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SINCPSE

As equagoes da hidrodinémica estelar sao utilizadas para
construir modelos autc-consistentes de galaxias elipticas. As
elipticas sao modeladas através de elipsbdides oblongos com per
fi; de lumin;sidade de Vaucouleurs. Os modelos aplicados a 16
galédxias E mostram que: a) a maior parte das elipticas da amos
tra sao anisotrdpicas, sendo o achatamento devido & existéncia
de uma integral nao-classica do movimento; b) metade da amos-
tra & ajustada por modelos com razao M/L crescente com a distan
cia ao centro galactico o gue sugere a presenca de uma CoOmpo-
nente néo-lﬁminosa nesses sistemas. A comparagao das observa-
cOoes cinematicas nos leva a apontar a existéncia de tal compo-
nente também nas galaxias descritas por modelos com M/L cons-—
tante; c¢) as elipticas que ocupam posigoes centrais nos aglome
rados podem ter alterada a escala de variagéo»espacial da dis-
tribuicao de sua componente nao-luminosa; d) como no caso das
elipticas normais, as gaiéxias E compactas podem possuir razaoc

massa-luminosidade crescente com a distidncia galactocéntrica.



SUMMARY

The stellar hydrodynamical equations are used to construct
self-consistent models of elliptical galaxies. The E galaxies are
modelled by oblate ellipsoids with a de Vaucouleurs luminosity
profile. The models applied to 16 E galaxies lead to the following
conclusions:

a) Most of the galaxies in the sample are anisotropic , the
flattening being due to the existence of a non-classical integral
of the motion. b) Half of the sample is well fitted by models
with M/L ratios that increase with distance from the galactic
center, suggesting the presence of a non-luminous component 1in
these systems. The comparison with previous work suggests that
such a component may also exist in galaxies that were described
by M/L constant models. c) Ellipticals occupying central positions
in clusters may have altered the spatial scale of their dark
component distribution. d) Like normal ellipticals, compact E

galaxies may posses increasing M/L ratios.
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CAPITULO 1
INTRODUGCADO

O trabalho pioneiro de Bertola e Capaccioli (1975) so
bre a curva de rotagdo da galdxia eliptica NGC 4697 e os reali
zados posteriormente por Illingworth (1977) e por Binney (1978)
mostraram que o achatamento dos sistemas elipticos brilhantes
se deve fundamentalmente a presenca de um tensor de dispersao
de velocidades anisotropico e nac, como se supunha até entao,
ao movimento de rotagao intern% na galaxia. Resulta que, con
poucas excegoes, apenas nas galéxigs E de baixa luminosidade re
presenta a rctagao o fator determinante do achatamento (Davies

et al. 1983).

Torna-se, portanto, necessario explicar, no ambito de
uma teoria de formacao galdctica, a existéncia de distribui-
coes de velocidaaes anisotropicas face ao processo de relaxa-
cao violenta que, acredita-se, conduz ao estado de guase-egui-

librio nos sistemas estelares galacticos (Lynden-Bell 1967).

Em simulacoes numéricas do processo de relaxagio . em
sistemas estelares esféricos (Van Albada 1982) obtem-se elip-
soides de velocidades esférices proximo ao. centro mas alonga-
dos na direcgao radial nas partes externas do sistema, mostran-
do claramente a exicténcia de anisotropia na distribuicao de
velocidades. Por outro lado, experiéncias numéricas desenvol-.
vidas po: Binney (1976) e por Aarseth e Binney (1978) em siste
mas achatados indicam que configuragoes anisotrdpicas iniciais

poden persistir apesar da relaxacao violenta e gque no estado
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é maior do que aquela na direcao perpendicular a esse plano

final de quase-equilibrio a dispersao no plano galactico ©

Uéz' A anisotropia na distribuicao de velocidades nas elipti-

cas seria ent3o um reflexo das condigoes iniciais.
Estes resultados revestem-se de grande importancia vis
to que implicam na necessidade de levar em consideragao os e-

- .

feitos dos movimentos estelares aleatdrios na descrigao dinami

ca das galaxias elipticas.

Tal caracteristica das elipticas somada ao rapido de-
créscimo do brilho superficial com a distancia galactocentrica,
o que dificulta a medida da velocidade de rotagao e da disper-
sao de velocidades, contrasta com o caso das galaxias espirais.
Nestas, a iﬂfluéncia dos movimentos aleatorios na curva de.
-rotagéo do gas & desprezivel, sendo qﬁe o gas pode ser detecta-
do a grandes distdncias (maiores do que a dimensao optica do

sistema) do niicleo galactico.

Esta situacdo tem facilitado a interpretacao do per-
fil de rotacgao nas espirais, o qual geralmente apresenta-se pla
no, sugerindo a existéncia de halos escuros nesses bjetcs (Bosnma
1978; Rubin et al. 1973, 1985), ao passo que nas -galaxias elip-
ticas a questao relativa a presenca de tais halos continua sen

do assunto controverso.

As evidéncias que favorecem a existéncia de matéria
nao-luminosa nas galaxias elipticas originam-se principalmente
de observacoes da radiagao=X proveniente das coroas de plasma,

detectadas em alguns sistemas desse tipo morfoldgico.



rotacao das galaxias elipticas.

Dinamicamenfe constituem-se as galédxias elipticas em
sistemas fisicos formados por um nimero muito grande (= 10'?!)
de estrelas que se movimentam no campo gravitacional gerado por
elas. Um modelo dindmico & auto-consistente quando 1leva en
conta essa situacao. Nas galaxias, pode-se afirmar que cada
estrela se desloca no campo gravitacional médio'originado por
todas as estrelas restantes, quer dizer, o sistema pode ser
considerado nao-colisional. Isto acontece porgue, nas gala-
xias, as flutuagoes do potencial associadas as interagdes prd
ximas entre as estrelas nao afetam de maneira significativa as
orbitas estelares. De. fato, para o caso das elipticas o tem-
po de relaxacdo & da ordem de 10'°® anos, muito maior do que o
tempo de Hubble. Além disso, € valido tratar as estrelas e
os sistemas miltiplos como pontos materiais vistos serem as
distancias entre eles, em geral, maiores do que suas dimen-

soes.

Ha varias maneiras de construir modelos auto-consis-

tentes para as galaxias elipticas.

1) Simulagoes de N-Corpos. Este método consiste no estudo do
movimento de cada particula no potencial auto-c¢onsistente, is

to &, na integragao do sistema de equagoes

-+
dvi v
IR wmmm—— = L v@--' izlyzyovc'N
1 dt §#1 1

- - - 5 = F
onde m, € a massa da particula de numero i, vy sua velocidade

e Qij o potencial de interagao entre as particulas i e j. Em



razdo do limitado nimero de particulas cue & possivel manipu
lar no comoutador, encontra o método de N-corpos problenmas
na obtencao das grandezas observadas.:  Todavia, este método
oferece sempre uma alternativa 0itil para casos de configura-
coes' complexas, dificeis de serem abordadas por outros néto-

dos.

2} O método estatistico. Neste método, o sistema estelar &
considerado como um conjunto ou "ensemble" de particulas ao
quai & factivel aplicar os conceitos da mecanica estatistica.
O estado dindmico desse "ensemble" estelar & descrito mediag
te a funcao de densidade de fase F(r,v,t) definida. de tal
forma que Fd’r dv fornece o niimero de estrelas contidas no
elemento de volume de fase d’T dv no instante t. Freqliente-
mente F(?,?,t) € definida em termos de densidade de massa es
telar, e nao de particulas, a fim de levar em conta o fato
das estrelas poséuirem massas diferentes. A funcdo de dis-
tribuicao F satisfaz a equacac de Vlasov, a qual escrevemos

na forma (Binney 1981)

IF 5F 30 F _ .
St WpiEEE T m g =0 (1.1)
) 1 1 i

onde adotamos a convencao de sbma. Evidentemente, F deve tam
bém preencher a condicao F 20. O potencial ¢ satisfaz a equa

ca3o de Poisson

V2d = 41Gp (1.2)

sendo que, no problema auto-consistente, a distribuicao de

massa estelar p, responsavel pelo potencial, & gerada pela



distribui?éo das particulas, quer dizer p determina-se da
equacao

p(T,t) = J” F(Z,v,t1d%v (L.3)
As equagoes (1.1), (1.2} e (1.3) definem o problema auto-con

sistente da dinamica estelar.

A equagao de Vlasov exprime a constdncia da funcao
de distribuicao F ao longo da trajetdria de fase de uma par-
ticula. Des£a propriedade de F decorre o teorema de Jeans:
se Ii (i=1,2,...,6) sao as integrais do movimento indepen-
dentes da equagao de Vlasov, podemos escrever que F = F(Ii).
Este teorema tem sido muito utilizado no estudo dos sistemas

estelares, principalmente no caso de eaquilibrio quando 3F/3t=0

e nao ha dependéncia temporal explicita.

A resolugéo.simulténea das equacoes (1.1), (1.2),
(1.3) que caracterizam o problema auto-consistente em toda
sua generalidade & extremamente complexa. Por tal motivo,
desenvolveram-se abordagens que, sem prejudicar a auto- con-
sisténcia do problema, tém permitido simplificd-lo e torna-lo
passivel de analise. Isto & essencialmente verdadeiro para o

caso do estado de equilibrio que focalizamos a -seguir.

Num primeiro enfoque, seleciona-se a fungao de dis-
tribuicao F e, usando a equagao (1;31, calcula-se a distri-
buicao de massa p; a seguir, determina-se o potencial da e-
quagcao (l1.2). No entanto a funcgao de distribuicdao escolhida
deve satisfazer a equacgao ‘de Vlasoy, A escolha da forma da

funcao F & facilitada pelo teorena de Jeans segundo o qual a



func3o de distribuigao depende das coordenadas de fase r, v

.unicamente através das integrais de movimento. Sendo a ener
gia total da particula E = 1/2 v?> + ® sempre uma integral de

movimento, a equacao de Poisson, escrita na forma
Vg = 4mG ”J F(r,v)d%v (1.4)

serd na realidade, uma equagao integrec-diferencial para o po
tencial 9. Assim, o problema fica reduzido a solugao da equa
cao (1.4). Este & o denominado problema de Jeans. Entretan
to, & importante salientar que esta abordagem enfrenta o pro
blema ligado & existéncia das integrais do movimento n§o¢ﬂé§
sicas. Estas integrais, na maioria das vezes, nao possuem
 forma ‘analitica conhecida, nao tém carater global e delas de
pende, de forma fundamental, a dindmica dos sistemas estela-
res galidcticos. Sabe-se, por exemplo, que a caracteristica
do tensor de dispersao de velocidade U§3’>0;z, que da lugar
ao achatamento nas elipticas brilhantes, & consequeéencia da

existéncia de uma integral do movimento nao-classica nos sis

temas axisimétricos.

No procedimento proposto por Schwarzschild (1979),o0 Pp¢C
tencial auto-consistente & calculado com o auxilio da equa-
¢do de Poisson (l.2),usando-se para isso uma distribuicao de
massa p previamente postulada. No potencial resultante,inte-
gra-se uma amostra representativa de Orbitas estelares e, uti
lizando a distribuicao adotada p, computa-se a densidade
de massa gerada pelas estrelas em cada Orbita. Este ultimo

cilculo & realizado pelo método da programacao linear a fim



de garantir a positividade das desisidades orbitais que satis-
fazem a equagao de Vlasov. Obtém-se assim, a fungao de densi

dade de fase que reproduz a distribuigao de massa p.

Embora a solugao fornecida pela técnica de Schwarzschild
nao seja tnica, este procedimento tem sido de grande utilida-
de no esclarecimento da estrutura orbital nas galaxias elipti-
cas e também em outros sistemas estelares galécficos. Assim,na
solucao conseguida por Schwarzschild (1979), para uma distribui
¢do triaxial, ficou constatada a importancia das &rbitas "retan-
gulares" (box orbits) na estrutura das galaxias elipticas. Es-
te resultado implica por sua vez, na existéncia de constantes
do movimento n3o-clidssicas nesses sistemas, ja que as Orbitas

"retangulares", possuem, em geral, trés integrais do movimento.

