eliminar cualquier dependencia con la masa. A masa estelar
fija, no se observa una tendencia clara, sin embargo, al segregar por tipo morfológico (Fig. 5.2), se observa
una tendencia de encontrar a las galaxias LSB a una distancia mayor que las HSB, en especial para las
de tipo temprano. Esto puede explicarse en base a lo propuesto por Rosenbaum et al. (2009107), quienes
proponen que las galaxias LSB se forman en regiones de baja densidad, por ejemplo, voids, y por efecto
del colapso gravitacional, estos sistemas migran a las regiones externas de los filamentos, donde los en-
contramos al tiempo actual. En cambio, las HSB deben formarse en regiones mas densas, y el colapso
gravitacional las ha llevado a las regiones más densas de los filamentos y los sheets.

De manera complementaria, en las columnas 2-4 de la Tabla 5.1 también se muestra el valor promedio
para las cuatro escalas de atenuación de den(a). Se observa que en todas las escalas, la densidad del medio
circundante es menor para LSB que para HSB. Los resultados de las diferentes pruebas KS se muestran
también en la última fila de la Tabla 5.1, con lo cual se demuestra que las distribuciones de las diferentes
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Figura 5.1: Logaritmo base 10 de la distancia al filamento más cercano como función de la masa estelar,
para la muestra limitada por volumen.

densidades son estad́ısticamente diferentes, por lo que, exploramos este indicio a mayor profundidad. La
diferencia del promedio de la densidad entre LSB y HSB, a pesar de ser estad́ısticamente diferente, puede
estar influenciada por tendencias tanto con la masa estelar como con el tipo morfológico, por lo que
revisaremos la densidad en función de la masa estelar.
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Figura 5.2: Izquierda: Logaritmo base 10 de la distancia al filamento más cercano como función de la
masa estelar, para galaxias LSB (rojo) y HSB (negro) de tipo temprano. Derecha: Misma figura, pero
para galaxias de tipo tard́ıo.

La fig. 5.3 muestra una gráfica de log den(a), que representa la densidad del medio ambiente de las
galaxias medida a diferentes escalas de atenuación a = 1,2,4, y 8 h−1 Mpc, como función de log(M∗). En
este conjunto de gráficas, no se observan diferencias apreciables entre galaxias LSB y HSB. Dado que los
diferentes estimados de la densidad brindan la misma información, exploramos si existe alguna diferencia
en la densidad segregando por tipo morfológico y empleando únicamente la densidad para a = 1. En este
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caso, se observa que las diferencias en la densidad son más importantes para galaxias de tipo tard́ıo, en
donde las LSB tienden a estar en medios ambientes menos densos, como se reporta en la literatura (e.g.,
Rosenbaum et al. 2009107).
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Figura 5.3: Logaritmo de la densidad del medio ambiente den(a) como función de la masa estelar, para
las cuatro escalas de atenuación a. Los puntos rojos y los triángulos negros representan las galaxias LSB
y HSB respectivamente.

Type ln(2+δ) P (void) P (sheet) P (fil) P (cluster)

LSB 1.421 ± 0.76 0.008 ± 0.05 0.201 ± 0.25 0.582 ± 0.29 0.201 ± 0.25
HSB 1.434 ± 0.79 0.010 ± 0.05 0.200 ± 0.25 0.570 ± 0.30 0.223 ± 0.26

p-value 0.053 0.046 0.025 <0.001 0.003

Tabla 5.2: Valores promedio de la probabilidad de que una galaxia se encuentre sobre una estructura
dada.

Podemos comparar los resultados obtenidos para el medio ambiente y la estructura a gran escala
mediante los catálogos de Tempel et al. (2014a, 2014b), con los valores de la sobredensidad δ y las
probabilidades de que una galaxia se encuentre en alguna de las estructuras a gran escala tomadas del
catálogo de Jasche et al. (201055). Estos resultados se presentan en la Tabla 5.2, donde la columna
1 muestra el valor promedio de la sobredensidad ln(2 + δ), mientras que las columnas 2-4 listan las
probabilidades P para que una galaxia se encuentre en alguna de las estructuras de gran escala (voids,
sheets, filaments y clusters). La última fila corresponde al resultado de las pruebas KS aplicadas a cada
una de las distribuciones. De nuevo, se observa que las galaxias LSB tienden a encontrarse en medios
ambientes de baja densidad; nótese que las diferencias en los valores promedio, son significativas, pero
marginales. Si además consideramos que, una galaxia pertenece a alguna de las estructuras de gran escala
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Figura 5.4: Izquierda: Logaritmo base 10 de la densidad del medio ambiente como función de la masa
estelar, para galaxias LSB (rojo) y HSB (negro) de tipo temprano. Derecha: Misma figura, pero para
galaxias de tipo tard́ıo. En ambos casos, se considera la densidad correspondiente a a = 1 h−1 Mpc.

cuando la probabilidad de hallarse en dicha estructura es P > 0.5, dado que el porcentaje de galaxias que
se encuentran en cada una de ellas, tanto para LSB como HSB es el mismo, se puede concluir entonces que
el medio ambiente a gran escala tiene un menor impacto que el medio ambiente local, en las propiedades
de las galaxias LSB y HSB.

5.2. Razón masa estelar-masa del halo

De la información disponible en la muestra limitada por volumen se obtiene la razón fn = M∗/MH ,
donde el sub́ındice n = 2, ..., 5 indica que la fracción ha sido calculada a partir de uno de los cinco métodos
de estimación de la masa del halo de materia oscura descritos en el caṕıtulo 3:

1. Razón constante (Hernández & Cervantes-Sodi 200644).

2. Razón escalada con la densidad (Gnedin et al. 200737).

3. Relación vrot-vH (Papastergis et al. 2011,90 Klypin et al. 201163).

4. Modelo de ocupación de halos. (Hudson et al. 201552).

5. Catálogo de grupos (Yang et al. 2007133).

Las distribuciones para la muestra limitada por volumen de cada fracción de masa se observan en la
Fig. 5.5; las ĺıneas verticales representan los valores promedio de las estimaciones fn obtenidos para los
diferentes resultados de MH , tanto para las LSB como HSB. Los resultados de las pruebas KS se des-
pliegan en la parte superior izquierda de cada panel; para todos los casos, se observa que las diferencias
entre LSB y HSB son significativas.

En las muestras de control se repite el mismo procedimiento, para obtener las fracciones fn con las
diferentes estimaciones de la masa del halo. El cálculo de las fracciones solo es distinto entre ambas
submuestras en el caso de f3, para la que la estimación de la masa del halo depende de la velocidad de
rotación del disco (ver Cap. 3, sec. 3.1.3). Nótese además, que para las muestras de control la velocidad
de rotación se mide directamente. La distribución de f3 se despliega en la Fig. 5.6. El resultado de la
prueba KS para f3 permite comparar estos resultados; se observa que no es posible determinar si las
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diferencias entre los valores obtenidos para LSB y HSB son estad́ısticamente significativas.
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Figura 5.5: Distribuciones de la razón masa estelar-masa del halo para galaxias LSB (rojo) y HSB
(negro) de la muestra limitada por volumen, correspondientes a las estimaciones 2,3,4 y 5 de la masa
del halo. Las ĺıneas verticales indican el valor promedio de f para cada estimación, siguiendo el mismo
código de colores.

