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As propriedades das galaxias
apresentam diferentes graus de
regularidade que em principio
devem ser mensuradas para
nos guiar no processo de
entender suas estruturas, como
estes objetos se formaram e
evoluiram.
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3.1 Morfologial

Apesar do enorme

numero de galaxias |

no Universo é

surpreendente que |

estas possam ser
categorizadas em
umas poucas
classes

morfolégicas. A%

reproducao do

Hubble Ultra Deep |

Field ao lado ilustra
como a maioria das
quase 10000
galaxias aqui
identificadas,
mesmo as mais
distantes, podem
ser divididas em
apenas duas
grandes categorias:
espirais e elipticas.




Além das Espirais e
Elipticas existem
ainda objetos
peculiares em grande
parte resultantes de
interagcobes. Mas a
maioria encaixa-se
nas duas principais
categorias. E possivel
reconhecer ainda que
as Espirais se dividem
em Barradas e nao-

Barradas.




Esta é a imagem do
deep field do
telescopio James
Webb obtida pela
NIRCam na regiao do
aglomerado de
galaxias SMACS
0723. A galaxia
central (z=0,39) esta a
uma distdncia de
quando o Universo
tinha t, - t - 45
bilhdes no passado.
Podemos observar o

efeito de lente
gravitacional de
objetos ainda mais
distantes ilustrando
claramente
morfologias do tipo
disco e esferoidal.




Esta concepgcao motivou E. Hubble a propor o seu famoso diagrama de classificagao
morfolégica ainda hoje usado pela maioria dos observadores. Como um recurso de
completitude metodolégica Hubble introduziu a classe intermediaria de galaxias S0. Mas
ele mesmo nao foi capaz de detectar estes objetos, conforme se percebe na descricao da
figura. Posteriormente esta classe foi detectada e reconhecida como tal.
A  categoria das
galaxias espirais €
70 5 — cl§s§ific§da
A.",f PR A prioritariamente a

partir da aparéncia
ELLIPTICAL HMEBULAE /@;:

dos bragos espirais.
Aquelas com os
bracos mais fechados
sao as Sa’s seguidas
s Sb’s e Sc’s sendo
estas ultimas as que
apresentam os bracos
mais abertos.

SPlRaLs Possivelmente a
simplicidade deste
Fia. 1. The Sequence of Nebuwlar Types. esquema implica em

The diagram is a schematic representation of the sequences of classifieation, geu:uzidgmde r::::?:;g
A few nebulm of mixed types are found between the two sequences of spirals. _~~ .

The transition stage, S0, is more or less hypothetical. The transition hetween fisicos determinem a
ET and SB, is smooth and continuous. Between ET and 8,, no nebule are formacado e evolucéao

definitely recognized. das galaxias.



Alguns autores preferem descrever as caracteristicas morfolégicas através da classe
numérica introduzida por de Vaucouleurs nos catalogos RC2 e RC3. Esta nomenclatura é
de grande utilidade principalmente em trabalhos estatisticos.

T Simbolo Descricao THubble
-6 cE Elipticas Compactas

-5 E Elipticas E
-4 E* Elipticas de transicao

-3 SO- Lenticulares de classe jovem

-2 So° Lenticulares intermediarias SO
-1 So* 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

6 |Scd Sc
7 Sd Espirais do tipo d

8 Sdm Sc-rr
9 Sm Irregulares do tipo Nuvem de Magalhaes Irr
10 Im Irregulares sem tragos de bragos




Nas galaxias elipticas 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 diametros menor e maior respectivamente. Assim uma galaxia com razao
axial g=b/a=0,7 tera f=0,3 e sera classificada como E3. Observe que o achatamento
aparente da galaxia pode mudar dependendo da sua orientacao em relagao ao
observador. Esta classificagcao esta obviamente baseada em uma propriedade aparente
e nao intrinseca. Portanto um objeto, genericamente descrito por um elipsoide triaxial,
poderia ter diferentes classificacoes dependendo da sua orientacao em relagao a linha
de visada do observador. a=2,9

Tente imaginar

testes para

distinguir estas

diferentes

formas

elipsoidais a

partir da

imagem . .
observada! Ao Elipsoide prolato
lado temos b=c<a

como exemplo
trés  diferentes
perspectivas de
um elipsoide
triaxial, oblato e
prolato.

Elipsoide oblato
a=b>c

Elipsoide triaxial
a>b>c




Normalmente a classificagcao morfoldgica
é realizada através das isofotas mais
afastadas da regiao central para garantir
que estamos observando todo o corpo do
objeto. Os exemplos a seguir foram
extraidos 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:/Icosmo.nyu.edu/hogg/rc3/ ).

NGC 3379 / UGC 5902

Apesar do cuidado mesmo um
0 | observador cauteloso pode ser
traido pela influéncia de objetos
préximos, bem como por outras
peculiaridades acidentais da
imagem. Portanto as chances de se

cometerem erros na classificagcao

morfolégica sao relativamente

elevadas. Diferentes observadores

podem ter avaliagcées bem distintas

e até mesmo conflitantes de um
NGC 3608 / UGC 6299 . L mesmo objeto.




Muitas vezes o objeto apresenta .
também peculiaridades
decorrentes de interagcoes com
outros objetos préximos ou
mesmo apresentar

caracteristicas estruturais

internas que podem afetar a sua .
forma aparente.

NGC 3640 / UGC 6368

Observe como em alguns casos
a elipticidade e orientacao
isofotal varia dependendo da
distdancia a regiao central do
objeto. Segundo alguns autores

estas torcoes isofotais podem
ser interpretadas como indicios
de triaxialidade. Ou seja, o
® ; elipsoide que descreve a regiao
? externa nao esta alinhado com a
NGC 4261 4/ UGC 7360 / VCC 345 A distribuicao da regiao interna.
SDSS gt image 2.0 arcmin |




Ao classificar varios objetos é
fundamental dispor de material S
suficientemente homogéneo para
todos eles. Esta preocupacao é
uma garantia de que todos os

objetos da amostra foram

classificados utilizando oS :

mesmos critérios e materiais - . .
similares.

NGC 5322 / UGC 8745

SDSS g7i image

A elaboracdao de critérios
» automaticos que sejam
minimamente semelhantes aos
critérios visuais é um dos

grandes desafios modernos.
Afinal é impossivel a uns poucos
observadores classificar

. , visualmente alguns milhdes de
galaxias!

NGC 4621 / UGC 7858 / VCC 1903

S ii 2.0 arcmin
SDSS gri image 2.0 arcmir




Um aspecto interessante e que
sempre chamou a atencao de
varios observadores é que
existem poucos objetos

classificados como E6 e E7. Esta
auséncia de

elipticas mais
achatadas do que E7 parece estar
relacionada a alguma limitagcao
fisica ligada a instabilidades
dindmicas que ainda nao sao
perfeitamente compreendidas.

NGC 7332 / UGC

SDSB gri image -

NGC 3377 / UGC 5899

SDSS gri image

Veja como em NGC 3377 a
classificacdo adotada no RSA
parece refletir mais as isofotas
internas do que as externas,
onde o objeto parece ser menos
seja, um

achatado. Ou
observador mais atento a regiao
externa classificaria este objeto
como uma E3 ao invés de uma
E6!



