
3. Propriedades Integradas

As propriedades das galáxias
apresentam diferentes graus de
regularidade que em princípio
devem ser mensuradas para
nos guiar no processo de
entender suas estruturas, como
estes objetos se formaram e
evoluíram.
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Apesar do enorme
número de galáxias
no Universo é
surpreendente que
estas possam ser
categorizadas em
umas poucas
classes
morfológicas. A
reprodução do
Hubble Ultra Deep
Field ao lado ilustra
como a maioria das
quase 10000
galáxias aqui
identificadas,
mesmo as mais
distantes, podem
ser divididas em
apenas duas
grandes categorias:
espirais e elípticas.

3.1 Morfologia



Além das Espirais e
Elípticas existem
ainda objetos
peculiares em grande
parte resultantes de
interações. Mas a
maioria encaixa-se
nas duas principais
categorias. É possível
reconhecer ainda que
as Espirais se dividem
em Barradas e não-
Barradas.



Esta é a imagem do
deep field do
telescópio James
Webb obtida pela
NIRCam na região do
aglomerado de
galáxias SMACS
0723. A galáxia
central (z=0,39) está a
uma distância de
quando o Universo
tinha t0 - t ˜ 4,5
bilhões no passado.
Podemos observar o
efeito de lente
gravitacional de
objetos ainda mais
distantes ilustrando
claramente
morfologias do tipo
disco e esferoidal.



Esta concepção motivou E. Hubble a propor o seu famoso diagrama de classificação
morfológica ainda hoje usado pela maioria dos observadores. Como um recurso de
completitude metodológica Hubble introduziu a classe intermediária de galáxias S0. Mas
ele mesmo não foi capaz de detectar estes objetos, conforme se percebe na descrição da
figura. Posteriormente esta classe foi detectada e reconhecida como tal.

A categoria das
galáxias espirais é
classificada
prioritariamente a
partir da aparência
dos braços espirais.
Aquelas com os
braços mais fechados
são as Sa’s seguidas
das Sb’s e Sc’s sendo
estas últimas as que
apresentam os braços
mais abertos.

Possivelmente a
simplicidade deste
esquema implica em
que um número
reduzido de fatores
físicos determinem a
formação e evolução
das galáxias.



Alguns autores preferem descrever as características morfológicas através da classe
numérica introduzida por de Vaucouleurs nos catálogos RC2 e RC3. Esta nomenclatura é
de grande utilidade principalmente em trabalhos estatísticos.

T Símbolo Descrição THubble
-6 cE Elípticas Compactas

E-5 E Elípticas
-4 E+ Elípticas de transicão
-3 S0- Lenticulares de classe jovem

S0                         -2 S00 Lenticulares intermediárias
-1 S0+ Lenticulares tardias
0 S0/a S0/a

1 Sa Espirais do tipo a Sa
2 Sab Sa-b

3 Sb Espirais do tipo b Sb
4 Sbc Sb-c
5 Sc Espirais do tipo c

Sc6 Scd
7 Sd Espirais do tipo d
8 Sdm Sc-Irr
9 Sm Irregulares do tipo Nuvem de Magalhães Irr
10 Im Irregulares sem traços de braços



Nas galáxias elípticas Hubble distinguiu 8 categorias (E0-E7) divididas de acordo com o
achatamento médio aparente do objeto,

f=1-b/a

Sendo a e b os diâmetros menor e maior respectivamente. Assim uma galáxia com razão
axial q=b/a=0,7 terá f=0,3 e será classificada como E3. Observe que o achatamento
aparente da galáxia pode mudar dependendo da sua orientação em relação ao
observador. Esta classificação está obviamente baseada em uma propriedade aparente
e não intrínseca. Portanto um objeto, genericamente descrito por um elipsoide triaxial,
poderia ter diferentes classificações dependendo da sua orientação em relação à linha
de visada do observador.

Tente imaginar
testes para
distinguir estas
diferentes
formas
elipsoidais a
partir da
imagem
observada! Ao
lado temos
como exemplo
três diferentes
perspectivas de
um elipsoide
triaxial, oblato e
prolato.

Elipsoide oblato
a=b>c

Elipsoide prolato
b=c<a

Elipsoide triaxial
a>b>c



E0

E1

Normalmente a classificação morfológica
é realizada através das isofotas mais
afastadas da região central para garantir
que estamos observando todo o corpo do
objeto. Os exemplos a seguir foram
extraídos de objetos classificados no
Revised Shapley Ames Catalog
(https://ned.ipac.caltech.edu/level5/Shapl
ey_Ames/frames.html) utilizando imagens
do site SDSS
(http://cosmo.nyu.edu/hogg/rc3/ ).

Apesar do cuidado mesmo um
observador cauteloso pode ser
traído pela influência de objetos
próximos, bem como por outras
peculiaridades acidentais da
imagem. Portanto as chances de se
cometerem erros na classificação
morfológica são relativamente
elevadas. Diferentes observadores
podem ter avaliações bem distintas
e até mesmo conflitantes de um
mesmo objeto.



E3

E2

Muitas vezes o objeto apresenta
também peculiaridades
decorrentes de interações com
outros objetos próximos ou
mesmo apresentar
características estruturais
internas que podem afetar a sua
forma aparente.

Observe como em alguns casos
a elipticidade e orientação
isofotal varia dependendo da
distância à região central do
objeto. Segundo alguns autores
estas torções isofotais podem
ser interpretadas como indícios
de triaxialidade. Ou seja, o
elipsoide que descreve a região
externa não está alinhado com a
distribuição da região interna.



E4

E5

Ao classificar vários objetos é
fundamental dispor de material
suficientemente homogêneo para
todos eles. Esta preocupação é
uma garantia de que todos os
objetos da amostra foram
classificados utilizando os
mesmos critérios e materiais
similares.

A elaboração de critérios
automáticos que sejam
minimamente semelhantes aos
critérios visuais é um dos
grandes desafios modernos.
Afinal é impossível a uns poucos
observadores classificar
visualmente alguns milhões de
galáxias!



E6

E7

Um aspecto interessante e que
sempre chamou a atenção de
vários observadores é que
existem poucos objetos
classificados como E6 e E7. Esta
ausência de elípticas mais
achatadas do que E7 parece estar
relacionada a alguma limitação
física ligada a instabilidades
dinâmicas que ainda não são
perfeitamente compreendidas.

Veja como em NGC 3377 a
classificação adotada no RSA
parece refletir mais as isofotas
internas do que as externas,
onde o objeto parece ser menos
achatado. Ou seja, um
observador mais atento à região
externa classificaria este objeto
como uma E3 ao invés de uma
E6!



Julgando-se apenas pela forma aparente de uma galáxia elíptica torna-se muito difícil
estabelecer se um determinado objeto poderia ser descrito como um elipsoide oblato ou
prolato. Existe, no entanto, uma forma estatística de abordar este problema analisando-se
a distribuição da razão axial aparente de um grande número destes objetos e usar a
hipótese de que os objetos estejam aleatoriamente orientados em relação ao plano do céu.
Se considerarmos por exemplo que as galáxias possam ser descritas como elipsoides
oblatos de razão axial intrínseca ξ=B/A então a sua razão axial aparente (q=b/a) será dada
pela relação

q2 = ξ2 sen2i + cos2i

onde i é o ângulo de inclinação em relação ao observador. Caso seja um elipsoide prolato
a relação deve ser

1/q2= ξ2 sen2i + cos2i

Para uma dedução destas relações geométricas veja o livro Galactic Astronomy de Mihalas
& Binney (1978)

Y

X

Z x

y

i

Observador



Individualmente é praticamente impossível, para um dado objeto, descobrir qual deve
o ser o ângulo de inclinação i do seu eixo de simetria do elipsoide em relação ao
observador. Porém usando a hipótese estatística de que para uma amostra abundante
de objetos este ângulo deva estar distribuído aleatoriamente podemos inferir qual dos
dois modelos (oblato ou prolato) seria o mais adequado para descrever as populações
observadas. Este teste foi realizado pela primeira vez por Binney & de Vaucouleurs
(1981, MNRAS, 194, 679) como ilustrado nas figuras abaixo.

Na opinião dos autores o modelo de um elipsoide prolato é ligeiramente favorecido
por ter um desvio χ2/bin mais próximo do valor esperado (1,0) para uma distribuição
aleatória de erros instrumentais. Este resultado implica que em média a figura das
galáxias elípticas seria bem descrita por um elipsoide de razão axial intrínseca ξ~0,6
(E4). Observe como a proporção de objetos muito achatados é quase nula em ξ<0,3.



Este teste foi refeito por B. S. Ryden (1992, ApJ, 396, 445) utilizando uma amostra de 171
galáxias elípticas com boas estimativas de medida dos diâmetros e respectivas razões
axiais. Os resultados indicam que a forma das galáxias elípticas é melhor descrita por
um elipsoide triaxial com razões axiais 1:0,98;0,69. Este é o melhor modelo que
reproduz a distribuição acumulada de razões axiais aparentes e o histograma da
distribuição de razões axiais aparentes. Observe que o último bin do histograma das
razões axiais aparentes é distinto daquele utilizado no trabalho de Binney e de
Vaucouleurs discutido anteriormente. Apesar da triaxialidade os dois eixos principais
são aproximadamente idênticos próximo portanto de um elipsoide oblato.
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S0

S0

Normalmente a classificação
desses objetos é definida pela
presença de uma componente
difusa correspondente a um
disco externo, que não deveria
estar presente nas elípticas. Além
disto não se vê claramente a
presença de braços, típicos das
espirais, exceto em imagens
residuais.

