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Resumen: Presentamos nuevas observaciones interferométrica H 1 de la
galaxia ultra-difusa, y rica en gas, AGC 14905, a la que, trabajos previos basa-
dos en datos de baja-resolucion, identificaron como una excepcion a la relacion
barionica de Tully-Fisher, con una resolucion espacial ~ 2.5 veces mas alta que
las anteriores, y que revela un disco H 1 regular que gira aproximadamente a
23 m ~!. Nuestros parametros cinematicos, recuperados con una robusta técnica
de ajuste de modelos, muestran también parte plana de la curva de rotacion. Es
intrigante observar que esa curva de rotacion puede ser predicha casi unicamente
mediante la distribucion de materia barionica. Aqui mostramos que un halo
estandar de materia oscura fria, el cual siga la relacion de masa concrentracion-
halo, fracasa con un gran margen, al intentar reproducir la amplitud de la curva
de rotacion. So6lo una halo con una concentracion muy baja (y que se supone in-
vianle) estaria de acuerdo con los datos. También hemos encontrado que la curva
de rotacion de AGC 14905 se desvia bastante de las predicciones de MOND
()Dinamica Newtoniana Modificada). La inclinacion de la la galaxia, que se
midi6 de forma independiente de nuestro modelo, sigue siendo el dato con mas
incertidumbre en nuestro analisis, pero los errores asociados no son suficiente-
mente altos como para reconcialiar la conducta de esta galaxia con las predi-
ciones del modelo de Materra Oscura Fria, o con el de MOND.

Palabras clave: galaxias enanas: galaxias irregulares -- cinematica y dindmica -- cosmologia -- materia
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1 Introduccion

Las propiedades, origen y mecanismos de formacion,
de las galaxias ultra-densas (UDGs) han sido amplia-
mente discutidos en los ultimos afios. Las UDGs van
Dokkum et al. son galaxias de bajo brillo superficial
(e.g. Impey et al., veanse también las discusiones en
Conselice et al.) con una distribucion luminica exten-
dida. Con masa estelar o luminosidad fijas, las UDGs
tienen un radio efectivo significativamente mas grande
que las clésicas poblaciones de galaxias enanas (e.g.
van Dokkum et al.; Mihos et al.; Mancera Pifia et al.;
Chamba et al.). Las UDGs se encuentran mayormente
en los cimuos masivos de galaxias, pero también estan
en grupos galacticos, incluso en vacios (e.g. van der
Burg et al.; Leisman et al.; Rom{\'a}n et al.; Mancera
Pina et al.; Rom{\ajn et al.; Barbosa et al;
Karunakaran et al.). La ubicuidad de las UDGs através
de diferentes ambientes indica que incluso algunas de
ellas se forman debido a procesos ambientales, ese no
es el caso general para todas las UDGs, las cuales se

pueden tambiém formar debido a procesos internos. La
poblacion de UDGs es muy probablemente una mezcla
de galaxias de tamafios y brillo superficial muy simi-
lares, pero quizds con multiples mecanismos de
formacion también. La idea apuntada arriba parece con-
firmada por el numero de resultados de modelos semi-
analiticos y simulaciones hidrodindmicas que producen
galaxias simuladas tipo UDG basados en diferentes pro-
cesos fisicos. Por un lado, diferentes autores informan
de que galaxias enanas clasicas pueden convertirse en
UDGs (v.g. aumentando su tamafio y probablemente
disminuir su brillo de superficie) debido a fendmenos
de pre-proceso de cumulos como fuerzas o calentamien-
tos de marea Carleton et al.; Tremmel et al.; Sales et al..
Por otro lado, se ha sugerido tambien que los procesos
internos pueden explicar también Is propiedades Opticas
de las UDGs. Amorisco et al. propuso un modelo donde
las UDGS se forman debido momentos angulares mas
altos que el promedio, que despues da lugar a un radio
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efectivo estelar extendido (ver también Rong et al.).
Aqui, vale la pena mencionar que incluso si las UDGs
alojan halos normles de materia oscura, aun podrian
tener un alto momento angular, superior a la media,
Posti et al.; Mancera Pifia et al.. Otra idea es que las
UDGs son enanas que han crecido debido a retro-
alimentacion de flujos, los cuales cambian el potencial
barionico y de materia oscura, y permite a las estrellas
migran a Orbitas mas externas, aumentando su radio
efectivo Di Cintio et al.; Chan et al.. Se ha llegado a
afirmar también que la expansion de las obitas estelares
externas pueden ser el resultado de entremezclados
masicos en -+epocas tempranas Wright et al. o el
derivado de retro-alimentacion muy eficiente de
cumulos globulares Trujillo-Gomez et al.. Aunque las
simulaciones y modelos descritos arriba parece que
simulan bien galaxias que muestran algunas
propiedades de las UDGs reales, se observo que las
caracteristicas de dos problaciones diferentes de UDGs
eran mas complicadas de reproducir. Primero, se hallo
que dos UDGs pobres en gas (DF--2 and DF--4), cerca
(al menos en proyeccion) de la galaxia NGC 052,
contenian significativamente menos materia oscura de
lo esperado en base a la cinematica de los ciimulos
globulares (v.g. van Dokkum et al.; van Dokkum et al.;
Danieli et al.; Emsellem et al.). El segundo conjunto de
observaciones inexplicablemente extrafias, que carecen
de una explicacion cuantitativa, esta relacionado con la
cinematica H 1 de algunas UDGs ricas en gas (también
llamadas a veces UDGs modo-H 1). Usando los datos de
ALFALFA (ver Haynes et al.), \citep[](ver también
Jones et al.; Karunakaran et al.]{leisman2017}, primero
se encontr6 que las UDGs ricas en gas tienen perfiles
globales de H 1 estrechos de sus masa de gas. Después,
Mancera Pifa et al.; Mancera Pifia et al. estuié un con-
junto de seis de esas UDgs ricas en gas con observa-
ciones H {\sc i a baja-resolucion interferomérica.
Usando una técnica muy moderna de encaje de modelos
cinematicos, (*PBarolo, Di Teodoro et al.) para solven-
tar efectos de difuminado del haz, consiguieron recu-
perar las velocidades circulares de las galaxias, desve-
lando dos caractreristicas intrigantes. Primero, que te-

niendo masa baridénica con un factor 10 — 100 veces
mas grande que galaxias con velocidades similares, las
UDgs ricas en gas H 1, escapan de la relacion Tully-
Fisher (BTFR, McGaugh et al.), con un desvio de esa
BTFR que esta mas correlacionado con las longitudes
de escala de los discos opticos de las UDGs. Y segundo,
que su masa dinamica en el disco H 1 es casi la misma
que su masa baridnica, lo cual significa que esas galax-
ias tienen fracciones muy pequefias de materia oscura
en escalas de unos 10 pc (kilo-parsers). Estas caracteris-
ticas sugieren que las UDgs ricas en gas tienen distribu-
ciones atipcas de masa no-luminosa, haciendo de ellas
una poblacion idonea para poner a prueba teorias de
materia oscura. También es importante sefialar que estas
UDgs ricas en gas se han selaccionado por estar muy
aisladas Leisman et al., y estan esparcidas con distan-
cias de varias decenas de mega-parsers, donde las dis-
tancias del flujo de Hubbles son robustas, invalidando
algunas de las principlaes quejas para las galaxias po-
bres en gas DF--2 y DF--4. Dicho todo esto, es impor-
tante caracterizar mas las propiedades de estas UDgs,
que aunque aparentemente son ricas en gas tambien
aparecen muy probres en materia oscura (al menos den-
tro de los radios observados). Una forma de hacer esto
es estuiando sus curvas de rotaciéon H 1, ya que el H 1
proporciona posiblemente el mejor trazador cinematico
para galaxias de disco, tanto para galaxias masivas,
como para enanas (e.g. Begeman et al.; de Blok et al.;
Torio et al.). En este trabajo, presentamos y analizamos
nuevas observaciones interferométricas de alta
resolcuion de una de esas peculiares UDGs rreicas en
gas, la AGC 14905. Com mostraremos después, esta
galaxia parece desafiar el actual marco de referencia de
formacion de galaxias. Este documento estd organizado
de la siguiente forma: en la seccion 2, describimos las
principales propiedades de la galaxia AGC 14905, y
presentamos los datos usados en este trabajo. En la
seccion 2 mostramos los modelados cinematicos de la
galaxia, y en la seccion 2, los resultados de los modelos
de masa. Discutimos nuestros reulstados en la seccion
2, para después presentar nuestras conclusiones y re-
sumen final en la seccion 2.