Julgando-se apenas pela forma aparente de uma galaxia eliptica torna-se muito dificil
estabelecer se um determinado objeto poderia ser descrito como um elipsoide oblato ou
prolato. Existe, no entanto, uma forma estatistica de abordar este problema analisando-se
a distribuicao da razao axial aparente de um grande numero destes objetos e usar a
hipétese de que os objetos estejam aleatoriamente orientados em relagao ao plano do céu.
Se considerarmos por exemplo que as galaxias possam ser descritas como elipsoides
oblatos de razao axial intrinseca §=B/A entao a sua razao axial aparente (q=b/a) sera dada
pela relacao

g2 = & sen?i + cos?i

onde i € o0 dngulo de inclinagao em
a relacao deve ser

lacao ao observador. Caso seja um elipsoide prolato

1/g%2= &2 sen?i + cos?i

Para uma deducgao destas relagoes geaométricas veja o livro Galactic Astronomy de Mihalas
& Binney (1978) Y

Observador



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

Na opiniao dos autores o modelo de um elipsoide prolato é ligeiramente favorecido
por ter um desvio x2?/bin mais préximo do valor esperado (1,0) para uma distribuicao
aleatéria de erros instrumentais. Este resultado implica que em média a figura das
galaxias elipticas seria bem descrita por um elipsoide de razao axial intrinseca §&~0,6
(E4). Observe como a proporgao de objetos muito achatad € nula em &<0,3.

| Ellipticals ] ' '
40F t=-6,-5,-4 . OBLATE
I ~oil | Table 3. Fits to data for elliptical galaxies.
o L |
i . | Type Free fit
N o el | ] x’ [bin Pys
i TRIAXIAL PROLATE | Oblate 0.84 0.72
sor . Prolate 0.92 0.22
L Triax 0.88 0.72
20k
03 5 7 so03: 5 1 s



Este teste foi refeito por B. S. Ryden (1992, ApJ, 396, 445) utilizando uma amostra de 171
galaxias elipticas com boas estimativas de medida dos diametros e respectivas razées
axiais. Os resultados indicam que a forma das galaxias elipticas é melhor descrita por
um elipsoide triaxial com razoes axiais 1:0,98;0,69. Este € o melhor modelo que
reproduz a distribuicdo acumulada de razbées axiais aparentes e o histograma da
distribuicao de razées axiais aparentes. Observe que o ultimo bin do histograma das
razoes axiais aparentes é distinto daquele utilizado no trabalho de Binney e de
Vaucouleurs discutido anteriormente. Apesar da triaxialidade os dois eixos principais
sao aproximadamente idénticos proximo portanto de um elipsoide oblato.
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F16. 6—Binned distribution functions of apparent axis ratios. The histo- . 5 6 7 . 8 9 1

gram gives the apparent axis ratios of the 171 elliptical galaxies in the observa-
tional sample. The points and error bars give the mean and standard deviation q
expected from a sample of 171 galaxies drawn from the Gaussian function

f(B, y) with 6, = 0.11, B, = 098, and y, = 0.69. The two functions have a

reduced x? score of x?/v = 1.2.



A classe das galaxias lenticulares
ou S0’s, por ter uma caracteristica
intermediaria entre espirais e
elipticas, é extremamente dificil
de ser classificada acuradamente ' . -

e por este motivo esta também
sujeita a conter o maior numero
de incorregoes.

NGC 3245 / UGC 5663 / IRAS 10245+2845 "

SDSS gri image 1.0 arcmin

Normalmente a classificacao
desses objetos é definida pela
presenca de uma componente
difusa corresponden :

disco externo, que nao deveria

estar presente nas elipticas. Além
disto nao se vé claramente a
presenca de bracos, tipicos das
espirais, exceto em imagens
residuais.

NGC 3414 / UGC 5959 / ARP 162

SDSS gri image 1.0 arcmin



<]

Algumas galaxias lenticulares sao
classificadas como barradas

(SB0) devido a presenca de uma
regiao

estrutura alongada na
central do disco.

NGC 4754 / UGC 8010 / VCC 2092
SDSS gwi image i . -

NGC 3384 / UGC 5911

SDSS gri ima

ge

2.0 arcmin

Na pratica, em geral os
observadores tentam primeiro
verificar se o objeto é uma
galaxia espiral ou eliptica.

Descartada estas possibilidades

verifica-se se é uma lenticular.
Naturalmente este procedimento
de exclusao acentua a proporcao
de objetos mal classificados
nesta classe.



Nas galaxias com disco, como é o caso das lenticulares e espirais, considera-se em geral
que os mesmos sejam elipsoides oblatos achatados e com razao axial intrinseca ¢&=H/R
sendo H a escala de altura e R o raio do disco. Neste caso a sua razao axial aparente
(g=bl/a) sera dada pela relacao

g2 = &2 sen?i + cos?i
onde i é o angulo de inclinagao em relagcao ao observador. Caso o disco possa ser
considerado como fino, {<<1, podemos desprezar o termo da razao axial intrinseca e

neste caso

g=cos i

que é a relacao mais comumente utilizada
e conhecida como a hipétese de disco fino.




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

O resultado desta analise é que no caso das lenticulares a razao axial intrinseca
média é §~0,3. Observe que neste caso devem existir lenticulares bastante
achatadas, ainda ggue em numero reduzido.

4 Oy

Lenticulars
t==-3,-2.-1




A tendéncia mais moderna é de considerar as elipticas e lenticulares como uma
classe conhecida como galaxias 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 razao axial e analisaram a
sua distribuicao de elipticidade ( e?=1-b%/a2 ) a qual esta relacionada a razao axial
(q=bla= (1-e?)'2 ). A distribuicdo de elipticidades esta apresentada abaixo e estes
mesmos dados também podem se apresentados em termos da razao axial conforme
vimos antes no estudo de Binney e de Vaucouleurs.

A conclusao deste estudo é que as galaxias de tipo jovem consideradas como
rotatores rapldos pelas suas caracteristicas dinamicas sao de fato mais achatadas e a
sua razao mtrmseca é ordem de ¢~0,25. Ja as galaxias que sao rotatores lentos
apresenta

SDSS Type Galaxies
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SO0 E { = 45
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Z = - 20 FastRot

3 15 | —SlowRot

I
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Quando observamos as galaxias

espirais podemos perceber
gradualmente a presenca de :
bragcos espirais e 2zonas de .
absorcao interestelar. Nas

galaxias Sa ja é possivel verificar

a presenca de bracos espirais
ténues e enrolados.

NGC 2775 ./ UGC 4820

SDSS gri image

Nos objetos vistos de perfil é
mais dificil distinguir a forma dos

_ . bracos. Mas nestes casos é
| : ; possivel perceber mais

laramente as zonas de absorc¢ao

interestelar provocadas pela
poeira presente no disco.

NGC 4826 / UGC 8062 / IRAS 12542+2157

gri 1




Nas galaxias SBa observa-se que
os bracos espirais saem do

extremo da barra—Algumas vezes i B .
a regiao onde surgem os bra _ i Y
forma um anel e por isso é i .

costume adicionar uma letra r na / \

classificagao (ring). ,’ l \
| |
l\ : ° I'

- —_—

//";NGC 3190 / UGC 5559 / IRAS 10153+2204
| SDSS g

i image

Nos objetos vistos de perfil é
o mais dificil distinguir a barra.

