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“Ela é mais bela que o sol,

supera todas as constelagoes:
comparada a luz do dia, sai ganhando,
pois a luz cede lugar a noite,

a0 passo que sobre a Sabedoria nao prevalece o mal”.

(Sb 7, 29-30)



Resumo

Este estudo situa-se no contexto de nucleos ativos de galaxias (AGNs). Na tentativa de
compreender os mecanismos fisicos que levam a atividade nuclear é importante estabelecer
vinculos entre a evolucao do AGN e sua galaxia hospedeira. Entender os processos de
escoamentos de matéria do nicleo em direcao as regioes mais externas da galaxia ou da
galaxia em dire¢ao ao nicleo é um passo fundamental. A andlise da linha de [O III| nesses
objetos tem sido amplamente utilizada, mas a essa linha se impoem algumas restrigoes.
Neste trabalho investiga-se a hipétese de se utilizar linhas coronais (CLs) como [Fe VII]
A6086.6 ¢ [Ne V] A3425.5 para identificar e caracterizar escoamentos em AGNs. Sao
analisados os espectros de uma amostra de 15 AGNs préximos (z < 0.03), sendo 7 do
tipo Seyfert 1 e 8 do tipo Seyfert 2. Os objetos foram observados com espectrografo
Goodman do telescopio SOAR, com resolucao superior aquela obtida com dados SDSS
(R = 3500) e excelente razao S/R (> 50). Com o cédigo pPXF (penalized Pizel Fitting)
foram feitos ajustes as linhas em emissao e elas foram parametrizadas por polindmios de
Gauss-Hermite. Através dos dados assim obtidos foram analisadas a cinematica do gas e
as razoes de fluxos destas linhas. Entre os resultados, encontrou-se que as linhas coronais
citadas sempre mostram valores indicadores de escoamentos mais claros que a prépria
linha de [O 111]. Este resultado é mais claro nas Seyfert 1, indicando que as medidas sdo
afetadas por efeitos de orientagao. Por outro lado, concluiu-se que as razoes de fluxo
nao sao modificadas por esses efeitos, de tal forma que encontramos razoes semelhantes
para os dois tipos de Seyfert. Comparamos os resultados de nossa amostra com aqueles
encontrados na literatura para as CLiFs (Coronal Line Forest AGNs), e nota-se que estas
apresentam um maior fluxo para as CLs de ferro. De forma geral, conclui-se também que
as linhas coronais de [Fe VII| A6086.6 e [Ne V] A3425.5 podem ser utilizadas em substituigao

da linha de [O 1II] A5007 como indicadoras da presenca de escoamentos.

Palavras—chave Linhas coronais; Escoamentos; AGNs.
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Abstract

The underlying subject of this work is active galactic nuclei (AGNs) and the mechanisms
that lead to the presence of inflows and outflows of matter relative to the nucleus. In
order to better understand these mechanisms we need to stablish constraints on evolution
of both AGN and its host galaxy. The [O I1I] A5007 line has been commonly used to
determine the presence of massive mass motions, but it shows some restrictions. This
work tests the hypothesis that coronal lines (CLs), such as [Fe VII] A6086.6 and [Ne V]
A3425.5, can be used in this intention. A sample of 15 nearby AGNs (z < 0.03) had
their spectra analyzed. The sample was composed by 7 Seyfert 1 and 8 Seyfert 2. They
were observed using the Goodman spectrograph attached to the 4.1m SOAR telescope,
allowing a spectral resolution, R, superior to SDSS (R = 3500) and an excelent S/N
(> 50). Through the use of the pPXF method we fit the gaseous component, and the
emission lines were characterized by Gauss-Hermite function parameters. Kinematics of
this gaseous component and emission line flux ratios were analyzed. We found intrinsic
differences in kinematic parameters between type 1 and type 2 objects, attributed mostly
to orientation effects. Besides, CLs always point to outflows, with indicator parameters
even better then those of [O 111 line. On the other hand, these orientation efects do not
cause flux ratios to be diferent from one AGN type to another. We have compared our
results to those in literature for the CLiFs (Coronal Line Forest AGNs) and we noticed
that the iron flux ratios were higher in these objects. We also concluded that in certain
circumstances [Fe VII] A6086.6 and [Ne V] A3425.5 coronal lines may be used as surrogates

of [O 111 A5007 line as even stonger outflow indicators.

Keywords Coronal Lines; Outflows; AGNs.
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Astrofisica extragalatica: sintese historica

Este trabalho de dissertacao situa-se no campo da astrofisica extragalatica, area da ciéncia
que teve grande propulsao a partir do inicio do século XX. Questoes sobre a origem, a
estrutura e a composicao do universo acompanharam a humanidade desde a antiguidade,
quando filésofos ja faziam diversas proposicoes a respeito desses questionamentos, muitas
vezes, unidas a explicagoes mitico-religiosas. Com o desenvolvimento do método cientifico,
aliado ao desenvolvimento dos telescépios, foram propostas novas respostas e novas in-
dagagoes relacionadas ao tema. Manchas no céu, como a Via Lactea, foram resolvidas no
telescopio, apresentando-se como um grande numero de estrelas. Mas, enquanto estrelas
apareciam como fontes pontuais de luz, imagens de objetos difusos foram avistados. Es-
tes objetos ganharam o nome genérico de nebulosas e cresceu o interesse no estudo tais
objetos.

Ainda no século XVIII, Messier (1781) publicou um catdlogo contendo nebulosas. E
Dreyer (1888) compds o New General Catalog (NGC) com as nebulosas conhecidas até
entao. Mas a natureza extragalatica de algumas dessas nebulosas nao foi descoberta até o
inicio do século XX, muito embora filésofos como Thomas Wright (1711-1786) e Imannuel
Kant (1724-1804) j& houvessem feito proposigoes inovadoras. O primeiro propds que a Via
Lactea fosse um sistema achatado com muitas estrelas (Wright, 1750). O segundo sugeriu
a ideia de que a Via Lactea fosse apenas um entre muitos universos-ilha (Kant, 1755).