3) O método da hidrodinamica estelar. Intimamente associado ao
método estatistico, encontra-se a aproximacio dé hidrodinamica
estelar, na qual o sistema galactico & considerado como sendo
um meio ou fluido continuo. O método hidrodindmico utiliza os
momentos da equacao de Vlasov a fim de obter equacoes para gran
dezas macroscdpicas tais como a densidade média p e a velocida

de média V.
O momento de ordem zero & a equacao de continuidade

Q_E ..a_.__ ETa = . 'I.—.. :
5t + I%; (pvi) 6 3 1 1,2,3 _ (1.5)

sendo a densidade média p dada pela formula (1.3) e a velocida

de nédia ;i pela relagao

T o= i ”J v, Fa¥ (1.6)
i 0 i



O momento de primeira ordem & a equagao de movimento

9 pv 3 pv, V.,
kg Bdy 598 g (1.7)

at axi axk

As equagoes (1.5) e (1.7) sao as equagoOes fundamentais da hi-
drodindmica estelar e foram'obtidés pela primeira vez por Jeans
(1922). A equagao (1.7) pode ser transformadae levada & for-
ma de Navier-Stokes ou de Euler para o caso de um fluido sem
visqosidade. Para este propdosito, fazemos L GI + vi, sen-
do GI a velocidade média e vi a componente aleatdria ou resi-

dual do movimento da estrela. Tem-se, entao

e e . = A C TS
Vivk = Vin + vivk
e
g 2
DV _ _me. 3 Py ' o
Dt 3 x p I x, g
k
onde
D _ 3 =: 3
-ﬁz = B_t -+ Vi "'-"Bxi (1.9)
£ o Gt = X (v.-v.) (v. —v, ) FA’v (1.10)
Oik ik T P Vg™V O~y v .

K denomina-se tensor dcs momentos da velocidade

residual, ou mais freqtientemente, tensor da dispersao de velo

A grandeza 0;

cidades. A equagao (1.8) mostra que poi & o equivalente do

k

tensor das pressdes na hidrodind3nmica comum.

Para resolver o problema auto-consistente da dinami-
ca estelar, dentro dos marcos da aproximagao hidrodinamica,de

ve-se acrescentar a (1.5) e (1.8).a equagao de Poiséon (1.2).
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Repare-se, porém, que o sistema formado por essas equagoes nao

2
ik’

mento de segunda ordem. Na hidrodindmica ordinaria este pro-

é fechado, dado ser o tensor O conforme se ve de (1.10), mo-
blema & resolvido da maneira seguinte: sabe-se, da experiéncia,
que os gases ou fluidos sao capazes de atingir o estado de e-
quilibrio termodindmico local no qual a distribuicao das velo-
cidades aleatdrias v' possui a forma de uma maxwelliana local.
Isto possibilita a existéncia de uma equagao de estado no sis-
tema, sendo que a preéséo escalar (igual a um tefgo do trago
do tensor das pressoes) define umé barcela isotropica, indepen
dente da veloéidade, no tensor das pressoes. A parcela que
depende da velocidade mé&dia & introduzida fenomenoldgicamente

através de um coeficiente de viscosidade. Acrescentando-seain
da uma equacao para a energia interna, relacionada com a tempe

ratura, conseque-se, finalmente, fechar o sistema de equagoes.

Nas gaiéxias a viscosidade & aesprezivel e pode-se,
portanto, identificar pci; como sendo o andlogo da pressao ga-
sosa. Entretantq, € de se esperar que um procedimento de fe-
chamento do sistema de equacoes semelhante ao adotado na hidro
dinamica comum naoc seja factivel no ambito doslsistemas estela
res galdcticos onde, como conseguéncia da virtual auséncia de
colisdes, o processo de relaxacao difere fundamentalmente do
caso dos gases ou fluidos ordindrios. Com efeito, no .dominio
das galaxias elipticas, como frisado anteriormente, pcii &, no
caso geral, anisotropico e sua estrutura pode depender das con
&igaes iniciais do sistema. Além disso, a observagao dos movi

mentos proprios das estrelas na vizinhanga solar mostra que a
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distribuicao das velocidades residuais estelares nao € max-

welliana mas do tipo elipscidal (Schwarzschild 1907) o que

2
k

Na hidrodinZmica estelar o truncamento do sistema de equacoes

leva a um tensor PO, anisotropico nessa regidao da  Galaxia.

& levado a cabo mediante a adogao de alguma hipbdtese referen-

2

te a forma de o,
ik

- 2 7. 2 =
ou das relagoes Uik/gji na galaxia.

Modelos dinamicos usando uma ou ouﬁra das abocrdagens
mencionadas acima tém sido propostos por diversos autores. Os
problemas encontrados por esses modelos quando aplicados as
observagoes estao intimamente vinculados com a anisotropia do
tensér de éispersﬁo de velocidades nas elipticas. Essa pro-
blemdtica pode ser ilustrada tomando-se o exemplo da galaxia
eliptica M87 e da regido central de M3l (NGC 224), alvos de
frequente modelagem. Fundamentando suas conclusoes num mode-
lo hidrodindmico com simetria esférica e tensor de dispersao
isotrdpico, Sargent et al. (1978) chegaram a necessidade de
postular uma razao M/L crescente na direcao do centro de M87,
que implicaria na presenca de matéria nao-luminosa nessa re;
gidao da galaxia. Entretanto, Duncan e Wheeler (1980) foram
capazes de descrever o comportamento do perfil de dispers&aem
M87 na base de um mecdelo hidrodinémico com .premissas .opostas
as de Sargent et al., quer dizer, supondo-se M/L constante e
tensor de dispersdo anisotrdpico determinado pela lei (Ogorocd
nikov 1965)

20 %

5 % RR

LS

= s ~ i - s
sendo U¢¢ a dispersao tangencial na galaxia e k uma constan-
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te independente do‘raio R. 0 modelo de Duncan e Wheéler fol
objeto de critica por parte de Binney e Mamon (1982}, que mos-
traram que esse modelo nao descreve de maneira satisfatdria o
perfil de luminosidade observado. Fazendo uso das equagoes
da hidrodinamica estelar,Binney e Mamon deduzem, utilizando a
dispersao e o brilho superficial observado, o perfil da ani-
sotropia para o caso de uma galdxia esférica com M/L constan-
te. O modelo de Binney e Mamon aplicado a M87 apresenta uma
pequena regido, da ordem de 100 pc, proxima ao niicleo, com
forte anisotropia radial (UR§/6¢; 2 12) sendo que fora desta
regiao, no cofpo principal da galdxia, a anisotropia & consi-
deravelmente menor com ORR/U¢$ ~ 1.5. Os modelos  esféricos
de entropia mdxima construidos por Richstone e Tremaine (1985),
seguindo o método de Schwarzschild nao confirmam a forte ani-
sotropia obtida por Binney e Mamon para M87. A anisotropia ra
dial maxima nos modelos dé Richstone e Tremaine & apenas da
ordem de GRE/U¢$ ~ 1l.4. Baseados nesses modelos de entropia
maxima Richstone e Tremaine acham um valor limite maximo para

a dispersdao observada, caso nao existir matéria escura nas re

gides centrais de M87.

E importante salientar que modelos com elevada aniso
tropia radial podem ser instaveis. Assim, © hodelo de Duncan
e Wheeler & globalmente inéﬁével (Fridman e Polyachenko 1984)
e, segundo Merrit e Aguilar (1985), similar fendOmeno acontece

com o modelo de Binney e Mamon.

Deste modo, um tensor de dispersdao de velocidades

fortenmente anisotrépico pode simular a presenga de matéria nao
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-luminosa nas galéxias elipticas. Por outro lado, nodelos al
tamente anisotrOpicos apresentam um ou outro tipo de instabi-
lidade. A percepgao desta situagdo nas elipticas, determinou
a abordagem adotada no presente trabalho, no qual estamos in-
teressados nao em alguma regido especifica da galdxia, mas no
aspecto dinamico global do sistema. Os modelos auto-consisten
tes aqui propostos tém como base o sistema de equacoes da hi-
drodinamica estelar, fechado mediante a hipdtese de razdes en-
ufsdiaxﬁs6esc0nstantes,sendo que o0 grau e tipo da anisotropia
sao determinados pelo ajuste simultdneo dos perfis tedricos
de dispersdo e de rotagdo 3ds observagbes. A adogdo deste pro
cedimento nos permite resolver ou minimizar os problemas a-
cima mencionados, relacionados com a interpretacao do perfil
de dispersdo e com a instabilidade geraéa por elipsdides de
velocidades excessivamente anisotrdpicos. Da comparagac dos
perfis tedSricos de dispersao e de rotagao com as observagoes,
foi obtida a razao massa-luminosidade para cada uma das 16 ga
laxias elipticas pertencentes i amoétra estudada. A possibi-
lidade da existéncia de matéeria nao—luﬁinosa foi também leva-
da em consideragao visto que os nossos modelos contemplam . o
caso de M/L vériével com a distadncia ao centro do sistema. A
determinagdo da razao massa-luninosidade nas galdxias elipti-
cas afigura-se muito importante em féce das possiveis repercu
soes que o resultado possa ter no tocante ao valor do parime-
tro de densidade média do Universo. Por outro lado, os mode-
los que melhor descrevem os dados observacionais, proporcionanm
relevantes informacoes sobre o grau e tipo de anisotropia do

\

tensor de dispersao nas galaxias estudadas. Essas proprieda-
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des da anisotropia que caracterizam o estado dinamico das ga
laxias elipticas podem servir de valiosos subsidios 3s teo-

rias sobre a génese e evolugao desses sistemas.

No p£6ximo capitulo descrevemos o modelo adotado no
presente trabalho,apresentando e discutindo seus pressupostos
e eéuagﬁes basicas,bem como o calculo do perfil de dispersao
e da velocidade de rotagao. No capitulo 3 a amostra estuda-
da & caracterizada, descrevendo-se a seguir a aplicagﬁo do
modelo a essa amostra. Os resultados decorrentes da aplica-
¢3o do modelo & amostra sdao analisados no capitulo 4,no qual
se da especialhénfase ao confronto com os resultados alcanga
dos por outros autores; as principais conclusoes do nosso tra

balho constituem o assunto do capitulo 5.
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cCAPITULO 2
O MODELO

2.1. Premissas e Equagoes basicas

As galaxias elipticas sao sistemas gue, no caso mais
geral, podem possuir um certo achatamento intrinseco. Tendo em
vista esta situagao, interessa-nos a construgao de modelos que
levem em conta essa caracteristica. Por outro lado, tao logo se
abandona a, restrigcao de simetria esférica na modelagem das gala
xias elipticas, nos vemos na necessidade de tomar uma deéiséo so

bre a controversa questao relativa a forma real desses objetos.

A conjetura, inicialmente aceita, de serem as galixias
E objetos de forma oblonga em decorreéncia de sua rotagéo interna,
teve de ser revista apés uma série de trabalhos observacionais,
iniciados por Bertola e Capaccioli (1975), sobre o campo de ro-
tag§0 nesses sistemas, Esses trabalhos demonstraram que,muitas
galaxias E possuem rotacao pequena quando comparada com sua dis
persao de velocidades central. A forma real das elipticas deve

ser, portanto, estabelecida empiricamente.

Em uma eliptica de forma oblonga a coluna estelar, res-
ponsavel pelo brilho supérficial médio, deve ser maior quando
observamos a galaxia transvers;lmente no seu plano equatorial do
gue quando vista na diregao ao longo do polo galactico. A rela-
cao e exatamente a oposta no caso de uma eliptica prolata. Estu
dos estatisticos (Marchant e Olson 1979; Richstone 1979) basea-

dos neste tipao de correlagéo entre a forma e o brilho superfi-
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cial nas elipticas favorecem a hipdtese oblonga.

Lake (1979), em compensagao, encontra evidéncias a fa-
vor da forma prolata em testes estatisticos fundamentados na cor
relagdo esperada entre a dispersao de velocidades e a razao a-
xial observadas. Com efeito, a dispersdo deve ser fungado cres-
cente da elipticidade no caso de forma oblonga e decrescentepa
ra o caso prolongo. Todavia, o discernimento da forma real‘ das
galaxias elipticas através desses testes estatisticos pode ver-
se invalidado caso o brilho superficial e a razao M/L dependam
da razZo axial real da galaxia. De acordo com Terlevich et al.
(1981) tal dependéncia existe de fato para a dispersao e a meta
licidade, tornando muito provdvel a existéncia dessa dependén-
cia também para o brilho superficial e a razao massa-luminosida
de. Além disso, estudos realizados por Djorgovski e Davis (1987),
utilizando uma amostra maior e mais homogénea, nao confirmam as
esperadas correlagoes entre.a elipticidade e o brilho superfi-
cial médio ou entre a elipticidade e a dispersao. Por outro la-
do, nZo é raro se observar nas elipticas variacao da elipticida
de e do angulo de.posicdo do eixo maior em fungao da distancia
ao centro da galdxia. Isto di origem ao fendmeno do desvio mu-
tuo das isofotas observadas ("twist") o qual tem sido fregliente
mente interpretado em termos de uma estrutura triaxial das elip
ticas (Williams e‘Schwarzschild 1979), dado que objetos com sime
tria axial ndo poderiam ocasionar tal fendmeno, mesmo na presen
ca de variagdo da elipticidade (Stark 1977; Williams 1981). Ha,
no entanto, o problema de estabelecer se essa triaxialidade e
de natureza intrinseca ou se ela & devida a agao do meio ambien
te. Para Kormendy (1982), a interagao de maré entre as galaxias.