Cabe aclarar que, en este trabajo, se utilizaron diferentes estimaciones para la masa del halo con
el objetivo de identificar si existe alguna tendencia sistemática entre galaxias LSB y HSB. Además, un
importante resultado es que estas diferencias siempre son consistentes entre śı, independientemente del
método utilizado. En las figuras 5.5 y 5.6, podemos observar que, para todas las estimaciones, la razón
M∗/MH en las galaxias es menor en las galaxias LSB que en las HSB, confirmando los resultados pre-
viamente obtenidos por diferentes autores (p.e. Pickering et al. 1997;96 McGaugh et al. 200177). La Fig.
5.7 muestra una comparación entre los valores obtenidos para fn obtenida con cada una de las diferentes
estimaciónes de la masa del halo, para LSB y HSB. Se observa que hay una dispersión importante en
estos promedios, y que en los casos en que la diferencia entre LSB y HSB es notable (n=1,3 y 5), las LSB
tienden a tener promedios de fnmenores.
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Figura 5.6: Distribución de la razón masa estelar-masa del halo para las muestras de control correspon-
diente a la estimación 3 de la masa del halo, que depende de la velocidad de rotación.

5.3. Galaxias en Grupos y Tiempos de Ensamblaje del Halo

A partir del catálogo de grupos de Yang et al. (2007133), es posible distinguir qué galaxias en la mues-
tra forman parte de un grupo en particular, o bien, si se encuentran aisladas. Más aún, el catálogo de Yang
et al. (2007) permite determinar qué galaxias en la muestra pueden ser consideradas como centrales o
satélites. Para un mismo grupo se obtiene, directamente del catálogo, cuál es la galaxia más luminosa, aśı
como la galaxia más masiva, que no necesariamente debe ser la misma. En este caso, consideramos como
galaxia central a la galaxia más masiva. Tomando aquellas galaxias con masa del halo bien determinada,
la muestra limitada por volumen muestra las siquientes subdivisiones:

19,898 (40 %) galaxias LSB, de las cuales:

• 15,602 (78 %) son galaxias centrales

◦ 13,526 (87 %) aisladas

◦ 2,076 (13 %) no aisladas

• 4,296 (22 %) galaxias satélite

40,212 (60 %) galaxias HSB, de las cuales:

• 30,684 (76 %) son galaxias centrales

◦ 25,200 (82 %) aisladas

◦ 5,484 (18 %) no aisladas

• 9,528 (24 %) galaxias satélite.

Podemos notar que, de toda la muestra de galaxias LSB, una fracción considerable corresponde a
galaxias centrales, de las cuales, ∼ 90 % se encuentran aisladas; para las HSB, la fracción de galaxias cen-
trales aisladas es menor. En cuanto a las galaxias satélites, se observa lo opuesto, es decir que la fracción
de LSB es del 22 %, menor que la de las HSB. De este modo, podemos interpretar estos valores como
una confirmación de que las galaxias LSB son sistemas que se encuentran preferentemente en ambientes
relativamente aislados.
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Figura 5.7: Comparación entre los valores obtenidos para la fracción fn considerando los cinco difrentes
estimados descritos en el caṕıtulo 3.

Con el objetivo de explorar el estado evolutivo de las galaxias de la muestra, buscamos ahora dar una
aproximación al tiempo de ensamblaje del halo principal dentro del cual residen las galaxias aisladas, o
bien, los grupos. Para ello, usamos la aproximación de Lim et al. (201671), definida anteriormente (Cap.

3) como fc ≡ M∗,c
MH

. La Fig. 5.8 muestra la distribución de log(fc) para galaxias centrales en el panel iz-
quierdo y galaxias satélites en el derecho; los valores grandes de fc representan un tiempo de ensamblaje
temprano. De nuevo, la ĺınea vertical corresponde al valor promedio obtenido para LSB y HSB.
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Figura 5.8: Izquierda: distribuciones del tiempo de ensamblaje para galaxias centrales LSB (rojo) y
HSB (negro) en la mestra limitada por volumen. Derecha: misma figura, pero para galaxias satélites. En
ambos casos, las ĺıneas verticales representan el valor promedio de log(fc) para LSB y HSB, manteniendo
la convención en los colores.

Se observa que, para las galaxias LSB centrales, el valor log(fc) es menor que el de las HSB; esto quiere
decir que las galaxias HSB ensamblaron su halo en épocas anteriores. Esto es consistente con estudios
presentados, por ejemṕlo, por Lim et al. (201671), quienes establecen que las galaxias con halos masivos
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se ensamblan en tiempos posteriores. Como se mostró previamente en este caṕıtulo, las galaxias LSB
tienen un menor cociente M∗/MH , por lo que podemos interpretar este resultado como una confirmación
de que las galaxias LSB se encuentran en una fase evolutiva diferente a las HSB, y en la cual todav́ıa
pudieran encontrarse en proceso de formación.

En el caso de las galaxias satélite podemos observar una tendencia inversa, en donde las LSB parecen
formarse antes que las HSB. Sin embargo esto no contradice necesariamente el resultado para las galaxias
centrales. Jimenez et al. (199856) deduce, a partir de observaciones fotométricas de las galaxias LSB, que
la formación estelar puede comenzar cerca de 2 Gyr antes de que el halo termine de ensamblarse, esta
discrepancia entre épocas, indica que la formación estelar comienza antes de que el halo sea ensamblado,
lo cual es consistente con los modelos de formación jerárquica.71

Type log fc (u-r) logM∗

LSB -1.788 ± 0.16 2.072 ± 1.25 10.559 ± 0.30
HSB -1.760 ± 0.16 2.172 ± 0.95 10.632 ± 0.28
LSB -2.417 ± 0.41 2.112 ± 0.99 10.524 ± 0.26
HSB -2.448 ± 0.41 2.226 ± 0.92 10.590 ± 0.29

Tabla 5.3: Pánel superior : promedios del tiempo de ensamblaje, color y masa estelar, para las galaxias
centrales en la muestra limitada por volumen. Pánel inferior : mismas cantidades promedio, pero para las
galaxias satélite.
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Figura 5.9: Páneles superiores: mediana del tiempo de ensamblaje como función del color (izquierda)
y la masa estelar (derecha), de galaxias centrales LSB (rojo) y HSB (negro). Páneles inferiores: Misma
figura, pero para las galaxias satélite.

Por otro lado, Lim et al. (2016) encontraron que fc depende fuertemente tanto de la masa estelar
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Figura 5.10: Distribución del tiempo de ensamblaje de la muestra limitada por volumen para galaxias
centrales (izquierda) y satélites (derecha), para las diferentes estructuras a gran escala.

como del color, por lo que deseamos comparar los objetos de la muestra limitada por volumen a color y
masa constantes, para ver si estas diferencias en los tiempos de ensamblaje se mantienen. En la Fig. 5.9
se muestra un mosaico del tiempo de ensamblaje fc como función del color (u− r) del lado izquierdo y de
la masa estelar M∗ del lado derecho. La parte superior del mosaico corresponde a las galaxias centrales,
mientras que la parte inferior a las satélites. De nuevo, las muestras se dividen en bins, de manera que
los puntos representan la mediana de log(fc) en cada bin, y las barras de error se obtienen a través de un
procedimiento bootstrap.