NGC 4419 / UGC 7551 / VCC 958

SDSS gri image



Nas galaxias Sb os bragos se
tornam mais abertos quando
comparados com as Sa’'s e
percebe-se mais claramente as
zonas de formagao estelar
espirais.
Observe como neste objeto
bragos atingem até
proximidades da regiao central.
Trata-se de uma subestrutura do
tipo s (string).

associadas aos braco

NGC 3675 / UGC 6439

SDSS gri image

NGC 3642 /'UGC 6385 /'IRAS 1119445920

SDSS gri image




Em alguns casos os bragos
espirais nao parecem se destacar

tao claramente quanto % G _
gostariamos! Veja por exemplo /. \ .
. / \ < -
NGC 3351 em que podemos e \
. v \
identificar a barra e um anel : .’ ; \
® [
central. Mas a forma do brago i ‘ ] o
espiral exterior é bem difusa e mal - ¢ 3 ‘- . E ' : |
definida. ‘ \ o il 1. e
\ i
\ /
\ A
AN /
AN /
. N\ /
Ne //
/‘/‘\\\ \\\\___///
7w~ .
/ N
E: // . » \\ > X
7 X NGC 3351 / UGC 5850 / IRAS 10413+1158 , '
// \\ SDSS gri image
/ \
/ \
[ \ Em outros casos os bracgos
| . . R T
i ! _ espirais parecem se subdividir na
T . i regiao externa formando
; N \\ ,’ ? turas truncadas e caéticas.
\ //
\ /
\ /
\ /
\ /
\ /
\ /
\ s
\ 7/
N /

NGC 5985 / UGC .9969 / IRAS 15385+5929 |

SDSS gri image

2.0 arcmin




Nas espirais do tipo Sc os bracos
formam estruturas mais abertas e
com grandes zonas de formacao ‘ .
estelar. : : , : &

e

NGC 3184 / UGC 5557 / KUG 1015+416

SDSS gri image

Em algumas galaxias a forma do
braco é relativamente clara em
e . d > algumas regidoes, mas nao tanto
; em outras regides do mesmo

objeto.

NGC 3614 / UGC 6318 / IRAS 11155+4601

SDSS gri image




As barras sao estruturas que
parecem estar presente em cerca

de 30% das galaxias espirais. Em | b o
o N
alguns casos forma-se um anel Lo b
- . g \
nos pontos terminais da barra, em / \
outros casos este anel nao esta . G e \
presente. / B }
el ‘.:, /
| y /
| /
| //
\ /8 ®
\\ //
\ /

$ s > NGC 4535 / UGC 7727/ VCC 1555

o \ SDSS gri image

i e Muitas vezes a identificacao dos
o /’ bracos é dificultada devido a que
/ - v o tracador usualmente mais
/
/ r 4

utilizado sao as regioes HIl ricas
em estrelas jovens. Ocorre que
\ o devido a rotacao estas regides
; vao se deformando gradualmente
até se misturarem completamente
no disco estelar.

NGC 4519 / UGC 7709 / VCC 1508

SDSS gri image



Alguns observadores incluem a . .
classe adicional das galaxias Sd . R

onde se percebe a presenca de : ;
uma estrutura espiral com zonas

abundantes de formacgdo estelar / ' g .
. ~ | .
mas sem uma clara organizagao | . R
do padrao como ocorre o . Y \\
normalmente nas Sa, Sb e Sc. . \
\\ " \\
\\ |
X7 -
i /
i //
. ////’—\\\.\ ] . o
. ol \ NGC 2552 / UGC 4325 / IRAS 08156+5009

Ve SDSS gri image 2 | 2.0 arcmin

NGC 2976 / UGC 5221 / KUG 0943+681

SDSS gri image




Além destas categoria é comum
incluir-se ainda a categoria das
irregulares do tipo Magalhaes - s b

(uma referéncia as nuvens de & 7
Magalhaes) e irregulares em geral.

N
é i N
&y

'NGC 4449 / UGC 7592

i =S SDSS gri image

A AN
/ AN
// '\\ Em alguns casos ¢é possivel
jit . , h . perceber nas irregulares a
e ’ ‘1 g presenca de uma estrutura do tipo
- |
\ ! barra.
A /
ANE /
\ /
AN /
\ o
. \\ //

SDSS gri image

NGC 4214 / UGC 7278-/ IRAS 12131+3636




Nas galaxias espirais a analise de Binney & de Vaucouleurs mostrou tratar-se de
objetos com um grau de achatamento intrinseco mais reduzido (§~0,15-0,20) e
portanto mais préoximos da hipoétese de disco fino.

30

20
10




E importante ressaltar que as caracteristicas das galaxias dependem bastante do tipo de
amostra que é utilizada nos estudos conforme mostra Foster et al (2017, MNRAS, 472,
966). Como tendéncia geral as galaxias consideradas com rotatores rapidos, como é o
caso das espirais, apresentam uma razao axial intrinseca na faixa §~0,15-0,30. Ja nos
rotatores lentos a razao axial € mais préxima de ~0,60-0,70. Os dois semi-eixos maiores
sao aproxima ente iguais indicando uma preferéncia da natureza pelos elipsoide
oblatos. Portanto a cepcao que se consolida é que de fato os diseos sao realmente
estruturas finas e esta propriedade esta relacionada com a eleva elocidade de rotacao.

B This work
O Weijmans+14
O Rodriguez+13 }-

O Padilla+08

—— FRor late-types
- - SRorearly-types

0 0.2 0.4 0.6 0.8 1 0 0.2 0.4 0.6 0.8 1

p=b/a g=c/a



A aproximacao de disco fino é util
em muitos casos mas dificilmente g’
pode ser considerada como
minimamente realista. Em
algumas situagcoes é inevitavel

considerar a estrutura B
tridimensional do disco \

NGC 3976 / UGC 6906 / IRAS 11533+0701

SDSS gri image g2.0 arcmin

‘ Classifique estas galaxias meca as
' a suas razoes axiais e estime os angulos
. N de inclinagao na aproxima¢dao de

disco fino e disco espesso. Como

seria possivel medir a razdo axial
intrinseca das galdxias supondo que
as mesmas sejam elipsoide oblatos?

NGC 2776 / UGC 4838 / IRAS 09089+4509 G
SDSS gri image : 1.0 arcmin




Nos casos em que os objetos sao vistos
de perfil o procedimento mais comum
para classifica-los consiste em verificar a
presenca da zona de absorcao
interestelar, mais importante nas Sc’s, e

verificar a dimensao relativa do bojo,
maior nas Sa’s. Mas as incertezas deste
procedimento sao bem mais importantes.
Por outro lado é possivel constatar
através desses objetos que realmente a
estrutura transversal do disco é
realmente fina e compativel com as
estimativas §~0,15-0,30.

NGC 3623, /-UGC 6328 / IRAS 11163+1322

SDS§ gri image

/

NGC 4565 / UGC.7772 - . ot WNGe 4565 / UGC.7772 Sb:

QNSS ari |
SDSS gri image .

SDSS gri image



Na categoria das galaxias peculiares estao
os objetos que nao se encaixam em
quaisquer das categorias anteriores.
Normalmente tratam-se de objetos em
interacao forte e muito distorcidos, ou
ainda objetos irregulares.

O numero relativamente pequeno destes "
objetos, quando comparados com as :
outras classes (~10%), reforca a

concepcao da classificagcao de Hubble e

indica que as excegcoes devem estar : !

associadas a eventos catastroficos. NGC 4747 / UGC 8005 / ARP'159

SDSS gri image

NGC. 3448 / UGC 6024 /. ARP 205

) arcmin SDSS gri image . 2.0 arcmin

NGC 3034 /. UGC 5322 / ARP 337, -

SDSS gri image




NGC 3190 JHK
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Uma observacao final da maior
relevancia é que a aparéncia de uma
galaxia depende fortemente da
banda espectral observada.
Normalmente estamos
acostumados a classificar as
galaxias na regiao do visivel onde o
esquema de Hubble é adequado. O
fato, no entanto, é que as estruturas
utilizadas no visivel como
indicadores morfolégicos podem
ser muito distintas quando
examinadas em outras regioes
espectrais. Interpretar dados em
multiplos comprimentos de onda
pode ser um trabalho desafiador.
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3.2 Luminosidade

Como as galaxias sao objetos extensos podemos examinar a emissao proveniente de
uma pequena regiao da imagem, de area angular AA projetada no plano do céu, e
medir a luminosidade recebida, AL. O brilho superficial é definido entao pela razao

