
Alma Mater Studiorum · Università di Bologna
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Abstract

In cosmologia, la materia oscura formata da particelle lente �e detta fredda (CDM { Cold

Dark Matter).

Molti cosmologi sostengono la teoria della CDM come possibile spiegazione del pas-

saggio dell'universo da una condizione di notevole omogeneit�a iniziale, successiva al big

bang, evidenziata dalla radiazione cosmica di fondo, all'attuale grande disomogeneit�a

data da galassie, ammassi di galassie e superammassi, che ne caratterizzano la struttura

a grande scala.

Tuttavia, il modello della materia oscura fredda deve a�rontare s�de persistenti sulla

scala delle galassie. Infatti, Le simulazioni di N-corpi prevedono alcune propriet�a delle

galassie che sono in contrasto con le osservazioni. Queste discrepanze sono principalmente

legate alla distribuzione della materia oscura nelle regioni pi�u interne degli aloni delle

galassie e alle propriet�a dinamiche delle galassie nane. Tali discrepanze possono avere

tre origini diverse:

ˆ La mancanza di conoscenza sulla formazione delle galassie e dunque, la non ade-

guata inclusione della �sica barionica nel modello.

ˆ Le e�ettive propriet�a della materia oscura di�eriscono da quelle della materia

oscura fredda convenzionale.

ˆ La teoria di gravit�a si discosta dalla Relativit�a Generale.

Risolvere queste discrepanze �e un campo di ricerca in rapida evoluzione.

In questa tesi si illustrano i principali pro�li di distribuzione della materia oscura

(NFW, Einasto, S�ersic, Burkert, ISO) e si esamianano i problemi riscontrati per il pro�lo

NFW cio�e quello della cuspide, del momento angolare, del satellite e del too big to fail.
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Capitolo 1

Introduzione

1.1 Evidenze della presenza di Materia Oscura

In cosmologia con materia oscura (Dark Matter - DM) si de�nisce un'ipotetica compo-

nente di materia che, diversamente dalla materia conosciuta, non emetterebbe radiazione

elettromagnetica e sarebbe attualmente rilevabile solo in modo indiretto attraverso i suoi

e�etti gravitazionali.

L'ipotesi nasce per giusti�care diverse osservazioni astro�siche, in particolare del-

le stime della massa delle galassie o degli ammassi di galassie e delle propriet�a delle


uttuazioni nel fondo cosmologico, in base alle quali, secondo le leggi della gravitazio-

ne standard, la materia oscura dovrebbe costituire quasi il 90% della massa presente

nell'universo.
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Figura 1.1: Stima della distribuzione della massa-energia nell'Universo [1]

1.1.1 Rotazione di Galassie

Nel 1933 l'astronomo svizzero Fritz Zwicky studi�o l'ammasso di galassie della Chioma

e quello della Vergine. Zwicky stim�o la massa di ogni galassia dell'ammasso basandosi

sulla sua luminosit�a e somm�o tutte le masse galattiche per ottenere la massa totale

dell'ammasso. Ottenne poi una seconda stima indipendente della massa totale, basata

sulla misura della dispersione delle velocit�a individuali delle galassie nell'ammasso. La

seconda stima di massa dinamica era 400 volte pi�u grande della stima basata sulla luce

delle galassie. Negli anni settanta anche l'astronoma statunitense Vera Rubin conferm�o

un anomalia nelle velocit�a di rotazione delle galassia a spirale.

Una delle evidenze dell'esistenza della materia oscura si ha dalle osservazioni delle

galassie a spirale, in particolare dalla loro curva di rotazione. La curva di rotazione

descrive la velocit�a con cui le stelle orbitano attorno al centro galattico. Tale velocit�a �e

proporzionale:

ˆ alla brillanza super�ciale della galassia, essa misura il 
usso energetico integrale

emesso da un elemento di super�cie emettente. La sua unit�a di misura �e il Watt

su metro quadrato per steradiante, W/(m2 str);

ˆ al rapporto massa/luminosit�a;

7



ˆ dal rapporto r=h, dove r �e il raggio considerato mentreh �e il raggio di scala.

I dischi delle galassie a spirale dovrebbero presentare una curva di rotazione con velocit�a

che aumenta andando dal centro verso l'esterno, �no ad un valore massimo ad un raggio

di circa 10 kpc (per valori tipici di h di 3-4 kpc). Con kpc si intendono i kiloparsec, 1

pc vale circa 3,26 anni luce. Oltre questo raggio la velocit�a dovrebbe decrescere propor-

zionalmente alla radice quadrata del raggio (questa parte della curva viene detta tratto

kepleriano, in quanto segue lo stesso andamento delle orbite del Sistema Solare descritte

dalle leggi di Keplero).

v =

r
GM

r
(1.1)