2 Datos y propiedades de la galaxia AGC

114905

La galaxia AGC 14905 (01:25:18.60, +07:21:41.11,
J2000) se encuentra a una distancia (segun el flujo de
Hubble) de D=76=+5 pc Leisman et al. La
distribucion estelar de AGC 14905 consiste en disco ex-
ponencial con una longitud de escala discal de
R; =1.79 +0.04 pc. El panel izquierdo de la figura 1
nos muestra la imagen de su banda-r— estelar. La
galaxia tiene un color azul relativo, (g — r) = 0.3 + 0.1
Mancera Pifa et al.; Gault et al.. Estimamos su masa
estelar (M) usando la relacion de color masa-luz-color
de Du et al., la cual ha sido recienteente calibrada us-
ando una gran muestra de galaxias con bajo brillo su-
perficial. Obtenemos M, = (1.3 4 0.3) x 108 Mo; este
valor es lijeramente menor que el usado en Mancera
Pifia et al.; Mancera Pifia et al., perteneciendo a calibra-
ciones diferentes de masa-luz-color. Compilamos datos
H 1 de AGC 14905 a diferentes resoluciones, obtenidos
con el observatorio Karl G. Jansky Very Large Array
(VLA). Especialmente, recopilamos datos de las config-
uraciones D, C y B. Los detalles de las observasciones
en las configuraciones D y C (PI: Leisman, ID 17A-
210) pueden encontrarse en Leisman et al. y Gault et
al.. Las observaciones nuevas de B (PI: Mancera Pifia,
ID 20A-095) se obtuvieron entre Julio y Octubre de
2020. Cuarenta horas de observaciones (unas 34 horas
en-fuente) y conbinadas con las observaciones de las
configuraciones C y D. La reduccion de datos se realizo

con el software \texttt{Miriad} Sault et al. siguiendo los
procedimientos estandar, y usando una robusta
ponderacion de 0.75 para hacer el cubo final de datos,
resultando en un haz de 7.88 arcsec x 6.36 rcsec de
tamafio. Despues de un suavizado con la funcion de
Hann, nuestro cubo final tiene una rms (reducion de
ruido) por canal de 0.26 Jy/haz y una resolucion de es-
pectro de 3.4 m ~L. El pico H 1 de la columna de densi-
dad es 8.4x102%° atomos m 2, y el nivel de ruido es 4.1
%10 m~2. El flujo integral de mapa H 1 total es 0.73
+0.07 y m ~1, cerca del valor 0.78 y m ~! usado en
Mancera Pifia et al., aunque menor que los 0.96 + 0.04
y m ~! aportados por Leisman et al. de las observa-
ciones sin resolver de ALFALFA. Para la distancia de la
AGC 14905, nuestro flujo integral da

My = (9.7 +1.4) x 108M,. ICombinamos Mpy; y
M, para obtener la masa barionica
Moy = 1.33Mpr + M, = (1.440.2) x 10°M,. El
factor 1.33 da cuenta de la presencia de helio, y no ten-
emos en cuenta ninguna de gas molecular, cuya masa es
previsiblemente insignificante comparada con Mgy
(e.g. Hunter et al.; Wang et al.). La fraccion de gas
galactico fgas = Myqs/ Mper ~ 0.9, asegura que My,
es robusta contra posibles errores sistematicos rela-
cionados con M,, ya que la incertidumbre principal en
M qs viene de la distancia, la cual es bastante limitada.
El mapa de H 1 total se muestra en el panel del medio de



la figura 1, y también en el panel de la izquierda con los
contornos de H 1 superpuestos en la parte superior de la
emision estelar. Estd claro que las extensiones de gas
bastante mas alla de la tipica emision Optic, a pesar de
que las UDGs estan opticamente ampliadas. También
hay cierto grado de alineacion incorrecta entre dngulos
opticos y de posicion de H 1 (ver también Gault et al.),
aunque la morfologia Optica estd probablemente afec-
tada por el brillo, en regiones irregulares de formacion
estelar. El panel de la derecha de la figura 1 muestra los
perfiles de densidad de la masa superficial de los discos

gasesosos y estelares de la AGC 14905. El perfil estelar
viene de convertir nuestros perfiles opticos de brillo de
superficie en densidad de masa, usando una razon
masa-luz en la banda-r— de 0.47 Du et al.. El perfil de
gas se obtuvo usando la tarea \texttt{gipsy} van der
Hulst et al. eLLprOF, y convertido a densidad de masa
usando el factor de conversion
1opc 2 = 1.25 x 10®atomos cm 2. Una vez que esta
conversion es aplicada, multiplicamos por el factor 1.33
para dar cuenta de la presencia de helio.
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Figura 1: Izquierda: Imagen estelar de AGC 14905 con los contornos totales de
H 1 superpuestos. Los contornos estan a 1, 2, 4%10% toms cm 2, el nivel ruido es
4.1x10% atoms m~2. Medio: Mapa de inensidad total de H 1; los contornos como
en el panel prebio. La ellipse en gris muestra el haz de nuestros dats. Derecha:
Perfiles de densidad de masa superficial de AGC 14905, estelar(orange) y gas
(azul, incluye correccion de helio). Las lineas de puntos en negro en la parte supe-
rior muestran los enajes a las distribuciones usadas para la obtenbcion las veloci-

dades circulares de gas y estelar. (ver Seccion 3).

1The flujo ALFALFA implicaria al contrario My~ 1.3 x 10°M,, sélo reforzaria los resultados que

se muestran abajo.

3 Cinematica

Para obtener informacion cinematica fiable (velocidad
de rotacion y dispersion de velocidad) para nuestra
galaxia, usamos el software *PBarolo Di Teodoro et al..
Como ya hemos ecplicado de forma amplia en Di
Teodoro et al., Di Teodoro et al., y lorio et al., 3D

Barolo2de una galaxia, las cuales son después combina-
dos con el haz de observaciones y comprados canal a
canal con los datos reales. Esto permite una
recuperacion robusta de la curva de rotacion y la
dispersion de velocidad del gas, ya que este método
mitiga bastante los efectos de divergencia de haz Bosma
et al.; Begeman et al.; Swaters et al.; Di Teodoro et
al..Antes de ahondar en los detalles de los resultados de
nuestro modelado, discutiremos brevemente la cinemat-
ica observada, asi como el origen de dos importantes
parametros geométricos: el angulo de posicion de la
galxia, y su inclinacion.

3.1 Campo de
geométricos

velocidad y parametros

El campo de velocidad (1** mapa de momento) de la
AGC 14905, muestrado en el panel de la parte superior
de la figura 2, tiene el claro patrén cinematico de un
disco que rota regularmente. El angulo de posicion del
campo de velocidad es estimado por ensafio y error
como el angulo que maximiza la amplitud de la veloci-
dad-posicion (PV) en el eje-mayor del diagrama (e.g.
Mancera Pifia et al.). Hallamos un angulo de posicion
de 89°, como se ve en la figura 2 con una linea en la
parte superior del campo de velocidad. Nuestro valor es
similar a el de 84° aportado en Mancera Pifia et al.;
Mancera Pifia et al., derivado de datos menos resueltos.
Si enajamos el dngulo de posicion durante nuestro mod-
elado cinematico ( ver abajo), hallamos valores entre

85 —92° dependiendo de nustras estimaciones ini-
ciales. El panel de en medio (abajo) de la figura 2 mues-
tra, en fondo azul y contornos negros, el diagrama PV
en eje-mayor (-menor) de la AGC 14905. La PV del
eje-mayor muestra el patron tipico de un disco en
rotacién y parece alcanzar una velocidd plana en las
regines exteriores.



J b 4 10
S
1= - >
s > 0 g
-
2 0
o | 4
-10
RA (J2000)
‘ . " \ ._Ditgl
. 20{e >
E .
e
>’
” 20
_.'0 o
25 0 25
NET YN
— 201 4 -
E .
— 0.‘
wn
o
.
_20.

-25 0 25
Offset [arcsec]

Figura 2: arriba: Campo observado
de velocidad (la misma escala fisica
que la del mapa de H 1 total en la Figura
1); la elipse en gris muestra el haz de
las obswervaciones, la linea en gris el
eje mayor cinematico, y la cruz en ne-
gro el centro cinematico. Medio
(Abajo): Diagrama PV del Eje-mayor
(menor)PV diagram; los datos se mues-
tran en fondo azul y el contornos ne-
gros ( grises para valores negativos) , y
el mejor modelo acimutal de encaje *P
Barolo estfia en contirnos rojos. Los
puntos amarillos muestran las veloci-
dades de rotacion recuperadas.