A classe das galáxias lenticulares
ou S0’s, por ter uma característica
intermediária entre espirais e
elípticas, é extremamente difícil
de ser classificada acuradamente
e por este motivo está também
sujeita a conter o maior número
de incorreções.



SB0

SB0

Na prática, em geral os
observadores tentam primeiro
verificar se o objeto é uma
galáxia espiral ou elíptica.
Descartada estas possibilidades
verifica-se se é uma lenticular.
Naturalmente este procedimento
de exclusão acentua a proporção
de objetos mal classificados
nesta classe.

Algumas galáxias lenticulares são
classificadas como barradas
(SB0) devido à presença de uma
estrutura alongada na região
central do disco.



Nas galáxias com disco, como é o caso das lenticulares e espirais, considera-se em geral
que os mesmos sejam elipsoides oblatos achatados e com razão axial intrínseca ξ=H/R
sendo H a escala de altura e R o raio do disco. Neste caso a sua razão axial aparente
(q=b/a) será dada pela relação

q2 = ξ2 sen2i + cos2i

onde i é o ângulo de inclinação em relação ao observador. Caso o disco possa ser
considerado como fino, ξ<<1, podemos desprezar o termo da razão axial intrínseca e
neste caso

q=cos i

que é a relação mais comumente utilizada
e conhecida como a hipótese de disco fino.



O mesmo método adotado para as galáxias elípticas foi também aplicado por Binney
& de Vaucouleurs (1981, MNRAS, 194, 679) para descrever as galáxias lenticulares.

O resultado desta análise é que no caso das lenticulares a razão axial intrínseca
média é ξ~0,3. Observe que neste caso devem existir lenticulares bastante
achatadas, ainda que em número reduzido.



A tendência mais moderna é de considerar as elípticas e lenticulares como uma
classe conhecida como galáxias de tipo jovem. Os pesquisadores de um dos grupos
de trabalho do SDSS ( Weijmans et al, 2014, MNRAS, 444, 3340 ) selecionaram uma
amostra de 231 objetos com as melhores estimativas de razão axial e analisaram a
sua distribuição de elipticidade ( e2=1-b2/a2 ) a qual está relacionada à razão axial
(q=b/a= (1-e2)1/2 ). A distribuição de elipticidades está apresentada abaixo e estes
mesmos dados também podem se apresentados em termos da razão axial conforme
vimos antes no estudo de Binney e de Vaucouleurs.

A conclusão deste estudo é que as galáxias de tipo jovem consideradas como
rotatores rápidos pelas suas características dinâmicas são de fato mais achatadas e a
sua razão axial intrínseca é ordem de ξ~0,25. Já as galáxias que são rotatores lentos
apresentam uma razão axial intrínseca ξ~0,63.4 A. Weijmans et al.

Figure 2. Top: histogram of observed ellipticities. The distribu-
tion of fast rotators is presented in blue (open histogram), while
the slow rotators are denoted by the red, dashed histogram. The
1-σ errorbars are based on Monte Carlo simulations, taking the
individual measurement errors for each galaxy into account. Bot-
tom: same as top panel, but now for observed kinematic misalign-
ments. The y-axis is now given in log-scale.

to better probe the underlying stellar disc. This resulted in
ellipticity measurements representative of the galaxy out to
typically 2.5 to 3 effective radii. We compared these global
ellipticity values to radial profiles, determined by fitting el-
lipses along isophotes with kinemetry (Krajnović et al.
2006), and found that these values agree well: the standard
deviation of the differences between the two measurements
was 0.03, see Paper II.

Uncertainties were determined by repeating the ellip-
ticity measurements for each galaxy at different thresholds
(0.5, 1, 3 and 6 times the sky rms) and the standard de-
viations of these measurements were adopted as errors. We
show the resulting observed ellipticity distribution for our
sample in Figure 2, both for the fast and slow rotators. The
1-σ errors in the histograms have been determined using
Monte Carlo simulations, based on the errors in ellipticity
of the individual galaxies. These individual values can be
found in Table 1 of Paper II.

Paper II also provides values for the photometric and
kinematic position angles, used to measure the kinematic
misalignment Ψ between the projected rotation axis and
the minor axis of a galaxy. The photometric position angle
was measured on the SDSS, INT or 2MASS imaging, using

the same method as described above for the ellipticity. The
kinematic position angle was measured on the SAURON ve-
locity maps using the method outlined in Appendix C of
Krajnović et al. (2006). Both these position angles, as well
as the kinematic misalignment are tabulated in Table 1 of
Paper II, and we show the histogram of observed kinematic
misalignments for fast and slow rotators in Figure 2. The
majority of the fast rotators have small kinematic misalign-
ments, with 76 per cent having misalignments smaller than
5◦. The slow rotators on the other hand show more kine-
matic misalignment, with less than half of them (44 per
cent) having Ψ < 5◦.

3 INTRINSIC SHAPE DISTRIBUTIONS FOR

FAST AND SLOW ROTATORS

Fast and slow rotators are two distinct classes of early-type
galaxies, as was shown by Emsellem et al. (2007) and Cap-
pellari et al. (2007). They defined slow rotators to have a
specific angular momentum λR < 0.1, while fast rotators
in their classification have λR > 0.1. Later, this classifica-
tion was refined in Paper III, considering the regularity of
the velocity maps (Paper II). In the resulting classification,
the separation between slow and fast rotators takes the pro-
jected ellipticity of the systems into account, with slow ro-
tators having λR < 0.31

√
ε, and fast rotators λR > 0.31

√
ε.

Figure 6 in Paper III illustrates that this new division of
the early-type galaxy population into fast and slow rota-
tors nicely follows the kinematic classification based on the
velocity maps. This figure also shows that λR is a more reli-
able separator between fast and slow rotators than the V/σe

quantity, with V the velocity amplitude, and σe the velocity
dispersion measured within one Re. We refer to paper III
for more details on this classification scheme. Important for
our analysis is that the separation of our sample in slow and
fast rotators does not introduce any biases in viewing direc-
tions: this is discussed in Paper III (see their sections 5.1
and 5.2), but also shown in simulations performed indepen-
dently by Jesseit et al. (2009) and Bois et al. (2011, Paper
VI). In particular, Jesseit et al. (2009) perform an extensive
study of variations in λR with inclination, and find that λR

does not deviate significantly from its maximum value for
a large range of viewing angles. This makes λR a reliable
and robust estimator of the intrinsic angular momentum.
Jesseit et al. (2009) quote a confusion probabiliy of 4.6 per
cent of mistakingly classifying a fast rotating galaxy as a
slow rotator. They add that this probability will be even
lower in practise, as their simulated merger sample has a
significantly larger number of prolate shaped galaxies than
observed in galaxy surveys, and most of the wrongly clas-
sified galaxies in their sample fall into this category. In our
ATLAS3Dsample we only have two clear examples of pro-
late galaxies: one of them is classified as a fast rotator, but
both have non-regular rotation (Paper II). We therefore are
confident that any contaminations in our sample due to mis-
classification of fast and slow rotators is negligible for our
intended purposes.

Based on papers II and III fast rotators are galaxies with
regular, aligned velocity fields that often possess discs and
bars, while slow rotators are often kinematically misaligned,
have kinematically distinct cores (KDCs) and are located on
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Sa

Sa

Nos objetos vistos de perfil é
mais difícil distinguir a forma dos
braços. Mas nestes casos é
possível perceber mais
claramente as zonas de absorção
interestelar provocadas pela
poeira presente no disco.

Quando observamos as galáxias
espirais podemos perceber
gradualmente a presença de
braços espirais e zonas de
absorção interestelar. Nas
galáxias Sa já é possível verificar
a presença de braços espirais
tênues e enrolados.



SBa

SBa

Nos objetos vistos de perfil é
mais difícil distinguir a barra.

Nas galáxias SBa observa-se que
os braços espirais saem do
extremo da barra. Algumas vezes
a região onde surgem os braços
forma um anel e por isso é
costume adicionar uma letra r na
classificação (ring).



Sb

Sb

Nas galáxias Sb os braços se
tornam mais abertos quando
comparados com as Sa’s e
percebe-se mais claramente as
zonas de formação estelar
associadas aos braços espirais.
Observe como neste objeto os
braços atingem até as
proximidades da região central.
Trata-se de uma subestrutura do
tipo s (string).



SBb

SBb

Em outros casos os braços
espirais parecem se subdividir na
região externa formando
estruturas truncadas e caóticas.

Em alguns casos os braços
espirais não parecem se destacar
tão claramente quanto
gostaríamos! Veja por exemplo
NGC 3351 em que podemos
identificar a barra e um anel
central. Mas a forma do braço
espiral exterior é bem difusa e mal
definida.



Sc

Sc

Nas espirais do tipo Sc os braços
formam estruturas mais abertas e
com grandes zonas de formação
estelar.

Em algumas galáxias a forma do
braço é relativamente clara em
algumas regiões, mas não tanto
em outras regiões do mesmo
objeto.



SBc

SBc

As barras são estruturas que
parecem estar presente em cerca
de 30% das galáxias espirais. Em
alguns casos forma-se um anel
nos pontos terminais da barra, em
outros casos este anel não está
presente.