Podemos observar que, a medida que nos movemos de sistemas con baja masa estelar a sistemas con
alta masa estelar, el valor de log(fc) decrece tanto para galaxias centrales como satélites, lo cual indica
que los halos que previemante ensamblaron la mitad de su halo actual, contienen galaxias con discos
menos masivos que los halos que se ensamblaron en épocas posteriores, lo que es de esperarse en un
contexto de formación jerárquico. A una masa estelar fija, para galaxias centrales con log(M∗) < 11.25,
las galaxias LSB tienen sistemáticamente valores mas bajos de log(fc) que las galaxias HSB, lo que indica
que el halo de estas últimas se forma en épocas anteriores. Esta diferencia es aún mayor si analizamos fc
como función del color para galaxias centrales. Las diferencias de fc entre galaxias LSB y HSB satélites
no son conclusivas.

Finalmente en la Fig. 5.10 se muestran en diferentes colores, las distribuciones del tiempo de ensam-
blaje del halo log (fc) para las diferentes estructuras a gran escala. En el lado izquierdo se muestran estas
distribuciones para las galaxias centrales, mientras que del lado derecho, las de galaxias satélites. Las
ĺıneas verticales representan el valor promedio del tiempo de ensamblaje del halo para cada estructura.
Ambas gráficas corresponden a la muestra limitada por volumen. Podemos observar en ambos casos que
el tiempo de ensamblaje promedio va disminuyendo sistemáticamente para cada estructura, progresiva-
mente de voids, sheets, filaments y clusters, estos últimos tienen el valor más bajo para log (fc), similar
a los resultados presentados por Hahn et al. (2007b41). Esto significa que las galaxias que residen en
clusters ensamblan la mitad de su halo en épocas posteriores, por lo que debe haber algún efecto que les
impida continuar acretando material. Wang et al. (2007125) sugiere que la supervivencia de estos halos
viejos pudiera estar relacionada con la temperatura del flujo circundante.
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Figura 5.11: Izquierda: contronos de densidad para j∗, graficados como función de la masa estelar, para
galaxias LSB (rojo) y HSB (negro), correspondiente a la muestra limitada por volumen. Derecha: Misma
figura, pero para las muestras de control. En ambos casos, cada nivel encierra ∼ 15 % de los datos en las
muestras. Se observa que a una masa dada, las galaxias LSB presentan un valor mas alto para j∗.

5.4. Momento Angular Espećıfico

En esta sección, se busca caracterizar el momento angular espećıfico j∗ (medido en km/s kpc), con el
objetivo de comparar las diferencias entre las galaxias LSB y HSB de la muestra. Para ello, utilizaremos
tanto la muestra limitada por volumen, en la cual, la velocidad se determina de la relación TF, como las
muestras de control que contienen información cinemática.

Dado que las galaxias espirales se encuentran dominadas por un disco (McGaugh et al. 199776), es
común encontrar en la literatura (e.g., Hernández & Cervantes-Sodi 200644) que j∗ denota el momento
angular espećıfico asociado al disco. Sin embargo, dado que las muestras poseen información sobre la
descomposición bulbo+disco obtenida del catálogo de Simard et al. (2011), es posible considerar ambas
contribuciones. Como se demostró anteriormente (ver Cap. 4), prácticamente todas las galaxias de la
muestra se encuentran dominadas por un disco, por ello, la inclusión de la contribución del bulbo no
cambia los resultados obtenidos, pero śı mejora la precisión en las aproximaciones.

El momento angular espećıfico de la componente del bulbo, disco y total se encuentran a partir de las
ecs. 3.13, 3.12 y 3.14, respectivamente, como

jd = 2vrotRd jb = 3.03vsRe j∗ = fbjb + (1− fb)jd.

En la Fig. 5.11, se grafica el momento angular espećıfico como función de la masa estelar, para la
muestra limitada por volumen y las muestas de control. En ambos casos los contornos representan qué
tan concentrados están los puntos de la muestra, cada nivel corresponde a ∼ 15 % de los datos en cada
muestra. Podemos observar que, para una masa dada, las galaxias LSB tienen sistemáticamente un valor
del momento angular mayor que en las HSB, lo cual favorece la hipótesis de que las galaxias LSB están
caracterizadas por tener valores altos del momento angular, el cual dispersa sus estrellas en un área mayor
y, de este modo, se justifica su bajo brillo superficial. Al efectuar las pruebas KS correspondientes entre
las distribuciones de j∗, en ambos casos se obtiene un resultado menor que 0.001, lo cual indica que ambas
distribuciones son diferentes y que, por tanto, sus diferencias son significativas.

Similarmente, en la Fig. 5.12 se muestran los mismos contornos que en la Fig. 5.11, segregados por
tipo morfológico, ya que se espera que las galaxias de tipo tard́ıo tengan valores de j∗ mayores, por lo que,
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Figura 5.12: Izquierda: contronos de densidad para j∗, graficados como función de la masa estelar, para
objetos de tipo temprano LSB (rojo) y HSB (negro). Derecha: misma figura, pero para galaxias de tipo
tard́ıo. En ambos casos, cada nivel encierra ∼ 15 % de los datos en las muestras. De uevo, se observa que
a una masa dada, las galaxias LSB presentan un valor mas alto para j∗.

para garantizar que las diferencias en el plano j∗-log(M∗) se deba a si son LSB o HSB, reprodujimos el
experimento segregando por tipo morfológico, encontrando que, aún en estas submuestras, los dos grupos
de galaxias ocupan regiones diferentes en este plano.

5.4.1. Momento angular y Medio ambiente

Una vez caracterizado el momento angular espećıfico de las galaxias en las muestras, buscamos explo-
rar si exite alguna relación entre este y el medio ambiente en el cual residen las galaxias, particularmente,
considerando las caracteŕısticas de la estructura a gran escala del universo, aśı como la densidad del medio
circundante.

Primero, del catálogo de Tempel et al. (2014a120) se toman los valores de la distancia al filamento
más cercano dfil y se comparan con el valor de j∗. En la figura 5.13 se grafica el logaritmo del momento
angular espećıfico como función del logaritmo de la distancia al filamento más cercano. De nuevo, los
datos son divididos en bins y los puntos de la gráfica corresponden a la mediana de cada bin, y las barras
de error se calculan a partir de un procedimiento Bootstrap-Resampling. Los paneles izquierdo y derecho
de la Fig. 5.13 muestran estos valores para la muestra limitada por volumen y las muestras de control,
respectivamente. En ambos casos, no se observa una dependencia de j∗ con la distancia al filamento más
cercano, lo que significa que el momento angular no depende de qué tan cerca esté un halo de un filamen-
to. Sin embargo, para una distancia al filamento dada, las galaxias LSB muestran valores más altos de
j∗. Este resultado es compatible con resultados recientes; por ejemplo, Lee et al. (201868), utilizando los
datos de MaNGA de 1830 galaxias, encuentran que el esṕın no depende de las condiciones ambientales,
particularmente de la densidad.