Mientras que diferencias de pocos grados en el angulo
de posicion no afectan significativamente a la curva fi-
nal de rotacion, la inclinacion de la galaxia es mas
critica, ya que pequeiios cambios en inclinaciones bajas
pueden afectar serveramente el valor la curva de-
sproyectada de rotacion. Sin duda, la inclinacion es la
principal  incertudumbre en nuestro modelado
cinematico y resultados, y prestamos especial atencion a
ella. Tradioionalmente, la inclinaction en datos de alta-
resolucion se pueden obtener durante el encaje
cinematico usando el campo de velocidad (e.g. de Blok
et al.). Sin embargo, este método no es particularmente
robusto ya que depende de la forma de la curva de
rotacion: para rotacion de cuerpo-solido los iso-con-
tornos en el campo de velocidad son paralelos, anu-
lando el poder para medir la inclinacién. Dado lo de ar-
riba, y siguiendo a Mancera Pifa et al., dedidimos esti-
mar la inclinacion con una aproximacion que es inde-
pendiente de la cinematica, dependiendo solo del mapa
H 1 de la galaxia.Nuestro método es como sigue:
Usamos *PBarolo para construir modelos acimutales de
la galaxia a diferentes inclinaciones, con estas inclina-
ciones dibujadas de una distribucidj plana anterior entre

10° — 80° y muestreada usando una rutina Monte carlo
Cadena de Markov (MCMC) (basada en el paquete
python \texttt{emcee}, ver see Foreman-Mackey et al.).
Cada modelo es combinado con el haz de observa-
ciones, y se construye el mapa total de su densidad.
Después comparamos estos mapas de intensidad de
modelo con los datos reales, con nuestra rutina MCMC
minimizando los errores residuales absolutos entre
mapa de modelo y de intensidad observada. Hemos
probado este método de forma extensiva usando cubos
de datos artificiales que coinciden con nuestra
resolucion y sefal-ruido (S/N), encontrandolo robusto y
fiable (ver también Fraternali et al.). Al final, encon-
tramos una inclinacion de 32 +£3° para la galaxia
AGC 14905, que adoptamos como nuestro valor fidu-
ciario; la distribucion posterior se muestra en la figura 9
del apéndice 4. Como comprobacion extra, también es-

timamos la inclinacion de otras dos formas 3.Primer0,
usando el método descrito en Mancera Pifa et al.,, que
es equivalente a nuestro método descrito arriba, pero
independiente del muestreo MCMC. Encontramos una
inclinacién de 34 £ 5°, aunque la citada incertidumbre
es s6lo un valor medio esperado, y no una incertidum-
bre estadistica bien definida. Similarmente, Mancera
Pifia et al.; Mancera Pifa et al. encontr6 una inclinacion
de 33+5° de sus datos de mas baja-resolucion.
Segundo, obenemos inclinaciones cinematicamente-in-
dependientes. Usamos ambos *°Barolo (encajandp todo
el cubo de datos), y la tarea \texttt{gipsy} de RoTCUR
(encajando con el campo de velocidad). Dependiendo
del exacto valor inicial, mascara, y separacion anular,
ambos métodos encuentran inclinaciones entre
30° — 37°. Es tranquilizador, a pesar de no ser nuestras
aprximaciones favoritas, medir la inclinacion, y encon-
trar estos valores diferentes siendo consistentes con los
resultados de nuestro metodo preferido. Sobre todo, es
importante resaltar que no encontramos ninguna eviden-
cia que favoreciera inclinaciones mas bajas que 30°.
Finalmente, merece la pena mencionar que para la
obtencion de la inclinacion asumiamos que el H 1 reside
en un disco fino como una navaja, un grosor significa-
tivo del disco implicaria mayor inclinacion que la que
obtuvimos debido a los efectos de proyeccion Iorio G.
et al.. Desde este punto de vista 32 +3° da un limite
inferior de la inclinacion de AGC 14905 (ver también
seccion 4). Po oto lado, si el disco de gas no es eje-
simétrico, sino que tiene cierta elongacion, podriamos
sobreestimar su inclinacion. Mientras que ciertas simu-

laciones sugieren que esto puede ser posible 4A
continuacion, asumimos que el mapa de intensidad total
de H 1 observado y el gradiente de velocidad pertenecen
a una galaxia de disco inclinada eje-simétrica con gas
moviéndose ne Orbitas circulares.

3.2 Modelado cinematico

Con el angulo de posicion y la inclinacion ya determi-
nados, podemos proceder a realizar nuestro modelado
cinemético con ®PBarolo, dejando como parametros li-
bres la velocidad sistémica (Vy,), la velocidad de
rotacion (V,.;), y la dispersion de velocidad (o).
Ajustamos un modelo acimutal y usamos una
separacion anular de 6 egundos de arco. Este representa
un menor sobremuestreo de menos del 10 por ciento
con respecto al tamafio del haz a lo largo del eje mayor
de la galaxia (6.5 egundos de arco), permitiendonos
trazar la curva de rotacion de la galaxia con cinco, basi-
camente no correlacionadas, elementos de resolucion
por cada lado de galaxia. También comprobamos que
las verlocidades de rotacion obtenidas usando cuatro o
cinco anillos (ver abajo) son bastante consistentes la
una con la otra.Primero realizamos una iteracion donde
Viys €s un parametro libre. El mejor V,,, resulta ser
5435 m ~!, que coincide con el centro de un encaje



Gaussiano al perfil global de H 1. Para nuestro modelo
final mantenemos Vi, fijo, y solo encajamos V,,; and
o ,;- El modelo final reproduce fielmente lo observado.
Esto se puede ver en los paneles medio y bajo de la
Figura 2, donde comparamos los diagramas PV del
modelo que mejor encaja (rojo) y los datos (negro). Hay
algunas caracteristicas de baja--S/N para bajas veloci-
dades (< 5 m ~1) que no han sido reproducidas, pero 3P
Barolo puede simular de forma muy aproximada toda la
cinematica de la galaxia. Est también puede verse en el
apéndice 4, donde mostramos mapas representaivos de
canal de la AGC 14905 y de nuestro medolo de mejor-
encaje. La curva de rotacion resultante, sin inclinacion
corregida, se muestra en puntos amarillo superpuestos
en la parte superior del diagrama PV del eje-mayor en
la Figura 2, y esta claro que alcanza su parte plana mu-
cho antes que nuestro radio mas exterior. Para tener en
cuenta movimientos soportados por presion, aplicamos
la correccion asimétrica de deriva a nuestra curva de
rotacion (ver Iorio et al.), terminando con la velocidad
circular V.. Se encotriio que la correction fue muy
pequefia, contribuyendo menos de 2 m ~! en too el
radio.En la Figura 3, mostramos explicitamente el perfil
de velocidad circular de AGC 14905, asi como su perfil
de dispersion de velocidad. Las incertidumbres en V.
inluyen las incertidumbres de inclinacion, por medio de
una aproximacion de muestreo Monte Carlo, como ya
se detallo en Mancera Pifa et al.. La parte plana del per-
fil de velocidad circular tiene una velocidad de ~ 23 m
~1. Esto, junto con el My, de la galaxia, confirma su
posicion como fendmeno atipico que no sigue la BTFR.
En la Figura 3 también incluimos la comparacién de
valores para V. and o, obtenidos en Mancera Pifia et
al.; Mancera Pifa et al. a baja resolucion, mostrando las
muy buenas coincidencias entre ellos y nuestras nuevas
determinaciones. Esto es importante no solo para
AGC 14905, sino para todas las UDGs en general en
Mancera Pifia et al.; Mancera Pifa et al., ya que es una
validacion directa de los resultados en baja-resolucion
presentados previaente.

3.3 Estabilidad discal local y global

Con un valor medio de ~ 5 m ~1, la dispersion de ve-
locidad o, de AGC 14905 est4 ligeramente por debajo
del valor medio en enanas de rotacion-soportada (~ 8
m !, v.g. Torio et al.) aunque consistente dentro de las
incertidumbres. Los valores bajos de V. y o, de nues-
tra UDG implican un valor relativamente bajo del
parametro de Toomre Q gos = K0 57/ (TG X gqs), donde &
es la frecuencia de epiciclo Toomre et al.. El perfil @ gqs
muestra una pequefia disminucion con el radio, con una
mediana (media) de 1.2 (2), después de aplicar una
pequena correccion que de cuanta del grosor, ver see
Romeo et al.; Romeo et al.). Las incertidumbres son rel-
ativamente grandes (tipicamenye un factor de 2 — 3),