A medida que a natureza das nebulosas tornara-se um assunto cada vez mais debatido,
mais estudos foram feitos no sentido de se conhecer sua exata natureza. Nesta seara

foram publicados importantes estudos como os artigos de Fath (1909a,1909b,1913) sobre o



espectro de algumas nebulosas espirais e aglomerados globulares de estrelas. Nas primeiras
décadas do século XX, as nebulosas vinham sendo divididas em dois grupos: as de linhas
claras e as de linhas escuras. As nebulosas planetarias estavam no primeiro grupo e as
espirais eram pertencentes ao segundo grupo (Slipher, 1915). Slipher decidiu dar atengao
as velocidades radiais que poderiam ser atribuidas as nebulosas que havia observado,
comparando-as com aquelas encontradas em trabalhos relativos as velocidade estelares.
Ele concluiu em seu trabalho que a velocidade das nebulosas espirais é por volta de 25
vezes maior que a média das velocidades estelares e que elas estariam vagando para fora
da Via Lactea (Slipher, 1915). Este resultado foi de grande importancia para “O Grande
Debate”, que continha duas proposicoes: a primeira, defendida por Heber D. Curtis, de
que as nebulosas espirais seriam objetos externos a Via Lactea; a segunda, tendo Harlow
Shapley por representante, de que elas estariam dentro de nossa galaxia tal como as outras
nebulosas (Trimble, 1995).

O ponto decisivo para o grande debate foi a publicacao de Edwin Hubble sobre cefeidas
em nebulosas espirais. No estudo apresentado ele utilizou estrelas variaveis cefeidas para
estimar as distancias das nebulosas M31 e M33 em cerca de 285 kpc (Hubble, 1925).
Isto deixava os objetos claramente fora da Via Lactea, mesmo considerando as maiores
dimensoes previstas até entao. Com esses dados, entao percebeu-se que a Via Lactea seria
somente um entre muitos sistemas de estrelas no universo. Assim, podemos considerar
que a astrofisica extragalatica tem seu inicio naquelas primeiras décadas do século XX,

sobretudo apés a publicacao do trabalho de Hubble em 1925.

1.2 Nnucleos ativos de galaxias

Uma vez conhecida a natureza extragalatica das nebulosas, grandes esforcos tem sido entao
realizados para se conhecer cada vez melhor a natureza dessas galaxias, bem como sua ori-
gem e evolugao. Realizando estudos de espectroscopia, Carl Seyfert apontou para o fato de
que havia uma classe de galaxias que apresentavam caracteristicas bem especificas. A pri-
meira delas era o fato de que seu nicleo era extremamente brilhante, contendo uma grande
porcentagem do total da luz emitida por todo o sistema (Seyfert, 1943). Estas galdxias,
posteriormente denominadas de “Seyfert”, apresentavam também linhas em emissao a
semelhanca daquelas presentes em nebulosas planetéarias, como ja havia sido notado em

estudos anteriores (Fath, 1909; Slipher, 1915). Estas linhas, porém, apresentavam perfis



cuja largura total a meia altura (FWHM - full width at half mazimum) indicava veloci-
dades de até 8500 km s (Seyfert, 1943). Woltjer (1959) apontou o fato de que o nticleo
nao podia ser resolvido, e portanto deveria ter um tamanho menor que 100 parsecs, onde
estaria confinada uma massa de cerca de 10° massas solares. Notou ainda, com base em
uma estatistica simples, que o fenomeno gerador dessa emissao nuclear deveria ter duragao
de mais de 10® anos.

Por outro lado, desde o fim da Segunda Guerra Mundial, houve grande interesse em
pesquisas com ondas radio. Na radioastronomia foram notaveis os esforcos em identificar
fontes radio, tendo sido criados varios mapas do céu como os 3C, 3CR e 4C de Cambridge,
o PKS de Parkes, o AO de Arecibo e o mapa de Ohio. Segundo Shields (1999), ainda
em 1961 era dito a respeito de muitos desses objetos que eram remotas as chances de
serem galaxias distantes. A compreensao geral a respeito desses objetos que pareciam
pontuais no 6tico, explica ele citando outro trabalho (Matthews et. al, 1961), era de
que se tratavam de estrelas proximas com propriedades muito peculiares. Mas o estudo
espectroscopico na regiao do otico desses objetos apontava que nao poderiam ser estrelas.
Surgiu ai a denominagdo de objetos quase-estelares (ou, do inglés QSOs - Quasi Stellar
Objects). Mais tarde, muitas fontes radio foram identificadas como galdxias ja resolvidas
até entao, e aquelas com maior intensidade em radio foram chamadas quasares (do inglés
quasars ou QSRs - Quasi stellar radio sources).

Por praticamente qualquer critério adotado, as propriedades derivadas de observagoes
na regiao espectral do 6tico, do ultravioleta ou dos raios-X dos quasares e das galaxias
Seyfert se aproximam consideravelmente. Weedman (1976) notou que parte da diferenca,
até entao estabelecida entre um e outro tipo de objeto, estava no fato de que os primeiros
exemplares eram casos extremos destes. Ele concluiu que os QSOs sao galaxias Seyfert do
tipo 1, a distancias maiores comparadas com estas tltimas. Desta forma foi se estabele-
cendo que tais objetos eram pertencentes a uma mesma classe de objetos astronomicos.
A caracteristica principal destes objetos estava na presenca de um ntucleo massivo, com
fenémenos altamente energéticos, com luminosidade bolométrica da ordem de 10* erg
s~1, de onde foi sugerido o nome de ntcleos ativos de galaxias (AGNs, do inglés - Active
Galactic Nuclei). Com a evolucao dos estudos dos AGNs, esta classe de objetos cresceu
em sua taxonomia. AGNs é hoje um nome genérico de uma classe que abriga diversos
objetos dos tipos: Seyfert, QSOs, QSRs, blazares, liners , galaxias radio, objetos BL Lac,
OVVs, NLXGs, FRI e FR II.



Sao chamadas portanto de galaxias ativas aquelas galdxias hospedeiras de um AGN.
E pelo termo AGN nos referimos a fenomenos altamente energéticos no nicleo, ou regiao
central da galaxia hospedeira, que nao podem ser clara e diretamente atribuidos a origem
estelar. Nucleos ativos de galdxias (AGNs) s@o objetos que emitem radiagao proveniente
sobretudo do acréscimo de matéria por um buraco negro supermassivo no centro da galaxia
hospedeira. A seguir sao listadas uma série de caracteristicas tipicas de AGNs, muito
embora tais caracteristicas nao necessariamente estao presentes em todo AGN (Clegg &