ˆ v: velocit�a di rivoluzione di un corpo a attorno un corpo b

ˆ G: costante di gravitazione universale

ˆ M : massa del corpo b

ˆ r : distanza tra corpo a e corpo b

Tuttavia le curve di rotazione osservate sono ben diverse da quelle predette: infatti non

presentano il tratto kepleriano, ma oltre il punto di massimo la velocit�a tende ad un

valore asintotico, cio�e risulta praticamente costante (in �g. 1.2 si vede il confronto tra la

curva di rotazione predetta e quella osservata). L'implicazione �e che la massa racchiusa

da orbite di raggio via via maggiore aumenti anche per stelle che sono apparentemente

vicine al limite della galassia. Sebbene si trovino presso i con�ni della parte luminosa

della galassia, questa ha un pro�lo di massa che apparentemente continua ben al di l�a

delle regioni occupate dalle stelle. La massa in eccesso �e presumibilmente attribuita alla

materia oscura. Inoltre, considerando le stelle presso la periferia di una galassia spirale,

con velocit�a orbitali osservate normalmente di 200km/s, se la galassia fosse composta

solo da materia visibile queste stelle abbandonerebbero la galassia in breve tempo, dato

che le loro velocit�a orbitali sono quattro volte pi�u grandi della velocit�a di fuga dalla

galassia. Dato che non si osservano galassie che si stiano disperdendo in questo modo, al

loro interno deve trovarsi massa di cui non si tiene conto quando si calcola tutta quella

visibile. �E stato proposto che la massa in pi�u potesse essere data dai MACHO
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Figura 1.2: Distribuzione delle velocit�a di rotazione della galassia a spirale NGC 3198 in

funzione della distanza dal centro galattico [3].

[2] (Massive Compact Halo Objects, oggetti compatti massicci d'alone), che sono

oggetti compatti con luminosit�a praticamente nulla situati nell'alone delle galassie. Il

problema �e che non ce ne sono abbastanza per spiegare le caratteristiche osservate della

curva di rotazione.

1.1.2 Lensing Gravitazionale

In astronomia una lente gravitazionale �e una distribuzione di materia, come una galassia

o un buco nero, in grado di curvare la traiettoria della luce in transito in modo analogo

a una lente ottica. L'e�etto di una lente gravitazionale �e la deformazione apparente

dell'immagine dei corpi celesti la cui luce emessa si trova a passare nei pressi delle masse

che producono la curvatura dello spazio-tempo. Pu�o accadere che la deviazione dei raggi

faccia apparire la loro sorgente traslata rispetto alla sua posizione reale [4].
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Figura 1.3: Ra�gurazione di lensing gravitazionale, al centro dell'immagine �e presente

un ammasso di materia oscura [4].

Le lenti gravitazionali possono agire anche su scala galattica o su ammassi di galassie

e sono stati rilevati anche e�etti di lente gravitazionale attribuibili alla materia oscura

presente nell'universo. Purtroppo non si osservano abbastanza eventi di lensing per

suggerire che tali oggetti possano fornire il contributo richiesto di materia oscura del

25%.
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Figura 1.4: Lensing gravitazionale osservato dal telescopio spaziale Hubble ad Abell nel

1689, indica la presenza di materia oscura.

1.2 Composizione della Materia Oscura

La composizione della materia oscura �e sconosciuta. Le ipotesi riguardanti la composi-

zione della DM sono le seguenti:

ˆ La materia oscura non emette luce, �e neutra;

ˆ �e una particella pesante perch�e sappiamo che tale particella interagisce con la forza

di gravit�a;

ˆ non ha interazione con se stessa e con la materia ordinaria, o l'interazione �e molto

piccola;
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ˆ �e molto pi�u abbondante della materia ordinaria, esiste dall'origine dell'universo

quindi �e stabile.

Tra le particelle del modello standard non ci sono particelle con le caratteristiche so-

vradescritte. La materia oscura non �e antimateria perch�e non vediamo raggi gamma

prodotti quando l'antimateria si annichila con la materia.

Un possibile cadidato per la particella di materia oscura sono le WIMP (acronimo di

Weakly Interacting Massive Particle), particelle di grande massa debolmente interagenti.

�E un'ipotetica particella dotata di massa che interagisce debolmente con la materia

ordiaria solo tramite gravit�a e interazione debole. Tra le WIMP uno dei principali

candidati per la materia oscura �e il neutralino. Se esistono i neutralini, essi dovrebbero

essere in collisione tra loro ed emettere un eccesso di particelle cariche rilevabili tramite

AMS-02 (Alpha Magnetic Spectrometer): eventuali picchi di positroni, anti-protoni, o


ussi di raggi gamma potrebbero segnalare la presenza di neutralini o altri candidati

alla materia oscura. Dal momento della sua consegna all'ISS nel maggio 2011 per 18

mesi (�no a dicembre 2012) AMS ha analizzato 25 miliardi di raggi cosmici scoprendo

la presenza di una gran quantit�a di positroni. Le possibili spiegazioni sono due: pulsar

che nelle loro veloci rotazioni emettono coppie elettroni-positroni, oppure neutralini che

nelle loro collisioni dovrebbero emettere positroni ad alte energie. Ci vorranno pi�u dati

sulle alte energie per decidere la loro fonte e�ettiva [5].
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Capitolo 2