thtps ://editeodoro.github.io/Bbarolo/

pero estos valores de @445 sugieren que la galaxia po-
dria ser susceptible de inestabilidad /ocal (ver Romeo et
al. y referencias al respecto para una detanfiada
discusion sobre la interpretacion de Q4,5). Mientras es-
tas inestabilidades locales podrian conducir a una
fragmentacion y subsiguiente formacion estelar, las ob-
servaciones sugieren que no siempre es esto asi, Hunter
et al.; Leroy et al.; Elmegreen et al.. El valor de @ gus
para la AGC 14905 es mas bajo de media, pero consis-
tente dentro de 20 con valores de mediana de galaxias
enananas LITTLE THINGS Iorio et al.. Por tultimo,
deberia ser apuntado que un calculo mas detallado que
tuviera en cuenta el gas resplandeciente de disco (e.g.
Elmegreen et al.; Bacchini et al.) aumentaria el valor de
Qgas» especialmente en las partes mas
exteriores.Mientras que Qg estd en principio rela-
cionado con inestabilidades locales, podemos también
investigar estabilidad global de disco de nuestra UDG.
las cinematica ordenada vista en la Figura 2 y el ais-
lamiento (see Mancera Pifia et al.) de la galaxia sugiere
fuertemente un estado de equilibrio. Probamos esto aun
més al permitir a 3PBarolo encajar movimientos radi-
ales superpuestos en la rotacion, pero no encontramos
evidencias de tales movimientos radiales ya que su am-
plitud siempre es consistente con cero dentro de las in-
certudumbres. También claculamos le parametro global
de estabilidad X, = nQR/ (4rGXyys) Toomre et al.,
hallando una mediana de 1.5 y con X2 > 1 en todos los
radios, sugiriendo que el sistema es estable contra esta-
bilidad de barra (X2 < 1 es la condicion inestabilidad
usada a menudo para galaxias enanas, ver v.g. Mihos et
al.; Hidalgo-G{\'a}mez et al.). Sobre todo, estas investi-
gaciones muestran que es razonable asumir que el gas
frio en AGC 14905 estd en Orbitas cerradas trazando su
potencial gravitacional y permitiendonos construi moe-
los masicos basados en la curva de rotacion derivada.
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Figura 3: Perfiles de velocidad circu-
lar (circulos grises)) y de dispersion de
velocidad (circulos azules)) de la
AGC 14905, tal y como fueron
obtenidos con nuestro modelado
cinematico. Las esferas muestran resul-
tados previos obtenidos con una
resolucion espacial mas baja.

3la inclinacién 6ptica, derivada de la razdn eje 6ptico, es de unos 45°. No usamos esta
inclinacidén en nuestro andlisis ya que no estd claro si los datos dpticos concuerdan con la
emisién H 1 (ver también v.g. Gault et al.; Kado-Fong et al.), pero si ofrecemos el valor para
hacer completo el documento. Claramente, esta inclinacidn rebajaria el valor de la velocidad

circular, fortaleciendo los resultados.

“Marasco et al. hemos informado que aproximadamente la mitad de las galaxias enanas (

60 < Vipaw <120 m ~1 , con Vjyee la velocidad maxima de rotacién) en la simulacién APOSTLE Sawala
et al.; Fattahi et al. estdn en halos de materia oscura con razones axiales intrinsecas b/a < 0.8;
si el disco de AGC 14905 tiene una ratio similar b/a (p.e. es un disco alargado en lugar de
ciruclar inclinado) su inclinacién podria ser de unos 10°.

4 Modelado de masa
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4.1 Una
bariénicamente

curva de rotacion dominada

La galaxia AGC 14905 tiene méds masa baridnica que
otras galaxias enanas con similares velocidades circu-
lares Iorio et al.; Mancera Pina et al.. Por lo tanto, es
interesante ver si la AGC 14905, como muchas enanas,
esta dominada por la materia oscura en todos los radios.
Prior to obtaining any mass model, we can compare the
circular speed profile of the galaxy with the circular
speed profile of the baryonic distribution (Vi ), which
is simply the sum in quadrature of the contributions of
the stellar and gas discs, this is V2 = V2 + V2. We
derive V4 and V¢ g.s using the software GaLPYNAMICS
Torio G. et al.. Antes de obtener ningiin modelo de
masa, podemos comparar el perfil de velocidad circular
con el perfil de velocidad curcular de la distribucion
barionica (Viqer), el cual es simplemente la suma en
cuadratura de las contribuciones de los discos estelares
y de gas, esto es Vi2 = V2 + V2 . Derivamos V. y
V. gas usando el software carLpynamics Iorio G. et al..
GALPYNAMICS® cierta funcion (ver abajo), computa su
potenial gravitatorio via integracion numérica, y retorna
la velocidad circular asociada. En el caso del disco este-
lar, usamos un perfil exponencial con M, = 1.5 x 10?D
y una longitud de escala de disco exponencial { d} =
1.798$ pc; este perfil puede ser comparado con los datos
de la Figura 1. Asumimos un perfil sech? a lo largo de
la direccion vertical, y un grosor constante
zq = 0.196R%533 ~ 80 ¢, como el encontrado para
galaxias con formacion estelar en inclinaciones bajas
Bershady et al..Para la componente de gas (H 1 mas he-
lio), ajustamos el perfil de densidad con el perfil de la
forma

Egas = Eo,gaseiR/Rl(l + T/R2)a (1)

donde X 4qs €s la densidad central superficial del gas,
R es el radio cilindrico, y R;, Ra, y o son parameter de
ajuste. Este perfil nos da un buen encaje con lo obser-
vad, tal como se ve en la Figura 1. Para la estructura
vertical del disco gaseoso estimamos un perfil
Gaussiano y una altura-escala vertical constante
zq = 250 c. Vale la pena mencionar que los resultados
que mostramos abajo no dependen significativamente
del grosor asumido de los discos gaseosos o estelares.
La Figura 4 muestra las contribuciones de Vi, Vi, ¥y
Vier al total V,, de AGC 14905. Es digno de resefiar,
cémo Vj,, nos da una desripcion razonable de V, para
todos los radios. Esto implica que, al contrario que para
las galaxias enanas clasicas (v.g. Torio et al.; Read et
al.), la dinamica de AGC 14905, al menos dentro de los
radios observados que se extienden hasta los 10 pc, esta
dominada bariénicamente en lugar de por materia os-
cura. Esto ya fue postulado en Mancera Pifia et al., pero
ahora es confirmado con una curva de rotaciéon muy
bien trazada.
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Figura 4: Perfil de velocidad circular
(puntos rojos) comparado con la
contribucion esperada de estrellas
(linea naranja), gas (linea azul), y bari-

ones (estrellas mas gas, linea magenta).

4.2 Ajustando halos de materia oacura

En nuestro actual marco de refeeencia de formacion de
galaxias, esperamos que cada galaxia esté embebida en
un halo de materia oscura fria (CDM). Por esto, es rele-
vante investigar si esta fisicamente motivado o no que
los halos de CDM puedan ser consistentes con nuestra
curva de rotacidn, incluso si la Figura ??? siguiere
ausencia de halo dinamicamente significante en
AGC 14905. Nuestro objetivo fue encontrar halo de
materia oscura cuya velocidad circular satisfaga

V=V 4V +Viu (2)
Los halos de materia oscura se describen a menudo con
el llamado perfil NFW Navarro et al., cuya densidad
como funcion del radio esférico con coordernadas
cilindricas 7 (rsqrtR* 4 2* viene dado por

4p;
pnFw(r) = e (3)

donde s es un ‘radio escala' y p, es la densidad a ;.
Denotaremos el correspondiente perfil de masa como

My pw (r):
Moo
111(1 =+ 0200) —

Mypw(<r) = €200

14 c200
-1
[1n<1+i> —i<1+i> ]
Ts T Ts

El parametro My esta definido como la masa dentro
de una esfera de radio ry99, en la que la densidad media
es 200 veces la densidad critica del universo, mientras
que la concentracion ¢z se define como
c200 = T200/7s-Aunque los halosNFW  proporcionan
buenas descripciones de galaxias masivas, no ocurre lo
mismo en el caso de las galaxias enanas (ver Bullock et
al.). Por lo tanto, para nuestra UDG asumimos que el
halo de materia oscura es descrito mediante un
‘coRENFW' perfil Read et al., que es una extension del
clasico perfil NFW que tiene la flexibilidad para desar-
rolar -0 no- un nucleo. En la Seccion 5 discutimos otror
perfiles de halos. El perfil coreNFW ha sido creado
para ajustar muy bien curvas de rotacion de galaxias
enanas, ya sean reales o simuladas Read et al.; Read et
al..El perfil de densidad del halo coreNFW se puede es-
cribir del siguiente modo

Peorenew (1) = f"onEw (r)+

n—11 _ f£2
nf” U-F) 47r(7'127'c f )MNFW(T)

(5)

Aqui, pnrw Y Myrw son los parametros de arriba,
mientras que f es una funcion (definida como
f = tanh(r/r,)) que genera un nucleo de tamafio r,.
En principio, 7. puede ser un pardmetro ajustable, pero
como se disute en detalle por Read et al.; Read et al.;

