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posible. A mi viejo por ser mi referente intelectual, por inculcarme la curiosidad
como manera de enfrentarme a la vida y por ser la primera persona que puso en
la mesa la posibilidad de irme a estudiar a otra ciudad. A mi vieja, que cualquier
conjunto de palabras le queda corto. Por enseñarme que con esfuerzo todo se logra,
por haber confiado en mi desde el primer momento. Por haber estado en cada examen
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Resumen

Alternativamente a las simulaciones cosmológicas de N-cuerpos, los halos de ma-
teria oscura (MO) pueden estudiarse a partir de un modelo de primeros principios
basado en mecánica estad́ıstica cuántica y termodinámica, lo que permite obtener
información clave sobre la distribución de materia en las regiones internas del halo.
En este trabajo utilizamos el modelo extendido de Ruffini–Argüelles–Rueda (RAR),
que describe la materia oscura en galaxias como un sistema autogravitante de fer-
miones neutros en equilibrio termodinámico, con masas de part́ıcula en el rango de
los keV. Los perfiles de densidad más generales de MO que surgen en este marco
desarrollan un núcleo fermiónico denso y degenerado capaz de imitar el efecto gra-
vitatorio de un agujero negro central. Al mismo tiempo, este núcleo se encuentra
rodeado por un halo extendido compuesto por las mismas part́ıculas, capaz de ex-
plicar las curvas de rotación galácticas. Dicho núcleo denso puede superar una masa
cŕıtica Mcrit, volverse gravitacionalmente inestable y colapsar hacia un agujero negro
supermasivo (ANSM), aun inmerso dentro del halo fermiónico. Aqúı nos enfocamos
en un candidato de part́ıcula de materia oscura con masa de 100 keV/c2, para el cual
la masa cŕıtica del núcleo es Mcrit ∼ 107 M⊙, un valor relevante para el problema
de la formación de semillas de agujeros negros supermasivos en el Universo a alto
redshift. Las ecuaciones del modelo RAR extendido se resuelven para un conjunto
de galaxias de tipo temprano cuya masa del objeto central supermasivo posee ro-
bustas estimaciones observacionales. Adicionalmente, para esta muestra de galaxias
utilizamos la correlación inferida observacionalmente entre la masa contenida en los
sistemas de cúmulos globulares y la masa total del halo galáctico, relación que se ve-
rifica en mas de 6 ordenes de magnitud en masas de halo, desde ∼ 108 M⊙-1014 M⊙.
El objetivo de este trabajo es reproducir simultáneamente estas estimaciones ob-
servacionales de masa de halo y la masa del objeto central mediante una única
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0. Resumen

distribución fermiónica núcleo–halo de materia oscura y analizar con mayor detalle
la posición de estas galaxias en el plano de masa del objeto central contra la masa
del halo de MO. Los satisfactorios resultados obtenidos, sugieren que los objetos
centrales podŕıan interpretarse como núcleos densos de materia oscura en lugar de
agujeros negros, aportando aśı información valiosa sobre la naturaleza y la masa de
los objetos centrales.
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Abstract

Alternatively to cosmological N-body simulations, dark matter (DM) halos are
studied from a first principle physics model based on quantum statistical mechanics
and thermodynamics, gaining key insights into the inner halo distribution. Thus
we apply the extended Ruffini-Argüelles-Rueda (RAR) model which describes the
distribution of DM in galaxies as consisting of a self-gravitating system of neutral
fermions in thermodynamic equilibrium, for particle masses in the keV mass range.
The most general DM density profiles develop a dense and degenerate fermion-
core which is able to mimic the gravitational pull of the central black hole, and at
the same time is surrounded by an extended halo composed of the same particles
which explain the galaxy rotation curves. Such a dense core can overcome a critical
mass Mcrit to become gravitationally unstable leading to the collapse towards a
supermassive black hole (SMBH), still hosted by the fermionic halo. Here we focus
on a 100 keV/c2 DM particle candidate with corresponding critical core mass of
Mcrit ∼ 107M⊙, relevant to the problem of the SMBH seed formation in the high
redshift Universe. The extended RAR model equations are here solved for a set
of early-type galaxies with a robust estimation of its supermassive central object
mass. In addition we use, for such a galaxy sample, the observationally inferred
correlation between the mass contained in globular cluster systems and the halo
mass in galaxies, spanning a wide range of masses. This work aims to reproduce
such observational halo mass estimates together with the mass of the central object
through a single fermionic core-halo DM distribution, and analyze further where
these galaxies lie in the central object mass Vs. DM halo mass plane. The successful
results here reported suggest that the central objects can be interpreted as dense
dark matter cores instead of black holes, gaining key insights into the nature and
mass of the DM particles.
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Índice general

Agradecimientos III

Resumen V

Abstract VII

1. Introducción 1
1.1. Materia oscura . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 2
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Índice de figuras

1.1. Curvas de rotación originales de la galaxia de Andrómeda (M31) ob-
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extráıdos de la base de datos NASA/IPAC Extragalactic Database
(NED). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 19

3.2. Propiedades dinámicas y estructurales de la muestra de galaxias ana-
lizada. En la tabla se listan el tipo morfológico, el numero total de
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columnas listan el parámetro que resulta en mejor concordancia con
las restricciones observacionales. Las siguientes columnas proveen en
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Caṕıtulo 1

Introducción

En este trabajo de tesis estudiamos los perfiles de distribución de masa del halo
generados por el modelo de Ruffini–Argüelles–Rueda (RAR) [Argüelles et al. (2018),
Argüelles et al. (2019)], el cual supone que la materia oscura esta compuesta por
fermiones neutros con una masa del orden del KeV, aplicado a galaxias de tipo
temprano con objetos centrales de masa de hasta ∼ 6 × 107 M⊙. El objetivo es
reproducir simultáneamente tanto la masa total del halo como la masa del objeto
central mediante una única distribución de materia oscura (esto es, sin la presencia
de un agujero negro central), compuesta por un núcleo fermiónico denso rodeado
por un halo diluido formado por las mismas part́ıculas.

En los primeros dos caṕıtulos de este trabajo se presenta el marco teórico. En el
primero se introduce el concepto de materia oscura, su contexto histórico, el modelo
cosmológico estándar ΛCDM y los perfiles de densidad t́ıpicos en la literatura. En
el segundo caṕıtulo se presenta el modelo RAR, sus ecuaciones y caracteŕısticas
principales empleadas a lo largo de esta tesis.

El capitulo tercero se encarga de desarrollar la metodoloǵıa empleada, la compi-
lación de datos y la estimación de la masa del halo de MO a partir de los sistemas
de cúmulos globulares (SCG) en la galaxia.

El cuarto caṕıtulo presenta los resultados de este trabajo, mostrando los perfiles
de materia oscura obtenidos, su comparación con algunos de los perfiles estándar de
la literatura y el estudio de la correlación entre las propiedades del halo y el objeto
central.

El trabajo finaliza en el caṕıtulo quinto con las conclusiones del trabajo.
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1. Introducción

1.1. Materia oscura

1.1.1. Contexto histórico

La composición y naturaleza de la materia en el Universo ha sido uno de los
problemas centrales de la f́ısica moderna. A lo largo del siglo XX, el desarrollo
de la mecánica cuántica y la relatividad general permitió comprender con notable
precisión la estructura microscópica de la materia ordinaria y su comportamiento
gravitatorio a grandes escalas. Sin embargo, de manera análoga a como ocurrió en
otros momentos históricos de la ciencia, estos avances revelaron también la existencia
de fenómenos que no pueden ser explicados dentro de los marcos teóricos conocidos.
Uno de los más profundos y persistentes es el problema de la materia oscura.

Las primeras evidencias de la presencia de una componente no luminosa de la
materia datan de la década de 1930, cuando Fritz Zwicky observó que las velocidades
de las galaxias en el cúmulo de Coma eran demasiado grandes para ser explicadas
únicamente por la masa visible (Zwicky, 1933). Décadas más tarde, a partir de los
años 1970, las observaciones de curvas de rotación realizadas por Vera Rubin y Kent
Ford (Rubin & Ford, 1970)(ver figura 1.1) mostraron que las galaxias espirales re-
quieren una componente de masa no luminosa para explicar su dinámica, bajo la
teoŕıa estándar de la gravitación. En particular, la velocidad orbital de las estrellas
se mantiene aproximadamente constante a grandes radios, en contradicción con lo
esperado, considerando una ley en la velocidad del tipo v =

ñ
GM(r)/r, si toda la

masa estuviera asociada a la materia bariónica observable. Estos resultados cons-
tituyeron una de las primeras evidencias claras de que la mayor parte de la masa
en las galaxias no posee interacciones de origen electromagnético o interactúa muy
débilmente.