Pro�li di distribuzione della Materia

Oscura

2.1 Pro�lo di Navarro-Frenck-White

Il pro�lo di Navarro-Frenk-White (pro�lo NFW) �e un modello che descrive la distribu-

zione spaziale di massa di materia oscura negli aloni oscuri, ossia ipotetiche porzioni

esterne di aloni galattici contenenti grandi quantit�a di materia oscura (vedi par. A.3),

derivato da Julio Navarro, Carlos Frenk e Simon White nel 1996 grazie a simulazioni a

N-corpi da loro sviluppate (vedi par. A.2) [6]. A tutt'oggi il pro�lo NFW �e ancora uno

dei modelli pi�u utilizzati per la descrizione degli aloni di materia oscura ([7] e [8]).

2.1.1 Distribuzione di densit�a

Nel pro�lo NFW, la densit�a di materia oscura di un alone in funzione del raggio di

quest'ultimo �e data da:

� (r ) =
� 0

r
Rs

�
1 + r

Rs

� 2 (2.1)

dove � 0 �e la densit�a iniziale dell'universo al momento del collasso dell'alone, eRs �e

il raggio caratteristico dell'alone stesso [8], sono parametri che variano a seconda dell'

alone. La massa �e ottenuta come integrazione su un intervallo che va dal centro �no ad

un certo raggioRmax ed �e:
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M =
Z Rmax

0
4�r 2� (r ) dr = 4�� 0R3

s

�
ln

�
Rs + Rmax

Rs

�
�

Rmax

Rs + Rmax

�
(2.2)

Consideriamo l'estremit�a dell'alone come raggio viriale,Rvir , collegato al \parametro di

concentrazione",c, e al raggio caratteristico dell'alone attraverso la relazione:

Rvir = cRs (2.3)

Spesso in letteratura ci si riferisce al raggio viriale comeR200, de�nendolo come il raggio

entro cui la densit�a media dell'alone �e duecento volte la densit�a critica dell'universo. In

questo caso, la massa totale dell'alone risulta essere:

M =
Z Rvir

0
4�r 2� (r ) dr = 4�� 0R3

s

�
ln(1 + c) �

c
1 + c

�
(2.4)

Il valore di c �e grossolanamente di 10 o 15 nel caso della Via Lattea ma pu�o andare da

4 a 40 per aloni di varie dimensioni. L'integrale della densit�a quadratica �e:

Z Rmax

0
4�r 2� (r )2 dr =

4�
3

R3
s� 2

0

�
1 �

R3
s

(Rs + Rmax )3

�
(2.5)

cosicch�e la densit�a quadratica media all'interno del raggioRmax risulta:

h� 2i Rmax =
R3

s� 2
0

R3
max

�
1 �

R3
s

(Rs + Rmax )3

�
(2.6)

che, sempli�cata grazie all'utilizzo del raggio viriale, diventa:

h� 2i Rvir =
� 2

0

c3

�
1 �

1
(1 + c)3

�
�

� 2
0

c3
(2.7)

mentre la densit�a quadratica media all'interno del raggio caratteristico dell'alone �e sem-

plicemente:

h� 2i Rs =
7
8

� 2
0 (2.8)

2.1.2 Riscontro con aloni oscuri simulati

Il pro�lo NFW �e un'approssimazione alla con�gurazione di equilibrio di materia oscura

ricavata da numerose simulazioni del comportamento di particelle di materia oscura in
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assenza di collisioni, realizzate da diversi gruppi scienti�ci [9]. Durante tali simulazioni �e

stato osservato che, prima che la materia oscura virializzi (ovvero prima che la densit�a sia

200 volte quella della� dell'universo, � universo = 10� 29 g/cm3), la sua distribuzione devia

dal pro�lo NFW, ed �e inoltre stata osservata la formazione di sottostrutture signi�cative

sia durante che dopo il collasso dell'alone.

Altri modelli, in particolare il pro�lo di Einasto, il pro�lo di S�ersic e soprattutto

il pro�lo di Burkert, rappresentano la distribuzione di materia oscura in aloni simulati

altrettanto bene, se non meglio, del pro�lo NFW. Di�erentemente dal pro�lo NFW, che

ha una densit�a centrale divergente, ossia in�nita, il pro�lo di Einasto ha una cuspide

centrale �nita, mentre il pro�lo di Burkert, pi�u in accordo con le pi�u recenti osservazioni,

descrive un nucleo di densit�a costante a piccoli raggi. A causa per�o della risoluzione

limitata o�erta dalle simulazioni a N-corpi, non �e stato ancora possibile sapere quale

modello fornisca la migliore descrizione della densit�a centrale degli aloni oscuri simulati.
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Figura 2.1: Andamento dei pro�li di densit�a secondo il modello NFW(linea continua) e

il modello Einasto(linea tratteggiata)

2.1.3 Riscontro con osservazioni di aloni oscuri

Le osservazioni di galassie brillanti come la Via Lattea e la Galassia di Andromeda,

possono essere compatibili con il modello NFW [10], ma il dibattito resta comunque del

tutto aperto. Il pro�lo della materia oscura delineato dal modello NFW non �e infatti

coerente con le osservazioni di galassie a bassa brillanza super�ciale ([11] e [12]), poich�e

queste ultime mostrano una massa centrale inferiore a quanto previsto, il cosiddetto

problema della cuspide degli aloni galattici.