Read et al., ajustandolo a 7. = 2.94, 6 ¢s consistente
con simulaciones y observaciones donde 7. es ajustado
como parametro libre. Es importante destacar que el
factor 2.94 no puede ser significativamente mas grande
ya que no hay suficiente energia de supernovas para
crear nucleos de tamafio mas grandes que 2.94, (ver
también v.g. Ben{\i}tez-Llambay et al.; Lazar et al.;
Trujillo-Gomez et al.). El grado de transformacion
desde la corteza al ntcleo es descrito por el pardmetro n
, con n = 0 definiendo un perfil de corteza n = 1 para
un perfil completamente de nucleo. El parametro n es
definido como n = tanh(ktsp/tiyn), con k= 0.04
como parametro ajustable, tgx el tiempo que la galaxia
ha estado formando estrellas (puesto a 14 yr), y 4, €l



tiempo dinamico NFW en la escala de radio 75, que
puede ser expresado en términos de Mypw, rs, y G (la
constante gravitacional Newtoniana)

r3

GMNFv;(< T‘S) (6)

dyn = 27
El perfil de materia oscura tiene por lo tanto los mismos
dos parametros libres que un halo NFW: la masa del
halo (Mspp) y su concentracion (capp). Con simula-
ciones cosmologas de N-cuerpos se hallan fuertes cor-
relaciones entre cag9 y Maoo (v.g. Dutton et al.; Ludlow
et al.), por lo que en la practica se puede incluso ajustar
perfiles tipo-NFW con un Unico pardmetro. Aunque los
otros parametros del halo (n, rs, 7.) no son considera-
dos parametros libres, también cambian a cada paso de
la MCMC, ya que dependen de Magp y c200, como se ha
descrito arriba. Para encontrar el mejor ajuste de halo
CDM usamos una rutina MCMC (basada también en
\texttt{emcee}) que minimiza los errores residuales de
la Ecuacién 17 usando una funcién exp(—0.5x2)
estandar como probabilidad, con x2 dado por

Z (‘/:: - ‘/::,mod)2

X = 52 (7)

donde V. y V¢ moa son los perfiles de modelo de veloci-
dad circular y el observado, rspectivamente, y dy, es la
incertidumbre *PBarolo en el modelado cinematico, la
cual asumimos que es Gaussiana (ver Di Teodoro et al.).
Como vamos a discutir seguidamente, la inclinacion es
un parametro libre en nuestra MCMC, y por lo tanto Jy,
en si mismo no incluye la contribucion de la la incer-
tidumbre de inclinacion; estas barras de error son por lo
tanto mds pequefias que las que se muestran en las
Figuras 3 y 4.La MCMC explora el parametro espacio (
My, Co9p) Y recupera la combinacion que mejor se
ajusta. Ademas de Myyy y caq9, incluimos la distancia
D y la inclinacién ¢ como pardmetros estorbo. Ela
practica, imponemos una Gaussiana previa en D cen-
trada en 76 pc y una desviacion tipica de 5 pc, explo-
rando el alcance 20 66 < D/Mpc < 86. De igual
forma, para 4, imponemos una Gussiana previa centrada
en 32° con una desviacion tipica de 3°, en
26° <7 < 38°; en la Seccidén 5 también discutimos el
caso donde las previas para D y ¢ son mas amplias. Es
digno de mensicon que un cambio en D introduce un
cambio en el factor de conversi’pon entre arco segundos
y kpc, y por lo tanto, modifica nuestro muestreo de la
curva de rotacion. Ademas, esto afecta al valor de Ry,
que a su vez cambia r. y el grosor del disco estelar. Por
otro lado, 7 afecta a toda la normalizacion de la curva de
rotacion. Una vez que esto ha quedado establecido, ex-
ploramos diferentes escenarios, los cuales difieren
segun nuestras previas elegidas en Mg y c200. En un
primer intento, usamos las previas  planas
6 < log(Mzoo/M@) <12 and 0.1 < e < 30. Sin
embargo, cpgp permanece completamente sin restric-
ciones ya que su distribucion posterior es plana sobre

todo el rango explorado. Al imponer la relacion
c200 — Moo de Dutton et al. como una Gaussiana pre-
via en cap, hallamos log(Magy/Me) = 7.91'(1):(5],
cag0 = 2075, D = (T7+5) pc, y i = 3352 Aunque el
ajuste resultante se aproxima a los datos (dado que
Voar = Ve and Vpps es subdominante), el valor de
Mgy ~ 10% es demasiado bajo para ser plausible en
una cosmologia CDM. Dado My, = 1.4 x 102, el
mismo minimo Myg, esperado (asumiendo que la
galaxia tiene una fraccion baridnica tan alta como la
media cosmologica: f.;, ~ 0.16, ver Cimatti et al.)
estd sobre 0.9 x 10'°M . Estad claro que la rutina
MCMC encuentra una masa baja ya que V.~ V.,
pero el halo resultante no parece que tenga justificacion
fisica. Tomando en consideracion lo anterior, decidimos
imponer un limite mas bajo a la previa de My, tal que
el halo minimo prodijera My,,/ Moy ~ 0.16 (v.e. la
fracion baridnica cosmologica). Con esto, la previa para
Moy llega a ser 10 <log(Mag/Me) < 12.
Subrayamos que el limite mas bajo de la previa corre-
sponde al valor minimo esperado de Mygo. En teoria, se
espera que la galaxia tenga una My significativamente
mas grande. Por ejemplo, la relacion de masa ACDM
estelar-a-halo  de  Posti et  al predeciria
log(Ma00/Mg) = 10.6. Para cogp exploramos dos esce-
narios: uno donde imponemos otra vez la relacion
c200 — Mooo de Dutton et al. como una Gaussiana pre-
via en la rutina MCMC, y otro donde caq tiene una pre-
via ancha plana 0.1 < ¢g99 < 30. A partir de aqui, nos
referiremos a estos dos escenarios como Caso Iy Caso
2, respectivamente. Las distribuciones posteriores para
ambos casos, Caso 1 y Caso 2, se muestran en el
Apéndice 5. Es en cierto modo sorprendente, para am-
bos casos que la MCMC halle log(Mag/Me) ~ 10,
con distribucuioones posteriores que simplemente in-
tentan ir al limite inferior. Para el Caso 1, (imponer 1
Gaussiana previa en la relacion cyqqg — Myqg), hallamos
D=(67T+1)pcyi= 268?'2, con distribuciones pos-
teriores también intentando ir hacia sus limites inferi-
ores (ver Figura 10). La concentracion, por otro lado,
esta bien condicionada, y hallamos cyp9 = 11.7 £+ 0.3.
Los otros parametros del perfil coreNFW son n = 0.7,
re = 4.6 pc,y rs = 3.8 pc.Para el Caso 2, aunque D y ¢
estan bien condicionadas siguiendo sus previas (
D = 74151 pe, i = 30° £ 27), las distribucion posterior
de c999 va a su limite inferior, cogp = 0.3fg:g (ver
Figura 11). Los otros parametros del perfil coRENFW
son n = 0.03 (p.e. coRENFW =~ NFW) guiado por una
alta tgy, (Eqcuacion 18), r. = 5.1 pc, y 75 = 148 pc,
guiados por una extremadamente baja c200 (
rs = ra00/C200)-La Figura 5 muestra los dos modelos de
masa resultantes. Caso 1, en el panel izquierdo, esta en
claro desacuerdo con los datos ya que sobrevalora signi-
ficativamente V., incluso cuando la distancia y la
inclinaciéon van a sus valores mas bajos permitidos.
Caso 2, panel derecho, cae cerca de los datos, pero pre-
senta otros problemas, como vamos a discutir en la
proxima seccion.

Case 1: log( Moo/ Mz ) = 10, copp = 11.7, D = 67 Mpe, = 26" Case 2: log(Myp/M ) =10.2, 000 = 0.3, D=T74 Mpe, i=30"
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Figura 5: Modelos de masa de AGC 14905. El Caso 1 y el Caso 2 se muestran en
el panel izquierdo y el derecho, respectivamente. En ambos paneles los puntos rojos
muestran el perfil V, de AGC 14905, mientras que la linea de puntos magenta rep-
resenta el V, esperado de los bariones (estrellas mas gas). Los halos de materia os-
cura se muestran en liiineas negras, y las lineas rojas dan la contribucion total de
bariones y materia oscura juntos. El caso 1, que sigue la relacion cagg — Mooy de
CDM, es inconsistente con la observacion. El Caso 2 concuerda con los datos
mejor, pero tiene un cygp demasiado bajo para la CDM. Notamos también que la
distancia asumida y la inclinacion son diferentes en ambos paneles. Al ser la distan-
cia asumida diferente en cada panel, el muestreo de la curva de rotacion a lo largo
de los ejes horizontales es también diferente. Del mismo modo, la normalizacion de
las curvas de rotacion difiere en cada caso debido a las diferentes inclinaciones. Ver

el texcto para mas detalles.

5https://github.com/iogiul/galpynamics

®En principio, 7. =1.75., con R, el radio de media luz. Para un perfil exponencial (R. = 1.678Ry)

esto se convierte en r, = 2.94,.

5 Discusion

Una vez que hemos presentado nuestros resultados
principales, discutiremos ahora sus implicaciones. Dado
que nuestra curva de rotacion para AGC 14905 traza
fielmente sus velocidad circular, el hecho de que esté
dominada bariénocamente hasta el radio mas exterior
(Figura 4) implica que dos posibles escenarios es un
contexto ACDM: que nuestra UDG carece significativa-
mente de materia oscura através de todos los radios (in-
cluso mas alla del alcance probado por nuestros datos),
o que tiene un halo peculiar de materia oscura con poca
masa en unos 10 pc (v.g. el panel derecho en la Figura
5).