Hoy en d́ıa, una de las evidencias más contundentes de la existencia de MO,
observada en cúmulos de galaxias, proviene del cúmulo Bala. Este consiste en un
par de cúmulos en colisión ubicado a 3.7 Gyr (Clowe et al., 2006). La mayor parte
de la materia bariónica del cúmulo se observa como gas caliente. Lo destacable de
este sistema recae en que la materia visible y la materia oscura están espacialemente
separadas. En este caso, el fenómeno observado se debe a la colisión de dos sistemas.
Durante el evento, la materia bariónica interactuó de manera significativa consi-
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1.1. Materia oscura

Figura 1.1. Curvas de rotación originales de la galaxia de Andrómeda (M31)
obtenidas por Rubin & Ford (1970)

go misma, produciendo el calentamiento del gas, mientras que la materia oscura
no experimentó colisiones de origen gravitatorio, macroscópicas, apreciables. Como
consecuencia, la materia visible quedó concentrada en la región central del cúmu-
lo resultante, mientras que la materia oscura se distribuyó hacia regiones laterales
respecto del centro.

Figura 1.2. Cúmulo Bala. La colisión de un par de cúmulos de galaxias. El
mapa coloreado representa la emisión en rayos X de la materia bariónica caliente.
Esta se encuentra desplazada de la distribución total de masa reconstruida me-
diante de lentes gravitacionales débiles en color verde, delineados en contornos de
sobredensidad. Fuente: Clowe et al. (2006)

Con el tiempo, las evidencias de MO se consolidaron y extendieron a múltiples
escalas astrof́ısicas y cosmológicas. En cúmulos de galaxias, la masa inferida a partir
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1. Introducción

de la dinámica, la emisión en rayos X del gas caliente y los efectos de lente gravita-
cional excede ampliamente la masa visible. A escalas aún mayores, las observaciones
del fondo cósmico de microondas y de la distribución de estructuras a gran escala
indican de manera consistente que la MO constituye una fracción dominante del con-
tenido material del Universo. En el marco del modelo cosmológico estándar ΛCDM,
aproximadamente un 26 % de la densidad total de enerǵıa corresponde a materia
oscura, mientras que la materia bariónica representa solo alrededor del 5 %.

Figura 1.3. Contenido de materia y enerǵıa en el universo actual. La materia
oscura constituye el 26.5 % del contenido total de materia y enerǵıa. Fuente: Cirelli
et al. (2025)

En la actualidad, uno de los candidatos más estudiados para la materia oscura
es el de part́ıculas elementales. En ese caso, la part́ıcula propuesta debe satisfacer
una serie de caracteŕısticas espećıficas;

La MO debe ser fŕıa, o al menos no muy caliente. Lo que implica que debe
haber sido no relativista en la época en la cual la densidad de materia y la
densidad de enerǵıa de la radiación del Universo fueron iguales (i.e. durante
la formación del fondo cósmico de microondas a z ≈ 1100.).

La carga eléctrica de la part́ıcula de MO debe ser nula o muy pequeña, de
lo contrario deneria haberse detectado en experimentos de colisionadores o
mediante procesos de interacción electromagnética al igual que la materia ba-
riónica.
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1.1. Materia oscura

Se requiere que la part́ıcula de MO sea estable o que su vida media sea com-
parable a la edad del Universo, para que los efectos cosmológicos de su decai-
miento sean despreciables. Un decaimiento en el Universo temprano impediŕıa
su contribución a la formación de estructuras a gran escala, o bien daŕıa lugar
a señales observables asociadas a sus productos de decaimiento que no se han
detectado.

A pesar de la solidez de la evidencia gravitatoria, la naturaleza microscópica
de la materia oscura permanece desconocida. Tradicionalmente, gran parte de la
atención se centró en la hipótesis de part́ıculas masivas débilmente interactuantes
(WIMPs por sus siglas en ingles), motivada tanto por argumentos teóricos como por
su producción natural en el Universo temprano (Cirelli et al., 2025). Sin embargo,
la ausencia de señales concluyentes en experimentos de detección directa, indirecta
y en colisionadores ha impulsado en los últimos años una exploración mucho más
amplia del espacio de modelos. Actualmente se consideran escenarios que incluyen
part́ıculas ligeras, campos ultra-livianos, objetos compactos macroscópicos y sectores
oscuros más complejos, entre otros.

1.1.2. Perfiles de densidad de materia oscura galáctica

El colapso gravitatorio de MO ha sido estudiado numéricamente usando simula-
ciones de N-cuerpos (Pillepich et al., 2018). Los halos de materia oscura presentan
tamaños que se extienden a lo largo de todas las escalas simuladas: desde escalas
cosmológicas del orden de 100 Mpc hasta escalas subgalácticas de decenas de pc,
abarcando veinte órdenes de magnitud en masa encerrada.

A primera vista, la materia bariónica sigue la distribución de la estructura a
gran escala, y las galaxias se forman en regiones de mayor densidad de materia.
Sin embargo, las galaxias no trazan de manera exacta la distribución subyacente de
materia oscura, ya que la formación galáctica ocurre con una eficiencia que depende
de la masa del halo. En particular, las galaxias no se forman en halos demasiado
pequeños, menores a 108 M⊙, donde el feedback de supernova frena el colapso gra-
vitatorio, ni en halos excesivamente masivos, mayores a 1013 M⊙, en los que el gas
no se enfŕıa de manera eficiente.
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1. Introducción

Los perfiles de densidad ρ(r) de halos individuales obtenidos de las simulacio-
nes numéricas tienden a seguir una tendencia general en su pendiente logaritmica
s(r) ≡ d ln ρ/d ln r. Esta pendiente presenta una transición suave de ∼ −1 en la
región central a ∼ −3 en la zona exterior. Algunos de los perfiles estándares de la
literatura son resumidos en la tabla 1.1. En la figura 1.4 observamos estos perfiles
para un conjunto de parámetros.

Tabla 1.1. Perfiles de densidad de halos de materia oscura estándares. ρs y rs

representan el radio y densidad en el cual la pendiente cambia en cada perfil
(Cirelli et al., 2025).

Perfil de Materia oscura Forma funcional

NFW ρNFW(r) = ρs
rs

r

3
1 + r

rs

4−2

NFW generalizado ρgNFW(r) = ρs

3
rs

r

4γ 3
1 + r

rs

4γ−3

Einasto ρEin(r) = ρs exp
;

− 2
αEin

53
r

rs

4αEin

− 1
6<

Isotérmico con núcleo ρIso(r) = ρs

1 + (r/rs)2

Burkert ρBur(r) = ρs

(1 + r/rs)
è
1 + (r/rs)2

é

Algunos de estos perfiles se pueden sintetizar en términos de tres parámetros
α, β y γ mediante una formula de doble ley de potencia;

Hernquist αβγ : ραβγ(r) = ρs

(r/rs)γ
è
1 + (r/rs)α

éβ−γ
α

Los parámetros α, β y γ controlan la forma del perfil a diferentes distancias
del centro galáctico. α controla qué tan pronunciada es la transición entre la pen-
diente interior y exterior, β afecta la pendiente exterior y γ determina el perfil
de la pendiente interior. Estas funciones podemos caracterizarlas por las siguientes
consideraciones:
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1.1. Materia oscura

El perfil de Navarro, Frenk y White (NFW): Es quizá el resultado más recu-
rrente en simulaciones de N-cuerpos. Posee una densidad que diverge hacia el
centro galáctico. La versión con dos parámetros fijos, α = 1, β = 3 y γ como
parámetro libre es el llamado perfil de NFW generalizado. Cuando γ > 1, la
pendiente en el centro es más pronunciada que en el NFW estándar y el perfil
suele referirse como NFW contráıdo

El perfil de Einasto resulta del mejor ajuste a simulaciones numéricas más
recientes. Su exponente cambia continuamente de forma controlada por el
parámetro αEin

Los perfiles tipo “Cored” como el perfil de la esfera Isotérmica o el perfil de
Burkert se caracterizan por un plateau central

Figura 1.4. Perfiles de materia oscura y la parametrización correspondiente. Ex-
tráıdo de Cirelli et al. (2025)

Debid a costos computacionales, los objetos individuales ligados gravitacional-
mente pueden ser simulados hasta 3 órdenes de magnitud menores que su radio virial
rvir definido como el radio en el cual la densidad es 200 veces mas grande que la den-
sidad media. Por ello las simulaciones no pueden resolver el posible núcleo. Este
último punto es de particular relevancia en este trabajo de tesis como discutiremos
más adelante.
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1. Introducción

1.2. Motivación y objetivos

Como ya mencionamos, en el paradigma cosmológico actualmente dominante
ΛCDM , la MO constituye la mayor parte de la masa del Universo y permite explicar
las principales caracteŕısticas observacionales de la formación de estructuras a escala
sub-galáctica como a gran escala. A pesar de su relevancia y de los notables esfuerzos
dedicados a su estudio, su naturaleza continúa siendo una incógnita y representa uno
de los grandes problemas abiertos de la astrof́ısica y la cosmoloǵıa modernas. En este
contexto, la hipótesis de trabajo del presente estudio es que la MO posee naturaleza
fermiónica, y que su distribución a escala galáctica puede describirse como un sistema
autogravitante de fermiones neutros dentro del modelo (extendido) RAR (Argüelles
et al., 2018; Argüelles et al., 2019) también conocido en la literatura como el modelo
fermiónico relativista de King (Chavanis, 2022a). Dada la riqueza de predicciones
que este modelo ofrece respecto de la morfoloǵıa de los halos de MO desde el centro
hasta la periferia para distintos tipos de galaxias (Argüelles et al., 2019; Krut et al.,
2023), incluyendo la Vı́a Láctea (Argüelles et al., 2018; Becerra-Vergara et al., 2020,
2021; Argüelles et al., 2022; Argüelles & Collazo, 2023; Crespi et al., 2025), se espera
que los resultados de esta investigación contribuyan a una mejor comprensión de la
masa de la part́ıcula de materia oscura, de la naturaleza de la materia oscura, aśı
como de los objetos centrales cuando el modelo se aplica a galaxias de tipo temprano.