2.2 Problemi del pro�lo NFW

Su grandi scale (cluster, superammassi, �lamenti cosmologici), le simulazioni CDM (Cold

Dark Matter) si sono rivelate molto e�caci, mentre su scale pi�u piccole (galassie) sono

emersi una serie di problemi:
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ˆ Il problema della cuspide(The Cusp Problem): i pro�li di densit�a delle galassie

simulate possiedono una cuspide centrale, secondo la suddetta legge, mentre questa

non si osserva in molte galassie, in particolare in quelle di massa piccola (cosiddette

galassie nane).

ˆ Il problema del momento angolare(The Angular Momentum Problem): le galassie

simulate risultano troppo piccole o hanno un momento angolare troppo piccolo.

ˆ Il problema del satellite(The Satellite Problem): gli aloni DM simulati possiedono

una miriade di sottostrutture. Tuttavia, si osservano solo poche galassie satellite

attorno a quelle pi�u grandi (ad esempio la nostra Via Lattea).

ˆ Il problema del troppo grande per fallire (Too Big To Fail), nessuno dei satelliti

osservati della Via Lattea o di Andromeda hanno stelle che si muovono velocemente

come ci si aspetterebbe in questi subaloni pi�u densi.

2.2.1 Problema della Cuspide

Il problema dell'alone cuspidato (noto anche come problema della cuspide centrale) si

riferisce a una discrepanza tra i pro�li di densit�a della materia oscura dedotti delle galas-

sie a bassa massa e i pro�li di densit�a previsti dalle simulazioni cosmologiche di N-corpi.

Quasi tutte le simulazioni formano aloni di materia oscura che hanno distribuzioni di ma-

teria oscura \cuspy", con densit�a che aumenta vertiginosamente a piccoli raggi, mentre

le curve di rotazione della maggior parte delle galassie nane osservate suggeriscono pro�li

di densit�a di materia oscura centrale (\nuclei") piatti. I ricercatori Flores e Primack e

Moore hanno trovato che le galassie DDO (David Dunlop Observatoryn, un'osservatorio

a Toronto con cui si indica un sistema di classi�cazione delle galassie) hanno curve di ro-

tazione che escludono pro�li a cuspide e che i loro pro�li di densit�a sono ben approssimati

da pro�li isotermici (vedi par. 2.6). Il problema �e che le simulazioni senza dissipazione

del CDM producono pro�li cuspy. Navarro, Frenk, White, hanno mostrato che i pro�li

DM sono a cuspide, con densit�a interna� / r � 1 (vedi eq. 2.1), sono universali, cio�e

indipendenti dalla cosmologia e dalla scala. Simulazioni ad alta risoluzione ([13] e [14])

hanno trovato una diversa pendenza interna,� / r � 1:5, inoltre esistono prove per la non
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universalit�a del pro�lo NFW (da [15] a [16]). In Del Popolo ([16] e [17]) �e stato dimo-

strato che la non universalit�a �e connessa alla presenza di barioni nelle parti interne delle

strutture. Simulazioni pi�u recenti ([18] e [19]) hanno mostrato che il pro�lo di densit�a �e

meglio approssimato da un pro�lo Einasto, caratterizzato da una pendenza che diventa

meno profonda verso il centro dei cluster. Nel caso delle simulazioni di Stadel ([18]) la

pendenza a 120 pc �e -0.8. Tuttavia, dal punto di vista osservativo, il pro�lo interno

di LSB(Low Surface Brightness galaxy), dwarf Irr(dwarf irregular galaxy), dSphs, che

sono dominati da DM sono caratterizzati da un pro�lo centrale (di core) (vedi �g. 2.3).

Gentile et al.(da [20] a [21]) hanno scomposto le curve rotazionali totali di alcune galassie

a spirale in ambienti stellari, gassosi e componenti della materia oscura, vedi �g. 2.18.

Fittando la densit�a con vari modelli hanno scoperto che i modelli con densit�a di nucleo

costante sono preferiti rispetto ai pro�li cuspy.
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Figura 2.2: Il problema della cuspide/nucleo [22]

Figura 2.3: Pannello in alto a sinistra: pro�li di densit�a per diverse masse [22]. Pannello

in basso a sinistra: confronto del momento angolare speci�co in simulazioni da [23] (linee)

e risultato del modello semianalitico (istogrammi). Pannello in alto e in basso a destra:

confronto tra modello semianalitico (linea continua), il modello NFW (linee tratteggiate)

con due curve di rotazione (da [24]).