Williams, 2005):

e Possuem nicleo brilhante de aparéncia estelar. Em exposicoes rapidas geralmente
apenas o nucleo é aparente. Em exposicoes longas o ntucleo satura a imagem e o
restante da galaxia pode aparecer. Nos quasares, no entanto, devido as grandes
distancias envolvidas, mesmo em exposicoes longas apenas um ntcleo de aparéncia

pontual é visivel;

e Possuem uma distribuigao espectral de energia (SED do inglés, Spectral Energy Dis-

tribution) que cobre 14 décadas de frequéncia, desde o radio até raios-gamma;

e Possuem um excesso em emissao no azul, com presenca de linhas em emissao desde

o radio até os raios-X;

e Sua SED pode ser geralmente descrita por uma lei de poténcia, ou uma combinacao

delas;

e Presenca de duas regides do espectro com excesso de emissao continua (conhecidas
como bumps) em comparacao com galdxias normais, uma entre o 6tico e o ultravioleta

(UV) e outra na regiao dos raios-X;

e Fortes linhas em emissao que nao podem ser atribuidas a estrelas, e que chegam a

ter larguras a metade da intensidade (FWHM) da ordem de 10000 km s };

e Os AGNs que sao fontes radios podem apresentar dois l6bulos radio simétricos em

torno da galdxia, a distancias que variam desde 0,1 kpc até 1 Mpc;

e Estes ultimos AGNs podem apresentar jatos relativisticos ejetando matéria em direcao

aos l6bulos;

e Podem apresentar grande variabilidade na luminosidade em certas faixas do espectro;



e O nucleo emissor deve estar contido em um raio da ordem de 1 pc;

1

0% erg s7! a 1047 erg s7L.

e [Luminosidade do nticleo com valores de 1

A seguir (Figura 1.1) sdo mostrados alguns espectros representando varias classes de
AGNs, onde se pode perceber certas diferencas: presenca ou auséncia de linhas largas
ou estreitas; espectros azulados; ou continuos de alta intensidade. Por comparacao é

apresentado o espectro de uma galaxia normal, isto é, sem a presenca de um AGN.

4 1 4F 3
o BLlac-1E 14154259 1 o[ Quasar-SDSS 000043.95-091134.9 _
oF 1 oF 3

4 Seyfert 1- NGC 5548

sf- LINER - NGC 6081 g Galxia Normal- NGC 4992

Fluxo (Unidade Arbitraria)

0 4 F B
P BRI SRS RN TS E NN AN NN AR AN B AR SRR P I SN IR T USRS N A SRS S SN N R A
L I I L L L B L I L L L L L

10 - 10 —

8- 4 8F b

6. NLRG-3C223 1 ¢ BLRG-3C227

4 4 4

2 4 oF

| N L_JL 1, ]

3500 4000 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500 3500 4000 4500 5000 5500 6000 6500 7000 7500

Comprimento de Onda (A)

Figura 1.1: Espectro de diversos tipos de AGNs e uma galdxia normal

Hoje fala-se em quasares ou QSOs de forma mais genérica, de modo que nesta deno-
minacao estao incluidos os objetos que antes eram divididos nesses dois grupos. A classe
dos quasares é a que abriga os AGNs mais luminosos, dentre os quais de 5% a 10% sao
fontes radio. Schmidt (1969) traca um perfil dos quasares e destaca algumas proprieda-
des: sao objetos que na aparéncia lembram fontes estelares pontuais, mas sao identificados
como fontes radio; possuem o fluxo do continuo varidvel com o tempo; fluxo intenso no ul-

travioleta; linhas largas em emissao; e grandes redshifts. Peterson (1997) ainda destaca que



ha duas maiores distingoes entre os espectros dos QSOs e das galaxias Seyferts: a primeira
¢é que tracos de absorcoes estelares sao muito fracos em quasares, isto quando conseguem
ser identificados; e a segunda é que as linhas estreitas sao mais fracas relativamente as
linhas largas comparando-as com aqueles presentes nas galaxias Seyferts.

As radio galaxias sao, como o préoprio nome diz, galaxias com forte emissao radio. Elas
também dividem-se em dois grupos: as galaxias radio de linhas largas (BLRGs - do inglés
broad line radio galazies) e as de linhas estreitas (NLRGs - do inglés narrow line radio
galazies). Essas duas classificagoes ocorrem por motivo andlogo ao que acontece nas Sey-
ferts 1 e 2 respectivamente (Osterbrock, 1989). De fato, as galdxias radio sao equivalentes
espectroscopicas das galdaxias Seyferts mas com forte emissao radio. Ao contrario des-
tas ultimas, que ocorrem em galdxias espirais, as primeiras ocorrem em galdxias elipticas
(McLure, 1999).

Outra classe de AGNs é a das galaxias com regices emissoras de linhas nucleares de
baixa ionizagdo (LINERs - do inglés Low-ionization nuclear emission-lines region). O
espectro destes objetos esta caracterizado por linhas de baixa ionizacao intensas. Sao
AGNs de baixa luminosidade que apresentam espectros semelhanantes aos das galaxias
Seyferts mas com fortes emissoes de [O 1] A6300 e [N II] A\6548, 6583 (Heckman, 1980).

Um outro subgrupo de AGNs é o dos blazares, que estd subdividido em galaxias
varidveis Oticas violentas (OVVs - do inglés optically violent variables) e objetos BL Lac.
As primeiras sao objetos com fortes emissoes radio, possuem espectro altamente polari-
zado e o seu continuo possui grande variabilidade do fluxo em pequenas escalas de tempo.
As segundas possuem algumas das caracteristicas das anteriores, mas se destacam pela
auséncia de linhas relativamente fortes sejam de emissao ou de absorcao. Acredita-se que
os blazares possuem componentes relativisticos direcionados aproximadamente na direcao
de nossa linha de visada (Antonucci, 1993).

Também representantes do grupo das AGNs sao as galaxias de linhas estreitas de raios-
X (NLXGs - do inglés narrow lines X-ray galazies). Estas, como o préprio nome sugere,
apresentam em seu espectro nuclear linhas de alta ionizacao, estreitas, geradas por fétons
provenientes do forte continuo apresentado na regiao dos raios-X. No entanto, sao também
vistas como galdxias Seyferts cujo espectro 6tico se encontra altamente avermelhado e
extinguido pela poeira da galdxia hospedeira.

Ainda, em se tratando de classificar os AGNs, um equema foi criado para classificar

galaxias rddio emissoras (Fanaroff & Riley, 1974), nos tipos FRI ou FRII. A classificagao



entre os dois tipos depende da morfologia descrita conforme sua emissao rddio. As galaxias
do tipo FRI tem jatos emanados do nticleo bem definidos e 16bulos cujo brilho superficial
descresce em dire¢ao as bordas. Aquelas com emissao mais forte, as do tipo FRII, possuem
jatos mais ténues e lébulos brilhantes em sua extremidade (Wold, 2013).