& capaz de explicar o fendmeno de "twist" isofotal. Resultados
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preliminares de um levantamento fotométrico de 131 galaxias e-

lipticas no hemisfério sul (Carvalho 1988) apontam, pelo contra
rio, para uma origem intrinseéa, em detrimento da interpretacao
de ser o efeito de "twist" induzido por agentes externos. Exis-
tgm, pois, evidéncias para ambos os tipos de interpretacao. E
interessante notar que "twists" intrinsecos nas galdxias E po-
dem originar-se como consequéncia da interacdo do esferdide com
discos estelares ténues (Galleta 1980). Um outro fator a ser lem
brado é a 'eventual existéncia de poeira nas galdxias elipticas.
A poeira € capaz de simular o "twist" das isofotas o que torna

necessario um estudo fotométrico multicolor para elucidar tal

efeito.

Em algumas eliticas a poeira distribui-se formando uma
faixa, éuja orientagao na galdxia pode fornecer informagao so-
bre a forma tridimensional intrinseca do sistema (Bertola e
Galleta 1978). Essa informagdo & mais conclusiva para aquelas
galaxias E com velocidade de rotagdo considerdvel como no caso
de NGC5128 que possui faixa de poeira dirigida ao longo do eixo
menor e que, segundo Bertola et al. (19&5), deve ser triaxial .
Nao obstante, como apontadc por Bertola et al. (1988), a ausén-
cia de um gradiente significativo de rotacgdo ao longo do .eixo
menor,na maioria das elipticas observadas cihematicamente,é ek 2 oy
dicativo de uma forma oblonga. Estudando a distribuigao da fal
ta de alinhamento entre o eixo menor e o eixo de rotagao nas
elipticas, Davies (1987) chega & conclusao de uma estrutura tri
axial mas com a maioria das galéxiaé da amostra tendo forma prd

xima da oblonga e uma peguena parte con forma vizinha da prolon

ga.
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No presente trabalho adotaremos a aproximacao que con-
siste em modelar as galaxias elipticas através de elipsdides ob
longos com elipticidade constante. Esta suposigdo nos permitira

obter o potencial de maneira mais simples e reduzir o nimero de

parametros livres do modelo.

Como mencionado na introdugao,nossos modelos baseiam-—
se nas equagoes da hidrodindmica estelar (1.5) e (1.8) comple-
mentadas pela equagéo de Poisson para garantir auto-consistén-

cia. No caso estacionario temos de (1.8)

|

3
-‘_f-._. ‘=—._§i)l.—.]_'._a__(po'ik2)

i i :
Bxi axk' o] Bxi

Em coordenadas cilindricas (Z, R, ¢), adequadas para
representar sistemas com simetria axial, estas equagOes tomam a

forma

) 3 o't
-B—Z-' (_DO'ZZ) = QKZ . (2.1.1)
" (po2) - 2 (v2 + 02, - 02_) = -pK (2.).2)
as RR R0 b RR R )

Nestas equagoes o0 € a densidade de massa, V¢a velocidade de ro-
tacao, K, e Ky as componentes da aceleragdo na diregao perpendi
cular ao plano equatorial galadctico e na diregao radial respec-
tivamente. Finalmeﬁte 922+ 9RR’ 0¢¢ designam as dispersoes da

velocidade estelar ao longo dos eixos coordenados.

Na galaxia,a densidade p(Z, R) varia de ponto a ponto,

quer dizer, constitui um elipsdide heterogéneoc. A idéia consis-
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te ent3o em considerar o elipsdide hetercgéneo cﬁmo formado por
um nimero infinito de elipsdides homogéneos elementares,para os
quais o potencial &€ conhecido. As componentes da aceleragao gra
vitacional Ko KR para o casc de elipsdides oblongos computadas

seguindo esse procedimento tém a forma (Schmidt 1956)

arcsineg
K, = 411G(l—eé)l/2 e’z J p(a') tg?B' dB" (2.1.3)
0
arcsineg
2 —_ 2 1/2 =3 ' einlp! 1
Kp 41G(1 eo) e, R J p(a') =sin®B"' dp (2.1.4)
0

onde G € a constante gravitacional e e, a excentricidade real
do elipsdide. As varidveis o' e B' estdo relacionados pela equa

cao
a'?= R? + 22 sec? B! (2.1.5)

O calculo da dispersao de velocidades e da velocidade
de rotagao mediante a utilizag@o das equagdes de Jeans e das e-
quagoes (2.1.3) e (2.1.4) requer a determinagdo da densidade de

massa p que examinaremos nO que se segue.

o pqtencial gravitacional em um sistema estelar & gera
do pelas estrelas "mortas", pelos "Jupiteres", pelas estrelas
"vivas", responsaveis pelo fluxo luminoso observado, e ainda por
algum tipo de matéria nao-~luminosa, diferente da componente es

telar escura, eventualmente existente no sistema.

A densidade total de massa pode ser escrita na forma

= = 2. .6
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onde A = pNLA)L sendoFJL € Py as densidades correspondentes as
componentes luminosa e nao-luminosa- respectivamente. Expressando
-se p; em termos da densidade de luminosidade j mediante a intro

dugao da razao massa-luminosidade temos

p = 4m [ M@/HB@:[][B 3 (2.2.7)

sendo *B a razao massa-luminosidade na banda B em unidade sola-

) a luminosidade solar nessa banda e M. a massa do Sol.

res; L 0

B(O
Para calcular a densidade de luminosidade j fazemos uso da re
lagdo existente entre essa grandeza e o perfil de intensidade ob

servado I:

j(a) = =(y/m f X (y) dy (2.1.8)
a % / yi-a?

com y = (l—EJ/(l—Eo) onde € e Eo sao respectivamente a eliptici-

dade aparente e real do elipsdide; a € o semi-eixo maior.

A formula (2.1.8) pressupde que a galdxia nao seja opaca
a luz estelar e resulta da inversdo da equagdo integral que forne-

ce a relaqéo inversa entre I e j:
(=]
2
I(y) = 1 l 3ita®) R < -
Y a’- yz .

(2.1:9)

Na equacgao (2.1.8), I(r) € o perfil de intensidade observado ao
longo do eixo maior da galaxia. Em geral é possivel utilizar pa-
ra representar I(r) a expressao analitica que melhor descreva o
perfil observado. Uma descrigao satisfatdria da distribuic3ao de
npel/4n e

luz nas galaxias elipticas e proporcionada pela lei "r

de Vaucouleurs (1959):

I{r)= Ie exp —bl_(r/re)1/4 = 1] (2.1.10)
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na qual b = 7.66922, Ie & a intensidade na isofota que contém

metade da luminosidade do sistema e r € o raio efetivo da gala
xia. No desenvolvimento dos nossos modelos estaremos fazendo u-
so da formula de de Vaucouleurs (2.1.10) para o calculo da den-

sidade;de luminosidade.

Em termos da coordenada y ao longo do eixo maior daga

/2

laxia tem-se r=(l-e)l y e o perfil de de Vaucouleurs assume a

forma

I(y)= Ie exp I— b (l—l—:)l/a yl/4 - lJ 1 (2.1.11)
[ - )

-onde y esta expresso em unidades do raio efetivo ry- O parame-

tro fotométrico Ie pode ser expresso em fungao do raio efetivo
r, e da magnitude integrada da seguinte maneira: calculando-se

o fluxo com ajuda de (2.1l.11l) temos

: = _,1/8 1/4_
F = 21 Ie réfeb[(l €) Y lIdY
0

ou seja
8 m Ie ré eb
F = 7! . (2.1:12)
b

»

Tendo em vista que a magnitude integrada na banda B & dada pela

expressao

By = -2.5 log F - 12.97

obtemos, usando (2.1.12)

0.4 (Bp+16. 36) : )

Ie = 20 = erg cn 2 & lare mene: s 12,1.12)
r
e

formula que empregaremos para determinar Ie.
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O calculo da densidade de luminosidade na forma acima
exposta torna possivel o coOmputo da densidade de massa pelafdr
mula (2.1.7). Convém ressaltar, entretanto, que a razio massa-
luminosidade que comparece nessa expressao sera constante caso
a grandeia A também o for, isto €, caso as componentes lumino-
sa e escura da matéria geradora do potencial na galdxia pos-—
suam igual distribuigao espacial. Quando tal ndo acontecer, 43
sera fungao da distancia galactocéntrica. Neste caso, podemos
simular diferentes escalas na distribuigao espacial de  ambas
componentes, introduzindo uma expressao para a variagao da ra-

zao M/L da forma:

]L = C1+ (x/r) %] (2.1.14)
. e
B BC :

onde agora 4BC & a razao massa-luminosidade na regidao central
da'galéxia. O parametro o introduzido em (2,1.14) caracteriza
fenomenologicamente a diferenca entre as distribuigodes espa-
ciais das componentes luminosa e escura. Evidentemente, quando

o = 0 a razdao massa-luminosidade 4B sera constante na galaxia.

Os outros parametros do nosso modelo s3ao as razoes
B, = U;¢/G;R e B, = QQR /céz. O caso isotrdpico caracteriza-se
por B, = B2 = 1, enquanto que modelos com pelo'menos um dos pa
rametros Bi # 1 serao anisotropicos. No presente trabalho admi
‘timos a aproximagao de parametros de anisotropia B, constantes.
Esta hipOtese permite obter, em forma fechada, o sistema de e-

quagoes da hidrodindmica estelar,possibilitando a  construgao

de modelos para as galaxias elipticas. Vimos no capitulo ante-



23

rior que, simulagoes numéricas do processo de colapso sugerem ra
z0es B variaveis em fungdo da distancia ao centro da galéxia.As
sim, Van Albada (1982), partiﬁdo de configuragoes iniciais frias
com simetria esférica, realizou simulacoes do processo de forma
cao das elipticas através do colapso nao-dissipativo de uma dis

tribuicao nao-homogénea de particulas. O tensor de  dispersoes

que resulta dessas simulagoes torna-se fortemente radial

2 -
RR

tanto, Merrit e Aguilar (1985), estudando numericamente a estabi

(0;¢/G 0) a grandes distancias do centro galactico. Entre-
lidade das galaxias elipticas esféricas demonstraram gque esta-
dos com anisotropia radial crescente sao instaveis e tendem a
formar barras, destruindo dessa maneira a simetria esférica. O
processo de estabilizagao das configuragoOes triaxiais resultantes
vai acompanhado, geralmente, de um acréscimo da dispersdo tan-
gencial. Provavelmente este fendmeno acontece também no decur-
so do processo de relaxagao violenta subsequente & fase de "pangue
ca", que da origem a sistemas elipticas estaveis. Além disto, vi
mos que a aplicacao dos modelos esféricos desenvolvidos por
Richstone e Tremaine (1985) em casos concretos como M87, condu-
zem a estados em que a razao de dispersoes céR/Uz¢¢n50 atinge
valores elevados. Lembramos que na técnica de Schwarzschild, a-
dotada por Richstone e Tremaine, o perfil de dispersdo tedrico
é forgado a seguir o perfil de dispersao observado. Situagao bas
tante semelhante tem lugar com ¢ modelo de melhor ajuste para a
eliptica brilhante NGC 3379 obtido por Mamon (1983), usando méto
do similar ao de Binney e Mamon (1982). Segundo Mamon, & possi-
vel atribuir-se um valor médio a anisotropia no corpo principal

da galdxia NGC 3379. Do ponto de vista tedrico vale a pena men-
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As equagoes (2.1.1)-(2.1.10) definem ¢ nossc modelo.Pa
ra uma galadxia com parametros fotométricos L Ie,conhecidos,as
equagoes (2.1.7), (2.1.8) e (é.l.lO) determinam o perfil da den
sidade de massa p. Este perfil da densidade de massa €& utiliza-
do nas equagoes (2.1.3) e (2.1.4) para calcular as componentes
KZ e KR da aceleragao, as quais determinam, juntamente com £; e
B2 , a dispersao de velocidades e a velocidade de rotagao na ga
laxia através das equagoes de Jeans (2.1.1), (2.1.2). Entretan-
to, para uma comparagao com dados observacionais torna-se ainda
necessario projetar (ac longo da linha de visada) e ponderar (pe

la distribuicaoc de luz da galaxia) a dispersao e a velocidade de

rotacao anteriormente calculadas.

Este procedimento & mostrado com mais detalhe na se-

¢ao seguinte.

2.2. O perfil de dispersdo e a velocidade de rotagiao

Fazendo uso da exprésséo (2.1.8) para a densidade de
luminosidade j e do perfil de intensidade de de Vaucouleurs(2.l.

11), o perfil de densidade de massa (2.1.7) assume.a forma

p(a) = 16y £, 18 (1-¢) 172 tha.f—)l-é (2.2.1)

e

onde a fungao F, & dada por

© i /8
beb f = 3/4 e bx dx

Fz(a Yl-g) = — { (2.2.2)
4 vx%-(/I-€ a)?

ayl-c
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Usaremos estas expressoes para o calculo do perfil de dispersao

e da velocidade de rotacgao.

e 0§y que entram nas  equa-

2 2
As grandezas V¢,c 27" 9RR

goes de Jeans ndo sdo dadas diretamente pela observagdo. O gque
a observacao fornece &€ a projecao dessas quantidades na linha
de visada,ao longo de um eixo do sistema, usualmente o eixo maior,
ponderada pela distribuicao de luminosidade da galékia. Considera
remos inicialmente o problema da obtengao do perfil de dispersao

ao longo do eixo maior da galaxia.