SBR(r,0) = AL/ AA

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

| =-2,5 Log (SBR)

O brilho superficial é causado principalmente pela emissao distribuida das estrelas e a
sua medicao nos permite determinar a luminosidade integrada das galaxias. O estudo
da fotometria superficial das galaxias nos fornece uma pista importante de como a
populacao estelar se distribui nestes objetos. Observe que o brilho superficial € uma
quantidade integrada ao longo da linha de visada do observador e esta € uma limitagao

com a qual temos que conviver. O/ AA

Mostre que o brilho superficial
ndo deve depender da .
distdncia da galdxia. k"‘d |




Em principio a luminosidade total de um objeto 10 ey ey
pode entao ser obtida integrando-se o brilho g s 1, 0.6 :
superficial sobre toda a imagem do objeto. ] o E
Normalmente os pacotes de tratamento de : 1 %5

imagens, como o IRAF e MIDAS, fornecem as
informagoes para analisar as imagens. A figu : . ]
ao lado mostra uma aplicacao desta técni S U TS =t e

uma imagem dO SDSS- Uma i 3 FRadius L[arcz=ec]

ponto a ponto do e brilho, da elipticidade
e angulo de posicao. Neste exemplo e ol |
particular os autores analisaram aindaas .
distorcoes isofotais em relacao a uma elipse ;. s
perfeita. Uma elipse perfeita é descrita e
termos de combinacdes de sen20 e ¢0s20. Numa
elipse distorcida é possivel mostrar que os
termos de ordem superior ( A,cos“0 + B,sen“0 )
comegam a ser mais relevantes. A presenca
dessas distorgcoes podem entao ser
interpretadas como perturbacoes estruturais
presentes nas galaxias observadas. Nesta
aplicacdo em particular fora sadas as
imagens a imagem composta nasvarias bandas
do SDSS, na banda g, e uma imagem filtrada
ressaltando detalhes estruturais que reforcam a
suspeita de tratar-se de uma galaxia lenticular.

0 5 10
Radius [gectzec]
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A analise de como a distribuicao do perfil de brilho
superficial varia ao longo do corpo da galaxia e ao
longo de uma direcao qualquer pode ser muito util.
Estas variagcoes podem nos dar pistas importantes
sobre o objeto. Veja por exemplo o caso da galaxia
NGC 55 analisada por de Vaucouleurs (1961,ApJ,
133, 405).

v

" NGC 55 B+V+Ha (ESO) .
) ‘~. 30! YR '

NGC

55 FUV+NUV (GALEX)

JHK. 2MASS -



log I

=]

-1

A analise detalhada do
perfil de brilho deste
objeto permitiu aquele
autor identificar uma
estrutura de barra na
regiao central

semelhante a que existe

na Grande Nuvem de
Magalhaes, porém
observada ao longo de
um angulo de visao
diferente.
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Baseando-se neste tipo de analise de Vaucouleurs concluiu
que as diferengas morfoloégicas entre estes diversos tipos
de objetos, algumas vezes classificados como Irregulares
do tipo Magalhaes, se deve na verdade ao angulo de visao
distinto pelo qual as mesmas sao vistas.



3.3 Escala de Distancias

Ainda hoje uma importante
linha de pesquisa consiste
na estimativa das
distancias individuais das
galaxias préximas. A
principal dificuldade nesta
area esta na
impossibilidade de utilizar-
se um unico indicador de
distancia que seja aplicavel
a todos os objetos. As
estrelas  cefeidas, por
exemplo, devido a
limitagao instrumental,
podem atualmente ser
utilizadas até distancias
maximas da ordem de 10
Mpc. Acima desta escala é
necessario usar outros
indicadores, complicando a
determinacao das
distdncias dos objetos
mais remotos.




A identificacao das
estrelas cefeidas segue
basicamente a mesma
metodologia

inicialmente por E.

proposta "

Hubble porém usando | |
recursos muito mais o 50 100
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espacial Hubble.

Considere que a magnitude absoluta tipica de uma estrela cefeida seja da
ordem de -7. Qual seria a mdaxima distancia detectavel se o telescépio
Hubble consegue identificar objetos estelares de no maximo m=27?




Além das cefeidas, um dos estimadores mais precisos é o da chamada relagcao Tully-
Fisher (1977,AA,54,661). Como a estrutura das galaxias espirais é sustentada pela rotacao

V2, ~GM/R

e ademais observa-se que a densidade superficial de massa projetada das galaxias
espirais é aproximadamente constante (M/TTR? ~ Cte) resultando que M = k V4 .. Por sua
vez, quanto maior a massa tanto maior sera a sua luminosidade (M=fL) e segue-se que

L~k V4.,

Uma forma de verificar esta relacao consiste em estimar a velocidade maxima de rotacao
dos objetos através da largura AV~2V, , dos seus perfis de emissao na linha de 21 cm.
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Se a relacao anterior, da luminosidade com a velocidade maxima de rotagao, estivesse
estritamente correta entao poderiamos representa-la em magnitudes, M, na forma

M~a-10 Log AV

Como se pode observar os dados empiricos apresentam uma correlacao bastante

préoxima desta previsa

| | | I L B

. ® Local calibrators
¢ Virgo cluster F:}:!":'I:“E" o

_]gm

| | | l | |
100 km/s 200 km /s 400 km /3 TOO km/s
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Os resultados indicam que de um modo geral as galaxias espirais de diferentes tipos
morfolégicos seguem acuradamente esta relagcao. As relagdes observadas atualmente sao

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

Classifique
morfologicamente
e estime a distancia
da galaxia NGC
4321 sabendo que
a sua velocidade
maxima de rotagao
é igual a 240 km/s e
a sua magnitude
aparente é B=10,05
mag.

NGC:4321 / UGC 7450 / VCC 596

SDSS g7i image




As galaxias mais distantes do Universo local
podem ter a sua distancia estimada através
das supernovas do tipo la. Estes objetos
surgem quando uma estrela ana branca em
um sistema binario captura parte da massa da
sua companheira. A estrutura das anas
brancas se mantem estavel gragcas a pressao
eletrénica de um gas de elétrons degenerado.
Mas esta estabilidade sé pode ser mantida
enquanto a sua massa nao ultrapassar o
limite de Chandrasekhar (1,44 M.). Ao romper
este limite a estrela perde a sua condicao de

manter o equilibrio gravitacional e explode. : . .
Como este limite € muito bem definido a Uma fina camada de h'drogemo

luminosidade do evento é constante, dentro 5€ acumula na superficie da ana

de flutuagoes da ordem de 20%, garantindo branca devido a acresgéo
assim a sua utilidade como indicador de
distancia.
camada superficial
__ Ané Branca A estrela se consome
/ em uma grande

A0 explosao

Ana Branca

_ Anel de
acrescao

Explosao do gas dege;lerado 443
na supeficie se propaga ) 2

por toda a estrela

\



As supernovas mais proximas, com
distdncias estimadas por outros métodos,
podem ser calibradas para compor uma curva
de luz padrao. Quando observamos uma
supernova distante podemos entao usar este
gabarito para estimar a sua magnitude

absoluta obtend%sed assim a distancia.
an

as measured
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Como as supernovas
la sdao eventos muito
brilhantes ¢é possivel
observa-las mesmo
nos objetos mais
distantes. Por este
motivo estas
observacgoes sao
fundamentais para que
possamos testar as
propriedades

geomeétricas do
Universo, como por
exemplo a sua
curvatura. Atualmente
existe uma (grande
rede de colaboragao
internacional visando
obter o levantamento
do maior numero
possivel de eventos
desta natureza.

normalized flux

normalized flux

normalized flux

normalized flux

normalized flux

Knop et al. (2003)
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Cluster Distance in
nebula in light-years