Embora sejam muitos os tipos, ou classificagoes, de galdxias com nucleos ativos, uma
proposicao geralmente aceita é a de que esses varios objetos fazem parte de uma tnica
fenomelogia que poderia ser tratada em um tnico e unificado modelo. Sobre isto é que se

trata a secao 1.4.

1.3 Galaxias Seyfert

Descreve-se agora, de forma pormenorizada, as galaxias Seyfert, pois sao deste grupo
os objetos da amostra do presente trabalho. Como uma primeira caracteristica destes
objetos cita-se a presenca de fortes linhas em emissao, como notado desde o trabalho de
Fath (1909) a respeito da NGC 1068. Podemos citar como linhas comumente presentes
nestes objetos as linhas permitidas da série de Balmer e as linhas de He I ou He II; linhas
proibidas como as de [O 1] A\ 6300, 6364 ou [O II1] A\ 4363, 4959, 5007, [N 1] A\ 5199,
5202 e [N II] AX 5755, 6548, 6583, [S I1] A\ 6716, 6731, e ainda [Fe VII] A\ 3759, 5160, 5276,
5721, 6087, ou [Fe X] A 6375 na regiao do 6tico. Linhas de tao alta ionizac¢do, como estas
de ferro, sao indicadoras da presenga de fétons de altas energias (> 100 eV) produzidos
pela fonte central. Além da presenca destas linhas, é de se destacar a sua largura, em
geral maior que as das linhas observadas em galaxias sem nicleo ativo e com regices H 1I,
que apresentam apenas linhas de menor ionizacao.

Khachikian and Weedman (1974) classificaram as Seyferts em tipo 1 e tipo 2. As
galdxias com nucleos ativos tipo 1 apresentam linhas permitidas com asas largas, cuja
largura FWHM indica velocidades desde 10® km s™! até a ordem de 10* km s~!. Super-
postas as linhas largas ha um conjunto de linhas mais estreitas tanto permitidas, quanto
proibidas. Mesmo dizendo-se linhas estreitas, elas possuem larguras FHWM com valo-
res de cerca de 500 km s™! até os 1000 km s~!. As linhas proibidas indicam densidades
eletronicas menores (n, ~ 10° a 10° cm™). A auséncia destas linhas com componente
larga aponta para gds emissor com uma densidade menor (n. < 10° cm™) na regiao de
linhas estreitas. A alta densidade suprimiria colisionalmente as transicoes geradoras das

linhas proibidas. As Seyferts do tipo 2 apresentam, a grosso modo, apenas o conjunto de



linhas estreitas.

Osterbrock (1976, 1981) observa que entre os tipos 1 e 2 de galdxias Seyfert ha espago
para objetos intermediarios. Por isso ele introduz a notagao de Seyferts do tipo 1.2, 1.5,
1.8 e 1.9. Esta notacao ja nao é amplamente usada hoje. Mas a ideia estabelecida por
Osterbrock permanece, isto é, que existe um continuo entre os tipos Seyfert 1 ou 2. A
titulo de exemplo, cita-se que uma Seyfert do tipo 1.9 seria aquela que apresenta uma
forte emissao da componente larga de Ha, mas que nao se pode perceber facilmente a
componente larga de HB. Cita-se também as galaxias do tipo Seyfert 1.8 que apresentam
linhas largas de Ha atenuadas, mas com linhas largas de H também visiveis.

A respeito do continuo, podemos dizer que as galdxias Seyfert do tipo 2 s@o marcadas
pelo continuo estelar enquanto que, para as do tipo 1, este continuo estelar esta diluido
no featureless continuum gerado pelo nucleo. Além das caracteristicas espectrocépicas
citadas, morfologicamente os AGNs tipo Seyfert se destacam por possuir um alto brilho
superficial no nicleo, mas ainda possibilitando a percepcao do restante da galdxia hospe-
deira, sendo assim considerados AGNs de baixa luminosidade. Ainda, a maioria ou mesmo

todas as Seyferts ocorreriam em galdxias espirais (MacKenty, 1990).

1.4 O modelo unificado

Por “modelo unificado” entende-se um modelo proposto que trata todos os tipos de AGNs
citados anteriormente como participantes de uma mesma fenomenologia. Isto é, as di-
ferencas observadas nao se devem a diferentes propriedades intrinsecas, mas apenas a
orientacao relativa entre a fonte central e o observador. Dessa forma, esses AGNs seriam
classificados em diferentes grupos, tipo 1 ou tipo 2, devido a forma como se apresentam a
um observador aqui na Terra. A orientacao do objeto em relacao a nossa linha de visada
faz com que umas ou outras caracteristicas sejam reveladas (Figura 1.2).

A energia que alimenta os processos fisicos predominantes em um AGN viria do ntcleo,
mais especificamente do disco de acrecao em torno de um buraco negro supermassivo
(SMBH - do inglés supermassive black hole), ao qual os demais componentes estao ligados
gravitacionalmente. Em alguns casos porém, fontes extras de energia, como choques causa-
dos por escoamentos de gas, sao necessarios para se explicar a energia medida, identificada
no espectro observado.

A regido emissora de linhas largas ou BLR (do inglés broad line region) é a regiao mais
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Figura 1.2: Esquematizacao do modelo unificado de AGNs (Urry & Padovani, 1995)(adaptado).
Este esquema pode ser considerado ultrapassado hoje em dia, no entanto, ainda mostra-se inte-
ressante como um ponto de partida didatico. O toroide nao precisa ser interpretado como uma
estrutura de poeira compacta e bem formada, ao contrario pode ser formado por um conjunto
de nuvens com um alto fator de cobertura, ainda que este possa ser variavel.

proxima do SMBH e do disco de acregao. As larguras (FWHM) das linhas variam de 500

km s7! a 10* km s7!, com valores tipicos de 5000 km s~*

, e atingindo valores de cerca
de 30000 km s~! em algumas galdxias (Antonucci, 1993; Peterson, 1997). O fato de nao
apresentar emissoes de linhas proibidas indica que estas sao suprimidas colisionalmente
pelas altas densidades eletronicas, da ordem de 10% a 10! em™® (Osterbrock, 1989).