Un risultato simile �e stato ottenuto da Oh utilizzando 7 galassie nane dalle galassie

THINGS (The HI Near Galaxy Survey)(vedi �g. 2.19). Tuttavia de Blok ([25]) utiliz-

zando le galassie THINGS ha mostrato che le galassie a spirale di massa elevata con
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MB > � 19 hanno pro�li ugualmente ben �ttati dal pro�lo NFW o da un pro�lo Pseudo

Isotermico (ISO), mentre spirali a bassa massa conMB < � 19 preferiscono un modello

ISO. Simone et al.([26]) hanno studiato le spirali con piccola massa NGC 2976, NGC

6689, NGC 5949, NGC 4605 e NGC 5963 trovando una grande dispersione della pen-

denza interna� , compatibile con un pro�lo centrale (a core),a ' 0:01, per NGC 2976,

e uno cuspy� ' 1:28 per NGC5963. Le altre tre galassie avevano un� ' 0:80 (NGC

6689), un� ' 0:88 (NGC 5949), e� ' 0:88(NGC 4605). In altri termini, se gran parte

delle nane sono ben descritte da pro�li core, altre non lo sono.
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Figura 2.4: Pannello superiore: evoluzione delle curve di rotazione nel tempo e per

diverse con�gurazioni del sistema [22]. Pannello inferiore: come i pannelli superiori ma

per il pro�lo di densit�a (da [27]).

Un problema simile si sta presentando anche per gli ammassi di galassie. Sand et

al. ([28]) combinando lensing debole, lensing forte e studi sulla dispersione della velocit�a

delle stelle del BCG (Brightest Central Galaxy) hanno trovato che il pro�lo dei cluster

MACS 1206, MS 2137-23, RX J1133, A383, A1201, A963, solo RX J1133 avevano un

pro�lo compatibile con il modello NFW. Anche Donnaruma et al.([29]) hanno trovato

un pro�lo cuspy per l'ammasso di galassie A611 che combina osservazioni su lensing

potenti e raggi X. In generale il lensing gravitazionale fornisce stime contrastanti a volte

in accordo con simulazioni numeriche o trovando pendenze (slope) molto meno profonde,

-0.5. Le analisi ai raggi X hanno portato ad ampi range di valore della pendenza da: -0.6

([30] e [31]), o in accordo con il pro�lo NFW ([32] e [33]).
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2.2.2 Possibili soluzioni

Il problema della cuspide degli aloni galattici deriva dalla previsione della CDM (Cold

Dark Matter - materia oscura fredda) secondo la quale la curva di densit�a di materia

oscura nelle regioni pi�u dense dell'universo aumenta rapidamente �no ad arrivare a un

picco l�a dov'�e concentrata la maggior parte della materia in un punto centrale della

curva, per poi diminuire di nuovo rapidamente. Questo implicherebbe che il centro della

galassia dovrebbe essere il punto di maggior picco di concentrazione di materia oscura,

mentre dalle osservazioni fatte questo picco non �e a�atto presente.

Il problema non sembra insolvibile poich�e non sono ancora state studiate a fondo le

relazioni tra concentrazione di materiale barionico e di materia oscura in aree a grande

concentrazione barionica. In particolare un'area ad alta densit�a di materiale barionico

avrebbe una distribuzione di�erente a causa di interazioni di forze diverse dalla gravit�a.

La distribuzione del materiale barionico pu�o dunque in
uenzare la curva a cuspide della

distribuzione di materia oscura.

Ultimamente �e stato messo in discussione quanto si conosceva sulla materia oscura e

sulla formazione delle galassie. Come pubblicato su Nature 461 un gruppo di astro�sici

tra i quali l'italiano Gianfranco Gentile, pensano che il componente della materia oscura

possa essere una particella non ancora scoperta; ci�o �e avvalorato dal fatto che si �e notato

che le galassie a disco ruotano ad una velocit�a maggiore di quella che dovrebbero se

fossero formate interamente dalla materia visibile.

Il satellite Chandra mostra un alone di materia oscura attorno ad una galassia el-

littica. Questa scoperta �e in con
itto con i dati ottici che suggeriscono una carenza di

materia oscura attorno alle galassie. Il concetto dell'esistenza della materia oscura �e stato

introdotto per giusti�care la coesione della struttura galattica che invece degenererebbe

se come componente avesse solo materia visibile. Viene inoltre teorizzato che le galassie

siano immerse in una specie di nuvola, chiamata, appunto, alone di materia oscura (vedi

par. A.3), ed abbiano un campo di forza di gravit�a nella parte esterna della galassia pi�u

forte di quello ipotizzato dalla legge di Newton ed Einstein.

Questa idea viene chiamata MOND ( Modi�ed Newtonian Dynamics ). Si �e arrivati

a questo risultato controllando le misure fatte sulla velocit�a di rotazione delle galassie e

si �e tracciata la distribuzione della materia su un vasto numero di esse. Lo studio �e stato

22



intrapreso da Gianfranco Gentile, Benoit Famaey, HongSheng Zhao e Paolo Salucci. Si

�e trovato che il campo gravitazionale della materia oscura all'interno di un alone �e lo

stesso per tutte le galassie e che il campo gravitazionale della materia visibile misurato

sempre nello stesso punto risulta essere uguale per tutte le galassie considerate [34].