Este último punto lo exploramos de manera más directa en las figuras 5.14 y 5.15. En ellas se muestra,
para la muestra limitada por volumen y las muestras de control, respectivamente, el logaritmo de j∗, pero
esta vez como función del logaritmo de la densidad del medio ambiente a diferentes escalas de atenuación,
obtenida del catálogo de grupos de Tempel et al. (2014b). Los puntos en cada panel y sus barras de error
se obtienen de igual manera que antes, dividiendo en bins y haciendo un procedimiento de Bootstrap
Resampling. Los paneles corresponden a diferentes escalas de atenuación (a = 1, 2, 4, 8 h−1 Mpc). En los
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Figura 5.13: Izquierda: Mediana de j∗ como función de log(dfil) para galaxias LSB (rojo) y HSB (negro),
correspondiente a la muestra limitada por volumen. Derecha: Misma gráfica, pero para las muestras de
control.

cuatro casos, para valores pequeños de la densidad, se ve una tendencia a que el momento angular crezca
al aumentar la densidad, y posteriormente se mantiene constante para valores grandes. Esta tendencia se
ve más clara para las dos escalas de atenuación más pequeñas, 1 y 2 h−1 Mpc. En los cuatro paneles se
muestra, de nueva cuenta, que el momento angular espećıfico es sistemáticamente mayor para LSB que
para las HSB.

Esto quiere decir que el momento angular se ve afectado por el medio ambiente local, debido a interac-
ciones tanto gravitacionales como hidrodinámicas con galaxias cercanas (e.g. Cervantes Sodi et al. 2008;17

Cervantes Sodi et al. 201019). En particular, es ampliamente aceptado que los fenómenos de fusión son
los responsables de la formación de halos con poca rotación (bajo j) a través de fricción dinámica, que
mueve eficientemente al material con alto momento angular hacia las regiones exteriores, y/o a través de
la eliminación del gas del disco mediante la presión ram y las colas de marea (Lagos et al. 201866). De
este modo, es posible concluir que el medio ambiente a gran escala también afecta el momento angular
(y, por ende, el esṕın) de las galaxias, aunque en menor cantidad que el ambiente local.

Finalmente, en la Fig. 5.16 se muestran las distribuciones del momento angular espećıfico j∗; cada
ĺınea de color representa a las galaxias que se encuentran en alguna de las estructuras a gran escala, de
acuerdo con el valor de la probabilidad dada en el catálogo de Jasche et al. (201055). Las ĺıneas verticales
corresponden al valor promedio de j∗ para diferentes estructuras. Podemos observar que, tanto para la
muestra limitada por volumen como las muestras de control, el valor promedio de j∗ aumenta de manera
progresiva, entre galaxias que se encuentran en voids, sheets, filaments y clusters. Este resultado tiene
un sentido f́ısico importante, que requiere de un análisis especial.

En el trabajo de Prieto et al. (2015101), se estudia el origen del esṕın de las galaxias por medio de
simulaciones hidrodinámicas a partir de condiciones iniciales cosmológicas. Se encuentra que inicialmente
la orientación y la magnitud del esṕın están bien descritas por la teoŕıa de adquisición por fuerzas de
marea, pero después son determinadas por la historia de acreción de cada halo. De esta manera los halos
en el centro de los clusters tendrán menor momento angular que aquellos que se encuentran en el centro
de los filamentos. El material acretado converge hacia un cluster desde diferentes direcciones a lo largo de
los filamentos. La primera generación de halos se forma con este mecanismo, que les provee un momento
angular (o esṕın) paralelo a la dirección del filamento. A medida que se van fusionando los diferentes
subhalos a través de los filamentos que convergen hacia un cluster, también se va cancelando el momento
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angular del halo principal, debido a que alrededor del cluster los filamentos tienen orientaciones aleatorias.
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Figura 5.14: Mediana de log(j∗) como función de log(den(a)) para diferentes escalas de atenuación, en
las galaxias LSB (rojo) y HSB (negro) de la muestra limitada por volumen.

A pesar de ello, en la Fig. 5.16 observamos una tendencia completamente opuesta a lo establecido
por Prieto et al. (2015). Algunos autores, como Pichon et al. (201195) y Codis et al. (201223) propo-
nen que, si bien la acreción de material puede cancelar el momento angular del halo principal, esto sólo
seŕıa válido en etapas del universo equivalentes a z ∼ 2, y que los halos a z menor adquieren momento
angular mediante flujos cósmicos a gran escala. Por tanto, dado que nuestro estudio se encuentra limi-
tado a galaxias con z < 0.1, podemos afirmar que los objetos en ambas submuestras se encuentran en
una etapa donde la adquisición de momento angular también está fuertemente relacionada, no solo con la
morfoloǵıa de la red cósmica donde estos residen, sino con el historial de sus interacciones con otros halos.

Como complemento, el análisis del medio ambiente, que incluye distancias al filamento, densidad, y
estructura a gran escala, también se repite considerando, en lugar de j∗, el valor del esṕın λ3, la cual
consideramos como la mejor opción de comparación debido a que es constantemente mencionada en la
literatura relacionada con datos de ALFALFA (e.g., Haynes et al. 2011;42 Giovanelli & Haynes 2015;36

Haynes et al. 201843). Los resultados obtenidos en esta parte del análisis muestran la misma tendencia: a
una distancia al filamento dada dfil, las galaxias LSB tienen un esṕın más alto que las HSB. Aśı mismo,
para cualquier estimación de la densidad, las galaxias LSB tienen valores de λ mayores que las HSB.
Finalmente, el valor de λ aumenta de manera progresiva, entre las galaxias que se encuentran en voids,
sheets, filaments y clusters. Las tendencias de j∗ con la correspondiente medición de densidad se sigue
cualitativamente igual con λ. Todos estos resultados se despliegan en el apéndice B.
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Figura 5.15: Igual que la figura anterior, pero para las muestras de control.

5.5. Parámetro de esṕın

Una vez obtenidos los valores de j∗ y las diferentes estimaciones para la masa del halo, se sustituyen
estos valores en la ec. 3.10 para calcular el parámetro de esṕın λ, siguiendo los métodos discutidos en
el Cap. 3. La Tabla 5.4 muestra los valores promedio obtenidos para el momento angular espećıfico y λ,
para las galaxias LSB y HSB de ambas muestras.