. | 78 000 000

N A, 4 5 e
Virgo 1 200 km s~2 I ’ . .
— i TN Uma das descobertas mais fundamentais de
| 1 000 000 000 Al : Edwin Hubble foi de que as galaxias se
| - . ~ .
5 i1 11 1 1y afastam da Via Lactea com velocidades
Ursa Major 15 000 km s~1? crescentes com a sua distancia. Nos anos de
Tl 't | 111 | 1920 Edwin Hubble e colaboradores mediram
. 1 400 000 000 - nao apenas as distancias das galaxias mas
oty L LR também o seu redshift
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O resultado desta interpretacao
baseada na teoria da relatividade
geral é que a lei de Hubble

V=H,d

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

dR/dt/R = H,

sendo H, a constante de Hubble. A
determinacao  acurada desta
constante é de vital importancia
cosmolégica e as estimativas
mais recentes indicam que
H,~70£6 km/s/Mpc. A escala de
tempo de Hubble é definida como

t,=1/H,~101° anos

e nos fornece uma indicagao
grosseira sobre a idade do
Universo.
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Em algumas situagoes é possivel estimar a distancia
de um objeto no Universo local a partir do seu
redshift. O aglomerado de galdxia de Hércules, por
exemplo, se afasta da Via Lactea com um redshift
z=0,036. Qual deve ser a sua distancia?




O Universo em expansao, de
acordko com a teoria da
relatividade geral, pode ser
comparado a uma pelicula que se
expande homogeneamente em
todas as direcoes. Neste caso a

superficie da pelicula
representaria o espago que se
encontra em expansao

homogénea. Em um dado instante
de tempo um observador situado
em uma galaxia qualquer
observa que uma outra ga
arbitraria B afasta dele com
uma velocidade V,g proporcional
a separacao d,g que existe entre
elas. Esta expansao ocorre
porque as galaxias estao
compartilhando do movimento
global da pelicula que se expande
continuamente satisfazendo as
restricoes da teoria da
relatividade geral. Portanto, ao
contrario do que pensava Hubble,
ndao sao as galaxias que se
movimentam mas é o préprio
espaco que expande.




Uma consequéncia deste
processo é que ao
observarmos um objeto cuja
luz foi deslocada para o
vermelho devido a expansao
cosmolégica estamos de fato
observando o passado do
Universo. Como a idade da
nossa galaxia é t,~14.,6
bilhbes anos. Suponha que
estejamos observando um
quasar em z=1,0. A luz deste
objeto foi gerada quando a
idade do Universo era t=t,-At
onde At(z) depende do
modelo cosmolégico
adotado. Quando o foton foi
emitido a distancia entre os
objetos era d,g(t,-At). Durante
o seu voo o féton sofre uma
variagcao do seu comprimento
de onda devido a expansao
do Universo. Esta é a origem
do redshift no Universo em
expansao. A distancia d,g(t,) é
denominada de distancia
comovel.

to~ 14,6 10° anos



O processo de expansao do Universo depende da densidade do seu conteudo de matéria-
energia comparada com a sua taxa de expansao. Trata-se de uma situagao analoga a um
experimento simples de atirar uma pedra para o alto enquanto ela vence a gravidade
terrestre. Se a velocidade de expansao inicial for menor que a velocidade de escape a sua
energia total sera negativa e em algum momento a pedra deve retornar a Terra. Este é o
caso analogo do chamado modelo fechado. A caracterizagao deste modelo é dada pelo
parametro de densidade Q, que mede a razdo entre a densidade de matéria-energia e a
densidade critica

3H,?

Pco = 816

Se p representa a densidade atual
de matéria-energia entao o valor
atual do parametro de densidade é
Q,=p/p,- Se Q,>1 temos o modelo
fechado.

Se Q,<1 temos o modelo aberto
analogo ao experimento de langar
uma pedra com velocidade
superior a velocidade de escape.

O caso critico ocorre quando Q,=1
e a maioria dos cosmoélogos
acredita que ele descreve
acuradamente as observacoes
mais recentes. e

Q,=1




A densidade de matéria - energia pode ser dividida em trés grandes contribui¢cées: matéria,
radiacao e energia escura.

A densidade total de matéria, p,,, € composta da matéria baridonica usual e da matéria
escura e a sua contribuicao para o parametro de densidade atual é Qyy=pou/Poc ~0,3-

A densidade atual contida na radiagao p,r € praticamente desprezivel assim como a de seu
correspondente parametro de densidade Q z=pr/Po. ~0,04. No entanto a densidade da
radiacdo depende da quarta poténcia da temperatura da radiagdo (T,x~3 K). Como no
passado a temperatura de radiacdao era muito maior  oms

concluimos que préximo ao Big-Bang o termo de radiagio *°"
era responsavel pela contribuicao dominante da densidade p,

naquele periodo. r.zq;pm
70

Dark
Energy
72'”

A densidade atual da energia escura ¢é usualmente
representada pela chamada constante cosmolégica A e a
sua contribuicao Qg ~0,7. TOOAY
Assim no total temos segundo o atual modelo de

concordancia cosmica rlign_minos

D("k
Matter
63%
Qout Qort Qup=Qp=1

Photons

. . IS :0
E considerando Q,g= 0 temos ainda

— Atoms
Q0M+ QOI\_ 1 12%

137 BILLION YEARS AGO
(Universe 380,000 years 0id)



3.5 Propriedades Gerais
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Varias propriedades intrinsecas das g i regularidades importantes que
dependem do tipo morfolégico do obj I ilustra a dependéncia do diametro

da base de dados hyperled http://leda.unjv-lyon1.fr/ ) na quahforam selecionadas as
galaxias com magnitudes-aparentes B<14,5'mag e com boas estimativas fotométricas e de
distancia. Observe qgue existe uma lige€ira tendéncia das galaxias de tipo jovem ser um
pouco maiores que as espirais. E édia estas duas classes apresentam diametros da
ordem de 30-40 kpc. Ja as galaxias irregulares, apesar de presentes em menor numero, sao
certamente menores que a dimensao meédia das galaxias espirais e de tipo jovem.
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-14
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Tipo

Este mesmo comportamento se repete quando analisamos a luminosidade indicada
aqui pela magnitude absoluta no filtro B. As galaxias de tipo jovem sao ligeiramente
mais brilhantes e as irregulares sao as menos luminosas. Se considerarmos que as
estrelas de massa solar sao representativas da média da populacao estelar entao
M...(B) - B, =-2,5 Log N. E como B,=5,48 resulta que o numero de estrelas em uma
galaxia espiral média deve ser da ordem de 2x101° estrelas! Mesmo nas menores
galaxias (M, ~-17 mag) temos cerca de 10° estrelas um numero muito superior aos
maiores aglomerados globulares com no maximo 10° estrelas.
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Tipo

O método mais confiavel para estimar a massa das galaxias depende da determinacao
da velocidade de rotacao. No caso das espirais existem atualmente um numero
abundante de objetos com observagoes baseadas na largura das linhas de 21cm do HL.
Neste caso podemos estimar que M~V?2_;, R/G e em média a massa desses objetos se
situa na faixa (1-3)x10"" M, conforme ilustramos acima. Porém essas estimativas estao
praticamente ausentes no caso das elipticas que tém pouco gas interestelar e suas
massas totais sao mais dificeis de ser avaliadas através da emissao de 21cm.
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Tipo