A regiao emissora de linhas estreitas ou NLR (do inglés narrow line region) possui
emissao de linhas proibidas, indicando que as transicoes que as geram nao estao sendo
colisionalmente suprimidas. A este fato estao ligadas as baixas densidades eletronicas do
gés, da ordem de 10% a 10° cm™ (Osterbrock, 1989). Ela abrange a maior escala espa-
cial onde a radiacao ionizante da fonte central ainda domina, sendo a \inica componente

espacialmente resolvida nos AGNs mais proximos. Estando fora do raio de sublimacao, é

uma regiao que apresenta poeira. O estudo de sua dinamica é de grande interesse, pois
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pode fornecer dados sobre a forma como o nicleo é alimentado. As larguras (FWHM) das
linhas indicam que as nuvens que compoem o gas emissor se deslocam com velocidades que
variam desde 200 a 900 km s~!, com valores tipicos entre 350 a 400 km s~ (Antonucci,
1993; Peterson, 1997).

A respeito de sua morfologia pode-se dizer que nao apresenta uma simetria esférica, mas
axial, com eixo coincidindo com emissoes radio estendidas quando estas estao presentes
(Pogge, 1988; Wilson et al., 1992). Outrora falava-se de uma estrutura conica presente
nos AGNs, hoje identifica-se essa estrura com a propria NLR, ou seja, é ela que apresenta
simetria axial com morfologia conica. Essa conicidade indica a presenca de radiagao sendo
emitida de forma anisotropica. E questionado se a propria fonte central seria emissora de
energia colimada ou, se de outra forma, a radiagao esta sendo colimada por algum tipo de
estrutura. Ha evidéncias de que haja uma estrutura rica em poeira em formato toroidal,
chamada usualmente por torus, que seria a responsavel por tal colimacao. A anisotropia
da radiagao também pode ser evidenciada pela presenca de jatos radio, que podem se
estender a grandes distancias e também formar estruturas chamadas lobulos radio.

A presenca de linhas coronais, no espectro dos AGNs, geralmente mais largas e com
maior deslocamento para o azul (blueshift) sugere que a emissao destas linhas surge de
uma regido diferenciada: a regiao de linhas coronais (CLR - do inglés coronal line region).
Uma proposicao ¢ de que esta regiao esteja a uma distancia intermediaria entre a NLR
e a BLR (Veilleux, 1998). Uma outra proposta é que tal regiao poderia ser de fato a
parede interna do torus (Rose et al, 2015). Essa componente recebe especial atencao neste
trabalho e serd tratada em mais detalhes na segao 1.5.

Assim, para as galaxias que apresentam linhas largas, sejam Seyferts do tipo 1 ou
BLRGs, a orientacao é tal que a BLR poderia ser diretamente observada, embora atu-
almente nao possa ainda ser resolvida pelos telescopios. Para aquelas galaxias de linhas
estreitas, sejam Seyferts do tipo 2 ou NLRGs, somente a radiagao proveniente da NLR
pode ser observada. Inclinacgoes intermediarias produzem espectros nos quais sao visiveis
tanto linhas estreitas quanto largas. Quando a galaxia se orienta de forma a expor o nicleo
diretamente a linha de visada do obsevador o espectro resultante é o de um quasar radio
silencioso, ou de um blazar no caso em que se observa diretamente na direcao do jato radio.
Na figura 1.2, a parte de cima, tem por representantes as galdxias emissoras em radio. Na

parte de baixo, apresentam-se as galaxias que hospedam AGNs radio silenciosos.
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1.5 A coevolucao da galaxia hospedeira e do SMBH

Foi dito na se¢ao anterior, que a energia predominante dos AGNs viria do disco de acrecao.
E justo perguntar a cerca da matéria acretada. Seria interessante investigar se existem
relagdes entre as propriedades da galdxia hospedeira (massa, luminosidade, cor) e a ati-
vidade nuclear. Relativa a esta questao, tem sido bem estabelecida uma relacao entre a
massa do SMBH e a dispersao de velocidades das estrelas do bojo da galaxia hospedeira

de forma que (Pradhan & Nahar, 2011):
log(Ms/Mg) = a+ B log(o./0), (1.1)

onde o = 7.96 & 0.03, B = 4.02 e 09 = 299 km s~ 1.

O efeito da massa do SMBH sobre a dispersao de velocidades das estrelas do bojo pode
ser estimado ao se comparar o campo de velocidades esperado, v o< (Msypg/r/?), devido
ao SMBH, e a dispersao de velocidades intrinsica do bojo da galdxia hospedeira (Wandel,
2002). Tal relagao aponta para uma coevolucao da galdxia e seu SMBH. A acrecao supoe
processos de escoamento em diregdo ao nucleo (do inglés, feeding process). Por outro
lado, uma vez estabelecida a relagao de coevolucao, é necessario estabelecer quais sao os
mecanismos de retroalimentagao (do inglés, feedback).

O SMBH cresce enquanto matéria escoa em sua diregao. A medida que a taxa de
acrecao aumenta, o nucleo produz ventos cada vez mais intensos devido a pressao de ra-
diagao, o que em algum momento faz um contrabalanco a agao gravitacional e faz decrescer
a taxa de acrecao. Esse mecanismo é comparado a uma “valvula hipotética” que diminui
e regula o processo da coevolugao (Pradhan & Nahar, 2011). Assim, a galaxia hospedeira
pode apresentar diferentes fases de atividade nuclear.

Excegoes para essa relacao M, - o, sao as NLS1s (AGNs do tipo Seyfert 1 com linhas
estreitas - do inglés Narrow Line Seyferts 1) e quasares de linhas estreitas (Wandel, 2002).
Isso poderia significar que estes dois grupos estao em um periodo diferente da sua evolucao
comparados as outras galaxias, estando na fase de maior atividade nuclear. Esses objetos
apresentam luminosidades proximas a luminosidade de Eddington. Estariam nos estagios
de AGNs jovens, acretando uma grande parte da matéria disponivel no bojo da galaxia
em escalas de tempo relativamente curtas, e com isso aumentando rapidamente a massa
do SMBH (Wandel, 1999; Pradhan & Nahar, 2011).

Este trabalho situa-se neste campo da coevolugao entre galaxia hospedeira e seu SMBH.

Pretende-se prestar uma colaboracao no estudo dos fenomenos de feed e feedback, ao
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investigar se as linhas coronais (CLs) podem ser utilizadas como tragadoras de escoamentos

de gés.