5.1 AGC 14905 comparada con galaxias “libres
de materia oscura'

Ya que van Dokkum et al. y van Dokkum et al. postu-
laron que DF--2 and DF--4 contienen muy poca a
ninguna materia oscura en absoluto, se han propuesto
diferentes mecanismos para crear tales galaxias tan pe-
culiares. Una de las ideas predimonantes es que col-
isones de alta-velocidad (~ 300textrmkms™') entre
galaxias ebanas ricas en gas pueden crear galaxias sin
materia oscura (o casi sin materia oscura,
Mpyr ~ 10°My,) Silk et al.; Shin et al.. Es importante
sefalar que esos tipos de galaxias se espera que se for-
men en ambientes muy densos y que tengan masa
barionica dominada por estrellas en vez de gas frio.
Otro mecanismo propuesto para explicar la existencia
de DF--2 and DF--4 son interacciones de marea con
galaxias vecinas muy masivas que succionan la materia
oscura Jackson et al.; Doppel et al.; Montes et al. afir-
maque de hecho DF--4 actualmente muestra signos de
tales interacciones. Aunque los escenarios descritos ar-
riba pueden producir galaxias tipo UDG muy pobres en
materia oscura que muestren cierto grado de similaridad
con with DF--2 and DF--4, es importante tener en
cuenta que las UDGs ricas en gas son objetos muy
diferentes. No solo estan dominados por gas (fgas >~ 0.9
for AGC 14905), sino que que también estan aisladas
(por seleccion, ver Leisman et al.). En el caso particular
de la AGC 14905, la galaxia mas proxima con
M, 2 10° My, (asumiendo una distancia de 76 pc y la
relacion masa-a-luz-color de Du et al.) con distancia de-
sconocida. Todas ellas parecen ser galaxias rojas de
fondo confirmadas, y la mas cerca en proyeccion queda
a 700 pc. Todas estas evidencias, junto con la carencia
de caracteristicas de marea en la morfologia optica y de
H 1 de nuestra UDG, sugiere que esta realmente
aislada.Una idea que podria reconciliar un origen de
marea con el aislamiento actual de AGC 14905 es que
es que sea una vieja galaxia enana de marea (TDG,

ev.g., Duc et al.), ya que se espera que las TDGs tengan
bajo contenido de materia oscura y bajas velocidades de
rotacion (v.g. Hunter et al.; Lelli et al.). Si la interaccion
que origind la TDG ocurrié a alto corrimiento al rajo (
z~ 4 —6) y la galaxia tenia una velocidad de escape
de ~ 400 m ~', la galaxia madre podria estar hoy a una
distancia de ~ 5 Mpc de AGC 14905. Aunque este es-
cenario es imposible de comprbar en la practica, la
poblacion de conicdas viejas TDGs en el universo cer-
cano ya sean en simulacion u observacion se han hal-
lado a distancias mucho mas cercanas y velocidades de
recesion de sus galaxias madres que AGC 14905 (y
UDGs similares rica en gas de Mancera Pina et al.;
Mancera Pifia et al.) estd de cualquier galaxia masiva
Hunter et al.; Kaviraj et al.; Duc et al.; Haslbauer et al..
En general, aunque es dificil dar una respuesta defini-
tiva, parece improbable que la pequeia cantidad (si es
que hay alguna) de materia oscura en la AGC 14905
pueda ser atribuida al mecanismo arriba mencionado,
quizas valido para for DF--2 and DF--4. Recientemente,
Trujillo-Gomez et al. propuso un modelo semi-empirico
donde una fuerte retroalimentacion de cimulos globu-
lares puede producir UDGs con nucleos de materia os-
cura tan grandes como 10 — 30 pc. Sin embargo, el
modelo no incluye un detallado tratamiento de compo-
nente de gas que es predominante en las UDGs ricas en
gas, y una exhaustiva comparacion con juestros datos
alin no es posible. Seria instructivo obteber informacion
de la cinematica de AGC 14905 mas llaa de los 10 pc,
donde la contribucion de estrellas y gas llega a ser mas
pequena y produciria una curva de rotacion declinante.
Al contrario, si se hallara una curva de rotacion plana ,
eso significaria la presencia de materia oscura. En la
proxima Seccion, motivada por nuestros resultados en
la Figura 5, discutimos qué tipo de halos CDM son co-
herentes o no con nuestras observaciones.

5.2 The cpg.,, de un halo CDM para
AGC 14905 es demasiado bajo

De la figura 5 se desprende que no parece posible ajus-
tar el perfil de velocidad circular de AGC 14905 con
una cggg motivada-CDM. Como se ha mencionado ar-
riba, si la relacion cagp — Mago es impuesta (Caso 1,
panel izquierdo de la Figura 5), falla por un amplio mar-
gen al reproducir la amplitud del perfil de la velocidad
circular. El caso 2 (panel derecho de la Figura 5), ajus-
tando un cygp libre, hace mejor trabajo y es consistente
con el perfil de velocidad circular dentro de las incer-
tidumbres. Sin embargo, cggp es demasiado bajo y com-
pletamente fuera de la relacion copg — Mago esperada

que mezcla de simulaciones cosmologicas 7 (v.g.
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Dutton et al.; Ludlow et al.) y podria ser incluso no-
fisico: McGaugh et al. argumenta que los halos CDM
con cyp0 < 2 no se producen en ninguna cosmologia
sensible. Sengupta et al. y Shi et al. también sugieren
que las AGC 42019 and UGC 165 UDGs ricas en gas,
tienen un cggp alrededor de 2. Dibujando conclusiones
sobre esas galxias podria ser algo menos sencillo: la
curva de rotacion de la AGC 42019 parece que no al-
canza su parte plana, mientras que los datos de
UGC 165 tienen baja resolucion y su curva de rotacion
(aparentemente emergiendo como cuerpo-so6lido) estiia
significantivamente sobremuestreada. Aunque alin es
interesante ver que de forma similar se ha informado de
valores bajos para cygo. Es importante resaltar que
aunque galaxias de bajo brillo superficial se han encon-
trado historicamente en halos de baja concentracion
(v.g. McGaugh et al.), las concentraciones de esos halos
aun son consistentes con la cosmologia ACDM
Macci{\'o} et al., mientras que las concentracion de
AGC 14905 es rechazada a un alto nivel de significan-
cia. Dado que el volumen explorado por Leisman et al.
cuando se constrye la muestra madre de AGC 14905 (
~ 105 pc?, ver Haynes et al.; Jones et al.), encontrando
una simple galaxia con las propiedades de
1laAGC 14905 deberia ser practicamente imposible en
una universo CDM. Este resulta llega a ser incluso mas
fuerte al considerar el resto de la muestra estudia en
Mancera Pifa et al.; Mancera Pifia et al. posiblekemte
muestra propiedades similares, incluso si es ligeramente
menos extremo ya que AGC 14905 presnta la mayor
desvio de la BTFR. En este contexto, es importante
tener en cuenta que las UDGs ricas en gas como
poblacién total tienen anchos de velocidad mas estre-
chos (un delegado para sus velocidades de rotacion) que
las galaxias de masa similar Leisman et al.; Jones et al..
También hacemos notar aqui que la inverosimilitud del
halo CDM necesitado en AGC 14905 no esta solo rela-
cionado con el problema corteza-nucleo Bullock et al.,
ya que por ajustar un perfil coReENFW no forzamos que
el halo sea de nucleo o de corteza per se. También esta
claro que las escalas a las que tal materia oscura es defi-
ciente en AGC 14905 (10 pc) son las grandes que el
tamafio de cualquier nucleo realista para galaxias
enanas en ambas observaciones y simulaciones (v.g.
Read et al.; Read et al.; Lazar et al.). Para explorar mas
esto, ejecutamos nuestra rutina MCMC donde 7. quedd
como parametro libre. En practica, usamos una previa
plana explorando el rango 0 < r./kpc < 44. Se elige el
valor maximo de 44 pc porque es el valor de ryq dada
Moy = 10390. Ademas, impusimos un valor minimo en
la previa de My, log(Mago/ M) = 10, asi como en la
Gaussiana previa en la ralacion cypy — Mog. La rutina
MCMC encuentra los parametros
log(Mago/ M) = 10, cago ~ 12, D ~ 71 pc, i ~ 27°
,y 1re~ 41 pc, con la ¢ y r. distribuciones posteriores
simplemente yendo a sus valores maximos y minimos
permitidos, respectivamente. Aunque el ajuste es ligere-
mente peor que en el Caso 2 (panel derecho de la Figura
5) parece no-fisico. Expresando el radio del nucleo
como r. = nR, implica n ~ 15. Coo se discutido por
Read et al., no hay sufuciente energia de supernova en
las galaxias para guiar nn > 2.75, y n = 1.75 se ajusta a
galaxias reales y simuladas bien. Incluso si otras fuentes
de energia (v.g. Cimatti et al.) pudieran afectar la
distribucion de materia oscura en las galaxias, parece
improbable que pudieran contribuir mucho mas que las
supernovas, COmo se requiere para conseguir r, ~ ryq.
Finalmente, merece la pena clarificar que el problema
de ajustar un halo CDM a AGC 14905 no esta re-
stringido a formas funcionales especificas como el per-
fil coRENFW. Ademas de coreNFW, también lo intenta-
mos con el halo coreEinasto, que permite al perfil
Einasto desarrolar un ntcleo, y que ha sido hallado por
Lazar et al. reproducir con éxito el perfil de materia os-
cura de ntcleo de una variedad de galaxias en las simu-