Introduzimos, para isso, um sistema de coordenadas re-
tangulares (X,Y,2) associado a galaxia de tal forma que o eixo
"Z" esteja dirigido ao iongo do eixo de simetria do sistema e o
eixo coordenado "Y" ao longo do eixo maior. Além disso, selecio

‘namos o sistema de coordenadas (x,y,z) do observador,orientando

seu eixo "z" ao longo da linha de visada e o eixo "y" na dire-
¢ao do eixo maior da galaxia, isto &, os eixos "y" e "Y" coinci
dem: y = Y. O dngulo i entre o eixo de simetria do elipsdide e
a linha de visada & o angulo de inclinagcao da galaxia. Esta con
figuracao estd representada na figura l. A relagao entre o sis-
tema de coordenadas do observador e o sistema do elipsdide é da

da pela formula de transformagao

X cos i 0 sin i e

) ¢ = 0 1 0 Yy (2.2.3)

7 L -sin i 0 cos i z
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FIGURA | _ SISTEMAS DE COORDENADAS Dé ELIPSOIDE E DO
OBSERVADOR.
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Sejﬂnoxx, Oyy © ozz.as componentes da dispersao de vélocidades
no sistema do elipsdide. Dado que estamos interessados em cal-
cular o perfil de dispersao ao longo do eixo maior Y, examina-
remos as projegOes das componentes 0,5, € Oxyg DA linha de visa-

da z (o nao possui, evidentemente, componente nesta direcdo

¥y
visto ser o eixo Y perpendicular a z). Da figura 1 temos que as
projecoes de 0,, € Oxx NO eixo z sao O,y COs 1 e Oyxx sin i res-
pectivamente. Se o; simboliza a projegao da dispersao ao longo
da linha de visada, témos, entao, que

2 e 2 2 s 2
UP(z,y) = 0y, COs™1 + oyx sin’i (2.?.4)

Como se observa da expressao (2.2.4) a grandeza 0; depende das
coordenadas y e z. Estamos, portanto, levando em consideracgao,
em nossos calculos, a variagao da dispersao na galaxia ao-lon-

go da linha de visada.

Para relacionarmos a componente cartesiana oix da dis
persao com as componentes cilindricas ¢2_, 0$¢ dessa grandeza,
observamos da figura 2 que, no plano equatorial, as projegoes

de o e 0, ,no eixo X sao ¢ cos ¢ e 0¢¢ sin- ¢. respectivamen-

RR ¢¢ RR
te. Assim,
8 o B 2 2 3
Oyx = URR cos“¢ + 0¢¢ sin®¢ (2.2.5)

Mas, tendo em vista as relacoes cos¢ = X/R e sin ¢ = ¥/R, onde

R = (X% + Yz)l/z, re-escrevemos (2.2.5) na forma

2 2
o, = ¢ 42, L _ (2.2.6)
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GXX

FIGURA 2 _ RELAGAO DAS COMPONENTES CILINDRICAS Ogpg , Opp DA
DISPERSAO COM A "COMPONENTE Oxx.
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Substituindo (2.2.6) em (2.2.4) e levando em consideragao as re

lagdes (2.2.3), obtemos para 0;:

2

9RR sin?i
c;(z,y) = UEZ cos?i + — 2 2| (x cos i + z sin i)?2 +
Uéz R?
2
o
+ 00 2 W
Y
UZ
RR i

. - . . Y 4 2 il 2
Introduzindo os parametros de anisotropia B, O¢¢/0RR' B2 URR/GZZ
_e tendo em conta que no eixo maior (x=0) R?= z?sin?i + y?, pode

mos escrever s’

o?(z,y) = o2, {cos?i + B2 sinzi{:sl y’+ z’sin®i
P Ga z?sin?i + ¥ |
(2.2.7)
O perfil de dispersio observado ao longo do eixo maior & obtido
pdnderando—se 0;, dado por (2.2.7), pela distribuigcao de lumino
sidade da galaxia:

02
J 7p
oo

2 = — o248
<0p(y)> (2 )

(z,y) j(a) dz

[=2]

r
_ j(a) dz

Lembramos que a grandeza a,que parametriza a distribuig¢do de 1lu
minosidade j,é& o semi-eixo maior do elipsdide,cuja equagao, em

termos das coordenadas do observador escreve-se

a‘* =y* + v° 2z (2.2,9)

visto que X=0 no eixo maior. Em fungd3o do parametro a,a equagao
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2.2.8) escreve-se

<0;(y}>= £ J 0; (2,5 a j(a) da {2:2:30)
YI(y) vai - y?

onde 0; (z,y) deve ser calculada em termos de a mediante (2.2.9).

Ao derivar a relagao (2.2.10) usamos, além de (2.2.9),

o perfil de brilho ao longo do eixo maior dado por

I(y) = I j(a) dz : - (2:2:11)

Fazendo-se a mudanca de variavel a = y sec 8 e usando-se o per-
fil de brilho de de Vaucouleurs, a (2.2.10) pode ser reescrita

sob a forma

: n/2
<0;(y)>= 2 (1—8)1/2 eu{y)y J 0; F2 (yvYI-€ sec8)sec?&ds
n
(2:2:12)
onde
alyl =6 | v ¥¥ -8 . 1:[ (2.2.13)

Na expressao (2.2.12), a dispersao projetada. na linha de visada

0; vem expressa, como mostra a formula (2.2.7), em fungao da com

ponente da dispersdo na diregao paralela ao eixo de simetria do

elipsdide céz. Por conseguinte, torna-se necessaria a determina

2
22

lar o perfil de dispersao aplicando-se (2.2.12). Para calcular

¢ao dessa componente o© a fim de, posteriormente, poder calcu-

2

Oz2

integramos a eguagao de Jeans (2.1.1) de algum valor fixo 2
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até infinito, utilizando a relagao (2.1.3) para a componente K,
da aceleracgao. Com a condigao no limite: pc%z+ 0 para 2+ =, es-

sa integracao fornece

e arcsin eg
(pcéz)z R = 4'ITG(1"eé)l/2 e;3 J o(a)t dat J o(a') tg2 8'dp'(2.2.14)
-0
A

sendo que as variaveis a,a' e B' satisfazem as seguintes equa-
¢oes
(1-el) R* + t? = a®(1l-el) (2.2.15)

a'?2 = R? + t? sec?p’ (2.2.16)

As condigoes expressas pelas equagoes (2.2.15) e (2.2.16) garan
tem que cada ponto de integragao se encontre situado na superfi

cie do elipsdoide de semi-eixo maior a ou a' respectivamente.

2

A determinacaoc da componente Oog completa o calculo dec
perfil de dispersao. Passamos agora ao exame do perfil de rota-
cao ao longo do eixo maior da galaxia. Para um sistema oblongo
o Gnico tipo de movimento ordenado possi%el € o de rotagao em
torno do eixo de simetria. A figura 3 ilustga esse movimento no

plano galactico. Se V, representa o modulo da velocidade de ro- -

¢

tagao, as componentes da velocidade no sistema de coordenadas ¥,

Y, Z s3o: : .

VX = V¢ sin ¢
VY = V¢ cos ¢ _ 1{2.2.17)
vV, =0
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Y 4

> X

FIGURA 3 _ VELOCIDADE DE ROTAGAO Vo NO PLANO GALACTICO E SUAS
COMFONENTES Vx E Vy.
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Destas componentes, apenas Vy possui projegcao ao longo da linha

visada; essa projegao tem a forma

V, = Vy sin i (2.2.18)

Em virtude das relagoes sin ¢ = Y/R e R = (X? + Yz)l/2 (ver fi-

gura 3), a componente Vy escreve-se

Y
VX2 + y?

Inserindo esta expressao em (2.2.18) obtemos para a projecao

(2.2.19)
/X% + y?

‘Analogamente ao caso da dispersao, a grandeza observada & a pro

jecao V., ponderada pela distribuigd3o de luminosidade da galéaxia.

Ao longo do eixo maior essa grandeza vem dada pela expressao

Vo> = —2— [ v 3@ az (2.2.20)
£ I (y)
0

Passando d@s coordenadas do observador x, Yy, 2 mediante as férmg
las de transformagdo (2.2.3), fazendo uso de (2.2.9) e de (2.1l.
8), juntamente com o perfil de de Vaucouleurs , encontramos que

(2.2.20) pode ser reescrita na forma

2Ie (l—e)l/z

<Vb(y)> = [ cma vY1-¢€) v, —ada
I(y) LER ;’ /?'_'_?‘

(2.2.21)
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onde Vz deve ser agora expressa em termos de a. Da formula (2.

2.19) vemos que

v, = siniv, - Z (2.2.22)
,/.(_.a_'._.—_l’_.}_ sinzi-[-yz
|
Y

Para o calculo numérico € vantajoso passar a limites de integra-
¢do finitos. Isto pode ser feito mediante a mudanga de variavel

a = y sec 6 que nos possibilita escrever a relagﬁo (2.2.21) na

forma
_ /2 ;

Vo (y)> = - 2 28 =) V2 5 f F,(y sec 8/I-€)V, sec?8ds

TI(y) re_ 0
com

' i 1

V. =sin.1 V
“ ¢ (1 +tg?e6 Sinzi/YZ)l/z

Usando o perfil de brilho de de Vaucouleurs obtemos finalmente pa

ra o perfil de rotagao ao longo do eixo maior

n/2
s 2
<Vb(y)> N % (1-¢) 172 eu(y)y sin i{ F, (y sec 8/I-¢) v, sec?eds
0 (1 +tg? 0sin?i/y?) /2
sendo que o campo de rotagao V¢ - V¢(Z, R) que entra nesta ex-
pressao deve ser obtida como solugdao das equagoes de Jeans

(2.1.1), (2.1.2). No presente trabalho foram utilizadas as rela
cdes (2.2.12) e (2.2.23) para o cdlculo dos perfis de dispersao
e de rotagdo ao longo do eixo maior. A aplicagao desses calcu-
los a uma amostra de galdxias elipticas & o assunto do proximo

capitulo.
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CAPITULO 3

APLICACOES DO MODELO

3.1. Caracteristicas da amostra estudada

O modelo descrito no capitulo anterior foi aplicado a
uma amostra de 16 galaxias elipticas com perfis de dispersao e
de rotagao observados. A amostra estd contida na tabela 1 na
qual referenciamos também as fontes das observacoes cinemati-

cas utilizadas no confrontc com os resultados tedricos.

A presenga de linhas de absorgao nos espectros das ga
laxias elipticas permite obter a velocidade de rotagdo e a dis
persao de velocidades, projetadas ao longo da linha de visada
e ponderadas pela luminosidade da galaxia. A velocidade de ro-
tacao caracteriza o movimento interno médio no sistema, enquan
to que a dis?erséo representa uma medida dos movimentos aleatd

rios presentes nas elipticas.

Geraimente, a medida da velocidade de rotagao, basea-
da em medidas do "redshift" na galéxia,lé tarefa mais simples
do que obter estimativas para a dispersao de velocidades. Por
esta razéd, tém sido propostos varios métodos para a determina
c3o da dispersdo a partir dos dados espectrais. A maneira mais
direta consiste em comparar o espectro galactico com espectros
de estrelas padroes previamenté conveluidos com gaussianas de
larguras difefentes a fim de simular o alargamento produzido ,
no espectro da galdxia, pelos movimentos estelares aleatdrios

(Faber e Jackson 1976). Embora de uso relativamente simples ,
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Tabela 1 - AMOSTRA ESTUDADA DE GALAXIAS ELIPTICAS

GALAXIA NGC GRUPO REFERENCIA
(1) (2) (3) (4)
1 3379 avil 5
2 4697 VIRGO 3
3 4472 VIRGO 3
4 5845 dvso 4
5 ‘ 4374 VIRGO 3
6 4387 VIRGO 4
7 4551 VIRGO 4
8 4478 VIRGO 4
9 3904 dava4 4
10 4839 COMA 5
11 4406 - VIRGO .3
12 7097 ——— 6
13 6909 ——— 5
14 4889 COMA 5
15 4486 VIRGO 1
16 4473 VIRGO 2
Notas - Col. (1). NOmero da galidxia na amostra. Col. (2) Nimero

NGC da galaxia. Col. (3). Nimero de grupo por de Vaucculeurs 1975.
Col. (4). Referéncia das observacOes cinemidticas da galdxia. As-

referéncias sao relacionadas na sequéncia.

Referéncias - 1. Sargent et al. 1978; 2. Young et al. 1978;
3. Davies 1981; 4. Davies et al. 1983; 5. Davies e Illingworth
1983; 6. Caldwell et al. 1986.
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este método tem sido questionado devido 3 subjetividade associa

da ao processo de comparagao dos espectros (Davies 1981).