Quindi si pu�o dedurre che:

ˆ La materia oscura e quella visibile interagiscono tra loro in maniera pi�u forte di

quello che si pensava.

ˆ La materia oscura nelle galassie non esiste.

Sono state proposte diverse possibili soluzioni al problema della cuspide centrale.

Molti studi recenti hanno dimostrato che includere il feedback barionico (in particolare

il feedback da supernove e nuclei galattici attivi) pu�o appiattire il nucleo del pro�lo di

materia oscura di una galassia, poich�e i 
ussi di gas guidati dal feedback producono

un potenziale gravitazionale variabile nel tempo che trasferisce energia alle orbite delle

particelle di materia oscura senza collisioni.

Altri lavori hanno dimostrato che il problema del nucleo-cuspide pu�o essere risolto

al di fuori del paradigma Cold Dark Matter (CDM), vedi par. A.1, pi�u ampiamente

accettato: le simulazioni con materia oscura calda o auto-interagente producono anche

nuclei di materia oscura nelle galassie di piccola massa ([35] e [36]).

�E anche possibile che la distribuzione della materia oscura che minimizza l'energia

del sistema abbia un pro�lo di densit�a di materia oscura centrale piatto [37].

Il con
itto tra simulazioni numeriche e osservazioni astronomiche crea vincoli nu-

merici legati al problema nucleo/cuspide(core/cusp). I vincoli osservazionali sulle con-

centrazioni di alone implicano l'esistenza di vincoli teorici sui parametri cosmologici

[38].

Secondo McGaugh, Barker e de Blok, potrebbero esserci 3 possibilit�a di base per

interpretare i limiti di concentrazione dell'alone dichiarati da loro o da chiunque altro:

ˆ Gli aloni CDM devono avere cuspidi, quindi i limiti dichiarati mantengono e forni-

scono nuovi vincoli sui parametri cosmologici [39].

ˆ Qualcosa (ad esempio feedback, modi�che della natura della materia oscura) eli-

mina le cuspidi e quindi i vincoli sulla cosmologia [40].
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ˆ L'immagine della formazione dell'alone suggerita dalle simulazioni CDM �e sbaglia-

ta.

Un approccio per risolvere il problema della cuspide negli aloni galattici consiste

nel considerare modelli che modi�cano la natura della materia oscura; i teorici hanno

considerato la materia oscura calda, sfocata, auto-interagente e meta-fredda, tra le altre

possibilit�a. Una soluzione semplice potrebbe essere che la distribuzione della materia

oscura che riduce al minimo l'energia del sistema abbia un pro�lo di densit�a di materia

oscura centrale piatto.

2.2.3 Il problema del momento angolare

Un ulteriore problema �e la \catastrofe del momento angolare". Tendenzialmente in un

modello di formazione di un disco galattico si assume: la conservazione del momento

angolare (Mestel 1963); che i barioni inizialmente identi�cano la materia oscura[41];
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Figura 2.5: Pannello di sinistra: confronto del momento angolare speci�co osservato

e simulato [42]. Il momento angolare speci�co �e in funzione della velocit�a circolare di

galassie osservate. I dati corrispondono ai campioni di Courteau (1997), Mathewson et

al. (1992), e la compilazione di Navarro (2000). I momenti angolari speci�ci vengono

calcolati dalla lunghezza di scala del disco e dalla velocit�a di rotazione, assumendo un

modello di disco esponenziale con curva di rotazione piatta. Pannello di destra [22]:

confronto della distribuzione del momento angolare speci�co in un disco esponenziale e

l'eccesso di basso e alto materiale del momento angolare nelle simulazioni.

si tiene conto della contrazione adiabatica [43]; �e necessario un pro�lo di alone reali-

stico [44]; si presume che il rigon�amento (bulge, vedi par 3.2) si formi da un' instabilit�a

del disco ([44] e [45]); e in�ne la ricezione viene chiusa aggiungendo il feedback della

supernova [46]. Purtroppo questo modello standard ha dei problemi: le simulazioni idro-

dinamiche mostrano che il momento angolare dei barioni non �e conservato durante il

collasso, i barioni hanno il 10% del momento angolare dei dischi osservati, e anche la

distribuzione del momento angolare speci�co nelle simulazioni a N-corpi non concorda

con le osservazioni. Altri problemi si aggiungono al precedente: lo spread nelle dimen-

sioni del disco sembra essere pi�u ristretto rispetto alla di�usione nel parametro di spin,

� (vedi par. A.5). La perdita di momento angolare �e stata soprannominata \catastrofe

del momento angolare" (vedi Fig. 2.5). Il momento angolare pu�o essere perso durante

le collisioni ripetute attraverso l'attrito dinamico o altri meccanismi. Questo problema �e
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stato anche associato al problema del sovrara�reddamento riscontrato anche nelle simu-

lazioni idrodinamiche: se i barioni si ra�reddano rapidamente e sprofondano al centro

degli aloni scuri, allora perderanno il loro momento angolare. Seguendo l'illustrazione in

Fig. (2.6, pannello di sinistra e centrale, vedi par. A.5) di Maller e Dekel (2002) [47],

vediamo che se un satellite si ra�redda troppo, diventa resistente allo stripping delle

maree.