Um indicador muito utilizado para caracterizar% populacao estelar é a razao massa-
luminosidade em unidades solares ( f= M/M_/L/L ). Se f=1 e se toda a massa estivesse na
forma de estrelas, entdao, em média, estas estrelas deveriam ser do tipo solar. Observe
que em média as galaxias espirais tendem a apresentar uma razao massa-luminosidade
f~5 M./L, indicando que em média as suas estrelas emitem menos luminosidade que o
Sol. Ao contrario as espirais tardias emitem mais luminosidade por unidade de massa
que as galaxias de tipo jovem. Este efeito decorre de que atualmente a taxa de formacgao
estelar nas espirais tardias é mais elevada e por isso estes objetos tém uma populagao
estelar contendo mais objetos jovens e mais luminosos.
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Tipo

O grafico acima representa o comportamento d% brilho superficial médio, definido
operacionalmente como 2=-2,5Log(4L/rab) onde a e b sdo os diametros maior e menor na
isofota de 25 mag/[]” respectivamente. Podemos verificar que, apesar da dispersao, em
média as galaxias apresentam um brilho superficial médio aproximadamente constante da
ordem 22,69 mag/[]” . Uma aplicacao simples deste resultado consiste em considerar a
galaxia de Andromeda cuja dimensao angular é de 190’x60°’. Qual deveria ser a sua
magnitude aparente? Usando esta relagao concluimos que deveria ser B~4. A medida
observada de fato é 4,3 mag!
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Tipo

A figura acima mostra a densidade superficial de massa (oc;=4M;/1rab), em massas
solares por pc2, e mostra uma clara tendéncia das galaxias espirais em apresentar uma
densidade de massa da ordem de 100 M_/pc”2. As galaxias irregulares apresentam uma
densidade projetada de massa um pouco menor.

Estime a massa da Via Lactea (R~15 Kpc) e compare com a
massa da LMC (R~70 minutos de arco, d~50 Kpc).
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Outra clara diferenciagcao entre espirais e elipticas pode ser percebida através do
conteudo gasoso indicado aqui pela massa de hidrogénio neutro (My). As galaxias de
tipo jovem (S0,Sa) apresentam uma fracao de gas da ordem de M, /M; ~2% enquanto
nas espirais tardias esta mesma fracao é da ordem de 10%. Este fato nos ajuda a
entender a maior taxa de formacao estelar atual nas espirais. A concepc¢ao atual é que
as galaxias de tipo jovem (E, S0) consumiram rapidamente o seu reservatério inicial
de gas e depois a populacao estelar foi se tornando gradualmente envelhecida com a
rapida evolugao das estrelas mais massivas. Ja as espirais conseguiram manter um
reservatorio de gas mais importante que sustenta ainda hoje a taxa de formacgao de
estrelas jovens.
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Tipo
A figura acima mostra uma importante consequéncia do processo de evolucao estelar
nas galaxias. Nas E,S0 a populacao estelar que observamos hoje é mais velha e por isso
o indice de cor B-V ~1,0. Ja nas espirais do tipo tardio o indice de cor é bem mais
azulado e B-V~0,6. Infelizmente existe um outro fator capaz de afetar os indices de cor.
Sabe-se que a metalicidade média também afeta o indice de cor e é possivel que este
efeito esteja sendo parcialmente responsavel pelo comportamento desta propriedade.

Compare o indice de cor das galdaxias E, Sa, Sb e Sc com aquele das estrelas da seqiéncia
principal e estime a classe de populagao estelar que contribui predominantemente.




Utilizando oS grandes
levantamentos de galaxias
temos hoje uma visao mais
clara de como as galaxias se
distribuem no Universo. Na
amostra do SDSS podemos
verificar através dos
diagramas cor-magnitude que
as galaxias se distribuem em
duas populacoes
denominadas de _sequéncia
vermelha e sequéncia azul. A
sequéncia vermelha e

povoada preferencialmente -

pelos objetos de tipo jovem
(E,S0). Ja a sequéncia azul é
dominada pelas galaxi de
tipos espirais mais tardios.
Essas duas sequéncias se
superpéoem e quando nao
dispomos de informacgao
morfoloégica, em altos
redshifts por exemplo,

podemos apenas observar o |

18 20 22 24 18 20 22 24

efeito combinado dessas duas
populacoes (Bernardi et al,
2010, MNRAS, 404, 2087 ).




As diferencas estruturais entre as galaxias apresentadas anteriormente sempre foram
motivo de debates entre os pesquisadores.

-Como se formaram as galaxias?

-Como explicar as suas diferengas morfolégicas?

-Como identificar os parametros observacionais mais relevantes?
-Existem evidéncias de evolugao entre as diversas classes morfolégicas?

Diversas tentativas foram feitas para encaminhar propostas de discussao destas
questoes mas ainda nao se pode dizer que exista um consenso. Recentemente
Kormendy et al (2009, ApJS, 182, 216) avancaram alguns argumentos que podem langar
luz sobre estas questdoes. O ponto de partida consiste em discutir como as galaxias se
distribuem no plano Magnitude Absoluta x Brilho superficial central. A luminosidade
absoluta representa em ultima analise a massa total em estrelas que por sua vez é
proporcional a massa total. Por sua vez o brilho superficial central mede o grau de
concentracdo da densidade ocorrido durante o processo de formacao. Baseado na
distribuicao dos objetos neste plano os autores argumentam que galaxias gigantes
elipticas devem ser intrinsecamente distintas das galaxias elipticas normais. A
concepcao é que talvez as elipticas gigantes se formaram através do processo de fusao
de outras galaxias. As galaxias espirais compartiilham a mesma regiao das galaxias
esferoidais e talvez essas ultimas se originaram de galaxias espirais que perderam
completamente o seu gas e nao conseguem mais formar novas estrelas.
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Recentemente Conselice (2014, ARAA, 52, 291) apresentou uma revisao indicando as
tendéncias atuais sobre o tema da classificacao morfolégicas em galaxias observaveis
até z=6. Dada a dificuldade de aplicar diretamente os conceitos da classificacao de
Hubble a um niumero muito grande de objetos a ideia consiste em adotar métodos nao-
paramétricos para quantificar estatisticamente a distribuicao de brilho das galaxias. Os
parametros mais promissores citados atualmente sao:

C- Concentracao: medida pela distribuicao dos raios de
Pretrossian n = I(r)/<i> n=20, 80

A- Assimetria: medida entre a diferenca do valor absoluto
entre a imagem observada (I) e a imagem rotacionada de180° (R)

1 R abs
[ Wiy

S- Granulacao(Clumpiness): medida entre a diferenca entre
a imagem observada (I) e a imagem rotacionada de180° (R)

I B
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3.6 Evolucdo Fotométrica de

Mesmo com as duvidas que persistem atualmente é evidente que as galaxias se
formaram da contragcao de nuvens primordiais de gas. A partir dai a formagao estelar se
iniciou determinando as suas caracteristicas futuras. A descricao da evolucao da
populacao estelar de uma galaxia é um tema fundamental para entendermos as
observacdoes em altos redshift. No entanto no momento dispomos apenas de um modelo
muito simplificado. Neste modelo a evolugcao fotométrica deve depender de duas funcoes
basicas (i) a fungao inicial de massa (IMF) que determina o numero relativo de estrelas
que se formam em cada intervalo de massa; (ii) a taxa de formacao 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 principios fundamentais a hipétese mais simples
consiste em supor que a taxa de formacgao estelar segue uma relagao ad hoc do tipo

dM./dt= Mz

onde M, representa a massa da gas presente na galaxia em um dado momento. Se
fizermos a suposicao que a massa total se mantém constante (M;=M.+M ) obtemos

dM*ldt= (MT'M*)IT
sendo facil mostrar que a solugcao desta equacao é

M.=M; [1-exp(-t/T)]



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

dM./dt= M;/t exp(-t/T)

Podemos considerar que este resultado, extremamente simplista, € motivado pela
concepcgao de que a taxa de formacao estelar era certamente bem maior no passado

quando a massa de gas era mais abundante. Neste caso o fator T funciona como uma
escala de tempo para consumo do gas para formar estrelas. Certamente sabemos que
a evolucao da taxa de formacao de estrelas deve ser muito mais complexa do que esta
expressao simplificada. Mas, ainda assim, esta expressao contem o ingrediente basico
para uma primeira abordagem deste problema. Sabemos pela observacao de objetos
distantes que a taxa de formacao estelar era certamente bem mais elevada no

passado. Portanto a escala de tempo T pode nos dar pistas de como ocorreu a
diferenciacao da populacao estelar das galaxias em funcao do tipo morfoldgico.