El modelo RAR extendido asume que la MO está compuesta por fermiones neu-
tros cuya masa de part́ıcula se encuentra restringida aproximadamente en el rango
∼ 50–345 keV/c2 Argüelles et al. (2018). El modelo adopta una distribución en el
espacio de fases para los fermiones sustentada en la teoŕıa de relajación violenta
mediante un principio de máxima entroṕıa, como se estudia en Chavanis (1998);
Krut et al. (2023). Dicha distribución en el espacio de fases es de tipo Fermi–Dirac
con un corte energético (es decir, considerando el escape de part́ıculas), tal como
se presenta en la Ec. 2.5. Este marco semianaĺıtico predice halos fermiónicos que
dependen de la masa de la part́ıcula y que pueden desarrollar núcleos compactos de
MO densos y degenerados, los cuales pueden constituir una alternativa al paradigma
del agujero negro central. Asimismo, estos núcleos pueden eventualmente alcanzar
una masa cŕıtica para el colapso gravitatorio hacia un ANSM , ofreciendo un nuevo
canal de formación de estos Argüelles et al. (2021); Argüelles et al. (2023, 2024).
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1.2. Motivación y objetivos

Desde el punto de vista observacional, determinar la masa total de una galaxia
demanda tiempos extensos en el uso de telescopios y requiere amplias poblaciones
de trazadores o bien observaciones de campo amplio en rayos X, lo que introduce
un sesgo en la literatura hacia galaxias masivas, t́ıpicamente alojadas en halos por
encima de 1012M⊙. Para superar esta limitación se aprovecha la proporcionalidad
entre la masa contenida en un sistema de cúmulos globulares (MGCS) y la masa total
del halo (MHalo), ampliamente discutida en la literatura (e.g. Spitler & Forbes, 2009;
Hudson et al., 2014; Harris et al., 2015) como estimador de la masa de MO. Utili-
zando este enfoque, junto con datos de galaxias cuyas masas candidatas de agujeros
negros centrales y propiedades de SCG son conocidas, exploramos la naturaleza y
la masa de las part́ıculas de MO capaces de explicar tales observaciones.

La población de los SCG y las masas de los halos utilizada en esta tesis, determi-
nadas mediante métodos cinemáticos en la literatura, fueron compilados por Caso
et al. (2025, BAAA, 66 161) (Ver figura. 1.5) y estudiado a lo largo de 5 ordenes de
magnitud en masa de halos (∼ 108 M⊙ − 1013 M⊙) (Forbes et al., 2018; Zaritsky,
2022). Si bien muchos de estos estudios estiman la masa del halo mediante relaciones
de escala derivadas de “weak lensing”, dicha relación se mantiene consistente cuando
se la compara con muestras en las que la masa del halo se obtiene a partir de traza-
dores cinemáticos (e.g. Forbes et al., 2018; Lim et al., 2025). Esta proporcionalidad
también se reproduce en estudios numéricos, donde se la interpreta como una con-
secuencia de la agregación jerárquica (El-Badry et al., 2019; Bastian et al., 2020; De
Lucia et al., 2024). Otro resultado notable es la correlación entre MGCS y la masa
del objeto compacto central, que vincula dos componentes galácticas con escalas es-
paciales drásticamente distintas(Harris et al., 2014a),y que se vincula directamente
con el modelo RAR de MO.

Como se demostró inicialmente en Argüelles et al. (2021) dentro del modelo RAR
extendido, existe un punto cŕıtico en el inicio de la inestabilidad de las soluciones
núcleo–halo, en el cual el núcleo fermiónico degenerado colapsa hacia un ANSM.
Dicha masa cŕıtica depende inversamente del cuadrado de la masa de la part́ıcula y
corresponde a la masa de Oppenheimer–Volkoff para fermiones neutros (Argüelles
et al., 2024), dada por

9



1. Introducción

0.001 0.1 10 1000

0.
01

1
10

0
10

00
0

Mhalo [1011 M☉]

M
S

C
G

[1
05 

M
☉
]

Figura 1.5. Masa de SCG contra masa del halo extráıda de Caso et al. (2025,
BAAA, 66 161)

Mcrit ≈ 0.384
m3

pl

m2 ≈ 6.274 × 109
A

10 keV
mc2

B2

M⊙ (1.1)

donde mpl es la masa de Planck y m la masa del fermión de MO. Para un fermión
de 100 keV/c2, la masa cŕıtica de colapso resulta Mcrit = 6.274 × 107M⊙. Como se
muestra en Argüelles et al. (2023, 2024), esta masa de 100 keV/c2 constituye una
solución plausible al problema de la formación de semillas de ANSMs a alto redshift,
ya que produce semillas más masivas que otros canales bariónicos como las estrellas
de Población III. Esto motiva la elección de dicha masa de part́ıcula a lo largo de
este trabajo.

El régimen altamente degenerado (cuántico) del núcleo fermiónico puede aproxi-
marse adecuadamente al caso completamente degenerado —donde aplica la fórmula
(1.1)— como se muestra, por ejemplo, en Argüelles et al. (2023). En tal situación
completamente degenerada, el radio del núcleo se define cuando la presión de de-
generación cae a cero. Sin embargo, en el caso más general de temperatura finita
de las soluciones RAR, con una transición suave hacia el régimen clásico, el radio
del núcleo suele definirse (Argüelles et al., 2018) en el primer máximo de la curva
de rotación con dos picos. Esto conduce a un radio de núcleo ligeramente menor
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1.2. Motivación y objetivos

que el obtenido en degeneración completa y, en consecuencia, a una masa cŕıtica
algo menor, del orden de ≈ 5 × 107M⊙ para 100 keV, valor que se adoptará en este
trabajo.

La muestra completa analizada en este estudio consiste en 14 galaxias de tipo
temprano con mediciones disponibles de la masa del aparente agujero negro central
(MBH), obtenida principalmente mediante el modelado dinámico de distintas com-
ponentes de la galaxia. También se emplea la masa contenida hasta 5 Reff (5 veces
el radio que contiene el 50 % del brillo de la galaxia) disponible para algunas de
estas galaxias a partir de trazadores de halo o perfiles de rayos X . Para aquellas en
las que la masa dentro de Reff y dicho radio no tiene mediciones disponibles, se la
estima utilizando el valor medio de los datos existentes, tal como se mostrará en la
Sección 3.1.

Aśı, una de las tareas principales de este trabajo es estudiar si el modelo puede
reproducir simultáneamente las estimaciones observacionales de masa de halo (esto
es, MDM(r ≤ 5 Reff) y MHalo) junto con la masa del objeto central mediante una
única distribución fermiónica núcleo–halo de MO para el conjunto completo de ga-
laxias. Asimismo, se analiza la posición de estas galaxias en el plano masa del objeto
central versus MDM y se compara la correlación obtenida con la tendencia de escala
galáctica esperada reportada por Ferrarese (2002). Finalmente, para analizar la con-
sistencia de los perfiles fermiónicos de MO con la distribución de masa del conjunto
seleccionado, se comparan algunas soluciones representativas con perfiles estándar
de halo utilizados en la literatura para el ajuste de curvas de rotación.