laciones FIRE-2 Hopkins et al.. Para este perfil también
impusimos un minimo log(Mag/Me) = 10, pero el
unico modo de hallar consistemcia con nuestros datos
es de nuevo si el tamafio del nicleo es tan grande como
r900- En general, la existencia de galaxias como la
AGC 14905 parece imponer un reto alin mayor para los
halos CDM. Una interesante linea de investigacion es
explorar si los problemas actuales pueden ser o no miti-
gados invocando un tipo diferente de materia oscura
(v.g. Kaplinghat et al.; Yang et al.).

5.3 AGC 14905 retando a MOND

La dinamica Newtoniana Modificada (MOND,
Milgrom et al.; Sanders et al.) es una aproximacion al-
ternativa a las que propugman la existencia de materia
oscura, cuyo objetivo es explicar la fisica de la materia
oscura invocando una modificacion de la dindmica
Newtoniana. Uno de los mayores logros de MOND es
lo bien que predice las curvas de rotacion de galaxias
(e.g. Sanders et al.; Famaey et al. y referencias). En lu-
gar de ajustar, MOND hace una prediccion directa de la
forma de de la curva de rotacion dadas las distribu-
ciones estelar y de masa de gas. El otro parametro es
ag =~ 1.2 x 1078 m ~2, postulado como una constante
universal. El hecho de que algunas UDGs aisladas caen
fuera de la BTFR ya supuso un reto para MOND, que
predice un apretado (dispersion intrinseca cero) BTFR
con pendiente de 4 para galaxias aisladas. Pueden exis-
tir atin algunas dudas al respecto, ya que se podria dis-
cutir que las velociddes circulares aportadas en
Mancera Pifia et al.; Mancera Pifia et al. no trazaban la
parte plana de la curva de rotacion o estaban demasiado
afectadas por la resolucion; aqui hemos mostrado que
este no es el caso para AGC 14905. Segiin Gentile et
al., en ausencia de un campo gravitacional ‘externo' de
una galaxia masiva vecina, la curva de rotaciéon de
MON( se puede escribir como

2 2 Vanr daor
Vatonn(r) = Viar + 2 1+ v 1] (8)
bar

Recalcamos que la formula de arriba es aplicable a
nuestra UDG dado que no existen galaxias masivas en
su vecindad. Para probar esta prediccion, realizamos
otro ajuste MCMC con D y i como parametros libres
(que afecta a ambos V. y Varonp), siguiendo las misma
previas Gaussianas para nuestros Caso 1 y Caso 2 de
arriba. Incluso con las distribuciones posteriores para D
y ¢ yendo a sus limites mfias bajos (D =~ 66 pc and
1=26", ver la Figura 12 en el Apendice 6), la
prediccion de MOND sobre valora fuertemente la ve-
locidad circular de nuestra UDG ( consistente con el
desvio de la BTFR), como mostramos en la Figura 6.
Puede haber también alguna tension con la forma de la
curva de rotacion, la cual se predice que sea plana como
en las observaciones. Por lo tanto, nuestra UDG repre-
senta aparentemente un reto para MOND, que solo
puede ser reconciliado invocando una menor
inclinacion, como discutimos en la Seccion 6

MOND fit: D=66 Mpc, i =26°
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Figura 6: Prediccion de MOND
(linea verde) del perfil de velocidad cir-
cular de GC 14905 (puntos rojos). El
perfil de la velocidad circular barionica
se miesura con linea magenta.

5.4 los efectos de una inclinacién mas baja

Como se describio en la Seccion 6, la medida obtenida
para la inclinacion de GC 14905 fue 32° £ 3°, usando
un método bien comprobado que siiolo emplea el mapa
del total de H 1y es independiente de la cinematica de la
galaxia y de nuestro modelado cinematico posterior.
Aunque hemos discutido que nuestra inclinacién sea ro-
busta, nuestros resultados son con seguridad dependi-
entes de ella. En particular, si AGC 14905 tuviese una
inclinaciéon meucho menor, la amplitud de su curva de
rotacion seria significativamente mas grande, teniendo
mas espacio para la materia oscura dentro de los radios
observados y potenciamente mitigaria algunas de las
ternsiones presentadas en este documento (ver por
ejemplo el caso de IC 613 en Oman et al.). Dado esto,
es interesante cuantificar por cuanto necesitaria decre-
cer la incliancion de nuestra UDG para hacerla consis-
tente con la expectativa de CDM (y MOND). Para esta
exploracion asumimos un perfil coreNFW con
re = 2.944. La expectativa ‘minima' es tal que la
galaxia tiene log(Mago/Me) = 10 y un cggp concorde
(dentro de cierta dispersion) con la relacion
c200 — Moapo. Ejecutamos nuestra rutina MCMC, pero
esta vez usamos unas previas Gaussianas mas amplias
para Dy i: 50 < D/Mpc < 100 y 5° <7 < 85", con
centro y desviaciones tipicas como en el Caso 1. Los

parametros resultantes son
log(Mago/Mg) = 10.04"00° My, cg99 = 12.24£0.3,

D= (722+5) pc, y i=(15+1)". La inclinacién
baja lleva la velocidad circular de AGC 14905 a vellci-
dades alrededor de 45 m ~!, que son consistentes con
un halo coRENFW similar al halo del Caso 1 ( los otros
pardmetros son n =0.73, r.=5 pc, y rs=3.6
pc).Con una inclinacion de 15° la galaxia aun seguiria
siendo un misterio, ya que tendria una fraccion
barionica del 70 por ciento del valor de la media
cosmologica (90 por ciento si D = 76 pc), al conttario
de muchas galaxias enanas las cuales tienen bajas frac-
ciones baridnicas de unos pocos porcentajes McGaugh
et al; Read et al. Si al contrario se impone
log(Mapo/ M) = 10.6 (que da una fraccion baridnica
sobre el 20 por ciento) asumiendo la relacion masa este-
lar-a-halo ACDM de Posti et al., a una correspondiente
co00 = 11.5 (seglin la relacion coqg — Mooy ), y D = 76
pe, la inclinacion necesitada es 10.6 4 0.3°. De igual
forma, una inclinacion de ¢=11.4+0.3" se
necesitaria para encontrar acuerdo entre la prediccion
MOND vy el perfil V, de AGC 14905, al menos de me-
dia, ya que la forma predicha por MOND parece diferir
también de nuestra curva de rotacion. Senalar, sin em-
bargo, que una inclinacién que varie radialmente podria
en potencia mitigar la tension entre las formas de las
curvas de rotacion.Los valores de arriba la para la
inclinacién estan unos 20° gradis desviados de la
inclinacién determinada en la Seccion 6. Esto es una
discrepancia de un factor entre 6--7 mas grande que la

7Asumiendo que la dispersién de la relaciodn cogg — Mag medida en grandes masas (U]Og(

incertidumbre nominal estinada de nuestra medida (ver
Fig. 9), aunque inclinaciones por debajo de ~ 25° se
hacen miias dificiles de ser tratadas como elipses con
bajas inclinaciones todas tienen formas similares.
Podemos también inspeccionar visualmente si las inci-
naciones con valores bajos como 11° — 15° pueden ser
consistentes con los datos. En la Figura 7 mostramos el
contorno exterior del mapa de H 1 de la AGC 14905
super puesto en la imagen Optica de banda-r—, y la
comparamos con los contornos equivalentes de dos
modelos acimutales *PBarolo (combinados con el haz
observado) de AGC(pero ver la Seccion 14905 a difer-
ntes inclinaciones. Los modelos son discos
ejesimétricos de grosor fino 6). El modelo a 32° hace
un buen trabajo en general siguiendo el contorno de H1,
mientras que el contorno de el modelo a 11° aparece
inconsistente con ¢l, siendo significativamente mas
largo a 1 larfo del eje menor. Esto tambien se muestra en
la Figura 8 donde comparamos los mapas de canal de la
AGC 14905 con los mapas de canal de nuestro modelo
que mejor se ajusta,y los del modelo con una
inclinacion de 11°.