Type λ1 λ2 λ3 λ4 λ5 λ6

LSB 0.044 ± 0.028 0.063 ± 0.011 0.115 ± 0.033 0.039 ± 0.039 0.026 ± 0.025 0.026 ± 0.008
HSB 0.027 ± 0.012 0.047 ± 0.009 0.069 ± 0.027 0.023 ± 0.010 0.016 ± 0.008 0.017 ± 0.008
LSB 0.081 ± 0.136 0.190 ± 0.245 0.084 ± 0.045 0.069 ± 0.077 0.032 ± 0.022 0.033 ± 0.028
HSB 0.049 ± 0.090 0.122 ± 0.132 0.046 ± 0.031 0.034 ± 0.034 0.018 ± 0.013 0.019 ± 0.020

Tabla 5.4: Panel superior : Valores promedio de λ para la muestra limitada por volumen. Panel inferior :
Mismas cantidades, pero para las de control. En ambos casos, los sub́ındices 1,2,3,4 y 5 corresponden a
los métodos descritos arriba, mientras que el sub́ındice 6 indica la estimación de Meurer et al. (201880).

A continuación se describe de forma detallada la diferencia en los valores derivados del esṕın de ambas
muestras.
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Figura 5.16: Izquierda: distribuciones de j∗ para la muesta limitada por volumen, para galaxias que se
encuentran sobre las diferentes estructuras a gran escala. Derecha: misma figura, pero para las muestras
de control. En ambos casos, se dice que una galaxia se encuentra sobre una estructura espećıfica cuando
la probabilidad determinada por Jasche et al. (201055) es mayor a 0.5.

5.5.1. Muestra limitada por Volumen

Para esta muestra, la velocidad de rotación que aparece en la ec.3.10 se obtiene de manera indirecta
a partir de la relación Tully-Fisher descrita en el caṕıtulo 2. Este valor también es utilizado para obte-
ner el parámetro de esṕın a partir del tiempo orbital torb medido a R = Rd que aparece en la ecuación 3.18.

Podemos ver tanto en la Tabla 5.4 como en la Fig. 5.17 que, para las seis diferentes estimaciones,
las galaxias LSB tienen sistemáticamente valores más altos de λ que las HSB, confirmando la hipótesis
inicial de que las galaxias LSB se encuentran caracterizadas por un valor alto de esṕın. Esto permite
confirmar los resultados previamente obtenidos por autores como Boissier et al. 2003,8 Rosenbaum et al.
2009107 y Kim & Lee 2013.62 Depués de obtener las distribuciones de λ se aplican pruebas KS para de-
terminar cuáles de ellas son estad́ısticamente equivalentes; en todos los casos, las pruebas arrojan valores
de ∼ 2.2× 10−16, lo cual indica que las galaxias LSB y HSB no provienen de una misma distribución. El
valor promedio del esṕın de las galaxias identificadas como galaxias LSB es de entre 1.34 y 1.70 veces el
obtenido para galaxias HSB, en lo que respecta a la muestra limitada por volumen.

5.5.2. Muestras de Control

Para estas muestras, la velocidad de rotación vrot se obtiene directamente a partir de la información
cinemática de ALFALFA α.100, a partir de la ec. 2.3. Esta información permite calcular los valores de
j∗ y λ. De nuevo, al observar la parte inferior de la Tabla 5.4 y la Fig. 5.18, se advierte una consistencia
con los resultados obtenidos para la muestra limitada por volumen: las galaxias LSB muestran un valor
más alto de λ que las HSB. Al aplicar pruebas KS a las diferentes distribuciones se obtiene un valor de
∼ 2.2× 10−16; el valor promedio del esṕın de las galaxias LSB es de 1.65 a 2 veces el valor promedio del
de sus contrapartes de alto brillo superficial.

Para ambas submuestras, una de nuestras hipótesis en el cálculo del esṕın fue considerar que los
momentos angulares espećıficos de las componentes bariónicas y de materia oscura son iguales. Si esta
hipótesis es incorrecta, nuestra estimación de λ deberá ser corregida mediante la multiplicación del co-
ciente j∗/jH .

73



IRyA UNAM

10−2 10−1

λ1

0.00

0.05

0.10

0.15

0.20

0.25

0.30

0.35

0.40

N
or
m
al
iz
ed

 C
ou

nt

10−2 10−1

λ2

0.00

0.05

0.10

0.15

0.20

0.25

0.30

0.35

0.40

N
or
m
al
iz
ed

 C
ou

nt

10−2 10−1 100

λ3

0.00

0.05

0.10

0.15

0.20

0.25

N
or
m
al
iz
ed

 C
ou

nt

10−3 10−2 10−1

λ4

0.00

0.05

0.10

0.15

0.20

0.25

0.30
N
or
m
al
iz
ed

 C
ou

nt

10−3 10−2 10−1

λ5

0.00

0.05

0.10

0.15

0.20

0.25

0.30

0.35

N
or
m
al
iz
ed

 C
ou

nt

10−3 10−2 10−1

λ6

0.00

0.05

0.10

0.15

0.20

0.25

0.30

0.35

N
or
m
al
iz
ed

 C
ou

nt

Figura 5.17: Distribuciones de esṕın para la muestra limitada por volumen. Las lineas punteadas corres-
ponden al valor promedio de λ para galaxias LSB (ĺınea roja) y HSB (ĺınea negra). La región sombreada de
color azul corresponde a la distribución de la muestra completa de λ usando las 5 diferetentes estimaciones
de MH , más la estimación adicional descrita por Meurer et al. (201680)
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Figura 5.18: Distribuciones de esṕın para las muestras de control. La convensión de colores es igual que
en la Fig. 5.17.
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Diferentes estudios que emplean simulaciones hidrodinámicas muestran que este cociente en general es
diferente de 1. Por ejemplo, estudiando la formación de galaxias tipo Vı́a Láctea, Stewart et al. (2011116)
encontraron que la componente de gas fŕıo tiene ∼ 3-5 veces más momento angular espećıfico que la
componente de materia oscura, en sintońıa con Pichon et al. (201195) y una compilación de resultados
provenientes de diferentes simulaciones hidrodinámicas hechas por Stewart et al. (2017117). Por su parte,
Teklu et al. (2015118) y Zavala et al. (2016135) reportan que la relación entre los momentos angulares
espećıficos del halo y de la componente estelar tienen una correlación significativa, con una dependencia
importante en la morfoloǵıa de las galaxias, de manera que las galaxias de disco tienden a conservar su
momento angular, y en ellas, la dispersión en la relación entre j∗ y jH es menor. Finalmente, Fall & Ro-
manowsky (201330) y Genel et al. (201534) reportan una conservación de momento angular casi perfecta
para galaxias de disco, mientras que la retención de momento angular para galaxias de tipo temprano y
bulbos es entre el 10-20 %.

Dado que la componente de disco es la predominante en las galaxias que conforman nuestras muestras
de galaxias (Cap. 4), tanto LSB como HSB, es de esperar que el cociente j∗/jH sea diferente de 1, con lo
que nuestra hipótesis no está fuera de lugar. Aún aśı, necesitamos reconocer que la diferencia de distribu-
ciones de esṕın para LSB y HSB puede no deberse exclusivamente a la distribución intŕınseca del esṕın.
En tal caso, parte de esta diferencia en valores de λ podŕıa deberse a que las galaxias HSB tienen menos
retención de momento angular que sus contrapartes de bajo brillo superficial. Una muestra de que esto
puede estar ocurriendo es que el cociente B/T de las galaxias HSB es mayor que el de las LSB, dado que
se ha encontrado que la retención de momento angular es menos eficiente en galaxias de tipo temprano,
como se indicó previamente.