1.6 Analise de linhas coronais e o fendomeno dos es-

coamentos

As linhas coronais sao aquelas produzidas por excitacao colisional de transigoes proibidas
em espécies atdomicas altamente ionizadas, com potenciais de ionizagdo (PI) > 100 eV.
Ainda nao é claro os processos fisicos pelos quais as CLs sao emitidas em AGNs. Ja foi
proposto que elas possam se formar seja em um gas ionizado por um continuo ultravioleta
(UV) duro (Ferguson et al, 1997); ou em um plasma superaquecido colisionalmente ioni-
zado (Viegas-Aldrovandi & Contini, 1989); ou que seja uma mistura de ionizagao colisional
mais fotoionizagao pela fonte central (Contini, Prieto & Viegas, 1998). De qualquer forma,
devido as grandes energias envolvidas na producao das CLs, fica claro que nao podem ser
produzidas por estrelas do tipo OB, mesmo em sua fase Wolf-Rayet. Estas podem produ-
zir emissoes como de He II, mas nao de linhas com PI maior que 54 eV. Desta forma, as
CLs sao claras indicadoras de atividade nuclear (AGN). Pode-se dizer que os resultados
de observacoes com IFUs (Integral Field Units) e OA (Otica Adaptativa), ou ainda, com
o Telescopio Espacial Hubble (HST) sugerem que a regido emissora de linhas coronais
(CLR) é em geral estendida (abrangendo os 150 pc mais internos) e assimétrica, e cujo
eixo se alinha com o eixo da emissao radio. Isso indica que o gas coronal encontra-se na
regiao mais interna da NLR (Mazzalay et al., 2013; Miiller-Sénchez et al., 2011; Riffel et
al., 2011)

Na tentativa de compreensao dos mecanismos fisicos que levam a atividade nuclear,
tornou-se importante a busca pelos vinculos entre a evolugao do AGN e de sua galaxia
hospedeira. Estudos tém buscado fazer inferéncias sobre como se da o escoamento de
matéria da galdxia hospedeira para o AGN , das regides mais externas deste para as mais
internas (inflows), bem como tem-se procurado averiguar os processos pelos quais o AGN
ejeta matéria para suas regioes mais externas e enriquece o gas da galdxia hospedeira
(outflows) (e.g., Combes et al, 2014; Miiller-Sénchez et al, 2011; Rodriguez-Ardila et al.,
2002, 2006). Nesse sentido, os estudos das CLs, com a caracterizacao de seus perfis,

comparando-os aos das linhas de menor PI tem sido de grande importancia. Geralmente
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as linhas coronais apresentam um maior blueshift, em relacao a posicao de repouso, e sao
mais largas que as linhas de menor PI (De Robertis & Osterbrock, 1984, 1986; Veilleux,
1991; Erkens, Appenzeller & Wagner 1997; Rodriguez-Ardila et al., 2002, 2006, 2011)
devido as assimetrias para o azul. Estas caracteristicas levam a suposicao de que as CLs
podem ser associadas a presenca de escoamentos. Além disso, as densidades criticas do
gds que as produzem sao maiores (107 a 10! em™3) que as das linhas proibidas de baixo
PI. Isso levou a proposta de que a CLR se situe numa posicao intermediaria entre a BLR
e a NLR.

Estudos de variabilidade (Veilleux, 1988) e outros (e.g. Rodriguez-Ardila et al, 2002)
ao definir a distancia da regiao emissora de linhas coronais também sugeriram que a CLR
devesse estar entre a BLR e a NLR. Pier & Voit (1995) apontam para a hipdtese de
que a emissao das linhas coronais ocorra sobre uma fina camada de nuvens moleculares
evaporando material do torus, que seriam aquecidas, ionizadas e evaporadas pelo grande
fluxo de radiacao UV ou em raios-X provenientes do continuo da fonte central. Rose et al.
(2015) introduziram uma nova classe de AGNs: os AGN com floresta de linhas coronais
(CLiF AGN - do inglés Coronal Line Forest AGN), pois apresentam um grande niimero
de linhas coronais intensas na regiao do otico. Foi sugerido que essa classe se daria por
ter uma orientagao preferencial, onde a parede interna e mais afastada do torus estivesse
em um angulo de exposicao maximo em relacao ao observador. A suposicao de que ali
estaria situada a CLR explicaria o motivo da detecgao de um grande niimero de CLs neste
objetos. Outro cendrio, investigado por Contini & Viegas (2001), por exemplo, é o de que
as CLs poderiam ser emitidas através de choques advindos da interagao entre o jato radio
e 0 gas a ele circundante. Este trabalho situa-se portanto no campo dos estudos dos perfis
de CLs e das propriedades do géas emissor da CLR, buscando informagoes que apontem

para escoamentos de gas, através da caracterizacao dos perfis destas linhas.

1.7 Objetivos

Sao objetivos deste trabalho:

e Estudar uma amostra de AGNs préximos, conhecidos pela presenca de linhas coro-

nais intensas, com o intuito de caracterizar os seus perfis de linhas em emissao;

e Estabelecer relagoes entre largura, velocidade de dispersao, posicao do centréide da
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linha, e outras propriedades entre as linhas de baixa, média e alta ionizagao visando

confirmar a presenca de outflows no gas emissor de CLs;

e Procurar informacoes sobre mecanismos fisicos responsaveis pela emissao de linhas

de alta ionizagao;

e Investigar se as linhas coronais poder ser utilizadas como indicadoras de escoamentos,

em substitui¢ao da linha de [O 111].

Este trabalho estd organizado da seguinte forma. No capitulo 2: tratamos das ob-
servagoes, descrevemos o processo de reducao de dados e apresentamos dados da amostra
com os espectros reduzidos de cada objeto. No capitulo 3, detalhamos a metodologia utili-
zada e apresentamos resultados. No capitulo 4, analisamos os resultados numa perspectiva
de descrever a cinematica do gas. No capitulo 5, analisamos as emissoes das CLs através

de razoes de fluxos. No capitulo 6, apresentamos as conclusoes e perspectivas.



Capitulo 2

Observacoes, reducao de dados e

amostra

2.1 Observacoes

Na composicao da amostra deste trabalho foram selecionados 15 objetos cujos espectros
apresentassem CLs proeminentes. Sao AGNs do tipo Seyfert, radio-silenciosos e do uni-
verso local (redshift, z < 0.03) de forma que a regiao espectral do ético pudesse ser obser-
vada com uma boa razao sinal/ruido e um compromisso adequado no tempo de exposigao.

Todas as galaxias foram observadas em campanhas, onde o PI foi Alberto Rodriguez
Ardila (programas SO2010B-017, SO2011A-017 e SO2012A-024). Em todos os casos foi
utilizado o telescopio SOAR, de 4.1 metros. Tratando-se de um trabalho de espectroscopia,
utilizou-se acoplado ao telescépio o instrumento Goodman High Throughput Spectrograph
(GHTS). Todos os espectros foram obtidos com o uso de uma fenda longa de 0.84” de
largura.