Partindo da suposicao inicial formulada demonstre as
relagcoes acima. O que vocé considera como a maior
fraqueza deste resultado?




Para a funcao inicial de massa, ou IMF, as observagcoes dos aglomerados estelares
galacticos, cujas estrelas surgiram praticamente ao mesmo tempo no passado recente da
nossa Galaxia, indicam que a hipétese mais simples consiste em adotar uma distribuicao
em lei de poténcia

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

sendo 2,1<a0<3,2. O valor preferido por varios autores é a=2,45 que corresponde a
chamada IMF de Salpeter e a taxa de formacao estelar. A figura abaixo mostra como
calcular a evolugcao das cores, devido ao envelhecimento da populacao estelar, de um
aglomerado obedecendo a esta IMF de Salpeter (1973, ApJ.179, 427). Para construir um
modelo evolutivo basta calcular quantas gstrelas se formaram em cada instante e no final
verificar quais estrelas ainda so%em Jngwo resultado deste processo
cumulativo. o

11 12 13 hoje



Na figura abaixo temos um exemplo simples desse tipo de calculo aplicado para estimar a
cor de um unico aglomerado formado no passado remoto da Galaxia. Cada ponto da
curva continua indica qual seria hoje o valor do indice de cor B-V. A curva tracejada
mostra ‘0 indice de cor dos aglomerados globulares e abertos observados. Como se vé,
apesar da simplicidade do modelo, é possivel utiliza-lo com sucesso para explicar como
deve ter ocorrido a evolucao fotométrica desses objetos.

Para compor\um modelo das galaxias basta diversas populagdées de aglomerados com
diferentes idades e seguindo as indicagoes desenvolvidas anteriormente.

Compare esta
previsdo com o©Os
dados de alguns
aglomerados

globulares e abertos
com idades
conhecidas através
do mapeamento da
sequéncia principal.

| | l
6 7 8 9 10

log t (years)

Fi1G. 1.—The integrated intrinsic B — V color of star clusters as a function of age. Solid line,
the computed relation from table 1 for the Salpeter case (« = 2.45). Dashed line, the mean relation
defined by observation of open star clusters taken from Sandage (1963).
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Como Vvisto antes uma

galaxia, observada hoje, —1o \ 7]
pode ser tratada como uma . \
soma de varios aglomerados i \
estelares formados em \
diferentes instantes no -05 | ‘
passado. A figura ao lado | \
mostra o calculo das cores '
de uma galaxia, com idade de \
10 anos utilizando as ideias \
acima (1973, ApJ, 179, 427). o0

Os triangulos indicam a |

posicdo das galaxias |
Irregulares e os pontos as | NGC 309
galaxias Sc. A linha tracejada +e.5| : ) —
indica a posicao das estrelas Q'O 0'5 ||o
na sequéncia principal com B=1/1 ' B-v '
idade zero. A galaxia NGC

a = 2.1 a = 245 a=32

THE PRESENT INTEGRATED COLORS OF GALAXIES 101° YEARS OLD
309 (Sc), por exemplo, tem B-
V=0,56 e U-B=-0,07 e de \,

B B—-V U—- B B—-V U-B Ry B-V U- 8B

acordo com estes modelos
. . 0... 0.23 ~0.41 0.36 —0.24 1.0000 0.51 +0.06
seria bem descrita por uma 1... 0.31 ~0.34 0.44 —0.17 0.8300 0.58 +0.12
2... 0.41 —-0.25 0.53 —0.08 0.6400 0.65 +0.18
IMF de Salpeter e uma taxa 3 0.53 <013 0.63 +0.03 0.4400 0.72 +0.24

~ . +0.01 0. +0.14 0.2700 0.77 +0.

de formacao estelar com 5.0 0.74 +0.17 0.78 +0.23 0.1400 0.80 1031
6... 0.80 +0.25 0.82 +0.28 0.0680 0.83 +0.33
escala de tempo T~5x10° 7... 0.83 +0.29 0.85 +0.32 0.0320 0.84 +0.33
8... 0.85 +0.32 0.86 +0.33 0.0150 0.84 +0.34
anos. 9... 0.86 +0.34 0.87 +0.34 0.0064 0.85 +0.34
10... 0.87 +0.36 0.88 +0.35 0.0025 0.85 +0.35




Atualmente, mesmo
considerando as
deficiéncias
tedéricas, o calculo
dos modelos de
sintese evolutiva
estd muito mais
avancado sendo
possivel compara-
los diretamente as
observacoes
espectroscopicas
das galaxias como
podemos verificar
em Bruzual e
Charlot (2003,
MNRAS, 344, 1000 ).
Varios desses
coédigos estao
disponiveis e podem
ser utilizados como
uma ferramenta
auxiliar para facilitar
a interpretacao dos
dados
observacionais.
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3.9 Evolucao Quimica

Uma consequéncia natural da evolucao fotométrica discutida na secao anterior é que
quanto maior a atividade de formacao estelar tanto mais importante sera a populacao
de estrelas massivas que evoluem rapidamente ejetando metais no meio interestelar
através das supernovas. Portanto maior sera a abundancia quimica nesses objetos. O
tratamento exato deste problema deve levar em consideracao a proporgcao das estrelas
mais massivas, nascidas no passado, e que em um dado momento estao terminando a
sua evolucao, e portanto retornando uma determinada quantidade de metais ao meio
interestelar. No entanto, uma aproximacao muito util deste problema foi concebida por
Schmidt (1963, ApJ, 137, 758) e se tornou conhecida como a hipotese de reciclagem
instantanea. As estrelas mais massivas e maiores responsaveis pelo enriquecimento do
meio interestelar evoluem tao mais rapidamente que a idade média das galaxias que
podemos considerar o retorno de metais como sendo instantaneo.

Massa(M/Me) Log(L/Le) Teff (103 K) Sp t(106 anos)
120 6.2 53 3.9

60 5.7 48 4.0

40 5.4 44 05 5.0

20 4.6 35 08 9.0

12 4.0 28 BO.5 18.0

5 2.8 17 B4 102

1 -0.16 5.64 G5 104



Vamos supor que Z=M,/M, represente a fracao de metais presentes no meio interestelar
em um certo momento. Na aproximacao de reciclagem instantanea uma parte dos
metais estdo sendo consumidos pelo processo de formacao de novas estrelas (
ZdM./dt). Ao mesmo tempo as estrelas massivas retornam ao meio interestelar uma

doacao de metais (yield). Portanto deve ser aproximadamente valida a relacao
d(M,)/dt=d(Z M,)/dt = -Z dM./dt + p dM./dt

Ademais vamos imaginar ainda que a massa total da galaxia seja conservada de tal
forma que em qualquer instante M; + M. = M = Cte. Esta condicdo nos permite
estabelecer que

dM./dt = -dM/dt

Nestas condicoes podemos simplificar a equacao de enriquecimento quimico de tal
forma que d(Z M,)/dt = Z dM/dt+ M, dZ/dt ou ainda,

M, dZ/dt = -p dM,/dt
que pode ser facilmente integrada na forma

Z(t) - Z(0) = -p [ In M(t) — In M_(0) ]



Quando as galaxias se formaram acredita-se que o gas nao deveria ter metais e
portanto Z(0)=0. Por outro lado a massa de gas no inicio do colapso deve ser igual a
massa total que observamos hoje (My(0)=M). Portanto, considerando que a fragao de
gas é definida por f = M /M, temos como resultado final que

Z(t)=-p In f

No caso da vizinhanga solar sabemos que a densidade projetada de massa em estrelas
no plano do disco é da ordem de 44,6 My/pc? enquanto que a densidade de gas é cerca
de 5,3 My/pc?. Portanto a fragdao de gas no disco local é f = 0,12. Por outro lado a
abundancia quimica média do meio interestelar é aproximadamente igual a abundancia
solar Z,=0,02. Aplicando-se o resultado acima concluimos que, apesar das conhecidas
limitacoes deste modelo, o fator doacao de metais na vizinhanca solar deve ser da
ordem de p=0,0094.