O método da correlagdao cruzada (Tonrye Davis 1979) ba-
seia-se na formagao da fungdo de correlagdo entre o espectro ob
servado da galdxia e o espectro estelar padrdo. Medindo-se a lar
gura do pico desta funcao de correlagao e usando-se uma curva
de calibragao, previamente construida, & possivel obter uma es-
timativa da dispersao de velocidades na galdxia. A curva de ca-
libragao entre a largura do pico da fungao de correlagdo . e a
dispersao, & construida convwoluindo-se espectros estelares padroes
com gaussianas de largura conhecida. O método da correlacao cru
zada permite obter os erros formais das medidas da dispersao de
maneira relativamente simples através da analise das distorsdes

nos picos da fungao de correlacao.

De uso mais frequente na determinacac da dispersao de
velocidades sao, porém, as técnicas baseadas nas transformadas
de Fourier dos espectros, principalmente o método do quociente
de Fourier (Sargent et al. 1977). Em particular, todas as gala-
xias da nossa amostra tiveram suas grandezas cinematicas deter-
minadas pela aplicagao deste método. O procedimento do guocien-
te de Fourier pressupdoe que o espectro da galaxia resulta da
convolucdo de um espectro estelar padrdao com uma fungao de dis-
tribuicdo que leva em consideragao a existéncia de  movimentos
aleatorios na galdxia. Tomando-se as transformadas de Fourier
(discretas) do espectro galictico e do espectro estelar padrao
e fazendo-se o ajuste do quociente dessas transformadas a trans

formada de Fourier da funcao de distribuicao, suposta gaussiana,
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pode-se obter estimativas da dispersao e da velocidade de rota-
956 em qualquer ponto da galaxia. O ajuste fornece ainda os er-
ros formais associados a esses parametros. Implicita neste pro-
cedimento, como alias, também no método da correlacdo cruzada ,
encontra-se a hipotese de que o espectro estelar padrao descre-
ve corretamente o espectro galactico coﬁsiderado sem O efeito

de alargamento introduzido pelos movimentos estelares.

As mgdidas da velocidade de rotagao e da dispersao
nas elipticas mostram que os erros associados a essas grandezas
crescem a medida que nos afastamos do nicleo da galaxia. Esta
particularidade esta relacionada com o rdpido declinio da inten
siéade luminosa nas galaxias elipticas, fato que torna dificil
a obtengéo de medidas cinematicas nas regiﬁes_externas desses
sistemas.

Outros dados observacionais de relevancia para as gala
xiés do nosso estudo sao apresentados na tabela 2. A maior par-
te dos objetos da amostra possuem propriedades fotométricas,mag

nitude total B raio efetivo r, e razao axial média observada

T
q, determinadas com base em fotometria individual para cada ga
laxia. Citamos, por exemplo, o estudo fotométéico desenvolvido
por Michard (1985), do qual tomamos as caracteristicas fotomé-

tricas da maioria das galadxias estudadas pertencentes ao aglome
rado de Virgo; o minucioso estudo fotométrico da galaxia NGC3379
levado a cabo por de Vaucouleurs e Capaccioli (1979) e a anali-
se de NGC7097 por parte de Caldwell et al. (1986). Em geral, a

magnitude B,, e o raio efetivo r, derivados por Michard (1985)

T
nao diferem significativamente dos valores listados no Segundo

Catalogo de referéncia de galaxias brilhantes (RC2) compilado
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Tabela 2 - DADOS PARA AS GALAXIAS DA AMOSTRA

(1) (2) (3) (4) (5) (6)

3379 0.90(vC) 56 (VvC) 10.20(vC) 741 (av) 20.85
4697 0.64 (K) 67,16(V) 10.20(V) 1026 (ST) 21.40
4472 0.85(M) 111.46 (M) 9.35(M) 1026 (ST) 22,21
5845 0.65(D) 8.0(D) 13.10(V) 1806 (V) 19.69
4374 0.87(M) 104.0(M) 9,85 (M) 1026 (ST) 21.8%
4387 0.65 (M) 13.71(M) 13.10(M) 1026 (ST) 18.59
4551 0.76 (M) 13.71(M) 13.03(M) 1026 (ST) 18.65
4478 0.85(M) 12,22(M) 12.40(M) 1026 (ST) 19.25
3904 0.74(D) 19.0 (V) 11.95(V) 1635 (V) 20,85
4839 0.51(D) 42.0 (D) 12.70(D) 6967 (G) 23.05
4406 0.75 (M) 108 (M+V) 9.83(M+V) 1026(ST) 21.84
7097 0.60(V) 19.28(C) 12.7 (sa) 2606 (S) 21.28
6909 0.61(J) 27.36(sA) 12.6 (sa) 2708 (sAa) AP X
4889 0.80(Y) 31.4(DR) 12.48(DR) 6967 (G) 23.29
4486 0.86(D) 94.87(V) 9.565 (V) 1026 (ST) 22.08
4473 0.59 (M) 30.7 (M) 11.20 (M) 1026 (ST) 20.40

Notas. - Col. (1l). Nimero NGC da galaxia. Col.(2). Valor médio

da razao axial observada. Col.(3). Raio efetivo ("meia-luz")em
segundos. de arco. Col. (4). Magnitude aparente no sistema B.

Col.(5). l. Col. (6) . Magnitude ab-
soluta calculada usando Bn da Col. (4) corrigida com AB de |
Burstein e Heiles 1983, e V da Col. (5) com H_=50Km & mpc_l.
Para NGC 3379e NGC 7097 as magnitudes B

das de de Vaucouleurs eCdpaccioli 1979 e de Sadler 1984 respec

Velocidade de grupo em Km s

corrigidas foram toma

vamente.

Simbolos - dV - de Vaucouleurs 1975; V - de Vaucouleurs et al.
1976; VC - de Vaucouleurs eCapaccioli 1979; K - King 1978; ST-
Sandage e Tammann 1981; M - Michard 1985; D - Davies et al.
1983; G - Gregory 1975; M+V - Valor médio de Michard 1985 e de
Vaucouleurs et al. 1976; C - Caldwell et al. 1986; SA - Sadler
1984; J - Jedrzejewski 1987; Y - Young et al. 1979; DR-Dressler
et al. 1987. '
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por de Vaucouleurs e Corwin (1976). A Gnica excecao € a galaxia
brilhante NGC 4406, para a qual Michard encontra luminosidade e
raio efetivo maiores do que os referidos no RC2. Para este caso
tomamos a média ponderada dos valores relacionados por esses au
tores.

A intensidade na isofota efetiva Ie foi determinadacom
auxilio da expressao (2.1.13) e transformando os valores resul-
tantes para as unidades CGS (erg em™? gt sr_l). A magnitude to
tal B, utilizéda no calculo de Ie fqi previamente corrigida pa-
ra a extingd@o da Galédxia, usando a extingdo A calculada pelo
método das contagens de galaxias baseadas na densidade de colu-
na observada do hidrogénio neutro HI (Burstein e Heiles 1983) .A

magnitude B,,, corrigida desta maneira, foi usada também no cal-

T
culo da magnitude absoluta MB das galaxias estudadas, sendo que
a distancia foi estimada fazendo uso do "redshift" V na tabela2
e dé parametro de Hubble Ho= 50Km s-l mpc_l. Como mostra a ta-
bela 1, a maioria das galaxias da amostra encontra-se associada
a grupos, razao pela qual o "redshift" adﬁtado corresponde a
velocidade do grupo. Apenas para NGC 7097 e'NGC 6909, aparente-
mente galaxias de "campo", foram tomadas as velocidades de re-
cessao individuais para o cidlculo da distancia. Pelos valores
de MB relacionados na tabela 2, notamos que a amostra inclui tan
to elipticas brilhantes, com MB < =-20.5, como sistemas intrinse
qamente menos luminosos, com MB > -20.5. Tal ocorréncia € impor
tante visto Davies et al. (1983) terem encontrado, para as elip
ticas, uma anticorrelacdo entre a velocidade de rotagao e a lu-

minosidade. Como pode ver-se da tabela 1, as galaxias da nossa

amostra que possuem Mp > -20.5 procedem do estudo cinematico
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P/U r

desses autores. Os mencionados autores utilizam a relagao Vua

onde V € a velocidade de rotagdo méxima e 0 a dispersdo de

]

>

MAX

velocidades média no intervalo Q < r ad 0.5re, como medida glo-
bal da rotagao nas galaxias elipticas. A figura 4, que ilustra
a dependéncia do parametro VMAX/E da elipticidade observada €
para as galaxias da nossa amostra, & similar & figura 3 do men-
cionado trabalho de Davies et al. mas com o acréscimo de. NGC7097.
Graficos deste tipo s3o de muita utilidade ja que permitem for-
mar-se uma idéia geral sobre o estado dindmico dos sistemas es-
tudados através da comparagao cém a curva correspondente a gala

xias oblongas com distribuicdo de velocidades isotrdpica.

3.2. Aplicacgao do modelo @ amostra estudada

A aplicagao do modelo & amostra caracterizada na segao
anterior realizou;se através do calculo numérico dos perfis de
dispersao e de rotagao ao longo do eixo maior da galaxia. Utili
zamos para isso o roteiro ou .algoritmo geral seguinte: 1)Usan

do o perfil de densidade de massa (2.2.1), determina-se a fungao

2
P09

relagao (2.2.12) calcula-se o perfil de dispersdao ao longo do

com base nas equagoes (2.2.14), (2.2.15) e (2.2.16). 2) Da

2

77 achada anteriormente.3) A

eixo maior fazendo uso da fungao po
partir do perfil de densidade de massa (2.2.1), da componente

KR da aceleracao, definida por (2.1,4), e de pU%Z calcula-s2 o

¢

4) Calcula-se o perfil de rotagdo ao longc do eixo maior .atra-

campo de rotagao V,(Z,R) utilizando a equagao de Jeans (2.1.2).

vés da expressdo (2.2.23).
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O cdmputo numérico da derivada dpoge / 9R na resolugido

da equagac de Jeans (2.1.2) foi realizado construindo-se uma re

2

presentagdo spline bidimensional para a fungdo po2_ na vizinhan

RR
¢a de cada ponto calculado. A spline tem a forma
NS Np
2 - X mn o, dad e j=-1
pozp(Z,R) -L z Ciy (2-2_4) (R-R__,)
i=1 3j= ;
e estad definida em cada vizinhanca do ponto (Z,R) constituida

por NP pontos, isto €, Z e R satisfazem as relagoes

Z Z < 2 . R

gl 2 B2 B

<
m=1 — m n

mn _~ Y ’ -
As grandezas Cj._.| sao os cceficientes da spline. Este método de

calculo. garante a continuidade da derivada em cada ponto.

Cbmo decorre das expreséaes (2.2.7) e (2.2.23), o cal-
culo dos perfis de dispersao e de.rotagéo requer a especifica
gao do angulo de inclinagao da galaxia. Para elipsdides oblon-
gos © angulo de inclinacgao péde ser estimado, a partir do conhe
cimento das razoes axiais observadal(g)e real (Q), mediante a re-

lacao

sin i

]
—
[
|
I i

Para o cdlculo do &ngulo de inclinag3do adotamos o valor Q=0.62,
igual 3 mediana da distribuigao da razaoc axial real das elipti
cas (Pacheco et al. 1983). No entanﬁo, outros valores da razao
axial real Q foram usados quando exigidos por situagdes nao-fi-

sicas tais como g < Q, ou quando requeridos pelo grau de aniso-



tropia da galaxia.

Torna-se possivel agora,ajustar para cada galdxia da
amostra, perfis tedricos de dispersao e de rotacac fazendo va-
riar o parametro a e os pardmetros de anisotropia 8, B:. O es
calamento dos modelos aos dados observacionais é feito minimi-
zando-se o qui-quadrado. Assim, se Vi representa valores teéri
cos adimensionais, obtidos do modelo, e V?b valores observa-
dos, o coeficiente de escala A & determinado minimizando-se Ia

grandeza

ob z

i
2
1 (Av,)

(v =R Vi)

™
|
e~

: %

b

- ‘ - 0 -
onde ﬂVi e 0 erro associado ao valor observado Vi e N o nume-

ro de pontos utilizados no ajuste. Isto fornece para o céefici

ente de escala

ob ..»
_Vi Vi
2. (Avijz

12
¥

2

I~z

o &

I~z

i

Para uma dada galaxia, o modelo ajustado & considerado adequa-
do se preenchidas as condigoes seguintes: a) as razdes M/L for
necidas por ambos os perfis sao consistentes e b) o modelo a-

justado &€ estavel globalmente.