Muitas vezes a identificação dos
braços é dificultada devido a que
o traçador usualmente mais
utilizado são as regiões HII ricas
em estrelas jovens. Ocorre que
devido à rotação estas regiões
vão se deformando gradualmente
até se misturarem completamente
no disco estelar.



Sd

Sd

Alguns observadores incluem a
classe adicional das galáxias Sd
onde se percebe a presença de
uma estrutura espiral com zonas
abundantes de formação estelar
mas sem uma clara organização
do padrão como ocorre
normalmente nas Sa, Sb e Sc.



IrrM

IrrB

Além destas categoria é comum
incluir-se ainda a categoria das
irregulares do tipo Magalhães
(uma referência às nuvens de
Magalhães) e irregulares em geral.

Em alguns casos é possível
perceber nas irregulares a
presença de uma estrutura do tipo
barra.



Nas galáxias espirais a análise de Binney & de Vaucouleurs mostrou tratar-se de
objetos com um grau de achatamento intrínseco mais reduzido (ξ~0,15-0,20) e
portanto mais próximos da hipótese de disco fino.
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Figure 6. Comparison of the axis ratio distributions for slow (dashed lines) and fast (solid lines) rotators in the ATLAS
3D

(Weijmans

et al. 2014, grey) and this work (black). Although presented here for completeness, the apparent ellipticity and kinematic misalignment

distributions could not be reliably reproduced in Weijmans et al. (2014) for slow rotator galaxies. While the distribution of intrinsic

flattening (q) overlap and generally agree, the axis ratio p distributions look very di↵erent. In particular, the ATLAS
3D

results do not

allow for any significantly triaxial (p 6= 1) galaxies (see text and appendix). While not directly comparable due to distinct methods and
sample selection, other selected literature results (Rodŕıguez & Padilla 2013; Padilla & Strauss 2008; Ryden 2006) based on inverting

the distribution of apparent ellipticity alone for early (dashed coloured lines) and late (solid coloured lines) type samples are also shown

as labeled.

(iv) Our assumed  int (Equation 10) may not be appli-
cable for R4. If the model is inappropriate, the data cannot
be explained by the model, which leads to a larger A2 value.
This is discussed further in what follows.

Because galaxies in R4 are rotationally supported, an
alternative assumption is that the intrinsic angular momen-
tum vector is aligned with the short axis  int = 0. In other
words, the apparent kinematic misalignment is only large
for projections near face-on. Running the algorithm with
this latter assumption yields slightly higher A2 = 0.004 val-
ues with a lower fraction of triaxial systems (lower �Y ) and
nearly identical q distributions.

As with Weijmans et al. (2014) and due to computa-
tional limitations, we are unable to provide uncertainties
on our measured intrinsic shape parameters. Moreover, un-
certainties are not available for our photometric measure-
ments and hence measurement errors cannot be propagated
directly. The smoothing we have applied to both the  and
✏ distributions however is quite large (i.e. � = 5� and
�✏ = 0.1) compared to the expected observational uncer-
tainties. This indicates that the “noise” in the distributions
is dominated by stochastic uncertainties rather than by mea-
surement uncertainties. Since the same smoothing is applied
to both the model and the data self-consistently, it is safe to
assume that photometric uncertainties do not significantly
contribute to the shape parameters uncertainties. To get a
handle on the order of magnitude of the uncertainties on

the various shape parameters, we refer to the A
2 maps in

Fig. 4 and 3, which show a range of fitted parameters with
comparably good fits. The A2 maps suggest that for the fast
rotators, R3 and R4 samples, values of µY and �Y within
⇠ 1 � 2 of the best fit parameters provide similarly good
fit to the data, while µq and �q are more uncertain due to
degeneracies towards lower µq and higher �q. For slow ro-
tators, R1 and R2, the reverse is true, the A

2 maps suggest
that µY and �Y are degenerate towards lower µY and �Y ,
while µq and �q within ⇠ 0.1�0.2 of the best fit parameters
provide similarly good fit to the data.

In summary, we infer meaningful intrinsic shapes for
the majority of our samples (Table 1). SAMI galaxies are
typically oblate axisymmetric spheroids with slow rotators
and R1 samples containing a significant fraction (⇠ 15%)
of triaxial galaxies. We reliably measure that fast rotators
are intrinsically more flattened than slow rotators. We show
that, as spin (i.e. �Re) increases, galaxies become intrinsi-
cally flatter and less likely to be triaxial.

4.2 Comparison with literature

Before discussing the implications of our findings for the
formation and evolution of galaxies in the di↵erent samples,
we compare our intrinsic shape findings with that previously
measured in the literature. The work of the ATLAS3D team
(Weijmans et al. 2014) on the topic of intrinsic shapes o↵ers

c� 2014 RAS, MNRAS 000, 1–13

É importante ressaltar que as características das galáxias dependem bastante do tipo de
amostra que é utilizada nos estudos conforme mostra Foster et al (2017, MNRAS, 472,
966). Como tendência geral as galáxias consideradas com rotatores rápidos, como é o
caso das espirais, apresentam uma razão axial intrínseca na faixa ξ~0,15-0,30. Já nos
rotatores lentos a razão axial é mais próxima de ξ~0,60-0,70. Os dois semi-eixos maiores
são aproximadamente iguais indicando uma preferência da natureza pelos elipsoide
oblatos. Portanto a concepção que se consolida é que de fato os discos são realmente
estruturas finas e esta propriedade está relacionada com a elevada velocidade de rotação.



A aproximação de disco fino é útil
em muitos casos mas dificilmente
pode ser considerada como
minimamente realista. Em
algumas situações é inevitável
considerar a estrutura
tridimensional do disco

Classifique estas galáxias meça as
suas razões axiais e estime os ângulos
de inclinação na aproximação de
disco fino e disco espesso. Como
seria possível medir a razão axial
intrínseca das galáxias supondo que
as mesmas sejam elipsóide oblatos?



Nos casos em que os objetos são vistos
de perfil o procedimento mais comum
para classificá-los consiste em verificar a
presença da zona de absorção
interestelar, mais importante nas Sc’s, e
verificar a dimensão relativa do bojo,
maior nas Sa’s. Mas as incertezas deste
procedimento são bem mais importantes.
Por outro lado é possível constatar
através desses objetos que realmente a
estrutura transversal do disco é
realmente fina e compatível com as
estimativas ξ~0,15-0,30.

SbSc

Sa



Na categoria das galáxias peculiares estão
os objetos que não se encaixam em
quaisquer das categorias anteriores.
Normalmente tratam-se de objetos em
interação forte e muito distorcidos, ou
ainda objetos irregulares.

O número relativamente pequeno destes
objetos, quando comparados com as
outras classes (~10%), reforça a
concepção da classificação de Hubble e
indica que as exceções devem estar
associadas a eventos catastróficos.



Sa

Uma observação final da maior
relevância é que a aparência de uma
galáxia depende fortemente da
banda espectral observada.
Normalmente estamos
acostumados a classificar as
galáxias na região do visível onde o
esquema de Hubble é adequado. O
fato, no entanto, é que as estruturas
utilizadas no visível como
indicadores morfológicos podem
ser muito distintas quando
examinadas em outras regiões
espectrais. Interpretar dados em
múltiplos comprimentos de onda
pode ser um trabalho desafiador.

NGC 3190 FUV-NUV 1516-2267 ǺNGC 3190 JHK

20 cm



original classifications, while peculiar morphologies are under-
estimated by a similar amount, with the spheroid population
being fairly robust. This means that low-mass disks are more
likely to be peculiar galaxies with unresolved structure. This
effect is seen for all redshifts.

At higher masses with ( )M Mlog 9>* , the corrections are
modest. For 2.5< z< 4.5, there is a ∼5% overestimation of
disks that are spread over peculiars and spheroids. For
4.5< z< 6.5 the fraction of disks is underestimated by 15%,
with most cases being disks classified as peculiars.

In addition to the effects of cross-class misclassifications, the
rate of unclassified objects increases dramatically, especially at
the highest redshifts and in the low-mass bin. For galaxies with

( )M Mlog 9<* , at z= 3%, 11% are unclassifiable or PSF-
sized; similarly 23%, 48%, and 69% for z= 4, z= 5, and z= 6,
respectively. For ( )M Mlog 9>* this effect is not as
significant, with 1%, 3%, 7%, and 11% for z = 3, 4, 5, and
6, respectively. This effect is a combination of sources
extending over smaller angular sizes (as well as an increased
effect from the PSFs) and sources being dimmer due to
cosmological dimming. This demonstrates that the classifica-
tions for the low-mass regime can suffer from strong selection
effects, especially at high z. On the other hand, the high-mass
end of our sample is fairly robust against these effects.

In the following sections we will use these corrections to
discuss the evolution of morphological fractions with redshift.

3.4. Evolution of the Hubble Sequence

One principal goal of looking at galaxy morphology and
structure is to establish when and how the Hubble Sequence
(Hubble 1926) emerges in the context of the hierarchical
assembly of the Universe.