Lo stripping delle maree (Tidal Stripping) si veri�ca quando una galassia pi�u grande

attira stelle e altro materiale stellare da una galassia pi�u piccola a causa di forti forze di

marea.

Tale satellite cadr�a quindi al centro dell'alone e trasferir�a il suo momento angolare

all'alone per attrito dinamico. Il satellite �e dominato da DM nelle sue parti esterne, e

questa DM �e spogliata nelle parti esterne dell'aureola. Di conseguenza manterr�a una

parte del suo momento angolare. Per evitare il sovrara�reddamento �e necessario che

nell'impianto esista una qualche forma di riscaldamento. L' aggiunta del supernova

feedback risolve il problema [48]. La supernova trasferisce energia al mezzo interstellare

e di conseguenza il gas viene rimosso da piccoli aloni (che fondendosi danno origine

al piccolo momento angolare speci�co dell'alone) con il risultato che vengono eliminati

i barioni con piccolo momento angolare speci�co. La perdita di momento angolare dei

barioni a causa dell'attrito dinamico �e ridotta dalla combinazione di stripping della marea

e dal riscaldamento con conseguente gon�aggio di gas in aloni pi�u grandi (vedi Fig. 2.2,

in basso).
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Figura 2.6: Pannello in alto a sinistra: Ra�reddamento eccessivo alla catastrofe del

momento angolare. Pannello in alto a destra: e�etto del ra�reddamento eccessivo al

buio, distribuzione dello spin della materia e dei barioni (viola). Pannello in basso:

e�etto di riscaldamento, scoppio e riscaldamento+esplosione (sul parametro� 0) sulle

galassie luminose (blu istogrammi) e galassie nane (istogrammi rossi) [48].

2.2.4 Il problema del satellite

Il problema delle galassie nane, noto anche come problema dei satelliti mancanti, nasce

da una mancata corrispondenza tra i numeri delle galassie nane osservate e le simulazio-
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ni cosmologiche numeriche senza collisioni che predicono l'evoluzione della distribuzione

della materia nell'universo. Nelle simulazioni, la materia oscura si raggruppa gerarchi-

camente, in un numero sempre crescente di \blob" di aloni man mano che le dimensioni

dei componenti degli aloni diventano sempre pi�u piccole. Tuttavia, sebbene sembrino

esserci abbastanza galassie di dimensioni normali osservate per corrispondere alla distri-

buzione simulata di aloni di materia oscura di massa comparabile, il numero di galassie

nane osservate �e di ordini di grandezza inferiore a quello previsto da tale simulazione.

Ad esempio, nel Gruppo Locale sono state osservate circa 38 galassie nane e solo circa

11 orbitano attorno alla Via Lattea, ma le simulazioni di materia oscura prevedono che

dovrebbero esserci circa 500 satelliti nani solo per la Via Lattea.

Ci sono due alternative principali che possono risolvere il problema della galassia

nana: i gruppi di materia oscura di dimensioni pi�u piccole potrebbero non essere in grado

di ottenere o trattenere la materia barionica necessaria per formare le stelle in primo

luogo; oppure, dopo che si sono formate, le galassie nane possono essere rapidamente

inglobate dalle galassie pi�u grandi intorno alle quali orbitano.

Una proposta �e che gli aloni pi�u piccoli esistano ma che solo alcuni di essi �niscano

per diventare visibili, perch�e non sono in grado di acquisire abbastanza materia barionica

per formare una galassia nana visibile. A sostegno di ci�o, nel 2007 i telescopi Keck hanno

osservato otto satelliti nani ultra-deboli della Via Lattea appena scoperti, sei dei quali

erano circa il 99,9% di materia oscura (con un rapporto massa-luce di circa 1.000).

L'altra soluzione popolare proposta �e che le galassie nane possono tendere a fondersi

nelle galassie in cui orbitano poco dopo la formazione stellare, o ad essere rapidamente

dilaniate e spogliate dalla marea da galassie pi�u grandi, a causa di complicate intera-

zioni orbitali. Lo stripping delle maree potrebbe anche essere stato parte del problema

dell'individuazione di galassie nane in primo luogo: trovare galassie nane �e un compito

estremamente di�cile, poich�e tendono ad avere una bassa luminosit�a super�ciale e sono

molto di�use, tanto da essere vicine alla fusione nelle stelle sullo sfondo e in primo piano

[22].
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2.2.5 Too Big To Fail

Il problema del Too Big To Fail, �e collegato al precedente. Il problema �e sorto dalle

analisi del Simulazioni Aquarius e Via Lactea. Ogni alone simulato aveva circa 10 su-

baloni troppo massicci e densi rispetto ai dSph MW che sembrerebbero troppo grandi

per non riuscire a formare molte stelle. Il problema TBTF �e che nessuno dei satelliti

osservati della Via Lattea o di Andromeda hanno stelle che si muovono velocemente

come ci si aspetterebbe in questi subaloni pi�u densi (vedi �g. 2.10). L'inclusione della

�sica barionica pu�o creare pendenze meno profonde delle densit�a di materia oscura nei

centri di galassie con piccola massa che riducono o risolvono la discrepanza tra il pro�lo

cuspidato previsto nelle simulazioni a N-corpi e quello piatto visto in osservazione [22].