El valor de λ1 se emplea únicamente para comparar con otros trabajos en los que se sigue empleando
(e.g., Hernandez & Cervantes Sodi 2006; Huang et al. 2012; Wang et al. 2018), pero, es poco realista.
La segunda estimación, λ2, depende de la densidad de masa superficial, por lo que, de inicio, considera
que las LSB tendrán cocientes menores que las HSBs; aunque sea realista, para comparar fracciones de
materia oscura no debeŕıa usarse, pues significa emplear la hipótesis para probar la misma hipótesis.
El valor de λ6, lo empleamos porque recibió mucha atención en los medios; desafortunadamente, es un
modelo tan simplificado como λ1 y λ2. En cuanto a λ3, este se emplea en la colaboraciòn de ALFALFA,
y es el único que depende exclusivamente de datos cinemáticos, lo cual puede verse como un fortaleza,
sin embargo, no reproduce el quiebre de M∗/MH que se observa en las galaxias locales. En el caso del
CFHTL, se usan microlentes para dar una relación entre M∗/MH , la cual repdoruce naturalmente este
quiebre. Yang et al. (2007) es el único que se basa en la distribución espacial de las galaxias, con lo que
la estimación de f es independiente de la cinemática de las galaxias.

Todos los métodos tienen sus pros y contras, por lo que no nos aferramos con ningún estimado. Lo
valioso de este trabajo, es que con cualquiera de los estimados, observamos las mismas tendencias tanto
en estas distribuciones como en las dependencias de λ con el medio ambiente, por lo que consideramos
que nuestros resultados son sólidos. Todos nuestros estimados son a órden de magnitud y son irrelevantes
para un solo sistema, lo único que podemos creer son tendencias globales que provienen del análisis de
miles de galaxias en nuestras muestras, cuidadosamente seleccionadas.
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Caṕıtulo 6

Discusión y Conclusiones

El estudio de galaxias LSB puede arrojar luz sobre los procesos de formación y evolución de galaxias,
ya que se trata de objetos relativamente sencillos de modelar comparados con sus contrapartes HSB,
dada su baja metalicidad y poca actividad de formación estelar (Kuzio de Naray, McGaugh & de Block
2004;64 Wyder et al. 2009;131 Matthews & Wood 200173). La gran dispersión que presentan en la relación
TF se debe a las grandes cantidades de gas no procesado que contienen (O’Neil et al. 200085). Es posible
analizar y comprender cómo sus propiedades dinámicas se relacionan con su estado de evolución, y cómo
las condiciones ambientales del halo de materia oscura influyen en el valor del esṕın λ y el momento
angular espećıfico de la galaxia en śı. A su vez, como se ha demostrado por medio de diferentes modelos
de formación (e.g. Jimenez 1998: Mo, Mao & Withe 199882), λ y el momento angular determinan las
propiedades intŕınsecas de los discos, especialmente la manera como se distribuye el contenido bariónico
en el disco.

A partir de una gran muestra de galaxias obtenidas del SDSS DR7, se construyó una muestra limitada
por volumen con galaxias más brillantes que Mr = −19.8 mag, en un rango de 0.01 < z < 0.1, cuyas
propiedades principales como masa estelar, SFR, tasa de nacimiento y tamaño caracteŕıstico fueron com-
paradas con trabajos anteriores (Zhong et al. 2008;137 Galaz et al. 201132), con el objetivo de garantizar
que las galaxias en nuestra muestra correspondan al mismo tipo de objetos. A continuación se describen
los resultados más relevantes.

El medio ambiente alrededor de las galaxias se caracterizó de diferentes maneras. Primero, a partir de
la distancia al filamento más cercano (Tempel et al. 2014a120) se encontró que, a una masa estelar fija,
no se observa una tendencia clara. Al segregar por tipo morfológico, se encontró que las galaxias LSB
se localizan, en promedio, a una distancia mayor del filamento más cercano que las HSB. Al analizar la
probabilidad de que una galaxia se encuentre en alguna de las estructuras a gran escala (Jasche et al.
201055), dado que el porcentaje de galaxias que se encuentran en cada una de ellas, tanto para LSB como
HSB es el mismo, y como las diferencias entre las probabilidades también son marginales, se concluye que
el medio ambiente a gran escala tiene un menor impacto que el medio ambiente local, en las propiedades
de las galaxias LSB y HSB.

En segundo lugar, otra forma de caracterizar al medio ambiente fue a partir de la densidad den(a)
para diferentes escalas de atenuación (Tempel et al. 2014b121), aśı como la sobredensidad δ alrededor de
las galaxias del SDSS (Jasche et al. 201055). No se encontraron diferencias apreciables en la densidad,
a diferentes escalas de atenuación, alrededor de galaxias LSB y HSB. De nueva cuenta, al segregar por
tipos morfológios, se observa que las diferencias en la densidad son más importantes en galaxias de tipo
tard́ıo, para las cuales, las LSB tienden a estar en medios ambientes menos densos.

Respecto a los cocientes masa estelar-masa del halo, se utilizaron 5 procedimientos diferentes para
estimar la masa del halo, con el objetivo de eliminar la dependencia de los resultados con respecto a la
manera en que se obtiene MH . En la estimación mas sencilla se considera una razón constante f1 = 1/25
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(Hernández & Cervantes Sodi 200644), pues es utilizada frecuentemente por diversos autores (Huang et
al. 2012;49 Leisman et al. 2017;69 Wang et al. 2018127). Al ser una fracción constante, es de esperar que
no se encuentre diferencia alguna entre LSB y HSB. Sin embargo, en el resto de los métodos utilizados
las galaxias LSB son mayormente dominadas por el halo de materia oscura, pues la razón f = M∗/MH

presenta diferencias de hasta un 22 % entre LSB y HSB. De nueva cuenta los resultados de la prueba KS le
dan validez estad́ıstica a este resultado. Esto permite también complementar el estudio de la estructura
a gran escala, confirmando la tendencia de que los sistemas con menor fracción M∗/MH , asociados a
galaxias LSB, residen preferentemente en estructuras filamentarias (Rosenbaum et al. 2009107)

Para las galaxias en grupos, se observa que una fracción considerable de LSB corresponde a galaxias
centrales; de estas, ∼ 90 % se encuentran aisladas, mientras que ∼ 20 % son satélites, en comparación
con las HSB, donde ∼80 % de las galaxias centrales y ∼18 % satélites, están aisladas. Esto se puede in-
terpretar como confirmación de que las galaxias LSB son sistemas que se encuentran preferentemente en
ambientes relativamente aislados. Adicionalmente se encuentra que las galaxias LSB ensamblan la mitad
de la masa total de su halo más tarde que las galaxias HSB, incluso a masa estelar constante o a color
constante, por lo que puede considerarse que las galaxias LSB corresponden a una población de obje-
tos jóvenes que aún se podŕıan encontrar en proceso de formación. Se observa también que las galaxias
que se localizan sobre estructuras filamentarias se forman mucho antes que las que se encuentran en los
clusters de la estructura a gran escala. De este modo se infiere que el medio ambiente juega un papel
importante en la determinación de las caracteŕısticas principales del halo, como el tiempo de ensambla-
je del halo (Wang et al. 2011126), lo que es de esperarse en un esquema jerárquico de formación de galaxias.