Here we report the redshift evolution of morphological
classes that encompass the three main categories of the Hubble
Sequence from 1.5< z< 6, from when the Universe was only
∼1 Gyr old up to ∼4.2 Gyr. In Figure 9 we show this evolution
in two mass bins, with the left panel displaying sources with

M*� 109 Mewhile the right panel shows this evolution for
M* > 109 Me. Spheroids are displayed as red circles, peculiars
as pink diamonds, and disks as blue squares. The fractions
shown are redshift-corrected fractions based on the analysis
presented in Section 3.3, and the original fractions prior to
these corrections are also shown as white markers. The fraction
of disks from Ferreira et al. (2023) is shown as black squares
for comparison.
For low masses (M*� 109 Me) we find strong evolution

with redshift, with the peculiars increasing dramatically from
∼30% at z= 2 to ∼70% at z= 6 while the fraction of disks
decreases for all redshifts, and spheroids decrease from ∼20%
to ∼10% at z= 6. The disk fractions in the range 2< z< 5 and
the results previously reported in Ferreira et al. (2023) only
agree on the uncorrected fractions. This suggests that these
previous results are likely to be overestimated due to redshift
effects in the lower mass range. However, it still shows a
significant increase over disk fractions for the same redshift
range from Mortlock et al. (2013).
In the high-mass case (M* > 109 Me) we observe almost no

evolution in the redshift range probed, with a slight offset from
z= 2 to z= 3, but the fractions remain fairly constant up to
z= 6. The disks stay at around 40%–60%, while peculiars
correspond to 20%–40% of the overall fraction with spheroids
steadily increasing from 10% to ∼20%.
We note, however, that within the error bars the fraction of

high-mass disks in this work is consistent with our previous
results in Ferreira et al. (2023).

3.4.1. Spheroid Evolution

Another remarkable aspect of the evolution of galaxy type
fraction is that the spheroid fraction is roughly constant, even
up to the highest redshifts, but lower than the level seen for
local galaxies. We generally do not see an increase in the
number of elliptical galaxies at lower redshifts, at least down to
z∼ 1.5. We might have expected to see more spheroids at
lower z if mergers are progressively transforming peculiars into

Figure 9. Morphology fraction vs. redshift. The evolution of morphology fraction with redshift for the main morphological classes of our classification framework
(Figure 2) in two mass bins, ( )/ M Mlog 9<* (left) and ( )/ M Mlog 9>* (right). Disks, spheroids, and peculiars are shown as blue squares, red circles, and pink
diamonds, respectively. The black squares show the disk fractions reported in Ferreira et al. (2023). The white markers show the class fractions before the redshift
corrections.
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catalog based on six independent classifiers contains 1672
disks (∼42%), 553 spheroids (∼14%), 1100 peculiars (∼27%),
428 ambiguous sources (∼10%), 55 point sources (∼1%), and
148 unclassifiable sources (∼4%). Examples of each of these
types are shown in Figure 3 in bins of increasing redshift. The
full catalog is publicly available.19

These visual classifications are the basis for the discussion in
this section. In Section 3.1 we detail the three base classes and
the caveats from the visual classifications. We follow with a
description of the quantitative morphologies of these sources
and how they relate to the visual classifications in Section 3.2.
We briefly discuss redshift biases in Section 3.3. We explore
the evolution of the Hubble Sequence in Section 3.4, and the
evolution of the contribution of each morphological class to

star formation and stellar mass in Section 3.5. We compare
these classifications with predictions from cosmological
simulations in Section 3.6, and in Section 3.7 we briefly
discuss the main differences between HST and JWST imaging
that could explain some of the discrepancies from previous
studies. In this section we only show the relative contributions
of the three main classes (disks, spheroids, and peculiars),
leaving the ambiguous, point sources, and unclassifiable
sources out of the picture. At higher redshifts their fraction
increases considerably, making it difficult for us to disentangle
the contributions from the main classes. However, we discuss
how they impact our results separately in Section 3.3.

3.1. Disks, Spheroids, and Peculiars

Figure 3 displays examples randomly drawn from the catalog
for the three main morphological classes: disks, spheroids, and
peculiars.

Figure 3. Rest-frame optical images for sources in our sample. The three panels show the three main classes disks, spheroids, and peculiars, respectively.
Galaxies are ordered horizontally by redshift, from lowest on the left to highest on the right. Stamps are shown in square-root normalization. Redshifts are from
Duncan et al. (2019) based on the CANDELS fields.

19 Full catalog publicly available at https://github.com/astroferreira/CEERS_
EPOCHS_MORPHO/.
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Os dados morfológicos de 3 956 objetos, com
1,5< z <6,5, observados pelo JWST (Ferreira, L.
et al, 2023, ApJ, 955, 94 ) sugerem como
ocorreu a evolução recente do Universo dos
objetos com M*> 109 M! na classificação de
Hubble.

1. As galáxias com disco já estavam
presentes desde z~6 mas com uma fração
de ~30% e só mais recentemente a sua
proporção cresceu para cerca de 50%.

2. Os esferoides mantiveram uma proporção
relativamente constante de ~20% dos
objetos.

t(z) 3,3 1,6 0,9 Ganos
t0 = 13,7 Ganos LCDM

3. A proporção de objetos
peculiares se manteve
constante em 35% no
intervalo z~3-6 e mais
recentemente decresceu
para 25%.



3.2 Luminosidade
Como as galáxias são objetos extensos podemos examinar a emissão proveniente de
uma pequena região da imagem, de área angular ΔA projetada no plano do céu, e
medir a luminosidade recebida, ΔL. O brilho superficial é definido então pela razão

SBR(r,θ) = ΔL/ ΔA

e varia na medida em que analisamos diferentes regiões do objeto. Esta quantidade
pode ser ainda expressa em unidades de magnitude

I = -2,5 Log (SBR)

O brilho superficial é causado principalmente pela emissão distribuída das estrelas e a
sua medição nos permite determinar a luminosidade integrada das galáxias. O estudo
da fotometria superficial das galáxias nos fornece uma pista importante de como a
população estelar se distribui nestes objetos. Observe que o brilho superficial é uma
quantidade integrada ao longo da linha de visada do observador e esta é uma limitação
com a qual temos que conviver. ΔA

r
θMostre que o brilho superficial

não deve depender da
distância da galáxia.



Em princípio a luminosidade total de um objeto
pode então ser obtida integrando-se o brilho
superficial sobre toda a imagem do objeto.
Normalmente os pacotes de tratamento de
imagens, como o IRAF e MIDAS, fornecem as
informações para analisar as imagens. A figura
ao lado mostra uma aplicação desta técnica para
uma imagem do SDSS. Uma aproximação
bastante útil consiste em caracterizar as isofotas
como elipses e assim determinar as variações
ponto a ponto do perfil de brilho, da elipticidade
e ângulo de posição. Neste exemplo em
particular os autores analisaram ainda as
distorções isofotais em relação a uma elipse
perfeita. Uma elipse perfeita é descrita em
termos de combinações de sen2θ e cos2θ. Numa
elipse distorcida é possível mostrar que os
termos de ordem superior ( A4cos4θ + B4sen4θ )
começam a ser mais relevantes. A presença
dessas distorções podem então ser
interpretadas como perturbações estruturais
presentes nas galáxias observadas. Nesta
aplicação em particular foram usadas as
imagens a imagem composta nas várias bandas
do SDSS, na banda g, e uma imagem filtrada
ressaltando detalhes estruturais que reforçam a
suspeita de tratar-se de uma galáxia lenticular.

No. 5, 2008 MORPHOLOGICAL RE-EVALUATION OF CIG AND SDSS GALAXIES 2121

Figure 3. CIG 16: a prototype of a lenticular galaxy. Panels are the same as in Figure 2.

We briefly review each one of the CAS parameters.

1. Concentration of light C. The concentration index C is
defined as the ratio of the 80% to 20% curve of growth
radii (r80, r20), within 1.5 times the Petrosian inverted
radius at r(η = 0.2) (r ′

P ) normalized by a logarithm:
C = 5 × log(r80%/r20%) (see, C2003 for more details).
The concentration is related to the galaxy light (or stellar
mass) distributions.

2. Asymmetry A. The asymmetry index is the number com-
puted when a galaxy is rotated 180◦ from its center and
then subtracted from its prerotated image, and the sum-
mation of the intensities of the absolute value residuals

of this subtraction are compared with the original galaxy
flux (see for more details C2003). This parameter is also
measured within 1.5 × r ′

P . The A index is sensitive to any
feature that produces asymmetric light distributions. This
includes galaxy interactions/mergers, large star-forming
regions, and projection effects such as dust lanes (Conselice
1997; Conselice et al. 2000).

3. Clumpiness S. Galaxies undergoing SF are very patchy and
contain large amounts of light at high spatial frequency.
To quantify this, the clumpiness index S is defined as the
ratio of the amount of light contained in high frequency
structures to the total amount of light in the galaxy within



A análise de como a distribuição do perfil de brilho
superficial varia ao longo do corpo da galáxia e ao
longo de uma direção qualquer pode ser muito útil.
Estas variações podem nos dar pistas importantes
sobre o objeto. Veja por exemplo o caso da galáxia
NGC 55 analisada por de Vaucouleurs (1961,ApJ,
133, 405).

NGC 55 B+V+Hα (ESO)
30’

NGC 55 FUV+NUV (GALEX)

JHK 2MASS



A análise detalhada do
perfil de brilho deste
objeto permitiu àquele
autor identificar uma
estrutura de barra na
região central
semelhante à que existe
na Grande Nuvem de
Magalhães, porém
observada ao longo de
um ângulo de visão
diferente.