Portanto, supondo que o fator de doagcao de metais nao seja muito distinto em outras
regioes, devemos esperar que em uma galaxia onde a fragao média de gas seja muito
elevada, f~0,5, deve ter um meio interestelar relativamente pobre em metais com
Z=0,69p=0,0065=0,32 Z,. Ao contrario uma galaxia que sofreu uma intensa formacao
estelar no passado e que hoje tem uma fracao de gas muito reduzida, f~0,02, deveria ter
uma abundancia quimica maior em seu meio interestelar Z=3,91p=0,037=1,8Z,.



Utilizando
modelos
modernos
(Bruzual, Charlot,
2003, MNRAS,
344, 1000)
podemos  fazer
uma comparagao
simultanea de
varias linhas
espectrais e
estimar a
abundancia
quimica
grandes
amostras de
galaxias. No
exemplo ao lado
foram 2010
galaxias da base
de dados SDSS.
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3.8 Problemas

1. Estime a dimensao, a escala de alturas e a elipticidade intrinseca aproximada dos
discos das galaxias abaixo. A partir de qual inclinagcao é possivel adotar a hipotese
de disco fino com um erro menor que 10% na razao axial?

’ . :
. ” . » :
. . . o h'
. . . j b e
. | *
»
'. ) ; 24 . : ‘_ . i, o % o e B z ; " Z .
d=3941Mpc ¥ ' oo __d=1-3.-3, Mp_C. oA e R
NGC 4256 / UGC 7351 / IRAS 12163+§61o . 'NGC 4565 / UGC 7772 LA i
SDSSgﬁ.lmugo : L 2.0 arcmin — 8DSS gri image - . ‘ . | LT ; . L= 5:0%oremin U H

2. Se considerarmos o angulo de inclinagao, i, como uma variavel aleatéria qual deveria
ser a proporcao de galaxias espirais com b/a>0.9?



Estime a dimensao, a escala de alturas e a elipticidade intrinseca aproximada dos
discos das galaxias abaixo. A partir de qual inclinagao é possivel adotar a hipétese de
disco fino com um erro menor que 10% na razao axial? (Repetido)

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

m=M+5 Log z +A + 43.16

A galaxia NGC 3079 tem um redshift z=0,003039, magnitude aparente mgz=10,24 e a
absorcao interestelar galactica na sua direcao é Ag=0,050 . Qual deve ser a sua
magnitude absoluta?

Estudos da funcao de luminosidade das galaxias indicam que a densidade de
luminosidade na universo local na banda B é cerca de p (B) ~2x108 h L./Mpc3.
Sabendo que razao massa-luminosidade média do material estelar nas galaxias é
aproximadamente M/L~5,0 M./L, estime a densidade de barions no Universo.
Utilizando a IMF de Salpeter compare a taxa de formacao estelar em t=0 para uma
galaxia irregular (B-V~0,5) e uma galaxia eliptica (B-V~0,9). Qual seria esta mesma
relacado hoje apos 10'° anos?

Considere que o disco das galaxias espirais seja descrito por um elipsoide oblato.
Mostre que necessariamente a razao axial aparente deve ser maior ou igual a razao
axial real (g2§). Qual é o significado fisico desta propriedade?

Alguns objetos como NGC 5905 apresentam a nitida presenca de um anel interno
onde termina a barra e se originam os bracos espirais. Observe que neste objetos em
particular o anel interno apresenta uma geometria aparente préxima da circular.
Contudo o disco externo é alongado como indicam os bragcos espirais. Que hipoteses
vocé formularia para explicar a geometria intrinseca do disco e do anel interno?
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Observe a estrutura da galaxia UGC 2092. E um dos objetos conhecidos mais
proximos da visao de perfil. A sua distancia medida através da relagao Tully-Fisher é
da ordem de 84,9 Mpc. Estime as escalas de altura e dimensao radial do disco deste
objeto. A magnitude aparente deste objeto é B=15,11 e a absorcao interestelar na
diregcao deste objeto é Ag=0,492. Como se comparam estes valores com a estrutura do
disco da nossa Galaxia?

NGC 1055 é um objeto relativamente préximo, 16,63 Mpc, em que podemos
argumentar com relativa seguranca que o disco é visto praticamente de perfil.
Porque? Observe que ao contrario de varias galaxias espirais este objeto tem bojo
muito proeminente. Estime as dimensodes do disco e do bojo deste objeto. Qual é a
proporcao entre eles? Que hipéteses poderiam ser suscitadas para explicar a
presenga de uma componente bojo tao importante?
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11. A galaxia NGC 2859 é classificada como SB0. Que argumentos vocé utilizaria para

12.

13.

apoiar, ou nao, esta classificacao? Supondo que o achatamento observado na regiao
externa seja devido ao disco vocé acha sustentavel afirmar que o anel de poeira visto
na imagem é aproximadamente circular?

Qual a porcentagem da luminosidade total que é detectada em uma dimensao
equivalente a duas vezes o raio efetivo de uma galaxia eliptica? E em uma galaxia
espiral? A partir desta informacdao qual conclusao podemos inferir sobre o
comportamento do perfil de brilho das elipticas e espirais?

A partir da curva de crescimento da luminosidade estime quais sao as aberturas
contendo 20% e 80% da luminosidade total de elipticas e espirais em fungao do raio
efetivo. Qual deve ser o indice de concentragdo destas duas classes de objetos?
Porque este indice é ineficiente para identificar o subtipo das espirais?
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14. Estime a magnitude absoluta da via Lactea utilizando a relagao de Tully Fisher.

15. Os dois graficos acima mostram a analise 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 L, ,=43,24 e a magnitude absoluta estimada no maximo
M,=-19,26. A partir da curva de luz graficada no lado direito da figura acima estime a
distancia desta galaxia.

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



. Estime a magnitude absoluta da via Lactea utilizando a relagao de Tully Fisher.
. Os dois graficos acima mostram a analise 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 L, ,=43,24 e a magnitude absoluta estimada no maximo
M,=-19,26. A partir da curva de luz graficada no lado direito da figura acima estime a
distancia desta galaxia.

. A galaxia M101 apresenta uma velocidade de recessdao V=241 km/s. Estime o seu

redshift e a distdncia baseando-se apenas na constante de Hubble. A distancia
estimada a partir das Cefeidas é igual a 6,925 Mpc. Qual é a origem da discrepancia
entre estas duas estimativas? Qual deve ser a velocidade peculiar deste objetos em
relacao ao fluxo de Hubble?

. Vocé acha que é viavel imaginar um cenario simplista em que todas as galaxias

elipticas sejam descritas por um unico tipo de elipsoide oblato com razao axial
intrinseca §=0,4? Cite duas razées que inviabilizam este modelo.