En este punto es importante remarcar que, por primera vez, el modelo RAR
extendido se aplica para verificar la ubicación espećıfica de las soluciones en el plano
tipo Ferrarese para galaxias con inferencias disponibles tanto de la masa central
como de la masa total del halo. Además, esto se realiza para una masa de part́ıcula
relevante desde el punto de vista astrof́ısico y cosmológico de m = 100 keV. Re-
cordamos que un trabajo similar, aunque más genérico, fue realizado en Argüelles
et al. (2019), donde se demostró el poder predictivo del modelo fermiónico respecto
de la región máxima que puede cubrirse en el plano masa del núcleo – masa del halo
de MO (Mc–MDM) para una masa de part́ıcula cercana a 50 keV. Sin embargo, el
estudio fenomenológico alĺı presentado difiere del realizado aqúı, ya que los datos
inferidos en aquel trabajo se tomaron en el máximo de la curva de rotación (rmáx,
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1. Introducción

Mrmáx), abarcando desde galaxias enanas esferoidales hasta espirales y eĺıpticas. Al
variar los parámetros libres del modelo RAR en un rango amplio y exigir el cum-
plimiento de la restricción de masa de halo, todas las soluciones predećıan un rango
estrecho de masas totales de halo de MO dependiendo de la morfoloǵıa de la cola
externa del halo permitida por la f́ısica. Al mismo tiempo, el modelo predećıa una
ventana amplia de posibles masas de núcleo de MO como alternativa al escenario
de agujero negro central, hasta la masa cŕıtica de colapso gravitatorio dependiente
de la masa de la part́ıcula.

Dicho esto, en el presente trabajo no se busca realizar predicciones sobre el
plano (Mc–MDM), sino analizar con precisión dónde se ubica el conjunto de galaxias
seleccionado en dicho plano, dado que ahora se dispone observacionalmente tanto de
las masas de los objetos centrales (interpretados aqúı como núcleos de MO) como de
las masas totales de halo. Finalmente, se comparan los resultados con la ampliamente
discutida en la literatura relación de Ferrarese entre la masa del objeto central y la
masa del halo y se discuten las consecuencias.
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Caṕıtulo 2

Modelo RAR extendido

El modelo RAR extendido Argüelles et al. (2018) considera un sistema autogra-
vitante compuesto por fermiones neutros masivos dentro del marco de la relatividad
general (RG) y bajo simetŕıa esférica. Se diferencia del modelo RAR original Ruffini
et al. (2015) en la distribución subyacente en el espacio de fases de los fermiones:
mientras que el modelo original predice una familia única de perfiles de densidad que
se comportan como ρ(r) ∝ r−2 a grandes distancias radiales del centro, el modelo
RAR extendido emplea una función de distribución más realista, de tipo Fermi–
Dirac, con un corte en el espacio de momentos (es decir, teniendo en cuenta los
efectos de escape de part́ıculas; véase la Ec. 2.5), lo que permite obtener halos de
masa finita. Esto habilita morfoloǵıas más generales para el perfil de densidad ex-
terno, que pueden ser tanto del tipo ley de potencia como politrópicas (véase, por
ejemplo, Krut et al. (2023)).

La métrica estática y esféricamente simétrica se define como

ds2 = g00(r)dt2 + g11(r)dr2 − r2dϑ2 − r2 sin ϑ dφ2, (2.1)

con g00(r) = eν(r)c2 y g11(r) = −eλ(r), donde c es la velocidad de la luz y ν y λ son
exponentes métricos cuya dependencia radial se obtiene mediante la integración de
las ecuaciones de Einstein, tal como se explica a continuación.

El tensor de enerǵıa-momento del gas fermiónico se supone el de un fluido per-
fecto, con componentes dadas por la densidad ρ(r) y una presión isotrópica P (r), y
puede escribirse en el marco del fluido en reposo, como

T µν = diag
1
ρ(r), P (r), P (r), P (r)

2
. (2.2)
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2. Modelo RAR extendido

La densidad y la presión se obtienen como integrales en el espacio de momentos
de la función de distribución subyacente de los fermiones, dadas por

ρ(r) =
Ú E(p)

c2 f(r, p) dp, (2.3)

P (r) = 1
3

Ú
p

dE(p)
dp

f(r, p) dp = 1
3

Ú p2c2

E(p) f(r, p) dp, (2.4)

donde p es el vector momento espacial en el marco de reposo el fluido, p su módulo, y
E(p) =

√
p2c2 + m2c4 es la enerǵıa total de una part́ıcula de masa m. La función de

distribución f no se impone de manera arbitraria, sino que se obtiene a partir de un
principio de máxima entroṕıa formulado dentro de una teoŕıa cinética acoplada a la
gravedad, como se muestra en Chavanis, 1998 (véase también la revisión en Chavanis,
2022b), y ha sido aplicada recientemente a una amplia muestra de galaxias de disco
en Krut et al. (2023). Esta función puede expresarse como

f(r, p) = g

h3
1 − e[E(p)−Ec(r)]/kT (r)

1 + e[E(p)−µ(r)]/kT (r) si E(p) ≤ Ec(r), (2.5)

y f(r, p) = 0 en caso contrario, donde k es la constante de Boltzmann, h la constante
de Planck, y g = 2s + 1 es la multiplicidad de esṕın de los estados cuánticos, con
s = 1/2. Las cantidades locales involucradas son el potencial qúımico µ(r), la enerǵıa
de corte Ec(r) y la temperatura efectiva T (r). El factor g/h3 representa el valor
máximo accesible de la función de distribución, fijado por el principio de exclusión
de Pauli.

Las únicas dos ecuaciones de Einstein independientes para este sistema son la
ecuación de masa y la ecuación de Tolman–Oppenheimer–Volkoff (TOV) para el
exponente métrico ν, que toman la forma

dM

dr
= 4πr2ρ(r), (2.6)

dν

dr
=

1 + 4πr3P (r)
M(r)c2

r

A
rc2

2GM(r) − 1
B , (2.7)

donde G es la constante gravitacional y M la masa total. Estas ecuaciones se comple-
mentan con las condiciones de equilibrio termodinámico de Tolman (Tolman, 1930)
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y Klein (Klein, 1949), junto con la condición de conservación de la enerǵıa a lo largo
de la geodésica dada en (Merafina & Ruffini, 1989):

1
T

dT

dr
= 1

µ

dµ

dr
= 1

Ec

dEc

dr
= −1

2
dν

dr
. (2.8)

De este modo, se construye un sistema de cinco ecuaciones diferenciales dado por
las Ecs. (2.6), (2.7) y (2.8), con condiciones iniciales en el centro de la distribución
M(0) = 0, ν(0) = 0, T (0) = T0, µ(0) = µ0 y Ec(0) = Ec0. Cabe notar que las
ecuaciones diferenciales no dependen de ν sino de su derivada radial, por lo que el
sistema puede resolverse partiendo de un valor inicial arbitrario ν(0) = 0, añadiendo
posteriormente un valor finito ν0 de manera tal que la solución satisfaga una condi-
ción de continuidad con la métrica de Schwarzschild en el borde de la distribución
fermiónica P(R) = 0. Siguiendo Argüelles et al. (2018), a lo largo de este trabajo se
utilizan versiones adimensionales de las condiciones iniciales:

θ0 = µ0 − mc2

kT0
,

W0 = Ec0 − mc2

kT0
,

β0 = kT0

mc2 . (2.9)

Nótese que en los dos primeros casos se ha restado la enerǵıa de reposo.
Es importante mencionar que en este trabajo sólo se consideran soluciones de

masa regulares (es decir, no se suponen agujeros negros centrales), lo que impone
la condición M0 = 0. En consecuencia, todas las variables f́ısicas dependen de un
conjunto de cuatro parámetros del modelo (β0, θ0, W0, m), donde m es la masa de
la part́ıcula de MO.
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Caṕıtulo 3

Metodoloǵıa

Los métodos utilizados en este trabajo consisten, en primer lugar, en la aplicación
y resolución de las ecuaciones del modelo RAR extendido, las cuales describimos
en la Sec. 2. En segundo lugar, en la Sec. 3.1, detallamos las diversas fuentes de
observables que permiten imponer diferentes condiciones de masa de MO utilizadas
para restringir el modelo: la masa del agujero negro central (MBH), la masa encerrada
dentro de 5 Reff (M5) y la masa del halo de MO (MDM).

3.1. Compilación de datos

En este estudio, nos enfocamos en conformar una muestra de galaxias que contara
con información disponible sobre la masa del objeto central, la masa dentro de 5 Reff

(dado el radio efectivo) y la masa total del halo de MO. Asimismo, consideramos
el número de cúmulos globulares de la galaxia, el cual empleamos para estimar la
masa total del halo de MO y la masa de los CGs. Estos tres conjuntos de datos
sirven como restricciones para obtener las soluciones de los perfiles de masa de cada
galaxia dentro del modelo RAR extendido.

3.1.1. Estimación de la masa del halo a partir de sistemas
de cúmulos globulares

Para galaxias cercanas, dentro del universo local, los estudios observacionales
sugieren una correlación entre la masa estelar del sistema de cúmulos globulares
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(MGCS) y la masa total del halo, lo que resulta en una relación de masa en el rango
de 3 − 7 × 10−5 (Harris et al., 2015, y referencias alĺı citadas). Para galaxias satélite,
esta correlación se ha extendido hasta masas de halo de 108 M⊙ Forbes et al. (2018),
abarcando seis órdenes de magnitud en masa.