Baseando-se neste tipo de análise de Vaucouleurs concluiu
que as diferenças morfológicas entre estes diversos tipos
de objetos, algumas vezes classificados como Irregulares
do tipo Magalhães, se deve na verdade ao ângulo de visão
distinto pelo qual as mesmas são vistas.

NGC 4618
LMC

NGC 4027

NGC 55

SMC

NGC 4631



3.3 Escala de Distâncias
Ainda hoje uma importante
linha de pesquisa consiste
na estimativa das
distâncias individuais das
galáxias próximas. A
principal dificuldade nesta
área está na
impossibilidade de utilizar-
se um único indicador de
distância que seja aplicável
a todos os objetos. As
estrelas cefeídas, por
exemplo, devido à
limitação instrumental,
podem atualmente ser
utilizadas até distâncias
máximas da ordem de 10
Mpc. Acima desta escala é
necessário usar outros
indicadores, complicando a
determinação das
distâncias dos objetos
mais remotos.



A identificação das
estrelas cefeídas segue
basicamente a mesma
metodologia proposta
inicialmente por E.
Hubble porém usando
recursos muito mais
modernos. A sua
aplicação mais recente
ocorreu em um dos
principais projetos do
telescópio espacial
Hubble. Mas este
método, no momento,
não pode estendido
além de distâncias
comparáveis ao
aglomerado de Virgo. A
razão é que as
magnitudes aparentes
se tornam proibitivas de
serem observadas
mesmo no telescópio
espacial Hubble.

Considere que a magnitude absoluta típica de uma estrela cefeída seja da
ordem de -7. Qual seria a máxima distância detectável se o telescópio
Hubble consegue identificar objetos estelares de no máximo m=27?



Além das cefeídas, um dos estimadores mais precisos é o da chamada relação Tully-
Fisher (1977,AA,54,661). Como a estrutura das galáxias espirais é sustentada pela rotação

V2
rot~GM/R

e ademais observa-se que a densidade superficial de massa projetada das galáxias
espirais é aproximadamente constante (M/πR2 ~ Cte) resultando que M = k V4

rot. Por sua
vez, quanto maior a massa tanto maior será a sua luminosidade (M=fL) e segue-se que

L~k V4
rot

Uma forma de verificar esta relação consiste em estimar a velocidade máxima de rotação
dos objetos através da largura ΔV~2Vrot dos seus perfis de emissão na linha de 21 cm.

ΔV

Vel



Se a relação anterior, da luminosidade com a velocidade máxima de rotação, estivesse
estritamente correta então poderíamos representá-la em magnitudes, M, na forma

M ~ a - 10 Log ΔV

Como se pode observar os dados empíricos apresentam uma correlação bastante
próxima desta previsão.



Os resultados indicam que de um modo geral as galáxias espirais de diferentes tipos
morfológicos seguem acuradamente esta relação. As relações observadas atualmente são

MB ~ -11,0 Log Vrot (km/s) + 3,31     Sc
MB ~ -10,2 Log Vrot (km/s) + 2,71     Sb
MB ~ -9,95 Log Vrot (km/s) + 3,15     Sa

Classifique
morfologicamente
e estime a distância
da galáxia NGC
4321 sabendo que
a sua velocidade
máxima de rotação
é igual a 240 km/s e
a sua magnitude
aparente é Bt=10,05
mag.



As galáxias mais distantes do Universo local
podem ter a sua distância estimada através
das supernovas do tipo Ia. Estes objetos
surgem quando uma estrela anã branca em
um sistema binário captura parte da massa da
sua companheira. A estrutura das anãs
brancas se mantem estável graças à pressão
eletrônica de um gás de elétrons degenerado.
Mas esta estabilidade só pode ser mantida
enquanto a sua massa não ultrapassar o
limite de Chandrasekhar (1,44 M!). Ao romper
este limite a estrela perde a sua condição de
manter o equilíbrio gravitacional e explode.
Como este limite é muito bem definido a
luminosidade do evento é constante, dentro
de flutuações da ordem de 20%, garantindo
assim a sua utilidade como indicador de
distância.



As supernovas mais próximas, com
distâncias estimadas por outros métodos,
podem ser calibradas para compor uma curva
de luz padrão. Quando observamos uma
supernova distante podemos então usar este
gabarito para estimar a sua magnitude
absoluta obtendo-se assim a distância.

Supernova Ia em NGC 4526



Como as supernovas
Ia são eventos muito
brilhantes é possível
observá-las mesmo
nos objetos mais
distantes. Por este
motivo estas
observações são
fundamentais para que
possamos testar as
propriedades
geométricas do
Universo, como por
exemplo a sua
curvatura. Atualmente
existe uma grande
rede de colaboração
internacional visando
obter o levantamento
do maior número
possível de eventos
desta natureza.



3.4 Lei de Hubble e Cosmologia

Uma das descobertas mais fundamentais de
Edwin Hubble foi de que as galáxias se
afastam da Via Láctea com velocidades
crescentes com a sua distância. Nos anos de
1920 Edwin Hubble e colaboradores mediram
não apenas as distâncias das galáxias mas
também o seu redshift

z=(λobs– λ0)/λ0

onde λobs e λ0 são os comprimentos de onda
observado e de laboratório. Na época a
interpretação de Hubble, que depois
verificou-se ser incorreta, era de que o
fenômeno se devia à velocidade de
afastamento pelo efeito Doppler da radiação

V=c z



O espaço-tempo expande com o fator
de escala R(t), sendo R(t0)=1 em t0 a
idade atual do Universo. Como λ
cresce com o fator de escala

λobs/λ0= R(t0)/R(t)=1/R

e portanto

1+z=1/R

R(t)

R(t0)

λ0
λobs

DSS J003311.40
-012524.9



O resultado desta interpretação
baseada na teoria da relatividade
geral é que a lei de Hubble

V = H0 d

Como d= cte*R esta relação nos
mostra que de fato a taxa com que
o fator de escala do Universo está
variando.

dR/dt/R = H0

sendo H0 a constante de Hubble. A
determinação acurada desta
constante é de vital importância
cosmológica e as estimativas
mais recentes indicam que
H0~70±6 km/s/Mpc. A escala de
tempo de Hubble é definida como

tH=1/H0~1010 anos

e nos fornece uma indicação
grosseira sobre a idade do
Universo.

Em algumas situações é possível estimar a distância
de um objeto no Universo local a partir do seu
redshift. O aglomerado de galáxia de Hércules, por
exemplo, se afasta da Via Láctea com um redshift
z=0,036. Qual deve ser a sua distância?



O Universo em expansão, de
acordo com a teoria da
relatividade geral, pode ser
comparado a uma película que se
expande homogeneamente em
todas as direções. Neste caso a
superfície da película
representaria o espaço que se
encontra em expansão
homogênea. Em um dado instante
de tempo um observador situado
em uma galáxia qualquer A
observa que uma outra galáxia
arbitrária B se afasta dele com
uma velocidade VAB proporcional
à separação dAB que existe entre
elas. Esta expansão ocorre
porque as galáxias estão
compartilhando do movimento
global da película que se expande
continuamente satisfazendo as
restrições da teoria da
relatividade geral. Portanto, ao
contrário do que pensava Hubble,
não são as galáxias que se
movimentam mas é o próprio
espaço que expande.



Uma consequência deste
processo é que ao
observarmos um objeto cuja
luz foi deslocada para o
vermelho devido à expansão
cosmológica estamos de fato
observando o passado do
Universo. Como a idade da
nossa galáxia é t0~14,6
bilhões anos. Suponha que
estejamos observando um
quasar em z=1,0. A luz deste
objeto foi gerada quando a
idade do Universo era t=t0-Δt
onde Δt(z) depende do
modelo cosmológico
adotado. Quando o fóton foi
emitido a distância entre os
objetos era dAB(t0-Δt). Durante
o seu voo o fóton sofre uma
variação do seu comprimento
de onda devido à expansão
do Universo. Esta é a origem
do redshift no Universo em
expansão. A distância dAB(t0) é
denominada de distância
comóvel.



O processo de expansão do Universo depende da densidade do seu conteúdo de matéria-
energia comparada com a sua taxa de expansão. Trata-se de uma situação análoga a um
experimento simples de atirar uma pedra para o alto enquanto ela vence a gravidade
terrestre. Se a velocidade de expansão inicial for menor que a velocidade de escape a sua
energia total será negativa e em algum momento a pedra deve retornar à Terra. Este é o
caso análogo do chamado modelo fechado. A caracterização deste modelo é dada pelo
parâmetro de densidade Ω0 que mede a razão entre a densidade de matéria-energia e a
densidade crítica

𝝆𝒄𝟎 =
𝟑𝑯𝟎𝟐

𝟖𝝅𝑮

Se ρ representa a densidade atual
de matéria-energia então o valor
atual do parâmetro de densidade é
Ω0=ρ/ρc0. Se Ω0>1 temos o modelo
fechado.

Se Ω0<1 temos o modelo aberto
análogo ao experimento de lançar
uma pedra com velocidade
superior à velocidade de escape.

O caso crítico ocorre quando Ω0=1
e a maioria dos cosmólogos
acredita que ele descreve
acuradamente as observações
mais recentes.



A densidade de matéria - energia pode ser dividida em três grandes contribuições: matéria,
radiação e energia escura.

A densidade total de matéria, ρ0M, é composta da matéria bariônica usual e da matéria
escura e a sua contribuição para o parâmetro de densidade atual é Ω0M=ρ0M/ρ0c ~0,3.