Na tabela 2.1 listam-se as propriedades basicas dos objetos. Detalhes das configuragoes
de observacao estao anotados nas tabelas 2.2 e 2.3. Apresenta-se ainda ao final do capitulo
uma breve descricao de cada objeto, com dados apresentados na literatura e notas sobre

os espectros reduzidos.

2.2 Reducao de dados

A maior parte dos dados da amostra deste trabalho foram coletados nos projetos SO2010B-

017 e SO2011-017 do SOAR, com PI Alberto Rodriguez Ardila. O autor desta dissertacao
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Objeto RA (hms) DEC (degms) Tipo =z A, Escala(pc/”)
1H1934-063 19:37:32.729  -6:13:04.998 NLS1 0.010254 0.794 207
Circinus 14:13:08.468 -65:20:20.994 Sey2  0.001448 3.992 17
MCG-5-13-17 05:19:35.494 -32:39:27.997 Seyl 0.012445 0.047 230
MCG-6-30-15  13:35:53.297 -34:17:43.998 Seyl 0.007749 0.165 141
MRK573 01:43:57.058 02:20:59.698 Sey2  0.017179 0.063 336
MRK1210 08:04:05.005  05:06:50.000 Sey2  0.013496 0.083 253
MRK1239 09:52:18.714  -1:36:42.998 NLS1 0.019927 0.175 376
MRK1310 12:01:13.858  -3:40:40.998 Seyl 0.019560 0.083 371
NGC424 01:11:26.228 -38:05:04.596 Sey2  0.011764 0.043 225
NGC1320 03:24:47.938 -3:02:31.999 Sey2  0.008883 0.129 170
NGC3081 09:59:28.849  -22:49:34.997 Sey2  0.007976 0.151 141
NGC3783 11:39:01.584 -37:44:18.996 Seyl  0.009730 0.332 176
NGC4507 12:35:35.909  -39:54:32.994 Sey2  0.011801 0.265 217
NGC7469 23:03:15.037  08:52:25.997 Seyl 0.016317 0.188 326
NGC7674 23:27:56.390  08:46:44.998 Sey2  0.028924 0.163 570

Tabela 2.1: Esta tabela traz a amostra e algumas informagoes

realizou a reducao dos espectros correspondentes as galaxias Circinus, MCG -5-13-17, Mrk
1310 e NGC 424. Os objetos restantes foram reduzidos pelo PI dos citados projetos. De
qualquer forma todos seguiram os mesmos procedimentos padroes, tendo sido reduzidos
através da ferramenta computacional IRAF!. Foram feitos os tratamentos de BIAS e flat-
field utilizando as tarefas zerocombine, flatcombine, fitld e ccdproc. Em seguida as imagens
dos objetos observados, estrelas padroes e lampadas de calibracao foram corrigidas de
contaminagoes por raios cosmicos com uso da tarefa crmedian.

As imagens dos mesmos objetos foram combinadas com imcombine, tendo sido reali-
zado antes, para aqueles que necessitaram, o ajuste que é explicado a seguir. Para alguns
objetos, durante a coleta dos espectros, pode ter ocorrido um problema de guiagem do
telescopio, fazendo com que o objeto saisse do centro da fenda, ocasionando também uma
queda na intensidade do perfil de brilho, diminuindo a razao sinal/ruido. Assim, para

imagens do mesmo objeto, o perfil de luz ao longo da fenda estava deslocado um em

Tmage Reduction and Analysis Facility (Tody, 1986; 1993) - "IRAF ¢ distribuido pelos National Optical
Astronomy Observatories, que sdo operados pela Association of Universities for Research in Astronomy,

”

Inc., através de um acordo operacional com a National Science Foundation.
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relacao ao outro. Para corrigir o erro de descentralizacao do perfil de luz foi feita uma
correcao utilizando a tarefa imshift, fazendo coincidir os centros do perfil de luz das di-
ferentes imagens. Combinar essas imagens, com diferentes intensidades do perfil de luz
causaria contaminacao por ruido, em relagao a melhor imagem. Ao contrario, procedeu-se
um escalonamento, de forma a dar maior peso & imagem de melhor relagao sinal/ruido.
Entao, a correcao da intensidade do perfil de luz se fez com a tarefa imarith depois de
encontrado um fator de escalonamento adequado.

Depois de combinadas as imagens seguiu-se a subtragao do céu com a tarefa background
e as extracoes dos espectros, utilizando para isso a tarefa apall. Depois das extragoes,
seguiram as calibracoes em comprimento de onda e fluxo. Para a primeira calibracao
realizou-se a identificacao e calibragao das imagens das lampadas, seguida da calibracao
das imagens das estrelas e objetos da amostra. Foram usadas nesses procedimentos as
tarefas identify, fitcoords e reidentify. Para a calibragao em fluxo, utilizaram-se as estrelas
padroes e as tarefas standard, sensfunc e calibrate.

O préximo passo foi realizar a correcao dos efeitos de avermelhamento Galético. Para
isso, utilizou-se dos valores fornecidos pelo NED (NASA/IPAC Extragalactic Database)
para cada objeto. Os valores baseiam-se no trabalho de Schlafly & Finkbeiner (2011),
assumida uma lei de avermelhamento com R, = 3.1. Para aplicar a correcao nas imagens
foi utilizada a tarefa deredden do IRAF. Os valores utilizados podem ser vistos na tabela
2.1.

Como pode ser visto nas tabelas 2.2 e 2.3, a maioria dos objetos foram observados
utilizando-se duas diferentes configuragoes de redes de difracao: as redes de 600 1/mm,
com resolucio de 0.65 A /pixel; e as redes de 1200 1/mm, com resolucao de 0.31 A /pixel.
Além disso, em um unico caso, foi utilizada a rede de 400 1/mm, com resolucao de 1
A /pixel. A cobertura espectral nessas configuragoes abrangeu a regiao do ético, desde de
cerca de 3280 A, atingindo até cerca de 7400 A.

Por isso, foi realizado um procedimento para juntar as imagens, unindo as partes
separadas do espectro de um mesmo objeto. Devido a efeitos das observacoes e calibragoes,
em alguns objetos foi necessario proceder ao escalonamento dos fluxos antes da jungao dos
espectros.