Como primer paso, construimos una muestra de 14 galaxias para las cuales se
dispone del numero de cúmulos globulares y la masa del objeto central menor a la
masa critica del objeto central del modelo para la masa de part́ıcula elegida, con
el objetivo de estudiar soluciones que puedan prescindir de un ANSM central. Para
derivar la masa estelar (M⋆) de estas galaxias, obtuvimos las magnitudes aparentes
en los filtros B, V , J y K de la base de datos NASA/IPAC Extragalactic Database
(NED), las cuales se listan en la Tabla 3.1.

A partir de las magnitudes aparentes J y K de las galaxias, derivamos su M⋆.
Para ello, aplicamos correcciones por absorción siguiendo a Schlafly & Finkbeiner
(2011) y el factor de extinción habitual RV = 3.1. Luego, determinamos las mag-
nitudes absolutas utilizando la ecuación de Pogson asumiendo las distancias (D)
indicadas en la Tabla 3.1, y las convertimos a luminosidad considerando los valo-
res solares de Willmer (2018). Finalmente, estimamos la relación masa-luminosidad
para las galaxias a partir de las expresiones derivadas por Bell et al. (2003) y el
color (B − V )0, calculando M⋆ como el promedio de los valores obtenidos de las
magnitudes J y K. La masa estelar M⋆ se utiliza para derivar la masa estelar de un
cúmulo globular (CG) en el máximo (turn-over) de la función de masa de los CG
(MGC,TO), la cual se asume como la masa promedio de un CG. Para esto, empleamos
la relación lineal en escala logaŕıtmica derivada por Harris et al. (2014c):

MGC,TO = 10(0.109×log10(M⋆)+4.125). (3.1)

De este modo, la masa estelar contenida en el SCG surge como el producto de
MGC,TO por el numero de CGs, tal como se detalla en la Tabla 3.2. La masa del halo
(MHalo) se obtiene a partir de su proporcionalidad con MGCS. En particular, a lo
largo de este trabajo, empleamos el valor medio de la relación obtenida en múltiples
trabajos (e.g. Spitler & Forbes (2009); Hudson et al. (2014); Durrell et al. (2014);
Harris et al. (2017)):
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3.1. Compilación de datos

Tabla 3.1. Propiedades fotométricas de la muestra de galaxias. En cada columna
se lista el tipo morfológico, distancia D en Mpc, las magnitudes aparentes en las
bandas B, V, J y K y el exceso de color E(B − V) extráıdos de la base de datos
NASA/IPAC Extragalactic Database (NED).

ID Tipo D [Mpc] B V J K E (B-V)

NGC4474 S0 15.5a 12.38 11.50 11.388 10.448 0.037
NGC4551 E 16.2a 12.97 12.02 11.756 10.804 0.035
NGC7457 S0 12.9a 12.45 11.20 12.023 11.115 0.047
NGC4550 SB0 15.3a 12.56 11.68 11.478 10.538 0.035
NGC2778 E 22.3a 13.35 12.42 12.032 11.014 0.020
NGC3384 E7 11.3a 10.85 9.92 7.667 6.750 0.023
NGC4578 SA0 16.4a 12.38 11.52 11.447 10.804 0.018
NGC1023 SB0 11.1a 10.35 9.35 7.158 6.238 0.054
NGC5128 E0p 3.8b 7.84 6.84 4.980 3.940 0.101
NGC221* E2 0.8b 9.03 8.08 6.277 5.095 0.055
NGC253 SBc 3.4b 8.18 8.055 4.814 3.772 0.017
NGC4371 SB0 17.0c 11.79 10.81 8.600 7.700 0.032
NGC4762 SB0 23.1d 11.10 10.30 8.200 7.300 0.021
NGC7332 S0 23.0e 12.02 11.11 8.980 8.070 0.033

aLim et al. (2025).

bHarris et al. (2014b).
cDe Bórtoli et al. (2022).

dVillegas et al. (2010).
eTonry et al. (2001).

MGCS

MHalo
= (4.22 ± 0.16) × 10−5. (3.2)

Como se indica en la literatura, MHalo tiene en cuenta tanto el componente estelar
como el de MO de la galaxia. Utilizando los datos de masa estelar (M⋆) de Lim et al.
(2025), obtuvimos el componente de MO del halo restando M⋆ de Mhalo.

3.1.2. Masa contenida en cinco radios efectivos

Dentro de las catorce galaxias de nuestra muestra, solo cinco contaban con in-
formación tanto del radio efectivo como de la masa encerrada dentro de cinco radios
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3. Metodoloǵıa

efectivos. Entre las nueve restantes, cuatro dispońıan de datos sobre el radio efecti-
vo pero carećıan de mediciones de la masa encerrada, mientras que las otras cinco
no presentaban estimaciones de ninguno de los dos parámetros. Para completar el
conjunto de datos de las 14 galaxias, estimamos el radio efectivo y la masa dentro
de 5 Reff de la siguiente manera:

Reff = MDM P1 Donde P1 = 1
N

NØ
i=1

reff i

MDMi

. (3.3)

M5 = MDM P2, Donde P2 = 1
M

MØ
i=1

M5i

MDMi

. (3.4)

donde N = 9 y M = 5 representan el número de galaxias con datos disponibles de
reff y M5, respectivamente. El conjunto de datos completo se presenta en la Tabla 3.2,
incluyendo también el número de cúmulos globulares NGC.

Tabla 3.2. Propiedades dinámicas y estructurales de la muestra de galaxias anali-
zada. En la tabla se listan el tipo morfológico, el numero total de cúmulos globulares
(NGC), la masa del agujero negro central (MBH), el radio efectivo (Reff), la masa
total encerrada en 5 Reff (M5), la masa total del halo (Mhalo), la masa estelar (M∗)
y la masa de MO (MDM) derivada en este trabajo en la Sec. 3.1.1.

ID Type NGC MBH[107M⊙] Reff [kpc] M5[1011M⊙] Mhalo[1011M⊙] M∗[1010M⊙] MDM[1011M⊙]

NGC4474 S0 183 ± 34a
!

0.40+0.12
−0.12

"f
1.50e 0.60 ± 0.20e 6.87 ± 0.14 1.40 6.73 ± 1.14

NGC4551 E 68 ± 17a
!

0.63+0.19
−0.19

"f
0.6337 0.2419 ± 0.24 2.50 ± 0.14 1.40 2.36 ± 0.49

NGC7457 S0 164 ± 55a
!

0.41+0.12
−0.17

"g
2.13e 1.10 ± 0.20e 5.81 ± 0.74 0.74 5.74 ± 1.88

NGC4550 SB0 97 ± 12a
!

1.14+0.37
−0.37

"h
0.949 0.3622 ± 0.24 3.60 ± 0.16 1.60 3.44 ± 0.29

NGC2778 E 94 ± 43a
!

1.50+1.50
−1.50

"g
0.9201 0.3512 ± 0.24 3.63 ± 0.51 2.40 3.39 ± 1.42

NGC3384 E7 50 ± 10a
!

1.10+0.50
−0.50

"g
1.60a 0.2471 ± 0.24 2.55 ± 0.51 2.40 2.31 ± 0.27

NGC4578 SA0 90 ± 39a
!

3.50+0.30
−0.30

"h
0.8365 0.3192 ± 0.24 3.30 ± 1.43 1.90 3.11 ± 1.24

NGC1023 SB0 304 ± 100a
!

4.37+0.42
−0.38

"b
2.58e 1.60 ± 0.24e 12.0 ± 5.4 5.10 11.4 ± 4.9

NGC5128 E0p 1300 ± 300b
!

5.13+1.79
−1.82

"b
2.21e 1.70 ± 0.20e 69.5 ± 16.0 0.2 67.5 ± 14.0

NGC221(i) E2 1 ± 9b
!

0.288+0.058
−0.059

"b
0.0086 0.0033 ± 0.24 0.0338 ± 0.0030 0.39 —

NGC253 SBc 20 ± 10b
!

1.00+0.995
−0.499

"b
0.2518 0.0961 ± 0.24 0.993 ± 0.496 0.25 0.968 ± 0.471

NGC4371 SB0 200 ± 41c
!

0.708+0.143
−0.119

"i
2.20a 0.9845 ± 0.24 10.2 ± 2.1 3.90 9.78 ± 1.69

NGC4762 SB0 270 ± 30d
!

2.29+0.945
−0.669

"i
4.90a 1.4524 ± 0.24 15.0 ± 1.7 7.10 14.3 ± 0.96

NGC7332 S0 175 ± 15d
!