En cuanto al comportamiento del momento angular espećıfico, este se calcula para la componente es-
telar j∗ a partir de los modelos presentados por Romanowsky & Fall (2012106), en los cuales se considera
una descomposición bulbo+disco (Simard et al. 2011113). Para calcular las velocidades de rotación del
disco, para la muestra limitada por volumen se utiliza una relación TF. Se encuentra que el momento
angular espećıfico es mayor para las galaxias LSB que para las HSB, como era de esperarse ya que las LSB
tienen bajo brillo superficial y valores altos del momento angular provocan que las estrellas se dispersen
en un área mayor (Kim & Lee 201362). Este resultado se compara con el obtenido para muestras de con-
trol, construidas con información cinemática de ALFALFA α.100, que permite calcular la velocidad de
rotación de forma directa, y extender nuestro estudio a masas estelares menores; se encuentra nuevamente
que el momento angular espećıfico es mayor para galaxias LSB que en las HSB.

Una vez caracterizado el momento angular espećıfico, se explora si existe alguna relación entre éste y
el medio ambiente en el cual residen las galaxias. No se encuentra una correlación entre j∗ y la distancia
al filamento mas cercano, sin embargo, a una distancia fija, las galaxias LSB muestran sistemáticamente
un mayor momento angular. Adicionalmente, se estudia el comportamiento de j∗ como función de den(a),
y se encuentra que el momento angular crece al aumentar la densidad y posteriormente se mantiene cons-
tante para valores grandes, lo cual demuestra que el momento angular se ve mayormente afectado por el
medio ambiente local, en comparación con el medio ambiente a gran escala. Finalmente se encuentra que
el valor promedio de j∗ aumenta al cambiar el ambiente, de manera progresiva, de voids a sheets, filaments
y a clusters. Este resultado puede parecer contradictorio con el reportado por Prieto et al. (2015101). Estos
autores encuentran que los procesos de fusión de los diferentes subhalos a través del flujo de material a
lo largo de los filamentos hacia los clusters pueden producir la cancelación del momento angular del halo
principal, debido a la orientación aleatoria de los filamentos. Sin embargo, Codis et al. (201223) proponen
que este escenario sólo seŕıa válido en etapas tempranas del universo. Por tanto, considerando que los
objetos en ambas submuestras se encuentran a z < 0.1, estas galaxias podŕıan encontrarse en una etapa
donde los procesos de fusión son conducentes a la adquisición de momento angular, el cual, también está
determinado por diferentes procesos de fusión.

Por último, se calcula el valor de λ a partir de la ec. 1.11, considerando las 5 estimaciones del valor
de la masa del halo de materia oscura, aśı como una derivación que depende del tiempo orbital de la
galaxia, pues nuestro interés principal se centra en encontrar diferencias entre los valores del esṕın in-
dependientemente del método empleado para calcularlo. En todos los casos se encuentra que el valor de
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λ es de 1.3 a 2 veces mayor en las galaxias LSB, si nos fijamos en los promedios del esṕın para ambas
muestras. Los resultados de pruebas KS entre las distribuciones de esṕın de LSB y HSB indican que
estas son estad́ısticamente diferentes; por lo tanto, podemos caracterizar a las galaxias LSB como casos
particulares de HSB con valores altos de λ. Estas diferencias podŕıan no solo deberse a la distribución
intŕınseca del esṕın, sino también al hecho de que las galaxias HSB retienen menos momento angular que
las LSB. En efecto, se ha encontrado que la retención de momento angular es menos eficiente en galaxias
de tipo temprano, i.e., con mayores cocientes B/T . (Fall & Romanowsky 2013;30 Genel et al. 201534).
Para hacer estos cálculos se considera la hipótesis de que el momento angular espećıfico de la componente
bariónica y de la componente de materia oscura son iguales. Aqúı, entonces, no estamos considerando los
resultados de diferentes estudios, que muestran que este cociente en general es diferente de 1 (Stewart
et al. 2011116), y que además el cociente j∗/jH está fuertemente relacionado con la morfoloǵıa de las
galaxias (Teklu et al. 2015;118 Zavala et al. 2016135).

6.1. Trabajo a Futuro

Utilizando la base de datos de la simulación Millenium-II ,11 Lee & Lemson (201367) estudian el sesgo
(bias) del esṕın de los subhalos en sistemas similares al Grupo Local, es decir, que poseen dos galaxias
centrales con masas comparables. Una vez identificadas las dos galaxias más masivas, aśı como el esṕın
de cada subhalo, se encuentra una correlación entre λ y la razón M2/M1, donde M1 y M2 corresponden a
la masa de la primera y la segunda galaxia más masiva respectivamente. A mayor razón M2/M1, mayor
es el valor promedio de λ del grupo.

Figura 6.1: Valor promedio del esṕın de los subhalos como función de la razón M2/M1 a z=0 obtenida
por Lee & Lemson (2013). El panel inferior muestra la misma relación, incluyendo la respectiva desviación
estándar. [Crédito: Lee, J. & Lemson, G. 2013, JCAP, 5, 22.]

Aśı mismo, Lee & Lemson 2013 presentan otras correlaciones entre el valor promedio del esṕın y canti-
dades como la masa del halo principal y la razón entre la segunda y tercera galaxia más masiva. El citado

79



IRyA UNAM

trabajo sirve como motivación para extender la presente investigación hacia el estudio de cómo la segunda
galaxia más masiva de un grupo afecta el valor del esṕın del halo principal del grupo, y el valor del mo-
mento angular espećıfico j∗. Con este objetivo, emplearemos el catálogo de grupos de Yang et al. (2007133)
para identificar grupos similares al Grupo Local, dominados por dos galaxias de masa comparables a la
Vı́a Lácta y a M31. Empleando nuestras estimaciones del parámetro de esṕın, exploraremos si una distri-
bución tipo mancuerna, en la que la masa del grupo está dominada por dos galaxias de masa similar, es
la configuración más eficiente para obtener un valor de esṕın máximo, tal como se muestra en la figura 6.1.