A questao da estabilidade tem sido pesquisada preferen
cialmente para sistema estelares com simetria esférica (Merrit

e Aguilar 1985; Barnes et al. 1986; Dejonghe e Merrit 1988). O
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problema da estabilidade global de um elipsdide com rotagao e
distribuigao de velocidades anisotrdpica € bastante complexo ,
mesmo para o caso particular de sistemas com simetria axial.
Em tais casos, como foi dito na introdugﬁo, sao de grande va-
lor as simulagOes numéricas, ja que elas permitem o estabeleci-
mento de critérios aproximados para o advento da instabilidade
no sistema. No presente trabalho foi adotado o critério de es-
tabilidade de Ostriker e Peébles (1973) obtido de intmeras ex-
periénciaé numéricas de "N" corpos em discos e em sistemas es-
telares esferoidais. De acordo com este critério, o sistema &
estavel se a energia cinética de rotagao T e a energia poten-

cial W satisfazem a desigqualdade

T
|w]

< 0.14 (3.2.1)

E interessante salientar entretanto, que o critério de estabi-
lidade de Ostriker e Peebles foi obtido analiticamente por
Wiegandt (1980) quem investigbu a estabilidade de um sistema“
estelar esferoidal com distribuicao elipsoidal de velocidades

estelares.

Usando o teorema do virial segundo o qual
|w| = 2T + 2U

onde U € a energia cinética total associada aos movimentos ale

atdrios, a desigualdade (3.2.1) pode ser reescrita na forma
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Por outro lado, para nossos modelos, a dispersao totallcf2 em

termos dos parametros de anisotropia B, B2, escreve-se

o= (1 + B2 + B1 B2) 07,

donde decorre que a razao T/U tem a forma

” pv$ RARAZ
T

: (l+32+81'Bz)IJpG§Z Rdﬁdz'

al

Nesta relagao € comodo introduzir a energia cinética devida
aos movimentos'aleatdrios na direcao paralela ao eixo de sime

tria do elipsdide definida como
— 2
U,y JJ po;, RARAZ | (3.2.2)

O critério de Ostriker e Peebles para nosso caso sera entao,
em virtude de (3.2.2)

oP = T < 0,4 (3.2.3)

(1 +B2 +B1B2) UZZ

e a fungao poZ, &

Do conhecimento da velocidade de rotagao V 0o

)
possivel calcular, para cada modelo ajustado, o numerador )
denominador na parte esquerda da desigualdade (3.2.3) e veri-

ficar dessa maneira sua estabilidade.

Nas galaxias com raio efetivo pequeno, (re< 19"), ©
efeito de "seeing" torna mais elaborado o processo de ajuste,

principalmente na regido prdxima ao nicleo da galdxia onde
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sua influéncia é maior. Para esses sistemas, o efeito de "seeing"

foi levado em consideracgao, fazendo-se a convolugao dos  perfis
tedricos om gaussianas apropriadas, representativas dos discos de
"seeing" e com dispersao Og - Assim, se P(x) representa um dos

perfis tedricos calculados, o perfil convoluido foi achado atra-

vés de
= (x—gg)z
D SR =2 6a
xo) = —— P(x) e G dx £3.2:.4)
' Y21 O -0 '

O numero relativamente grande (entre 50 e 100) de pontos para
cada perfil facilitou o calculo, por interpolacao spline ou La-
grangiana, dos valores de P(x) na integral (3.2.4) gque nao fo-
ram computados diretamente do modelo. Em geral, como j& foi en-
contrado por Ruiz (1975), o efeito ae "seeing" é mais pronun-
ciado no perfil de rotagao, sendo menor sua influéncia no per-

fil de dispersao. Para ncssos perfis, valores da dispersao oG
contidos no intervalo 1" - 2".5 forneceram um bom ajuste dos
pontos proximos ao centro galactico, regiao mais afetada pelo

efeito de "seeing".
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CAPITULO 4

RESULTADOS DA APLICACAO DO MODELO

O capitulo 4 esta dedicado a apresentacao e discus-
sao dos resultados obtidos da aplicacao do modelo as galaxias
integrantes da amostra investigada. Sao analisadas as princi-
pais_conéequéncias decorrentes desses resultados dando-se en-
fase a comparagao com outros trabalhos. Encerraremos a te~
se assinalando, no capitulo 5, as principais conclusoes a que
chegamos neste trabalho, apontando ‘também possiveis extensdes
do modelo agui proposto, com © intuito de torna-lo mais geral
em seus aspectos teoricos e de maior abrgngéncia em suas apli
cagoes.

Os parametros resultantes dos modelos gue preenche-
" ram as condigoes estipuladas no capitulo precedente estéolre—
lacionados na tabela 3; os perfis correspondentes a esses mo-
delos, comparados aos dados observacionais, sao mostrados na
figura 5. Pelos resultados referidos na tabela 3 pode-se ob-
servar que na grande maioria das galéxias da amostra (13 ob-
jetos) predominam estados com dispersao ée velocidades aniso-
tropica. A maior parte dos sistemas anisotropicos (11 gala-
xias) apresenta parametro de amrisotropia B8, > 1, quer dizer ,
a dispersao de velocidades na diregao radial, no plano equato
rial da galaxia, € maior do que a dispersao de velocidades na

direcao perpendicular a esse plano. Esta caracteristica sig-
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Tabela 3

Parametros dos Modelos Adotados

NGC RAZAO AXIAL REAL PARﬁME'i‘ROS DE PARAMETRO PARAMETRO
ANISOTROPIA

0 B1 B2 % &
3379 0.62 1.00  1.15 0.0 0.02
4697 0.62 0.90 1.00 0.7 0.19
4472 0.62 1.00 1.22 0.0 0.02
5845 | 0.62 0.82 1.00 0.0 0.24
4374 0.62 ~1.00 1.23 . 0.0 0.01
4387 0.62 1.00 1.00 0.7 0.15
4551 0.62 1.00 1.00 1.3 0.13
4478 0.62 : 1.00 1.00 1.3 013
3904 0.62 1.00 1.19 1.3 0.02
4839 0.4 0.93 1.63 0.0 0.01
4406 0.4 0.93 1.63 0.0 0.01
7097 0.5 . 0.98 1.40 0.0 0.01 -
6909 0.5 ' 1.00 1.32 1.4 0.03
4889 0.4 0.92 " 1.64 . 2.0 . 0.02
4486 0.5 0.98 1.40 0.0 0.01

4473 0.5 1.00 1.29 1.5 0.04
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nifica que o achatamento nesses sistemas & gerado fundamental
mente pela anisotropia dos movimentos estelares aleatbrios.Co
mo enfatizado na introdugéo, a mencionada propriedade da ani-
sotropia B; > 1 implica também na existéncia de uma terceira
integral do movimento isolante nas galdxias com simetria axial.
Terceira integral, de estrutura coﬁplexa,que torna dificil a
elaboracao de um tratamento dinamico geral através de métodos
mais diretos do que o hidrodindmico aqui utilizado, por exenm-
plormediante a solugao do problema de Jeans. O fato de que a
anisotropia ditada pelo modelo deva ser tal que B, > 1 &,  de
consideravel importdncia pois essa caracteristica ndo de
corre necessariamente de estados com pequena velocidade de ro
tagao média. Comefeito, sistemas com grande nimero de estre-
las em orbitas retrégradas podem dar origem a tais estados,
mesmo possuindo momento angular elevado (Ricﬁstone 1984) . Nes
te caso, porém, o achatamento sera devido & rotagao e devere-
mos ter B, < 1 a fim de que a configuracao seja estéavel. E
essencial, por conseguinte, que se possa discriminar entre es
ses dois tipos de anisotropia. Em nossos modelos & o ajuste
consistente de ambos os perfis, de dispers§o<q§’e de rotagao
<V§n que oferece. essa possibilidade. Ainda referente 3 ques-
tao do achatamento das galaxias e ao fatorlenvolvido nesse fe
nomeno, cake ressaltar una inportante caracteristica dos nos-
sos modelos. Nos referimos ao intimo vinculo existente entre
a geometria do sistema, quer dizer a razao axial real Q, e
sua dindmica expressa na anisotropia. Semelhante nexo mani-

festa-se concretamente no fato de qu= para um dado valor de Q,

somente determinado conjunto de valores para os parametros de
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anisotropia Bi, B, resultam fisicamente aceitdveis. Evidente
mente, esta propriedade delimita significativamente os para-
metros do modelo., Como evidenciado pela tabela 3, a varia-

¢3o do pardmetro B, resultante de nossos modelos estd conti-

da num intervalo bastante restrito:
l 5 Bz £ 1.63

Este resultado estda em bom acdrdo com as conclusdes de Bu-
sarello et al. (1988) & respeito da anisotropia reinante nas
galaxias elipticas. Modelando estes sistemas com base no teo
rema do tensor virial e partindo dos limites observados pa-
ra a elipticidade, esses autores chegam a& conclusdo de que
a dispersao de velocidades no plano equatorial da galaxia &
aproximadamente 1.5 vezes maior do qué a componente dessagran

deza na direcao polar.

Cinco galadxias da amostra tém seu achatamento deter
minado pela rotagao: a elipticalhrilhante NGC 4697 e os sis
temas de menor luminosidade NGC 4387, NGC 4551, NGC 4478 e
NGC 5845. Estes objetos foram estudados por Davies (1981) e
por Davies et al. (1983) chegando a similar conclusao quanto
ao carater rotacional do achatamento. A andlise desses auto
res fundamenta-se no posicionamento desses sistemas no grafi
co de Binney (ver figura 4), mais precisamente no valor da
razao V/o comparada com o correspondente valor dessa razéopg
ra o caso estritamente isotrdpico. Contudo, para estar em
condigoes de explicar o afastamento de uma dada galidxia do

estado isotropico,torna-se imprescindivel a modelagem de sua
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dindmica interna. E o caso da galdxia brilhante em Virgo NGC
4697 que,embora rotacionalmente achatada, nao &€ iscotropica
pois tem parametros B; = 0.9 e 8, = 1. Dos sistemas de pouca-
-luninosidade mencionados acima, os tres primeiros, ou seja,
NGC 4387, NGC 4551 e NGC 4478 possuem dispersao de velocida-
| des isotrdpica, enquanto que NGC 5845 apresenta-se como siste
ma com anisotropia: 8; = 0.82, B, = 1.0. Entretanto, com re-
feréncia a galaxia NGC 5845, & necessario destacar que devido
a dificuldade encontrada no ajuste de sua curva de rotagao ,
este objeto pode, na realidadé, ser um sistema SO. Suspeita
neste sentido foi levantada por Davies et al. (1983), autores
das observagoes cinematicas dessa galaxia,que utilizamos no
presente trabalho. Esta suposicao seria consistente com a a-
nilise realizada po; Lauer (1985) que achou evidéncias para a
existéncia de um disco estelar em NGC 5845.- As evidéncias so
bre a presenga de discos, isofotas retangulares ("boxiness"),
faixas de poeira e outras subestruturas nas galéxias elipticas
sao obtidas, usualmente, atraves da anidlise cuidadosa dos con
tornos isofotais e de seus afastamentos da forma eliptica pu-
ra. Neste contexto, & interessante assinalar que Carter (1987)
e Jedrzejewski -(1987) encontraram indicios da presenca de um
disco estelar também na galaxia NGC 4697. Tanto NGC 5845 co-
mo NGC 4697 foram classificadas por Nieto (1988) como sendo
"elipticas de disco". Da figura 5 resulta claro, no entanto,
a natureza dinamica inteiramente diferente desses sistemas.Di
ferenga refletida no comportamento do perfil de dispersao em
ambos os sistemas: enquanto que em NGC 5845 a dispersao cai

rapidamente com a distdncia ao centro, em NGC 4697 esse decai
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mento se processa lentamente.

Do ajuste dos perfis tedricos de dispersao de veloci
dades e de rotagao podemos derivar a razao massa-luminosidade £,
na banda azul em unidades solares bhem como a massa do sis-
tema. Os resultados decorrentes desses ajustes se encontram
na tabela 4, para ajustes com parametro a= 0, e na tabela 5 pa
ra ajustes que exigem a# 0. Para metade da nossa amostra ( 8
galaxias) foram obtidos ajustes que requerem pardmetro a# 0 ;
Isto significa que, nessas galaxias, a distribuicao espacial
da matéria luminosa difere da distribuigao espacial da compo-
nente ndo-luminosa. Para essas galaxias com a # 0 relaciona-
mos na tabela 5 os valores da razao massa-luminosidade fB e
da massa na distancia maxima (dada em Kpc) para a qualo perfil
de dispersao foi observado. Salientamos o fato de cue ©Ppara
essas galaxias com ¢ # 0 foram inicialmente ajustados modelos
para a = 0. Apesar destes modelos satisfazerem as condigoes,
expostas no capitulo anterior, para serem considerados fisica
mente adequados, a qualidade do ajuste, por eleslfornecida, é
inferior quando comparada com os concorrentes modelos com g#0.
Exemplificamos esta situagao na figura 6 onde épresentamos,pg.
ra algumas das galaxias com o # 0, os perfis de dispersao dos
melhores modelos com ¢ = 0. Além disso, como mostra a tabela
6, a qualidade do ajuste tofha—se sensivelmente melhor quando
passamos a modelos com o ¥ 0. Lembramos ainda que nossos ajus

tes sao condicionados pois referem-se ao estado com fB consis

tente fornecidos pelos perfis.