1.288+0.617
−0.494

"b
1.80a 0.8823 ± 0.24 9.11 ± 0.78 2.40 8.87 ± 0.54

aLim et al. (2025). fBellstedt et al. (2018).
bHarris et al. (2014b). gHartmann et al. (2014).
cDe Bórtoli et al. (2022). hByrne et al. (2023).
dCaso et al. (2019). iSahu et al. (2019).
eAlabi et al. (2017).
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3.1. Compilación de datos

Dado que en más de la mitad de la muestra de galaxias seleccionada la masa
dentro de 5 Reff no se observa directamente, resulta relevante discutir cómo esto
puede afectar el procedimiento de ajuste y el impacto en la distribución de MO
esperada en el halo al compararla con la literatura. Con este fin, seleccionamos
como ejemplo relevante el caso de NGC 253, donde los ĺımites de error en M5 son
mayores que el valor medio (ver Tabla 3.2), para verificar si los parámetros del
modelo pueden adaptarse para proporcionar un buen ajuste a las restricciones de
entrada. También exploramos el caso de NGC 7457 ya que, junto con NGC 253,
se asocian con dos tipos diferentes de perfiles de densidad de MO obtenidos en la
literatura mediante el análisis de curvas de rotación (ver Molaeinezhad et al. (2019)
y Hlavacek-Larrondo et al. (2010), respectivamente). Los resultados de esta tarea se
muestran en la Sec. 4.2 y en la figura 4.2.

Junto con MHalo y M5, las masas de los agujeros negros MBH inferidas para
cada galaxia se listan en la cuarta columna de la Tabla 3.2, donde los supráındices
indican las referencias de dichas estimaciones. En todos los casos de estudio, el valor
medio de la masa del objeto central inferida a partir de las observaciones es inferior
a ∼ 6 × 107M⊙. Este umbral corresponde a la masa cŕıtica de colapso a AN de
un núcleo fermiónico degenerado predicha por el modelo RAR extendido para una
masa de part́ıcula de 100 keV/c2. Por encima de este ĺımite, el núcleo colapsa en un
agujero negro supermasivo de dicha masa, el cual permanece embebido por un halo
de MO. Dado que la muestra está dominada por galaxias de tipo temprano (E, S0,
SB0), el análisis explora principalmente entornos donde prevalecen las morfoloǵıas
con un bulbo presente.

(i)El estudio individual de esta galaxia se detalla en la sección de resultados, donde se toma en
cuenta la pobre estimación de MCGS debido a la gran dispersión en NGC.
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Caṕıtulo 4

Resultados

4.1. Perfiles de Materia Oscura

Como se mencionó en la Sección 3.1, utilizamos tres puntos de masa y radio como
ligaduras para el modelo de MO. Empleamos dos condiciones de masa de contorno
(MBH, M5 Reff ) como condiciones intermedias, aśı como MDM como restricción para la
masa total del halo de MO. Además, dado que el objetivo de los núcleos fermiónicos
densos es funcionar como una alternativa al AN, la masa del núcleo (Mcore) se
establece igual a MBH. Cabe destacar que la extensión total del halo de MO no se
impone en el modelo, sino que es una predicción del mismo.

El modelo RAR extendido ofrece una descripción de la distribución de masa del
halo de MO, lo que permite determinar, cuando es posible, la solución que mejor
se ajusta a los datos de entrada. Recordamos que todas las soluciones de equilibrio
del modelo RAR se obtienen mediante la integración numérica del sistema acoplado
de ecuaciones diferenciales altamente no lineales (ver Ecs. 2.6–2.8 en la Sec. 2).
Dado que se trata de un problema de condiciones de contorno no trivial para los
parámetros libres del modelo RAR (W0, θ0, β0) a una masa de part́ıcula m dada,
cada solución se obtiene dentro del código del modelo RAR(i) ejecutando una rutina
de optimización mediante un algoritmo genético hasta minimizar el χ2. Los perfiles
resultantes se muestran en la figura 4.1, y la Tabla 4.1 resume los parámetros de
MO fermiónica de mejor ajuste (W0, θ0, β0), junto con sus correspondientes masas y

(i)ver https://santiq22.github.io/FermiHalos/index.html.
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4. Resultados

Tabla 4.1. Parámetros y propiedades estructurales de cada galaxia de la muestra
correspondientes al mejor ajuste del modelo. Las primeras tres columnas listan el
parámetro que resulta en mejor concordancia con las restricciones observacionales.
Las siguientes columnas proveen en núcleo correspondiente y el radio total y masa
obtenido para estas soluciones. La ultima columna resalta la bondad del ajuste,
cuantificado por el valor de χ2.

ID θ0 W0 β0 rnúcleo [10−5 pc] Mnúcleo [106M⊙] rtot [kpc] Mtot [M⊙] χ2

NGC4474 40.72 71.40 6.30×10−5 8.65 3.99 45.09 6.79×1011 0.0092
NGC4551 37.02 64.93 1.30×10−4 7.39 6.27 18.46 2.52×1011 0.0049
NGC7457 40.38 70.79 6.53×10−5 8.59 4.08 47.01 5.77×1011 0.0077
NGC4550 37.14 65.02 2.93×10−4 5.93 11.4 26.70 3.47×1011 0.0097
NGC2778 36.66 64.09 4.44×10−4 5.31 15.0 25.96 3.39×1011 0.0022
NGC3384 36.72 64.30 2.79×10−4 6.03 10.9 44.76 2.32×1011 0.0095
NGC4578 35.89 61.80 1.87×10−3 3.41 35.2 23.99 3.14×1011 0.0092
NGC1023 46.46 73.73 7.49×10−3 1.52 48.5 64.01 1.13×1012 1.2253
NGC5128 47.60 78.15 4.65×10−3 2.00 49.8 104.36 6.75×1012 0.0840
NGC221 26.12 46.23 6.30×10−5 9.71 2.89 0.25 3.35×109 0.0098
NGC253 33.66 59.06 2.67×10−4 6.25 9.94 7.22 9.66×1010 0.0046
NGC4371 40.74 71.35 1.38×10−4 7.07 7.08 63.16 9.76×1011 0.0047
NGC4762 40.55 70.48 7.61×10−4 4.41 22.8 139.76 1.44×1012 0.0097
NGC7332 39.44 68.95 3.27×10−4 5.67 12.8 51.62 8.83×1011 0.0057

radios.
El problema de condiciones de contorno descrito anteriormente requiere buenos

valores iniciales para los parámetros libres, los cuales se toman de Argüelles et al.
(2019) como referencia para el caso de las espirales t́ıpicas alĺı analizadas. Respecto
al significado f́ısico de los parámetros libres, tal como se ha establecido en trabajos
previos con el modelo RAR extendido (Argüelles et al., 2019, 2021; Krut et al., 2023),
las soluciones con θ0 > 10 (es decir, alta degeneración central) son de naturaleza
núcleo-halo (core-halo), lo cual es claramente el caso de todas las soluciones aqúı
analizadas (ver segunda columna en la Tabla 4.1). Por otro lado, la forma externa del
halo está gobernada principalmente por la diferencia W0−θ0. Como puede verificarse
en Argüelles et al. (2019, 2021); Krut et al. (2023), cuando 1.6 < W0/θ0 < 1.8, la
cola del halo es de tipo politrópico(ii). Este es el caso de todos los perfiles ajustados
en este estudio, como se observa en la Tabla 4.1 y la figura 4.2. En este punto,

(ii)Valores de W0/θ0 ≫ 1 corresponden a colas de halo pseudo-isotérmicas que decaen como
ρ ∼ r−2 a grandes radios, aunque estas no fueron estad́ısticamente preferidas en este trabajo.
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4.2. Comparación con perfiles fenomenológicos de materia oscura estándar

resulta relevante mencionar que los perfiles de densidad fermiónicos de tipo halo
politrópico proporcionan ajustes excelentes a diversas curvas de rotación en galaxias
de disco (Krut et al., 2023), incluyendo los últimos datos de GAIA DR3 para la
curva de rotación de la Vı́a Láctea (Crespi et al., 2025). Finalmente, la masa y
compacidad del núcleo de MO degenerado están gobernadas principalmente por
β0. Valores suficientemente grandes (del orden de 10−3 para m ∼ 50 − 350 keV/c2

Argüelles et al. (2018); Argüelles et al. (2019)) corresponden a soluciones con las
mayores masas de núcleo (cercanas o iguales a la masa cŕıtica de colapso gravitatorio
hacia un AN), mientras que valores menores de β0 implican masas de núcleo más
bajas. Por ejemplo, en nuestro caso, como se observa en la Tabla 4.1, tenemos tres
casos (NGC4578, NGC1023 y NGC5128) con masas de núcleo muy cercanas al punto
cŕıtico de masa 5 × 107M⊙.