A densidade atual contida na radiação ρ0R é praticamente desprezível assim como a de seu
correspondente parâmetro de densidade Ω0R=ρ0R/ρ0c ~0,04. No entanto a densidade da
radiação depende da quarta potência da temperatura da radiação (T0R~3 K). Como no
passado a temperatura de radiação era muito maior
concluímos que próximo ao Big-Bang o termo de radiação
era responsável pela contribuição dominante da densidade
naquele período.

A densidade atual da energia escura é usualmente
representada pela chamada constante cosmológica Λ e a
sua contribuição Ω0Λ ~0,7.

Assim no total temos segundo o atual modelo de
concordância cósmica

Ω0M+ Ω0R+ Ω0Λ=Ω0= 1

E considerando Ω0R= 0 temos ainda

Ω0M+ Ω0Λ= 1



3.5 Propriedades Gerais

Várias propriedades intrínsecas das galáxias apresentam regularidades importantes que
dependem do tipo morfológico do objeto. Na figura acima ilustra a dependência do diâmetro
físico dos objetos em função do tipo morfológico. Esta amostra de 1152 objetos foi extraída
da base de dados hyperleda ( http://leda.univ-lyon1.fr/ ) na qual foram selecionadas as
galáxias com magnitudes aparentes B<14,5 mag e com boas estimativas fotométricas e de
distância. Observe que existe uma ligeira tendência das galáxias de tipo jovem ser um
pouco maiores que as espirais. Em média estas duas classes apresentam diâmetros da
ordem de 30-40 kpc. Já as galáxias irregulares, apesar de presentes em menor número, são
certamente menores que a dimensão média das galáxias espirais e de tipo jovem.

E S0 Sa Sb Sc Sd Irr



Este mesmo comportamento se repete quando analisamos a luminosidade indicada
aqui pela magnitude absoluta no filtro B. As galáxias de tipo jovem são ligeiramente
mais brilhantes e as irregulares são as menos luminosas. Se considerarmos que as
estrelas de massa solar são representativas da média da população estelar então
Mabs(B) - B! =-2,5 Log N. E como B!=5,48 resulta que o número de estrelas em uma
galáxia espiral média deve ser da ordem de 2x1010 estrelas! Mesmo nas menores
galáxias (Mabs ~-17 mag) temos cerca de 109 estrelas um número muito superior aos
maiores aglomerados globulares com no máximo 105 estrelas.

E S0 Sa Sb Sc Sd Irr



O método mais confiável para estimar a massa das galáxias depende da determinação
da velocidade de rotação. No caso das espirais existem atualmente um número
abundante de objetos com observações baseadas na largura das linhas de 21cm do HI.
Neste caso podemos estimar que M~V2

rot R/G e em média a massa desses objetos se
situa na faixa (1-3)x1011 M! conforme ilustramos acima. Porém essas estimativas estão
praticamente ausentes no caso das elípticas que têm pouco gás interestelar e suas
massas totais são mais difíceis de ser avaliadas através da emissão de 21cm.

E S0 Sa Sb Sc Sd Irr



Um indicador muito utilizado para caracterizar a população estelar é a razão massa-
luminosidade em unidades solares ( f= M/M!/L/L!). Se f=1 e se toda a massa estivesse na
forma de estrelas, então, em média, estas estrelas deveriam ser do tipo solar. Observe
que em média as galáxias espirais tendem a apresentar uma razão massa-luminosidade
f~5 M!/L! indicando que em média as suas estrelas emitem menos luminosidade que o
Sol. Ao contrário as espirais tardias emitem mais luminosidade por unidade de massa
que as galáxias de tipo jovem. Este efeito decorre de que atualmente a taxa de formação
estelar nas espirais tardias é mais elevada e por isso estes objetos têm uma população
estelar contendo mais objetos jovens e mais luminosos.

E S0 Sa Sb Sc Sd Irr



O gráfico acima representa o comportamento do brilho superficial médio, definido
operacionalmente como Σ=-2,5Log(4L/pab) onde a e b são os diâmetros maior e menor na
isofota de 25 mag/⎕” respectivamente. Podemos verificar que, apesar da dispersão, em
média as galáxias apresentam um brilho superficial médio aproximadamente constante da
ordem 22,69 mag/⎕” . Uma aplicação simples deste resultado consiste em considerar a
galáxia de Andromeda cuja dimensão angular é de 190’x60’. Qual deveria ser a sua
magnitude aparente? Usando esta relação concluímos que deveria ser B~4. A medida
observada de fato é 4,3 mag!

E S0 Sa Sb Sc Sd Irr



A figura acima mostra a densidade superficial de massa (σT=4MT/πab), em massas
solares por pc2, e mostra uma clara tendência das galáxias espirais em apresentar uma
densidade de massa da ordem de 100 M!/pc^2. As galáxias irregulares apresentam uma
densidade projetada de massa um pouco menor.

Estime a massa da Via Láctea (R~15 Kpc) e compare com a
massa da LMC (R~70 minutos de arco, d~50 Kpc).

E S0 Sa Sb Sc Sd Irr



Outra clara diferenciação entre espirais e elípticas pode ser percebida através do
conteúdo gasoso indicado aqui pela massa de hidrogênio neutro (MHI). As galáxias de
tipo jovem (S0,Sa) apresentam uma fração de gás da ordem de MHI/MT ~2% enquanto
nas espirais tardias esta mesma fração é da ordem de 10%. Este fato nos ajuda a
entender a maior taxa de formação estelar atual nas espirais. A concepção atual é que
as galáxias de tipo jovem (E, S0) consumiram rapidamente o seu reservatório inicial
de gás e depois a população estelar foi se tornando gradualmente envelhecida com a
rápida evolução das estrelas mais massivas. Já as espirais conseguiram manter um
reservatório de gás mais importante que sustenta ainda hoje a taxa de formação de
estrelas jovens.



A figura acima mostra uma importante consequência do processo de evolução estelar
nas galáxias. Nas E,S0 a população estelar que observamos hoje é mais velha e por isso
o índice de cor B-V ~1,0. Já nas espirais do tipo tardio o índice de cor é bem mais
azulado e B-V~0,6. Infelizmente existe um outro fator capaz de afetar os índices de cor.
Sabe-se que a metalicidade média também afeta o índice de cor e é possível que este
efeito esteja sendo parcialmente responsável pelo comportamento desta propriedade.

Compare o índice de cor das galáxias E, Sa, Sb e Sc com aquele das estrelas da seqüência
principal e estime a classe de população estelar que contribui predominantemente.

E S0 Sa Sb Sc Sd Irr



Utilizando os grandes
levantamentos de galáxias
temos hoje uma visão mais
clara de como as galáxias se
distribuem no Universo. Na
amostra do SDSS podemos
verificar através dos
diagramas cor-magnitude que
as galáxias se distribuem em
duas populações
denominadas de sequência
vermelha e sequência azul. A
sequência vermelha é
povoada preferencialmente
pelos objetos de tipo jovem
(E,S0). Já a sequência azul é
dominada pelas galáxias de
tipos espirais mais tardios.
Essas duas sequências se
superpõem e quando não
dispomos de informação
morfológica, em altos
redshifts por exemplo,
podemos apenas observar o
efeito combinado dessas duas
populações (Bernardi et al,
2010, MNRAS, 404, 2087 ).



As diferenças estruturais entre as galáxias apresentadas anteriormente sempre foram
motivo de debates entre os pesquisadores.

-Como se formaram as galáxias?
-Como explicar as suas diferenças morfológicas?
-Como identificar os parâmetros observacionais mais relevantes?
-Existem evidências de evolução entre as diversas classes morfológicas?

Diversas tentativas foram feitas para encaminhar propostas de discussão destas
questões mas ainda não se pode dizer que exista um consenso. Recentemente
Kormendy et al (2009, ApJS, 182, 216) avançaram alguns argumentos que podem lançar
luz sobre estas questões. O ponto de partida consiste em discutir como as galáxias se
distribuem no plano Magnitude Absoluta x Brilho superficial central. A luminosidade
absoluta representa em última análise a massa total em estrelas que por sua vez é
proporcional à massa total. Por sua vez o brilho superficial central mede o grau de
concentração da densidade ocorrido durante o processo de formação. Baseado na
distribuição dos objetos neste plano os autores argumentam que galáxias gigantes
elípticas devem ser intrinsecamente distintas das galáxias elípticas normais. A
concepção é que talvez as elípticas gigantes se formaram através do processo de fusão
de outras galáxias. As galáxias espirais compartilham a mesma região das galáxias
esferoidais e talvez essas últimas se originaram de galáxias espirais que perderam
completamente o seu gás e não conseguem mais formar novas estrelas.