A razao massa-luninosidade das galdxias elipticas cal
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Tabela 4

Razao massa-luminosidade e massa (a=0)

NGC fB M

(1) (2) (3)

3379 14 + 5 4.76 x 10'?
4472 21 £ 9 2.50 x 10'?
5845 | 25 + . 9 | 2.92 %= 101!
4374 25 * 11 2.12 x 10'*
4839 20 + 8 5.16 x 102
4406 : 14 = 6 1.19 x 1022
7097 17 + 6 8.60 x 10'!
4486 21 + 8 222 ® 10%*

Notas - Col. (l1). Namero NGC da galdxia. Col. (2). Raz3o massa-
-luminosidade (em unidades solares) na banda B. Para o calculo
de f_ usamos as velocidades de grupo e_raios efetivos da tabe-
la 2, constante de Hubble H; = 50 Km.s Mpc“l e magnitude B

corrigida pela extingao da Galaxia. Col. (3). Massa galécticg

em unidades da massa solar M@.
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Tabela 5

Razao massa-luminosidade e massa (o # 0)

NGC : £am £ M
(1) (2) (3) . (4)

4697 8 + 3 17 (7 kpc) 9.36 x 10'! (7 kpc)
4387 8 + 3 20 (2 kpc) 8.51 x 10'° (2 kpc)
4551 9 + 3 35 (3 kpc) 1.56 x 10'' (3 kpc)
4478 7 3 26 (3 kpc) 2.07 x 10'! (3 kpc)
3904 8 + 3 20 (4 kpc) 6.73 x 10! (4 kpc)
6909 4 1 8 (7 kpc) " 3.40 % 1012 (7 kpc)
4889 12 ¢ 5 15 (10 kpc) 4,72 x 10'%(10 kpc)
4473 10 + 4 28 (4 kpc) 6.21 x 10'% (4 kpc)

Notas: Col.(l). NUimero NGC da galdxia. Col.(2). Razao massa-lu
minosidade central (em unidades solares) na banda B. Col. (3).
Razao massa-luminosidade (em unidades solares) na banda B calcu
lada no raio maximo das observacoes. O raio maximo das obser-
vagoes & dado em kiloparsecs. Col.(4). Massa galactica (em uni
dades da massa solar M@) computada no raio maximo das observa-
goes. .
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Tabela 6

Comparacao de modelos para galaxias com a # 0

x? (por grau de liberda- xz (por grau de liber-

NGC de) para melhor modelo de) para melhor modelc
com o = 0 com a # 0
4697 1,52 0.93
4387 =t 1.6 ©0.47
4551 : 3;04 - 0.73
4478 7.64 : 0.61
3904 311.15 1.67
6909I 1.79 b 0.33
4889 3.74 2.36

4473 9.92 g 0.52
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culada.pelo método dinamico engloba, evidentemente, toda a mas
lsa gravitante geradora do potencial galactico. Essa massa po-
dera incluir, eventualmente, alguma componente escura de ori-
gem nao-estelar. Por isso, e com o intuito de fazer-se uma com
paragao com os resultados dinamicos, apresentam interesse os
modelos que permitem determinar a razdao M/L devido somente a
componente estelar (luminosa e nao-luminosa) da galixia. Nos -
referimos aos modelos construidos com base na técnica da sinte
se espectral aplicada ds galaxias elipticas. Fundamenta-se es
ta técnica na correlagao existente entre a cor integrada da ga
laxia e a estrutura das populagoes estelares do sistema. Uma
das formas mais usadas desta técnica, a sintese espectral evo-
lutiva (Gunn et al. 1981; Bruzual 1982) faz uso das trajetdrias
evolutivas estelares com a finalidade de obter, a partir de um
espectro inicial de massa estelar e de uma taxa de formagao es
telar, a distribuigéo das estrelas no diagrama HR para os dis-
tintos estadgios evolutivos da galaxia. Isto oferece a possibi
lidade de calcular (sintetizar) propriedades integrais do sis-
tema, tais como distribuicao espectral de energia, indices de
cor e razao massa-luminosidade. O proéedimento da sintese es-
pectral evolutiva & compativel com a evolugao estelar,permitin
do investigar a evolucao da composigao quimica dos sistemas es
telares e os efeitos de tal evdlugéo nas propriedades fotomé-

tricas integradas. Utilizando uma técnica de sintese evoluti-
va deste tipo,Larson e Tinsley (1974) determinaram as proprie
dades fotométricas integradas correspondentes a modelos dinami
cos, descritivos da formagao e evolugdo de galdxias elipticas

com simetria esférica, calculados por Larson (1974)}. Nestes mo
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delés dinamicos o colapso & descrito através da interacao de
dois fluidos, um estelar, e outro gasoso, sendo que a taxa
de formacao estelar foi considerada proporcional 3 densidade
do gas e a fungao inicial de massa estelar, representada por
meio de uma gaussiana ou através de uma lei de poténcia, do
tipo de Salpeter (1955). De todos os modelos computados por
Larson e Tinsley, somente o modelo S foi capaz de reproduzir
os gradientes de cor e.de metalicidade observados nas gala-
xias elipticas. Conseguiu-se isto no modelo S gragas & in-

troducao de un corte na formagcao estelar apds o sistema ter
atingido um certo estigio evolutivo. O espectro inicial de
massa estelar no modelo S & do tipo de Salpeter, com limites

inferior e superior de massas iguais a 0.02 M@ e 50 My res-

pectivamente. O limite inferior foi adotado igual a 0.02 My
com a finalidade de obter metalicidade similar a solar. O mo
delo S produz uma razao massa-luminosidade constante igual a
fB = 22 dentro de um raio de 18 kpc no qual o modelo foi cal
culado. Este valor & consistente com o valor médio <fg> =20

das galaxias com @ =0 pertencentes 3 nossa amostra (tabela
4). Isto significa que nas galaxias com o = 0;'as distribui
coes espaciais das componentes luminosa e nao-luminosa sao
.similares eml regices de raio da ordem de 18 kpc. Os limi-
tes de massa do modelo S incluem, evidentemente, uma ampla
gama de objetos estelares, desde os de pouca massa até

remanescentes estelares muito massivos. Da consis-
téncia das razoes fB podemos concluir, portanto, gue nossos

modelos dinamicos sao compativeis com os resultados obtidos

dos modelos de sintese evolutiva para as galaxias elipticas.
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E significativo o fato de que a utilizagao da componente este
‘lar luminosa, enm conjuncao com o teorema do virial, fornece
para a razao massa-luminosidade valores, 5 < £ < 12 ( Binney

1982), inferiores aos obtidos dinamicamente.

Em virtude destes resultados torna-se interessante oo

parar agora nossas razoes f para aquelas galaxias com a =0,

B’
com as decorrentes de outros modelos dindmicos e com as pro-
venientes de modelos para o perfil da radiagao-x das elipti-
cas. Trés de nossos sistemas com a = 0, a saber, NGC 3379,
NGC 4472 e NGC 4406 foram estudados por Bacon et al (1983) e
por Bacon (1984) na base de modelos hidrodinamicos com fB
constante, ou seja, independente da distancia ao centro da ga

laxia. Estes modelos possuem elipsdoides de velocidades orien

tados radialmente com pardametro de anisotropia 8 = 1-—089/0§R

2

00
angulo polar © num sistema de coordenadas esféricas. Re-esca-

variavel; aqui o;, € a dispersao de veloéidades na direcao do
lando as razoes fB das tres galaxias com o = 0, acima assina-
ladas, para as distancias utilizadas em tais modelos, verifica-
se que elas sao sistematicamente maiores do que as obtidas por esses
autores. Por exemplo, parao parde galaxias NGC 4472 e NGC 4406
residentes no aglomerado de Virgo obtém-se, usando a distancia
12.5 Mpc, fB = 34 e fB = 28 respectivamente, enquanto gque os
correspondentes valores encontrados por Bacon sao de apenas
8.1 e 10.5. A origem desta discrepancia estaria, mais provavel
mente, no calculo do perfil de densidade p; infelizmente Bacon

nao esclarece a forma em que tal grandeza foi computada. Outra

possivel fonte de divergéncia seria a caracteristica, ja res-
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saltada anteriormente, de que em nossos modelos a anisotropia
e a razao axial real encontram-se em estreito vinculo. Tal
propriedade esta ausente nos modelos de Bacon. Além disso, nes
tes modelos & impossivel separar os perfis de rotagao e dedis
persao para o caso anisotropico, tornando dificil a obtencao
de razoes fB consistentes para os sistemas anisotrOpicos. Da
tabela 3 observamos que este € precisamente o caso para NGC

3379 e principalmente para NGC 4472 e NGC 4406.

0 método dindmico de Schwarzschild foi emprega-
do por Katz e Richstone (1985) para modelar NGC 4472 e a gala
xia NGC 4374, em Virgo, que tambéem faz %arte de. nossa suba-
mostra com o=0. As galaxias sao consideradas sistemas esferi-
cos e os perfis de dispersdo observados sio usados para obter
ajustes com base em modelos com fB tanto constante como varié
vel: Infelizmente a delinitagao dos modelos se veée comprome-
tida visto os intervalos de variagao da razao f, serem bastan
te amplos. Contudo, os limites superiores, fB = 18 para NGC
4472 e fB = 16 para NGC 4374, fornecidos pelos modelos com ra-

z3ao massa-luminosidade constante s3ao compativeis com nossos

valores de fB para essas galaxias.

A razdo massa-luminosidade fB de NGC 4472, NGC 4374
e de NGC 4406 tém sido determinadas também a partir da obser-
vacao da radiacao-X proveniente dessas galaxias (Forman et al.
1985). A radiagao-X observada & originaria de coroas de plas
ma situadas em torno das galaxias. - A densidade do plasma &
considerada funcao somente da distancia galactocéntrica, quer

dizer, admite-se simetria esférica para a coroa. Embora as ob
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servagoes disponiveis nao permitam ainda fixar a forma do per
fil de temperatura do plasma, a evidéncia existente & a de um
estado aproximadamente isotérmico. Supondo-se ainda o plasma
em equilibrio hidrostatico, & possivel calcular, da densidade
e teﬁperatura do gas, a massa e a razao massa-luminosidade da
galaxia. Com base nestes préssupostos, Forman et al. (1985 )
determinaram a razao fB decorrente da massa total contida den

tro do raio maximo (R, ,.) de detecao dos raios-X no sistenma

_ MAX
galactico. O valor fB = 14, rggistrado por esses autores, pa
ra NGC 4374 é compatiﬁel com nosso resultado; ja os resulta-
dos fB = 33 com RMAX = 62 Kpc para, NGC 4472 e fB=62 com Rya o=
= 86 Kpc para NGC 4406 sao elevados guando comparados com OS
relacionados para essas galaxias na tabela 4. Todavia, como
apontado por Trinchieri et al. (1986), é suposicao de equilibrio
hidrostatico pode resultar infundada a grandes distdncias do
centro das galaxias NGC 4472 e NGC 4406, visto as assimetrias

apresen£adas pelas isofotas da radiagao-X proveniente desses
sistemas. Semelhantes assimetrias sﬁrgem como resultado da
perturbagao do plasma em torno das galéxies por parte do gas
intra-aglomerado. Em tais casos, sequndb Trinchieri et al.
(1986) (ver também Canizares 1987), & preferivel aplicar a hi
potese de equilibrio hidrostatico, com o intuito de obter es-
timativas da massa, a distdncias menores do que o raio onde
as perturbagoes aparecem. Aplicando este procedimento, Cani
zares (1987) obtem para NGC 4472 uma razao massa-luminosidade
média contida no intervalo 20 < fg € 30 para uma distdncia ma

xima de RMAX = 40 Kpc., Este valor & consistente com nossa ra

zao f, = 21 para essa galaxia.
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De todos os sistemas integrantes de nossa amostra,
NGC 4486 (M87) & a galdxia que tem sido mais extensa
mente investigada na literatura. M87 avarece formando varte do gru
po de galaxias com a=0 porgue, no intervalo em que foi ob-
servada, éeu perfil de dispersao mostra tendéncia a decli-
nar com o aumento da distancia ao centro. A massa de M87,
contida dentro de um raio de 18 Kpc, foi estimada por
Huchra e Brodie (1987) usando, para isso, um sistema de aglomera
dos globulares pertencentes a esta galdxia. Medindo-se a
velocidade radial de cada.aglomerac.io & possivel calcular a
dispersao das velocidades radiais de cada um deles enm rela-
cdo 3 média do sistema; estas dispersdes permitem, por sua vez, ob
ter estimativas da massa, interna ao grupo de aglomerados ,
através da utilizacao de algum estimador de .massa_. Os esti-
madores usados por Huchra e Brodie foram o teorema do virial
e c.> estimador da massa projetada (Bahcall e Tremaine 1981).
As massas, num raio de 18 Kpc, obtidas dessa maneira oscilam
no intervalo (5-6) x10'? M_ sendo a raz3o massa-luminosida-