Para las galaxias de nuestra muestra, encontramos con éxito perfiles de distri-
bución de masa de materia oscura que ajustan nuestras restricciones de entrada, en
los cuales el AN central es reemplazado por un núcleo fermiónico denso con masas
en el rango (2 × 106M⊙, 5 × 107 M⊙), caracterizados por radios de núcleo compactos
de ∼ 10−5 pc y un halo diluido con extensiones entre 20 y 140 Kpc.

4.2. Comparación con perfiles fenomenológicos de
materia oscura estándar

Con el objetivo de validar los resultados del modelo frente a observaciones in-
dependientes, realizamos una comparación entre los perfiles fermiónicos obtenidos
en la subsección anterior y dos perfiles fenomenológicos utilizados habitualmente en
la literatura para el análisis de curvas de rotación. Estos perfiles proporcionan una
caracterización efectiva de los halos de MO basada en observaciones y se emplean ru-
tinariamente para describir la distribución de masa en galaxias en un amplio rango de
escalas espaciales. En particular, nos centramos en el perfil de Navarro–Frenk–White
(NFW) Navarro et al. (1997), el cual, como se menciona en la introducción, se origina
a partir de simulaciones cosmológicas de N-cuerpos de materia oscura fŕıa y presen-
ta un comportamiento central de tipo cúspide, ρ ∝ r−1 a radios pequeños, junto
con un descenso más pronunciado ρ ∝ r−3 a grandes distancias. También conside-
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Figura 4.1. Perfiles de materia oscura. MDM(r) como función del radio con di-
versas extensiones. Cada panel corresponde a un rango diferente de extensiones
radiales del halo: izquierda, 0–25 kpc; centro, 25–50 kpc; derecha, 50–160 kpc. Las
curvas de colores representan las distribuciones de masa derivadas del modelo RAR
(extendido). Los marcadores indican las restricciones observacionales: las cruces de
colores corresponden a la masa del agujero negro central (MBH) y los diamantes de
colores a la masa encerrada en 5 radios efectivos (M5). Nótese cómo la intersección
entre las curvas del modelo y los puntos observacionales resalta las configuraciones
RAR f́ısicamente consistentes dentro de cada rango radial.

ramos el perfil de esfera pseudo-isotérmica (ver e.g. Binney & Tremaine 2008), un
modelo emṕırico con núcleo (cored) caracterizado por un plateau central, el cual ha
demostrado reproducir con éxito las curvas de rotación internas de muchas galaxias
de disco. Estas dos opciones están motivadas por el análisis de curvas de rotación
realizado para dos galaxias de nuestra muestra, como se explica a continuación.

Para NGC 253, presentada en la figura 4.2 (izquierda), seguimos el análisis obser-
vacional de Hlavacek-Larrondo et al. (2010), quienes obtuvieron datos cinemáticos
profundos de Hα mediante Fabry–Perot utilizando el Telescopio Marseille de 36 cm.
Su estudio extiende la curva de rotación de NGC 253 hasta grandes radios galac-
tocéntricos y proporciona un modelado detallado de la masa de la galaxia, incluyendo
un componente de halo de MO. En particular, los autores modelan la distribución
de MO utilizando una esfera pseudo-isotérmica. Adoptamos aqúı los parámetros del
halo de MO de dicho perfil, inferidos del análisis cinemático combinado de Hα y gas
ionizado difuso (GID), para compararlos con nuestros resultados para esta galaxia.

En el caso de NGC 7457, nos basamos en el análisis dinámico presentado por
Molaeinezhad et al. (2019), quienes construyen modelos basados en órbitas de Sch-
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warzschild para esta galaxia lenticular de baja masa utilizando espectroscopia de
campo integral. Su estudio proporciona restricciones robustas sobre la cinemática
estelar y la distribución de masa total. El modelo de MO asumido alĺı para NGC 7457
es el perfil de densidad de Navarro–Frenk–White (NFW), con los parámetros libres
proporcionados en Molaeinezhad et al. (2019). Ver la figura 4.2 (derecha) para ob-
servar su perfil de densidad en comparación con nuestras soluciones.

Para evaluar mejor las estimaciones de masa fermiónica discutidas en la Sec-
ción 2.2.2, también mostramos los perfiles de densidad de MO correspondientes
adoptando el ĺımite superior de la masa encerrada dentro de 5 Reff para ambas
galaxias. En un caso (NGC 253), esto exhibe un valor relativo significativamente
diferente, mientras que para el otro ejemplo la diferencia en el perfil resultante es
casi despreciable. Al comparar los perfiles de mejor ajuste obtenidos del análisis
de curvas de rotación en los dos ejemplos anteriores (es decir, las curvas continuas
azules), con nuestros perfiles ajustados (curvas discontinuas naranjas) obtenidos de
magnitudes totalmente independientes (es decir, MBH, M5 y MDM), encontramos una
coincidencia razonable. En la ventana radial de ∼ 1 − 10 Kpc, donde se encuentran
los datos de la curva de rotación (ver Hlavacek-Larrondo et al. 2010; Molaeinezhad
et al. 2019), los perfiles fermiónicos son algo más densos con respecto a ambos per-
files fenomenológicos. No obstante, aún debe realizarse un análisis dedicado de la
curva de rotación para el modelo RAR (por ejemplo, variando también los paráme-
tros libres de los componentes del disco bariónico) antes de extraer conclusiones
definitivas. Tal estudio excede el alcance de este trabajo y se deja para el futuro, lo
cual complementaŕıa lo realizado en Krut et al. (2023) para el caso de galaxias de
tipo temprano.

4.3. Correlación entre el halo de materia oscura
y el objeto central

En esta sección exploramos la posible relación entre el halo de MO estimado
y la masa del objeto compacto hallada por el modelo para la muestra de galaxias
seleccionada. Los resultados se presentan en la figura 4.3.

Como se mencionó en la Introducción, nuestro objetivo aqúı no es realizar pre-
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Figura 4.2. Comparación entre los perfiles de densidad de MO inferidos de nuestro
modelo y dos perfiles fenomenológicos adoptados en la literatura (la esfera pseudo-
isotérmica para NGC 253 (izquierda) y el NFW para NGC 7457 (derecha)). Las
soluciones fermiónicas se muestran con una ĺınea discontinua naranja, mientras
que el perfil correspondiente a los ĺımites superiores de error en M5 se muestra
con una ĺınea punteada naranja. Las curvas azules corresponden a los perfiles
de MO fenomenológicos obtenidos de un análisis de curva de rotación, mientras
que los perfiles RAR se obtuvieron a partir de restricciones de masa totalmente
independientes (es decir, MBH, M5 y MDM).

dicciones sobre el plano (Mc-MDM), como se hizo originalmente en Argüelles et al.
(2019) a partir de restricciones de halos más genéricas (abarcando diversos tipos de
galaxias); sino más bien analizar dónde se ubica exactamente el conjunto de gala-
xias seleccionado en dicho plano. Esta es la primera vez que se estudia una tarea de
este tipo dentro del modelo RAR extendido, gracias a la inferencia observacional de
ambos parámetros: los valores de masa del objeto central (interpretados aqúı como
núcleos de MO) y las masas totales de los halos (en este último caso, mediante la
relación entre la masa de cúmulos globulares y la masa del halo).

Antes de presentar la tendencia del mejor ajuste para nuestra muestra de 14
galaxias en el plano Mc-MDM, recordamos brevemente, con fines comparativos, las
relaciones de escala galácticas derivadas entre la masa del objeto central y la masa
del halo de DM en Ferrarese (2002) y referencias alĺı citadas. En dicho trabajo se
utilizaron dos relaciones observacionales distintas: (i) la relación M -σ entre la masa
del objeto central (asumido como un agujero negro por Ferrarese para todas las
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galaxias) y la velocidad de dispersión del bulbo, y (ii) la relación entre la velocidad
circular (máxima) del halo y la dispersión antes mencionada, vc-σ; junto con una
tercera relación proveniente de simulaciones de N-cuerpos dentro del modelo ΛCDM,
entre la masa de virial del halo Mvir y la masa total de MO MDM. De este modo, al
asumir vvir ∼ vc y combinar las relaciones anteriores, Ferrarese halló la siguiente ley
de escala:

M

108M⊙
∼ 0.027

 MDM

1012M⊙

1.82

(4.1)

En el trabajo de Ferrarese, el objeto central supermasivo de masa M se interpreta
siempre como la masa de un agujero negro, mientras que para la submuestra de
galaxias estudiada en este trabajo, se interpreta como Mcore.