Elípticas
normais

Gigantes
Elípticas

Espirais

Esferoidais e
Irregulares

Aglomerados
globulares



Recentemente Conselice (2014, ARAA, 52, 291) apresentou uma revisão indicando as
tendências atuais sobre o tema da classificação morfológicas em galáxias observáveis
até z=6. Dada a dificuldade de aplicar diretamente os conceitos da classificação de
Hubble a um número muito grande de objetos a ideia consiste em adotar métodos não-
paramétricos para quantificar estatisticamente a distribuição de brilho das galáxias. Os
parâmetros mais promissores citados atualmente são:

C- Concentração: medida pela distribuição dos raios de
Pretrossian h = I(r)/<i> h=20, 80

A- Assimetria: medida entre a diferença do valor absoluto
entre a imagem observada (I) e a imagem rotacionada de180o (R)

S- Granulação(Clumpiness): medida entre a diferença entre
a imagem observada (I) e a imagem rotacionada de180o (R)
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Figure 2
A graphical representation of how the concentration (C), asymmetry (A), and clumpiness (S) are measured on
an example nearby galaxy. Within the measurements for A and S, the value “I” represents the original galaxy
image, whereas “R” is this image rotated by 180◦. For the clumpiness S, “B” is the image after it has been
smoothed (blurred) by the factor 0.3 × 1.5r(η = 0.2). The details of these measurements can be found in
Conselice et al. (2000a) for asymmetry, A, Bershady et al. (2000) for concentration, C, and Conselice (2003)
for clumpiness, S.

same physical parts of galaxies at different redshifts (e.g., Petrosian 1976, Bershady et al. 2000,
Graham et al. 2005). The mathematical form for this radius is given by

η(R) = I (R)
<I (<R)>

, (2)

where most observables in nonparametric morphologies are measured at a radius that corresponds
to the location where η(R) = 0.2 or a relatively small multiplicative factor of this radius (often 1.5
times) (e.g., Bershady et al. 2000, Conselice 2003, Lotz et al. 2004).

2.3.1. Asymmetry index. One of the more commonly used indices is the asymmetry index (A),
which is a measure of how asymmetric a galaxy is after rotating along the line-of-sight center axis
of the galaxy by 180◦ (Figure 2). It can be thought of as an indicator of what fraction of the light
in a galaxy is in nonsymmetric components.

The basic formula for calculating the asymmetry index (A) is given by

A = min
(

"|I0 − I180|
"|I0|

)
− min

(
"|B0 − B180|

"|I0|

)
, (3)
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Figure 3
The different forms of the realizations of nearby galaxies of different morphologies and evolutionary states
plotted together in terms of their CAS [concentration (C), asymmetry (A), clumpiness (S)] parameters.
(a) The A-C indexes are plotted with colored points that reflect the value of the clumpiness for each galaxy.
Systems that have clumpiness values S < 0.1 are shown in red, systems where 0.1 < S < 0.35 are green, and
systems where S > 0.35 are blue. (b) Similarly, the A-S diagram shows concentration values; systems where
C > 4 are red, systems where 3 < C < 4 are green, and systems where C < 3 are blue. (c) For the S-C
diagram, systems having asymmetries A < 0.1 are red, systems where 0.1 < A < 0.35 are green, and systems
where A > 0.35 are blue. When using these three morphological parameters, all known nearby galaxy types
can be distinctly separated and distinguished in structural space (Conselice 2003). Abbreviation: ULIRGs,
ultraluminous infrared galaxies.

principle, the light could be concentrated in any location in a galaxy. The value of M20 is the mo-
ment of the fluxes of the brightest 20% of light in a galaxy, which is then normalized by the total
light moment for all pixels (Lotz et al. 2004, 2008a). The mathematical form for the M20 index is

M20 = log 10





∑
i

M i

M tot



, while
∑

i

fi < 0.2 ftot, (7)
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S<0,1 0,1<S<0,35 S>0,35 C>4 3<C<4 C<3

A<0,1 0,1<A<0,35 A>0,35



3.6 Evolução Fotométrica
Mesmo com as dúvidas que persistem atualmente é evidente que as galáxias se
formaram da contração de nuvens primordiais de gás. A partir daí a formação estelar se
iniciou determinando as suas características futuras. A descrição da evolução da
população estelar de uma galáxia é um tema fundamental para entendermos as
observações em altos redshift. No entanto no momento dispomos apenas de um modelo
muito simplificado. Neste modelo a evolução fotométrica deve depender de duas funções
básicas (i) a função inicial de massa (IMF) que determina o número relativo de estrelas
que se formam em cada intervalo de massa; (ii) a taxa de formação estelar (dM*/dt) que
informa qual a quantidade total de massa convertida em estrelas por unidade de tempo.
Na falta de um modelo baseado em princípios fundamentais a hipótese mais simples
consiste em supor que a taxa de formação estelar segue uma relação ad hoc do tipo

dM*/dt= Mg/t

onde Mg representa a massa da gás presente na galáxia em um dado momento. Se
fizermos a suposição que a massa total se mantém constante (MT=M*+Mg) obtemos

dM*/dt= (MT-M*)/t

sendo fácil mostrar que a solução desta equação é

M*=MT [1-exp(-t/t)]



O resultado final é que a taxa de formação estelar instantânea deve decrescer
exponencialmente ao longo do tempo

dM*/dt= MT/t exp(-t/t)

Podemos considerar que este resultado, extremamente simplista, é motivado pela
concepção de que a taxa de formação estelar era certamente bem maior no passado
quando a massa de gás era mais abundante. Neste caso o fator t funciona como uma
escala de tempo para consumo do gás para formar estrelas. Certamente sabemos que
a evolução da taxa de formação de estrelas deve ser muito mais complexa do que esta
expressão simplificada. Mas, ainda assim, esta expressão contem o ingrediente básico
para uma primeira abordagem deste problema. Sabemos pela observação de objetos
distantes que a taxa de formação estelar era certamente bem mais elevada no
passado. Portanto a escala de tempo t pode nos dar pistas de como ocorreu a
diferenciação da população estelar das galáxias em função do tipo morfológico.

Partindo da suposição inicial formulada demonstre as
relações acima. O que você considera como a maior
fraqueza deste resultado?



Para a função inicial de massa, ou IMF, as observações dos aglomerados estelares
galácticos, cujas estrelas surgiram praticamente ao mesmo tempo no passado recente da
nossa Galáxia, indicam que a hipótese mais simples consiste em adotar uma distribuição
em lei de potência

dN(m*)/dm*=-A m-a

sendo 2,1<a<3,2. O valor preferido por vários autores é a=2,45 que corresponde à
chamada IMF de Salpeter e a taxa de formação estelar. A figura abaixo mostra como
calcular a evolução das cores, devido ao envelhecimento da população estelar, de um
aglomerado obedecendo a esta IMF de Salpeter (1973, ApJ,179, 427). Para construir um
modelo evolutivo basta calcular quantas estrelas se formaram em cada instante e no final
verificar quais estrelas ainda sobrevivem hoje como resultado deste processo
cumulativo.

t1 t2 t3 hoje



Compare esta
previsão com os
dados de alguns
aglomerados
globulares e abertos
com idades
conhecidas através
do mapeamento da
seqüência principal.

Na figura abaixo temos um exemplo simples desse tipo de cálculo aplicado para estimar a
cor de um único aglomerado formado no passado remoto da Galáxia. Cada ponto da
curva contínua indica qual seria hoje o valor do índice de cor B-V. A curva tracejada
mostra o índice de cor dos aglomerados globulares e abertos observados. Como se vê,
apesar da simplicidade do modelo, é possível utilizá-lo com sucesso para explicar como
deve ter ocorrido a evolução fotométrica desses objetos.

Para compor um modelo das galáxias basta diversas populações de aglomerados com
diferentes idades e seguindo as indicações desenvolvidas anteriormente.



Como visto antes uma
galáxia, observada hoje,
pode ser tratada como uma
soma de vários aglomerados
estelares formados em
diferentes instantes no
passado. A figura ao lado
mostra o cálculo das cores
de uma galáxia, com idade de
1010 anos utilizando as ideias
acima (1973, ApJ, 179, 427).
Os triângulos indicam a
posição das galáxias
Irregulares e os pontos as
galáxias Sc. A linha tracejada
indica a posição das estrelas
na sequência principal com
idade zero. A galáxia NGC
309 (Sc), por exemplo, tem B-
V=0,56 e U-B=-0,07 e de
acordo com estes modelos
seria bem descrita por uma
IMF de Salpeter e uma taxa
de formação estelar com
escala de tempo t~5x109

anos.

b=1/t

NGC 309



Atualmente, mesmo
considerando as
deficiências
teóricas, o cálculo
dos modelos de
síntese evolutiva
está muito mais
avançado sendo
possível compará-
los diretamente as
observações
espectroscópicas
das galáxias como
podemos verificar
em Bruzual e
Charlot (2003,
MNRAS, 344, 1000 ).
Vários desses
códigos estão
disponíveis e podem
ser utilizados como
uma ferramenta
auxiliar para facilitar
a interpretação dos
dados
observacionais.



3.9 Evolução Química
Uma consequência natural da evolução fotométrica discutida na seção anterior é que
quanto maior a atividade de formação estelar tanto mais importante será a população
de estrelas massivas que evoluem rapidamente ejetando metais no meio interestelar
através das supernovas. Portanto maior será a abundância química nesses objetos. O
tratamento exato deste problema deve levar em consideração a proporção das estrelas
mais massivas, nascidas no passado, e que em um dado momento estão terminando a
sua evolução, e portanto retornando uma determinada quantidade de metais ao meio
interestelar. No entanto, uma aproximação muito útil deste problema foi concebida por
Schmidt (1963, ApJ, 137, 758) e se tornou conhecida como a hipótese de reciclagem
instantânea. As estrelas mais massivas e maiores responsáveis pelo enriquecimento do
meio interestelar evoluem tão mais rapidamente que a idade média das galáxias que
podemos considerar o retorno de metais como sendo instantâneo.