Después analizaremos grupos de diferentes masas, quitando la restricción de que la masa del grupo
sea similar a la del Grupo Local, para realizar el mismo experimento. Estudiaremos la dependencia del
valor del esṕın, no solo del cociente de masa de las dos galaxias más masivas, sino también la dependencia
de la masa del grupo, su tiempo de ensamblaje, y su abundancia de subestructura.
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129 Wiezsäcker, C.F., von. 1951, ApJ, 114, 165

130 Wilkinson, M.I. & Evans, N.W. 1999, MNRAS, 310, 645

131 Wyder, T. K., Martin, D. C., Barlow, T. A., et al. 2009, ApJ, 696, 1834

132 Yang, X., Mo, H. J., van den Bosch, F. C., & Jing, Y. P. 2005, MNRAS, 356, 1293

133 Yang, X., Mo, H. J., van den Bosch, F. C., et al. 2007, ApJ, 671, 153

134 Zavala, J., Avila-Reese, V., Hernández-Toledo, H., & Firmani, C. 2003, A&A, 412, 633

135 Zavala, J., Frenk, C. S., Bower, R., et al. 2016, MNRAS, 460, 4466

136 Zhang, Y., Yang, X., Faltenbacher, A., et al. 2009, ApJ, 706, 747

137 Zhong, G. H., Liang, Y. C., Liu, F. S., et al. 2008, MNRAS, 391, 986



86
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Apéndice A

Esfera Isotérmica

En esta sección, se muestra un desarrollo de cómo pueden describirse las propiedades de las galaxias
en términos de la velocidad circular vrot, las fracciones de masa y de momento angular, el esṕın y la
función de Hubble. De acuerdo al modelo de Mo, Mao & White (1998), muchas de las propiedades de las
galaxias pueden ser entendidas a través de un modelo en el cual, los halos de materia oscura corresponden
a una esfera isotérmica cuyo perfil de densidad es

ρ(r) =
v2
rot

4πGr2
, (A.1)

Definiendo r200 como el radio dentro del cual la densidad de masa es 200ρcrit, el radio y la masa del halo
cuya velocidad circular es vrot a un z dado son

r200 =
vrot

10H(z)
, (A.2)

M =
v2
rotr200

G
=

v3
rot

10GH(z)
, (A.3)

donde H(z) es la función de Hubble dada por

H(z) = H0[ΩΛ,0 + (1− ΩΛ,0 − Ω0)(1 + z)2 + Ω0(1 + z)3]1/2. (A.4)

Suponiendo que la masa depositada en el disco durante su formación es una fracción fija md de la masa
del halo, entonces la masa del disco tiene un valor

Md =
mdv

3
rot

10GH(z)
. (A.5)

Si consideramos que el disco es delgado, que se encentra en un balance centŕıfugo y con un perfil de
densidad superfical exponencial

Σ(R) = Σ0 exp−R/Rd, (A.6)

donde Rd es el radio de escala del disco, entonces la masa del disco es

Md = 2πΣ0R
2
d. (A.7)

Si la curva de rotación es plana, con un valor constante vrot, entonces el momento angular del disco está
dado como

Jd = 2π

∫
vrotΣ(R)R2dR = 4πΣ0vrotR

3
d = 2MdRdvrot, (A.8)

Suponiendo que el momento angular es una fracción fija jd del momento angular J del halo, tal que
Jd = jdJ , y recordando que el esṕın está definido como

λ =
L|E|1/2

GM5/2
. (A.9)
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Entonces de la ec. A.8 podemos escribir el radio de escala como

Rd =
λGM3/2

2vrot|E|1/2

(
jd
md

)
. (A.10)

Si la enerǵıa total del sistema es dominada por la enerǵıa potencial gravitacional del halo, y suponiendo
que éste se encuentra virializado, entonces

E = −GM
2

2r200
= −Mv2

rot

2
. (A.11)

Sustituyendo en la ec. A.10 y utilizando las ecs. A.2, A.3 y A.7, el radio de escala está dado como

Rd =
1√
2

(
jd
md

)
vrot

10H(z)
λ, (A.12)

mientras que la densidad superficial en el centro es

Σ0 ∝
10vrotH(z)

πGλ2
. (A.13)

Finalmente, el radio R1 al cual la densidad superficial del disco cae por debajo de una densidad columnar
cŕıtica de hidrógeno N1, se puede demostrar que tiene un valor

R1 ≈ Rd

5.5 + ln

[(
md

0.05

)(
md

jd

)2(
λ

0.05

)−2

×
(

vrot
250km s−1

)
H(z)

H0

(
N1

2× 1020h cm−2

)] , (A.14)

Nótese que las ec. A.5, A.12 y A.14 nos dan las propiedades generales del disco, y que claramente dependen
de vrot,md, jd, λ y H(z).
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Apéndice B

Parámetro de Esṕın y Medio
Ambiente

En el caṕıtulo 5 sec. 5.4.1, se hizo un análisis de la relación entre el momento angular j∗ y el medio
ambiente. Particularmente, exploramos el comportamiento de j∗ como función de la distancia al filamen-
to más cercano dfil, la densidad den(a) y la estructura a gran escala. En este apéndice repite el mismo
análisis considerando, en lugar de j∗ , el valor del esṕın λ3, tanto para la muestra limitada por volumen
como para las muestras de control. Los resultados obtenidos en esta parte del análisis muestran la misma
tendencia. La elección de λ3 se debe a que es constantemente mencionada en la literatura relacionada con
datos de ALFALFA (e.g., Haynes et al. 2011;42 Giovanelli & Haynes 2015;36 Haynes et al. 201843). Como
se discutió en el caṕıtulo 5 sec.5.5, las tendencias entre los diferentes estimados es siempre la misma, por
lo que, para el resto de las estimaciones, los resultados que a continuación se despliegan son similares.
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Figura B.1: Izquierda: mediana de λ3 como función de log(dfil) para galaxias LSB (rojo) y HSB (negro),
correspondiente a la muestra limitada por volumen. Derecha: Misma gráfica, pero para las muestras de
control.

En la Fig. B.1, se observa λ3 como función de la distancia dfil al filamento más cercano, para la
muestra limitada por volumen (izquierda) y las muestras de control (derecha). Nuevamente, en ambos
casos, no se observa una dependencia de λ3 con la distancia al filamento más cercano. Más aún, para una
distancia al filamento dada, las galaxias LSB muestran valores más altos del esṕın. Por otra parte, en la
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Figura B.2: Izquierda: mediana de λ3 como función de log(den(a)) con a = 1 h−1 Mpc, para galaxias
LSB (rojo) y HSB (negro) de la muestra limitada por volumen. Derecha: Misma gráfica, pero para las
muestras de control.

Fig. B.2 se despliega λ3 como función del logaritmo de la densidad den(a), para a = 1 h−1 Mpc. Nótese
que, al igual que con j∗, el esṕın es sistemáticamente mayor para LSB que para las HSB.

Por último, en la Fig. B.3 se muestran las distribuciones de λ3, segregando a las galaxias entre aque-
llas que se encuentran en alguna de las estructuras a gran escala. Las ĺıneas verticales corresponden al
valor promedio de λ3. Podemos observar, tanto para la muestra limitada por volumen como las muestras
de control, un aumento progresivo de λ3, entre galaxias que se encuentran en voids, sheets, filaments y
clusters.
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Figura B.3: Izquierda: distribuciones de λ3 para la muesta limitada por volumen, para galaxias que se
encuentran sobre las diferentes estructuras a gran escala. Derecha: misma figura, pero para las muestras
de control.

92

= = = = 
= = = = 


	Portada 
	Índice General 
	Resumen
	Capítulo 1.Introducción
	Capítulo 2.Descripción de la Muestra
	Capítulo 3. Metodología
	Capítulo 4. Comparación con Trabajos Previos
	Capítulo 5. Resultados
	Capítulo 6.Discusión y Conclusiones
	Bibliografía