DEC (12000)

RA (J2000)

Figura 7: Comparacion entre los
contornos exteriores (S/N =3) del
mapa de H 1 de AGC 14905 (blanco) y
dos modelos acimutales a diferentes in-
clinaciones. Mientras que el modelo a
32° (linea sélida en negro) da un buen
ajuste con los datos, el modelo a 10°
(puntos azules) es significativamente
mas alargado que los datosa lo largo del
eje menor. El fondo muestra la imagen
optica de AGC 14905.

Dado todo lo dicho arriba, hallamos improbable que es-
temos sobreestimando la inclinacion de nuestra UDG,
aunque permanece como la fuente mas grande de incer-
tudumbre en nuestro analisis. Otra cosa a considerar es
el hecho de que hay otras UDGs ricas en gas que mues-
tran similar conjuntos de propiedades, todas a diferentes
inclinaciones (Mancera Pifia et al.; Mancera Pifia et al.,
ver también Sengupta et al.; Shi et al., y los datos espa-
ciales no resueltos de v.g. Leisman et al.; Karunakaran
et al.). Esto significa que las iclinaciones de todas ellas
necesitarian ser sobre estimadas por un amplio margen.
Todavia es deseable repetir nuestro analisis con una
UDG rica en gas a similar resolucion tal como hemos
hecho para AGC 14905, pero a mas alta inclinacion, y
tenemos como objetivo hacer eso pronto.

= 0.11 dex,

200)

ver Dutton et al.) es aplicable también a My ,S 10%0, entonces cypp de AGC 14905 esta sobre 150
por debajo del valor esperado, aunque este numero podria ser reducido si la cgg9 — Msyg 0 su
dispersién alejada de una Gaussiana (Kong, D. et al. in prep.).

6

Conclusiones



Obtuvimos nuevas observaciones interferométricas de
H 1 de la galaxia rica en gas ultra-difusa AGC 14905
usando el observatorio Karl G. Jansky Very Large Array
en sus configuraciones B, C y D. Los nuevos datos ,
trazando la emision de H 1 hasta 10 pc del centro de la
galaxia, tienen una resolucion espacial un factor de 2.5
mas altp que el de los datos anteriores, y confirman que
la AGC 14905 tiene un disco e que gira regularmente.
Realizamos un modelado cinematico 3D del cube de
datos usando *PBarolo, el cual nos permiti6 recuperar la
curva de rotacion intrinseca y el perfil de dispersion de
velocidad de la galaxia. AGC 14905 tiene una curva de
rotacion regular que alcanza la parte plana con una ve-
locidad circular (después de una correccion menor de
desvio asimétrico) de unos 23 m ~!. Este resultado con-
firma que esta UDG queda fuera de la relacion
barionica de Tully-Fisher, como nos sigiere Mancera
Pifia et al.; Mancera Pifla et al. con datos de baja-
resolucion.El perfil observado de vellcodad circular de
nuestra UDG se puede explicar casi enteramente por la
contribucion solo de los bariones, con poco espacio
para la materia oscura dentro de nuestro radio obser-
vado mas exterior (R ~ 10 pc). Mas alin, encontramos
que el perfil de velocidad circular no puede ser repro-
ducido por halos de materia oscura estandar (CDM): la
Unica posibilidad de encontrar un buen ajuste a los
datos es si la concentracion del halo es tan baja como
~ 0.3, completamente fuera de las expectitivas de
CDM. Realizamos tests para ver si la rotacion de nues-
tra UDG puede ser reproducida en el marco de referen-
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8 Disponibilidad de los datos

El conjunto de datos generado durante el analisis y/o
estudio estan dispuestos por el autor, siempre con ra-

9 Mapas de canal

La Figura 8 muestra mapas de canal representaivos
del cubo de datos de AGC 14905. La emision observada
se muestra en fondo gris y contorno azul oscuro (con-
tornos abiertos para valores negativos). La cruz verde
muestra el entro de la galaxia, y la veloidad de cada
mapa de canal se da en la esquina izquierda de abajo de
cada panel. En rojo, mostramos los contornos del mejor
modelo de ajuste acimutal 3DBarolo de anillo inclinado;
aunque las caracteristicas de baja S/N no se reproducen
enteramente, el modelo captura muy bien toda la
cinematica de la galxia, como también se muestra en la

cia de MOND, pero encontramos que hay una signfi-
cante discordancia entre la normalizacion y la forma de
la curva de rotacion de MOND respecto de nuestras ob-
servaciones. La geometria del sistema (asumido que es
un disco asimétrico inclinado) es la fuente principal de
incertudumbre de nuestros resultados. La inclinacion de
AGC 14905 (32 £ 3°), la cual medimos de su mapa to-
tal de H 1 independientemente de su cinematica, es una
significante advertencia, pero un buen niimero de evi-
dencias independietes sugiere que esto no puede ser so-
bre estimado hasta el pounto de cambiar significativa-
mente los resultados de arriba. Los esfuerzos por obser-
var otra UDG rica en gas a similar resulcion espacial
pero con inclinacién mas alta ya estdn en marcha.
Finalmente, es importante considerar que hemos confir-
mado para una UDG la solidez de los resultados
obtenidos por Mancera Pifia et al.; Mancera Pifia et al. a
baja resolucion. El hecho de que seis UDGs (y ver
también v.g. Leisman et al.; Shi et al.) a diferentes incli-
naciones muestren muestren la misma conducta dice
mucho de que son son realmente exéticas y sugiere que
nuestros resultados no son el subproducto de incer-
tudumbres sistematicas. Hemos reforzado y clarificado
resultados previos sobre la naturaleza y la llamativa
dinamica de las UDGs ricas en gas. Pero, su origen sus
caminos orecisos de evolcuion aun son un misterio. El
presente trabajo también ha mostrado que las UDGs ri-
cas en gas son una poblacion prometedora para el estu-
dio de la materia oscura, ya que pueden al menos en po-
tencia darnos pistas para entender su naturaleza.

Avanzada para C.S. Frenk, DMIDAS (GA 786910).Este
trabajo esta basado en las observaciones hechas con el
observatorio Karl G. Jansky Very Large Array (VLA).
El VLA es wuna instalacion dependiente del
Observatorio Nacional de Radio Astronomia (NRAO).
Y el NRAO depende de la Fundacion Nacional de la
Ciencia la cual opera en cooperativa con Universidades
Asociadas, Inc.Hemos usado extensivamente los servi-
cios de SIMBAD y ADS, asi como los paquetes python
NumPy Oliphant et al., Matplotlib Hunter J. D. et al.,
SciPy Virtanen et al., Astropy Astropy Collaboration et
al., spectral-cube Ginsburg et al., y corner Foreman-
Mackey D. et al., por lo que les damos las gracias.

zonable peticion \appendix

Figura 2 con los diagramas PV. También superponemos
en azul celeste los contornos para un modelo con
inclinacion fijada en 11° (ya que se necesit6 hacer coin-
cidir la CDM vy las expectivas MOND, ver Seccion 10).
Una inspeccion mas de cerca muestra que el modelo a
117 posee un exceso de flujo a lo largo del eje menor en
los canales cercanos a velocidad sistémica; el modelo a
32° hace un trabajo mejor al respecto ( sin embargo, se
aprecia mejor esta comparacion en la Figura 7). Mas
aun, el modelo a 32° coincide mucho mejor con el
grado espectral de las observaciones.
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Figura 8: Mapas de canal representativos de la AGC 14905. La emision de la
galaxia se muestra en fondo gris y en contornos azul oscuro ( contornos abiertos
para valoes negativos). La cruz verde muestra el centro de la galaxia, e indicamos
la velocidad correspondiente a cada mapa de canal el la esquina izquierda de abajo.
Los contornos para el mejor ajuste de modelo acimutal 3PBarolo de anillo inclinado
se muestran en rojo, mientras los contornos para el modelo a 11° se muestran en
azul celeste. Los contornos son at -2, 2, 4 veces el ruido rms por canal.

10 Distribuciones MCMC posteriores

En este apéndice damos las principales distribuciones
posteriores obtenidas con nuestro analisis MCMC,
como ya se describid en el rexto principal.

$=232.1131

og(Maw /M. ) = 10.0°48

S
og(Man/ M)

Figura 10: Distribucion MCMC pos-
terior para nuestro modelo del Caso 1.
Las lineas de arco como el la Figura 9.
Ver Seccion 11 para detalles.

og(Mn/M ) = 102°63

W R D D W

(4

Figura 9: Distribucion MCMC poste-
rior de la inclinacion de AGC 14905. El
valor central, mostrado en azul, es la
mediana de la distribucion , mientras
que las incertidumbres representan la
diferenecia entre la mediana y los per- o) ‘
centiles 16 y 84" Ver Seccion 11 Figura 11: Distribucion MCMC pos-
para detalles. terior para el modelo de masa de nue-

stro Caso 2. Las lineas como el Figura
9. Ver Seccion 11 para detalles.
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