Ferrarese también mostró otra relación puramente observacional entre la masa
del objeto central y la masa del halo de MO en Ferrarese (2002), utilizando la relación
previa de Tully-Fisher y del plano fundamental del trabajo de Seljak (2002). En este
caso, se implica un escaleo algo diferente entre la velocidad de virial y la velocidad
circular del halo vvir/vc ∼ 0.56, lo que a su vez conduce a:

M

108M⊙
∼ 0.67

 MDM

1012M⊙

1.82

(4.2)

Por último, realizamos un ajuste de mı́nimos cuadrados a los datos obtenidos
para este art́ıculo, excluyendo el caso de M32 (NGC 221), el cual se discute en la
siguiente sección debido a sus propiedades ambientales. Mediante este procedimien-
to, encontramos una relación MDM ∝ M0.56

core . Finalmente, podemos comparar las
relaciones de escala mencionadas (Ecs. 4.2 y 4.1) con la tendencia ajustada para
nuestra submuestra seleccionada. Hallamos una consistencia razonable; es decir, la
relación encontrada en nuestro estudio para esta muestra relativamente pequeña de
galaxias (ver ĺınea punteada en la figura 4.3) es muy cercana a la relación puramente
observacional de Ferrarese dada por la Ec. 4.2.
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Figura 4.3. Correlación entre la masa del halo de DM (MDM) y la masa del núcleo
(M = Mcore) para la muestra de galaxias analizada. Las cruces verdes representan a
cada galaxia, mientras que el diamante rojo corresponde a la galaxia M32, discutida
por separado en el texto. La ĺınea punteada magenta muestra la relación de mejor
ajuste MDM ∝ M0.56

core obtenida del presente modelo. Para comparación, se muestran
las relaciones emṕıricas derivadas por Ferrarese (2002) y Seljak (2002) como ĺıneas
azul raya-punto y negra discontinua, respectivamente.

4.4. El caso de M32

Existe evidencia sólida en la literatura que indica que, cuando un halo se in-
tegra en uno de mayor masa, pierde progresivamente una fracción significativa de
su materia a través de sucesivos pasos por el pericentro de su órbita (e.g. Rhee
et al., 2017; van den Bosch et al., 2018; Drakos et al., 2020). Dependiendo de sus
parámetros orbitales, la galaxia albergada puede perder una parte considerable de
su componente estelar, dando lugar a un remanente compacto. Según la masa estelar
del progenitor, estos objetos se clasifican habitualmente como enanas ultracompac-
tas (UCDs, Bassino et al., 1994; Bekki et al., 2003; Mayes et al., 2021) o galaxias
eĺıpticas compactas (cEs, Bekki et al., 2001; Deeley et al., 2023; Jang et al., 2024).

La galaxia M32 (NGC 221), satélite de Andromeda, representa el ejemplo pro-
tot́ıpico de este escenario. Presenta una historia de formación estelar extendida que
abarca varios Gyr (Coelho et al., 2009; Monachesi et al., 2012), junto con una ci-
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nemática compleja en sus regiones externas (Escala et al., 2025) que resulta consis-
tente con un origen por pérdida de masa (stripping) debido a un progenitor relativa-
mente masivo (D’Souza & Bell, 2018). Esta ruta evolutiva particular se refleja en los
resultados at́ıpicos obtenidos mediante nuestro enfoque, lo que justifica la exclusión
de esta galaxia del análisis.
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Caṕıtulo 5

Conclusiones

Con el objetivo de explorar la naturaleza de la part́ıcula de MO, estudiamos la
relación observacional MGCS/MHalo para una muestra de 14 galaxias (principalmente
de tipo temprano) a la luz del modelo RAR extendido. Esta relación nos permitió
calcular directamente la masa del halo de MO para estas galaxias, sin necesidad de
costosas asignaciones de tiempo de telescopio.

Utilizamos esta masa, junto con la masa del agujero negro central MBH y M5

(es decir, la masa de MO inferida a 5 radios efectivos) obtenidas de la literatura,
para ajustar los perfiles de distribución de masa de los halos predichos por el modelo
fermiónico para una masa de part́ıcula de MO dada de 100 keV/c2. Para dicha masa
de part́ıcula, el núcleo fermiónico denso funciona como una alternativa a la hipótesis
de AN, contrastando el paradigma de agujeros negros centrales en galaxias cuyas
masas están por debajo de un umbral de aproximadamente Mcrit ≈ 6 × 107M⊙,
tal como se analiza en este trabajo. Resulta interesante que dicha masa umbral
puede actuar como una semilla de ANSM masiva en el universo temprano, cerca del
momento de formación del halo fermiónico, alcanzando masas de ∼ 109M⊙ en una
fracción de Gyr con tasas de acreción sub-Eddington (Argüelles et al., 2023).

Los perfiles de MO de tipo núcleo-halo estudiados en este trabajo implican dis-
tribuciones de masa que incluyen un núcleo compacto de MO fermiónica con masas
dentro del rango de 2 × 106M⊙ y 5 × 107M⊙, con tamaños de núcleo muy reducidos
de ∼ 10−5 pc. Estos núcleos densos están rodeados por un halo diluido en concor-
dancia con la relación entre la masa de cúmulos globulares y la masa total del halo.
La figura 5.1 muestra el buen acuerdo entre las observaciones y el modelo al estimar
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5. Conclusiones

la masa del objeto central. Como se puede apreciar en dicha figura, todas las masas
de los núcleos fermiónicos se encuentran dentro de las barras de error de 1σ de las
estimaciones observacionales de la masa del AN presentadas en la Tabla 3.2.

Figura 5.1. Masa del objeto central obtenida por el modelo versus aquella obte-
nida de la literatura. La linea gris espaciada indica la función identidad.

Además, en la figura 4.3 investigamos, para la muestra de galaxias seleccionada,
la relación entre la masa de los halos de MO (MDM) y la masa de su objeto super-
masivo central M bajo el marco de nuestro modelo fermiónico. Esto se realiza con
el fin de comparar nuestros resultados con la llamada relación de Ferrarese (2002),
donde M se interpreta como un ANSM en todo el rango de masas. Por lo tanto, el
desaf́ıo aqúı no es realizar predicciones generales sobre el plano M -MDM para la MO
fermiónica, sino analizar dónde se sitúa exactamente el conjunto de galaxias selec-
cionado en dicho plano, dado que ahora tenemos acceso observacional tanto a los
valores de masa del objeto central (interpretados aqúı como núcleos de MO) como
a las masas totales del halo (gracias a la relación masa de CG - masa del halo).

Al comparar las relaciones de escala estudiadas por Ferrarese, es decir, las Ecs
4.2 y 4.1, con la obtenida aqúı mediante el modelo fermiónico para las 14 galaxias,
encontramos una consistencia razonable con la última. Es decir, la relación hallada
en nuestro estudio para esta muestra relativamente pequeña (ver ĺınea punteada en
la figura 4.3) es muy cercana a la relación puramente observacional de Ferrarese dada
por la Ec. 4.2. Hasta donde tenemos conocimiento, esta tendencia en el plano M-
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MDM no ha sido reportada previamente para galaxias de tipo temprano, mostrando
además que aproximadamente la mitad de la muestra se sitúa por debajo de la
relación tradicional de Ferrarese dada por la Ec. 4.1.

Hemos descartado la posibilidad de que las propiedades ambientales de las ga-
laxias sean responsables de su tendencia a situarse por debajo de las relaciones
mencionadas. Para ello, verificamos en la base de datos NED que todas las galaxias
pertenecen ya sea a un par, un triplete o un grupo de galaxias. Por lo tanto, se
espera que cualquier influencia ambiental, de existir, afecte a la muestra de mane-
ra uniforme. Además, utilizando la relación entre densidad ambiental y luminosidad
(ΣLK,10) empleada en De Bórtoli et al. (2022), donde se caracteriza la densidad local
alrededor de las galaxias, no encontramos indicios de que los sistemas en entornos
más densos muestren un mejor acuerdo con las relaciones. También se aborda el ca-
so de M32, revelando un comportamiento excepcionalmente at́ıpico, probablemente
impulsado por su fuerte interacción con su galaxia anfitriona, Andrómeda.

Finalmente, para algunas de las galaxias estudiadas, se realiza una comparación
entre nuestro modelo fermiónico y los perfiles de halo t́ıpicos (como NFW o la esfera
pseudo-isotérmica) analizados en la literatura mediante curvas de rotación. Aunque
las soluciones de MO provenientes de los diferentes modelos (fermiónico y feno-
menológico) se obtuvieron a partir de análisis de datos totalmente independientes,
encontramos una coincidencia razonable entre ellos en una ventana radial parcial en
el rango de 1 − 10 Kpc. Sin embargo, aún es necesario realizar un análisis dedicado
de las curvas de rotación (que incluya también los componentes del modelo de masa
bariónica) dentro del modelo fermiónico para esta muestra antes de extraer conclu-
siones definitivas. Trabajos futuros debeŕıan explorar otras masas de fermiones (con
sus correspondientes masas cŕıticas de núcleo) aplicadas a galaxias de tipo temprano
y sus efectos en el plano de Ferrarese, tal como se hizo recientemente en Krut et al.
(2026) para la Vı́a Láctea.
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2017, ApJ, 843, 128
Rubin V. C., Ford Jr. W. K., 1970, ApJ, 159, 379
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