0]

de resultante fB=150. Estes resultados séo‘elevados quando

contrastados com os nossos valores: M=1.7 x10'*M £f_= 28,

@’ "B

obtidos reescalando-se a razao M/LB para a distancia do zgle
merado de Virgo (15.7 Mpc) utilizada por Huchra e Brodie. Por ou-
tro lado, € importante levar em consideracao o fato de que, como as
sinalado por Huchra e Brodie, os resultados fornecidos pelos
estimadores podem estar afetados por erros sistematicos de-
vido ao pressuposto de constituirem os aglomerados observa-

dos (contidos exclusivamente dentro de um anel em volta da

galaxia) uma amostra representativa de todo o sistema de a-
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glomerados globulares de M87, Estes erros, segundo os auto-
res, podem levar a super-estimar a massa da galaxia. Isto,
porém, nao invalida o resultado dindmico mnuito importante,
decorrente do trabalho de Huchra e Brodie, de ser a disper-

sao de velocidades dos aglomerados globulares significativa-
mente maior do que seria de esperar a partir de modelos com
massa-luminosidade constante, quer dizer, de modelos Eom a=0.
Em virtude desta situacao, torna-se importante comparar nos-
sos resultados para M87 com aqueles provenientes do estudo,
realizado por Fabricant e Gorenstein (1983), da distribuicao
de massa em tornc desta galaxia. Baseia-se a anilise destes
autores no perfil observado da radiagao-X ée M87. Ao contra-
rio de NGC 4472 e NGC 4406, em M87 as perturbacoces dos con-
tornos isofotais da radiacao-X séq despreziveis apresentando
simetria circular em boa aproximagao. Isto torna a ﬁondigéo
de equilibrio hidrostético do plasma, que como vimos permite
calcular 0 -campo gravitacional, mais verossimil. A uma dis-
tancia de 22 Kpc do centro galidctico, Fabricant e Gorenstein
encontram uma massa de 1.3 x 10!'? M@ e razao massa-luminosi-
dade no intervalo 12 < M/L < 50 o que é .compativel com nos-

sos valores M = 1.6 x 10'? M_ e fB = 29, calculados tomando-se

©
a distancia a Virgo de 15 Mpc adotada por esses autores. Se-
gundo Fabricant e Goren;tein a massa atinge o valor de 1.2x10'%
M@ a uma distadncia de 87 Kpc do centro o que sugere gue, tan
to a massa quanto a razao massa-luminosidade de M87 es&%)creg
cendo com o raio, em oposigao a nossa descrigao dessa -gala-

xia com base em um mcdelo com a=0.

Esta aparente CQntradigao obtida para NGC 4486, ben



como ©Os resultados'alcangados para as restantes galsxias com
a=0,. nos leva a formular a questao seguinte: suponhamos que
a matéria nao-luminosa possua escala de variacao espacial maior
do que aquela da componente luminosa, neste caso, teriam as
galdxias com a=0 de nossa amostra, aparentemente caracteriza
das por razao M/L constante, em realidade razao massa-lumino
sidade crescente quando analisadas a grandes distancias do
nicleo ? Notamos que a maior parte das galaxias de nossa a-
mostra que tém o0 possuenm observagdes que se estendem a dis
tancias comparativamente maiores, ém termos do raio efetivo
da galaxia, dé que aquelas existentes para os sistemas comnm
a=0. Para verificar a possibilidade levantada pela questao
formulada graficamos, na figura 7, o valor do parametro o
versus o raio maximo no qual o perfil de dispersao foi obser
vado. O grafico mostra claramente que as galaxias com a-= 0
sao aquelas cujas observacgoes cinemdticas se estendem a pou-
ca diéténcia do centro galactico. Conclui-se, portanto, de
que nas elipticas as componentes luminosa e nao-luminosa pos
suem distribuicOes espaciais diferentes. Evidentemente, is-
to nao implica numa razéo massa-luminosidade  crescente em to
das as galdxias elipticas sem excegcao. A galaxia NGC 4889
destacada na figura 7 constitui, evidentemente, um caso espe
cial ji& que apresenta parametro o#0. mesmo para valores de.
r/re pequenos. Esta galdxia & classificada no Segundo Cata-
logo de Referéncia de Galaxias Brilhantes (de Vaucouleurs et
al. 1976) como representante do tipo morfoldgico cD. E inte-
ressante assinalar gque NGC 4839, a outra galéx;a da nossa a-

mostra com classificacdo morfoldgica cD (Oemler 1976}, per-
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tence ao grupo de sistemas com a=0, Embora tanto NGC 4889
quanto NGC 4839 sejam membros do aglomerado de Coma, a posi-
cao desse par de galaxias no aglomerado & radicalmente dife-
rente. Com efeito, NGC 4889 & uma das galaxias centrais em
Coma ao ﬁasso gue NGC 4839 situa-se nas regioces externas des
de aglcmerado. Tal circunstincia & inédita para sistemas es
telares do tipo cD e os resultados obtidos para NGC 4889 e
NGC 4839 nos permitem inferir sobre a importancia da posigao
ocupada pelaé galaxias nos aglomerados: a influéncia da posi
¢ao manifesta-se n3o no fato da existéncia ou inexisténcia de-
matéria nao-luminosa nas galaxias elipticas mas na escala da
variagdo espacial dessa componente. A comparacdao de NGC 4889
em Coma com NGC 4486 em-Virgo sugere que a grandeza dessa in
fluéncia depende do estado de evolugao dinéﬁica do aglomera-

do.

Dos sistemas com a#0 merece mencao a eliptica compag.
ta, do tipo cE, NGC 4478. Esta galaxia & vizinha de M87 em
Virgo e foi estudada fotométricamente:por Prugniel et
al. (1987). A analise do perfil ae luninosidade de NGC 4478
revelou evidéncias de interacéao com sua vizinha mais massiva
M87. Com o intuito de estudar essa interacao, Nieto e Prug-
niel (1987) investigaram o processg de decaimehto orbital de
NGC 4478 em M87. Considerando Orbitas circulares e massa
igual a 2 x 10'° M@ para NGC 4478, Nieto e Prugniel encontra
ram tempos de decaimento muito longos, da ordem de 109 -101°

anos, o que significaria praticaménte a auséncia de qualguer

interacao entre os sistemas, em conflito com os resultados fo
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métricos. Por outro lado, nossos resultados para NGC 4478
nostram que esta galaxia pessul razao massa-luminosidade va

; <
ridvel, sendo sua massa, no raio maximo das observagoes ci-

nenaticas, igual a 2x10'! M Isto, evidentemente, pode-

o
ria resolver o conflito mencionado acima, tornando muito ve
rossimil a existéncia de interagao entre NGC 4478 e M87. Ve
mos, portanto, que as elipticas compactas podem, tal qual
as elipticas normais, apresentar razao M/L variavel; NGC
4478 nao seria o linico exemplo existente j& que observacoes
radio do gas HI em 4.elipticas de baixa luminosidade suge-

rem a presenca de matéria nao-luminosa na eliptica compacta

NGC 5666 (Lake et al, 1987).

Os valores do parametro o encontraﬁos no presente tra
balho representam, provavelmente, valores médios. Em uma
situagao mais ﬁeral os parametros de anisotropia podem va-
riar com o raio na galaxia influenciando assim os valores
de a. Entretanto, a experiéencia com nossos modelos nos leva
a acreditar que tais efeitos nao podem ser substanciais. Com
efeito, como mostramos, a maioria dos sistemas anisotropi-
cos possui B; > 1 e este parametro afeta de maneira muito e
fiéiente ¢ campo de rotacao nas galaxias elipticas, tornan-
do a existéncia de modelos consistentes, com eievada aniso-
tropia, pouco provavel, Além disso, existe o problema da
estabilidade visto que estados com altos valores do pardme-
tro 1/8; sao globalmente instaveis e, portanto, inadequados

fisicamente.
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CAPITULO &
CONCLUSOES

A descrigao dos sistemas estelares através de mode-
los dindmices constitui, necessariamente, um processo grada-
tivo de englobamento das variadas caracteristicas observadas
nesses sistemas. As galéxias elipticas, consideradas até ha
pouco tempo atras como sistemas de estrutura simples, revela
ram nmuitas propriedades cuja inclusao num Gnico modelo resul
ta tarefa das mais dificeis. Como vimos na.introdugao, as
distintas maneiras de abordageﬁ do problema dindmico associa
-se un método de descrigao e a passagem de um para outro pren
de-se nuitas vezes d necessidade de simplificar a complexida
de matemdtica do problema. Assim, a solugcao da equagao de
Vlasov, fundamgnto do método cinético, no caso geral, num
espago de 7 dimensGes & tarefa extremamente compiéxa, e sno
se encarada numericamente. Igualmente complexo se apresenta
e} tratémento, num ﬁnic5 nodelo, de caracteristicas tais como
triaxialidade, anisotropia, elipticidade variavel, "twists "
e existéncia de integrais nao-classicas do movimento. £ in-

dispensavel por conseguinte, a introducdo- de hipoteses gue

tornem o problema passivel de analise,

Os-pressupostos adotados neste trabalho foram os se
guintes: a) as solugéeé das equacoes hidrodindmicas de Jeans
corresponden a fungoes de distribuicao que satisfazem a egua
cao de Vlasov; nesta hipotese baseia-se em geral o uso da a-
proximagdao hidrodinamica, b} simetria axial com forma oblon-

ga dos sistemas elipticos, c) elipticidade e parametrosde a-

(N



79

nisotropia independentes da distancia na galaxia. O objeti-
vo de nossa andlise para as elipticas foi duplo: 1) estabele
cer o grau e tipo de anisotrépia reinante nesses sistemas, 2)
estudar o problema da existéncia de matéria n3o-luminosa.Com
essa finalidade tentamos restringir ao maximo os parametros
de anisotropia mediante a utilizacao simultdnea, para cada ga
laxia, dos perfis de dispersdo e de rotagao. Alénm disso, a
possibilidade ae serem diferentes as distribuigoes espaciais
das componentes luminosa e escura & levada em consideragao
permitindo que a razao M/L seja grandeza variavel com o raio

na galaxia.

As principais conclusces alcangadas da aplicagao dos
nossos modelos auto-consistentes a uma amostra de 16 galaxias

elipticas sao:

a) as galaxias eiipticas brilhantes tem seu achatamento de-
terminado pela anisotropia do tensor de dispersao de velo
cidades ao passo que os sistemas de baixa luminosidade de
ven sua forma & rotagao; a anisotropia reside principalmen
te no parametro B, = URRZ/UZ; governado ‘pela terceira in

tegral do movimentoj

b) metade da amostra estudada possui M/L crescente com a dis
tincia ao centro da galdxia apontando para a existénciade
matéria ndao-luminosa nesses sistemas; para as restantesga
laxias da amostra, aquelas descritas por modelos com M/L
constante, a comparagao com outros autores nos leva a crexr
que os perfis de dispe?séo e rotacdo observados nao se es

tendem a distancias suficientemente grandes do centro de
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maneira a permitir a detecao da componente nao-luminosa.
Isto sugere que as componentes luminosa e nac-luminosa nas

elipticas possuem diferentes escalas espaciais;

c) a comparagao entre si das galaxias tipo cD NGC 4889 e NGC
4839 em Coma e da primeira com M87 no aglomerado de Virgo
sugere que as elipticas com posicao central nos aélomermks
tém alterada a escala de variagao de sua componente nao-lu
minosa, dependendo este efeito do estado de evolugao dina-

mica do aglomerado;

d) as elipticas compactas, a exemplo das elipticas norﬁais,pg
dem possuir também razao M/L variavel; esfe fato pode ser
importante auxiliar na solucao do problema de resultados
conflitantes obtidos paré a eliptica compacta NGC 44?8 em

Virgo.

O método de construcao dos modelos apresentados nes-
te trabalho pode ser utilizado para efetuar uma andlise dina-
mica mais particularizada das galaxias elipticas. Pode-se por
exemplo, utilizar perfis de luminosidade,. para cada sistema,
que proporcionem uma descrigao mais detalhada do que o perfil
de luminosidade de de Vaucouleurs. Além disso, nossos mode-
los sao facilmente reformulados para o caso de elipsdides pro
longos tornando mais amplo seu campo de aplicacgao. Permane-
cendo dentro de uma forma intrinseca fixa e fazendo-se uma a-
nilise particularizada do perfil de elipticidade, & possivel
estudar os efeitos introduzidos pela variagao da elipticidade

na dindmica interna das elipticas, A adocao de uma lei de va-
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riagao para os parametros de anisotropia, embora possivel, re
presenta um passo mais complexo pois exige a analise pormeno-
rizada da estabilidade dos estados dinamicos gerados por essa

lei.
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