Massa(M/M⊙ ) Log(L/L⊙ ) Teff (103 K) Sp t(106 anos)

120 6.2 53 3.9
60 5.7 48 4.0
40 5.4 44 O5 5.0
20 4.6 35 O8 9.0
12 4.0 28 B0.5 18.0
5 2.8 17 B4 102

1 -0.16 5.64 G5 104



Vamos supor que Z=Mz/Mg represente a fração de metais presentes no meio interestelar
em um certo momento. Na aproximação de reciclagem instantânea uma parte dos
metais estão sendo consumidos pelo processo de formação de novas estrelas (
ZdM*/dt). Ao mesmo tempo as estrelas massivas retornam ao meio interestelar uma
proporção de metais (p dM*/dt) sendo p uma quantidade conhecida como fator de
doação de metais (yield). Portanto deve ser aproximadamente válida a relação

d(Mz)/dt=d(Z Mg)/dt ≈ -Z dM*/dt + p dM*/dt

Ademais vamos imaginar ainda que a massa total da galáxia seja conservada de tal
forma que em qualquer instante Mg + M* = M = Cte. Esta condição nos permite
estabelecer que

dM*/dt = -dMg/dt

Nestas condições podemos simplificar a equação de enriquecimento químico de tal
forma que d(Z Mg)/dt = Z dMg/dt+ Mg dZ/dt ou ainda,
Mg dZ/dt = -p dMg/dt

que pode ser facilmente integrada na forma

Z(t) – Z(0) = -p [ ln Mg(t) – ln Mg(0) ]



Quando as galáxias se formaram acredita-se que o gás não deveria ter metais e
portanto Z(0)=0. Por outro lado a massa de gás no início do colapso deve ser igual à
massa total que observamos hoje (Mg(0)=M). Portanto, considerando que a fração de
gás é definida por f = Mg/M, temos como resultado final que

Z(t)=-p ln f

No caso da vizinhança solar sabemos que a densidade projetada de massa em estrelas
no plano do disco é da ordem de 44,6 Mʘ/pc2 enquanto que a densidade de gás é cerca
de 5,3 Mʘ/pc2. Portanto a fração de gás no disco local é f ≈ 0,12. Por outro lado a
abundância química média do meio interestelar é aproximadamente igual à abundância
solar Zʘ≈0,02. Aplicando-se o resultado acima concluímos que, apesar das conhecidas
limitações deste modelo, o fator doação de metais na vizinhança solar deve ser da
ordem de p≈0,0094.

Portanto, supondo que o fator de doação de metais não seja muito distinto em outras
regiões, devemos esperar que em uma galáxia onde a fração média de gás seja muito
elevada, f~0,5, deve ter um meio interestelar relativamente pobre em metais com
Z≈0,69p≈0,0065≈0,32 Zʘ. Ao contrário uma galáxia que sofreu uma intensa formação
estelar no passado e que hoje tem uma fração de gás muito reduzida, f~0,02, deveria ter
uma abundância química maior em seu meio interestelar Z≈3,91p≈0,037≈1,8Zʘ.



Utilizando os
modelos mais
modernos
(Bruzual, Charlot,
2003, MNRAS,
344, 1000)
podemos fazer
uma comparação
simultânea de
várias linhas
espectrais e
estimar a
abundância
química em
grandes
amostras de
galáxias. No
exemplo ao lado
foram 2010
galáxias da base
de dados SDSS.



3.8 Problemas
1. Estime a dimensão, a escala de alturas e a elipticidade intrínseca aproximada dos

discos das galáxias abaixo. A partir de qual inclinação é possível adotar a hipótese
de disco fino com um erro menor que 10% na razão axial?

2. Se considerarmos o ângulo de inclinação, i, como uma variável aleatória qual deveria
ser a proporção de galáxias espirais com b/a>0.9?

d=39.1 Mpc d=13.3 Mpc



3. Estime a dimensão, a escala de alturas e a elipticidade intrínseca aproximada dos
discos das galáxias abaixo. A partir de qual inclinação é possível adotar a hipótese de
disco fino com um erro menor que 10% na razão axial? (Repetido)

4. Mostre, utilizando a lei de Hubble com H0=70 km/s/Mpc, que no Universo local a
magnitude aparente de uma galáxia de magnitude absoluta M e redshift z é

m≈M+5 Log z +A + 43.16

A galáxia NGC 3079 tem um redshift z=0,003039, magnitude aparente mB=10,24 e a
absorção interestelar galáctica na sua direção é AB=0,050 . Qual deve ser a sua
magnitude absoluta?

5. Estudos da função de luminosidade das galáxias indicam que a densidade de
luminosidade na universo local na banda B é cerca de ρL(B) ~2x108 h L⊙/Mpc3.
Sabendo que razão massa-luminosidade média do material estelar nas galáxias é
aproximadamente M/L~5,0 M⊙/L⊙ estime a densidade de bárions no Universo"

6. Utilizando a IMF de Salpeter compare a taxa de formação estelar em t=0 para uma
galáxia irregular (B-V~0,5) e uma galáxia elíptica (B-V~0,9). Qual seria esta mesma
relação hoje após 1010 anos?

7. Considere que o disco das galáxias espirais seja descrito por um elipsoide oblato.
Mostre que necessariamente a razão axial aparente deve ser maior ou igual à razão
axial real (q≥ξ). Qual é o significado físico desta propriedade?

8. Alguns objetos como NGC 5905 apresentam a nítida presença de um anel interno
onde termina a barra e se originam os braços espirais. Observe que neste objetos em
particular o anel interno apresenta uma geometria aparente próxima da circular.
Contudo o disco externo é alongado como indicam os braços espirais. Que hipóteses
você formularia para explicar a geometria intrínseca do disco e do anel interno?



9. Observe a estrutura da galáxia UGC 2092. É um dos objetos conhecidos mais
próximos da visão de perfil. A sua distância medida através da relação Tully-Fisher é
da ordem de 84,9 Mpc. Estime as escalas de altura e dimensão radial do disco deste
objeto. A magnitude aparente deste objeto é B=15,11 e a absorção interestelar na
direção deste objeto é AB=0,492. Como se comparam estes valores com a estrutura do
disco da nossa Galáxia?

10. NGC 1055 é um objeto relativamente próximo, 16,63 Mpc, em que podemos
argumentar com relativa segurança que o disco é visto praticamente de perfil.
Porque? Observe que ao contrário de várias galáxias espirais este objeto tem bojo
muito proeminente. Estime as dimensões do disco e do bojo deste objeto. Qual é a
proporção entre eles? Que hipóteses poderiam ser suscitadas para explicar a
presença de uma componente bojo tão importante?



11. A galáxia NGC 2859 é classificada como SB0. Que argumentos você utilizaria para
apoiar, ou não, esta classificação? Supondo que o achatamento observado na região
externa seja devido ao disco você acha sustentável afirmar que o anel de poeira visto
na imagem é aproximadamente circular?

12. Qual a porcentagem da luminosidade total que é detectada em uma dimensão
equivalente a duas vezes o raio efetivo de uma galáxia elíptica? E em uma galáxia
espiral? A partir desta informação qual conclusão podemos inferir sobre o
comportamento do perfil de brilho das elípticas e espirais?

13. A partir da curva de crescimento da luminosidade estime quais são as aberturas
contendo 20% e 80% da luminosidade total de elípticas e espirais em função do raio
efetivo. Qual deve ser o índice de concentração destas duas classes de objetos?
Porque este índice é ineficiente para identificar o subtipo das espirais?



14. Estime a magnitude absoluta da via Láctea utilizando a relação de Tully Fisher.
15. Os dois gráficos acima mostram a análise da curva de luz da supernova 1994D em

NGC 4526 (ApJ, 443, 89). Segundo os autores no modelo 37 a luminosidade
bolométrica deveria ser Log Lbol=43,24 e a magnitude absoluta estimada no máximo
MV=-19,26. A partir da curva de luz graficada no lado direito da figura acima estime a
distância desta galáxia.

16. A galáxia M101 apresenta uma velocidade de recessão V=241 km/s. Estime o seu
redshift e a distância baseando-se apenas na constante de Hubble. A distância
estimada a partir das Cefeídas é igual a 6,925 Mpc. Qual é a origem da discrepância
entre estas duas estimativas? Qual deve ser a velocidade peculiar deste objetos em
relação ao fluxo de Hubble?



14. Estime a magnitude absoluta da via Láctea utilizando a relação de Tully Fisher.
15. Os dois gráficos acima mostram a análise da curva de luz da supernova 1994D em

NGC 4526 (ApJ, 443, 89). Segundo os autores no modelo 37 a luminosidade
bolométrica deveria ser Log Lbol=43,24 e a magnitude absoluta estimada no máximo
MV=-19,26. A partir da curva de luz graficada no lado direito da figura acima estime a
distância desta galáxia.

16. A galáxia M101 apresenta uma velocidade de recessão V=241 km/s. Estime o seu
redshift e a distância baseando-se apenas na constante de Hubble. A distância
estimada a partir das Cefeídas é igual a 6,925 Mpc. Qual é a origem da discrepância
entre estas duas estimativas? Qual deve ser a velocidade peculiar deste objetos em
relação ao fluxo de Hubble?

17. Você acha que é viável imaginar um cenário simplista em que todas as galáxias
elípticas sejam descritas por um único tipo de elipsoide oblato com razão axial
intrínseca ξ=0,4? Cite duas razões que inviabilizam este modelo.
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