Una possibile soluzione �e quella mostrata da Brooks et al. (2012) [49] utilizzando un

suggerimento di Zolotov et al. (2012) [50]. L'ultimo autore ha proposto una correzione

della velocit�a di 1 kpc:

�( � 1kpc) = 0 :2� infall � 0:26km=s (2.9)

20km=s < � infall < 50km=s (2.10)

che deve essere applicato alle parti centrali delle galassie di piccola massa, al �ne di

tenere conto del miglioramento dello stripping mareale dovuto ai barioni e all'e�etto del

feedback di supernova che appiattisce la cuspide negli aloni (vedi �g. 2.5).
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Figura 2.7: Pannello a sinistra: confronto della simulazione di Moore et al. (2009) [51]

simulazioni per dSph e cluster con osservazioni da Mateo 1998 [52] e [53] (da Moore

et al. 2009 [51]). L'abbondanza di sottostruttura cosmica all'interno della Via Lattea,

l'ammasso della Vergine e modelli messi a confronto. Si traccia il numero cumulativo di

aloni in funzione della loro velocit�a circolarevc =
p

Gmb=rb, dove mb �e il limite massa

entro il raggio limitato rb della sottostruttura, normalizzata alla velocit�a circolare,Vglobal

dell'alone genitore in cui risiedono. La curva tratteggiata mostra la distribuzione dei

satelliti all'interno dell'alone della Via Lattea (Mateo 1998) e i cerchi aperti con gli

errori di Poisson sono dati per l'ammasso di galassie della Vergine (Binggeli et al. 1985).

Si confrontano questi dati con l' alone di massa galattica simulato (curva tratteggiata)

e cluster di alone (curva continua). La seconda curva tratteggiata mostra i dati per

la galassia in un'epoca precedente, 4 miliardi di anni fa, l'evoluzione dinamica non ha

alterato signi�cativamente le propriet�a della sottostruttura in questo lasso di tempo.

Pannello a destra: Confronto di Via Lactea Simulazione con lo scenario MW dSphs,

EF e LBA (da Strigari et al. 2007) [54].Le curve continue e tratteggiate mostrano i

satelliti MW e subaloni scuri nella MW, rispettivamente. La curva blu (punteggiata)

rappresenta i primi dieci aloni che si formano nella MW, e la curva verde (a trattini

lunghi) rappresenta i 10 aloni pi�u massicci prima dell'accrescimento nell'alone della Via

Lattea.
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Figura 2.8: Pannello in alto: confronto di una simulazione della Via Lattea con gli

scenari MW dSphs, MW dSphs+ nane ultradebole, EF e LBA (da Madau et al. 2008

[55]). Numero cumulativo di subaloni nella Via Lattea all'interno dir200 (curva continua)

e di tutte le galassie satellite della Via Lattea entro 420kpc (quadrati pieni), in funzione

della velocit�a circolare. I punti dati provengono da Mateo (1998), Simon Geha (2007),

Munoz et al. (2006), e Martin et al. (2007), e assumiamo una velocit�a circolare massima

di Vmax =
p

3� (Klypin et al. 1999). Curva trattino-punteggiato: distribuzione della

velocit�a circolare per i 65 subaloniVmax;p pi�u grandi prima dell'accrescimento (campione

LBA). Curva a tratti lunghi: velocit�a circolare distribuzione per il campione EF \fossile

di reionizzazione". Pannello in basso: confronto tra una simulazione della Via Lattea

con MW dSphs+ Ultra-debole nane, e sub aloni della Via Lattea a redshift 9.6, 11.9,

13.6 (da Simon Geha 2007 [56]).
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Figura 2.9: Il problema Too Big To Fail (da Boylan-Kolchin et al. (2012)[57]). Curve di

rotazione per tutti i subaloni con Vinfall > 30kms� 1 e Vmax > 10kms� 1. I subaloni che

sono almeno 2� pi�u densi delle dSph pi�u luminose nella MW sono tracciati con le curve

solide, mentre i rimanenti sottoaloni sono tracciati con curve tratteggiate. I punti dati

con errori mostrano i valoriVcirc misurati per i dSph MW luminosi. Non solo ogni alone

ha diversi subaloni che sono troppo densi per ospitare uno qualsiasi dei dSph, ogni alone

ha anche diversi subaloni massicci (nominalmente in grado di formare stelle) conVcirc

paragonabile ai dSph MW che non hanno controparti luminose nel MW.
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