Para a obtencao dos valores do escalonamento foi utilizada a tarefa do IRAF specplot.
Utilizando esta tarefa fazia-se a inspecao visual, seguida de um escalonamento através do

comando “:shift” com a opgao scale. Para auxiliar a busca pelo melhor valor de escalona-
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mento, utilizou-se das regioes em comum entre os espectros. Essas regioes apresentavam
algumas caracteristicas em comum, tais como linhas em emissao ou absorcao. Utilizava-se,
portanto, preferencialmente estas linhas, fazendo-as coincidirem em posicao e fluxo. Dessa
forma ficava garantido também a coeréncia entre as duas partes do espectro, no que diz
respeito as razoes de fluxos entre as linhas em emissao. Depois de ajustado visualmente
um escalonamento aceitavel entre as duas partes do espectro, com o comando “show”
obtinha-se os valores a serem utilizados. Tais valores eram aplicados através da tarefa
imarith. Ao final, combinavam-se as imagens com a tarefa scombine, utilizando a opgao
median para as regioes de intersecao do espectro.

Para a correcao do efeito doppler, que causa um deslocamento para o vermelho nos
espectros devido a velocidade de afastamento das galaxias, foi utilizada a tarefa dopcor
do IRAF. Para se estabelecer o valor a ser utilizado na dita tarefa, foram primeiramente
utilizados os valores de redshift, z, para cada objeto da amostra conforme encontrados na
plataforma NED. Os valores eram aplicados e, entao, conferia-se a posicao das linhas em
emissao mais proeminentes.

Quando, para um determinado objeto, os valores do NED nao permitiam que as li-
nhas do espectro fossem deslocadas a sua posicao de repouso esperada, procedia-se a
uma medicao prépria do redshift daquele objeto. As principais e mais proeminentes li-
nhas utilizadas para esse fim foram as seguintes: Hp, [OII1] AA4959,5007 , [O1]A6300,
[INTI]AN6563, 6583, Har e [SITJAN6716,6731. O redshift, z, do objeto era obtido através da
média dos redshifts obtidos para cada linha, através da seguinte relagao: zy = (A — Ag)/ Ao
, onde zy é o redshift, A é a posicao medida no espectro observado para uma determinada
linha, e A\ é a posicao de repouso para a mesma linha. Os valores de redshift utilizados
na tarefa estao dipostos na tabela 2.1 .

Em seguida, utilizando-se a tarefa deredden do IRAF, foi feita a correcao do averme-
lhamento intrinseco de cada objeto. Nesta tarefa pode-se aplicar os valores de avermelha-
mento A, como descrito anteriormente, ou o valor da extin¢ao E(B-V) como foi realizado
desta vez. O valor utilizado neste momento foi a soma do valor das extincoes Galaticas e
intrinsecas, E(B — V)yu € E(B — V);n: respectivamente. Eles foram aplicados de forma
que passaram a substituir os valores aplicados anteriormente. Os valores das extingoes
Galaticas sao aqueles correspondentes aos avermelhamentos apontados na tabela 2.1 e
que possuem o NED como referéncia. A relacao entre avermelhamento, A,, e extingao,

E(B—V), é dada por: E(B —V) = A,/3.1. Alguns valores de extingao interna foram
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retirados da literatura, conforme indicado na tabela 2.4.

A partir dos espectros corrigidos, para cada objeto foram medidos os fluxos das linhas
de Ha , HB e H utilizando a rotina LINER (Pogge & Owen 1993), que é um algoritmo
que utiliza o método de minimizacao de y? para ajustar varias gaussianas a um perfil
de linhas. Os valores de E(B-V) foram entao calculados segundo a lei de extingao de
Cardelli, Clayton e Mathis (1989). As razdes de fluxo utilizadas foram as de Ha/H [ ou
HpB/H~. Sempre que possivel deu-se preferéncia pela utilizagdo da primeira razdo. Em
alguns casos no entanto, a linha de Ha estava de tal modo sobreposta a linhas vizinhas
que tal contaminacao nao resultaria em um resultado confidvel. Na tabela 2.4 indica-se o

valor final utilizado.

Objeto Data A PA. S(”) Rede TE. (s) LE.(A)
1H1934-063  2011-05-30 1.23 360° N.A. RALCI1200 4x1200 [5741:6983
2011-05-30  1.40 360° N.A. KOSI600  3x900 3284:5944
Circinus 2011-04-02 1.23 360° 0.99 RALC1200 3x1200 [5736:6984
2011-04-02 1.24 360° 0.60 KOSI600  3x900 3278:5949
2013-03-29 1.33 210° N.A. RALCI1200 3x1200 [5932:6979
MCG-5-13-17  2011-01-31 1.01 360° 1.22 RALC1200 3x1200 [5730:6984
2011-01-31 1.14 360° 0.69 KOSI600  3x900 3269:5945
MCG-6-30-15 2011-04-01 1.05 360° 0.59 RALC1200 3x1200 [5941:6977
2011-04-01 1.16 360° 0.60 KOSI600  3x900 3286:5927

2010-11-11  1.24 140° 1.02 KOSI600 3x900 3502:6148
MRK1210 2010-11-11 172 190° 0.97 RALC1200 3x1200 5574:6823
2010-11-11 146 190° 0.69 KOSI600 3x900 3502:6149
MRK1239 2011-01-30 1.17 360° 0.55 RALC1200 3x1200 9738:6979
2011-01-30 1.14 360° 0.88 KOSI600 3x900 3282:5933
MRK1310 2011-01-31 1.16 360° 0.66 RALC1200 3x1800 5732:6986
2012-05-21 1.24 176° N.A. RALC1200 3x1800 5742:6986
2012-05-21 1.14 360° N.A. KOSI600 3x1200 3283:5960
2012-06-23 1.13 360° N.A. KOSI600b  3x1200 3283:5960

[ ]
[ J
[ ]
[ ]
[ ]
[ ]
[ ]
[ ]
[ ]
MRKS573 2010-11-11 1.36 140° 0.90 RALCI1200 3x1200  [5576:6826]
[ ]
[ ]
[ ]
[ ]
[ ]
[ ]
[ ]
[ ]
[ ]

Tabela 2.2: Tabela com dados das observagoes. A coluna com titulo “A” indica a massa de ar
(airmass) durante a observacao, aquela com “P.A.” indica o angulo de posicao utilizado (position
angle). O titulo “S” indica o seeing, “T.E.” o tempo de exposigao utilizado e “I.E” o intervalo
espectral.
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Objeto Data A P.A. S(”) Rede T.E. (s) LE.(A)
NGC424  2014-08-07 1.01 60° N.A. SYZY400 3x900 [3409:7487]
NGC1320 2010-11-13 1.14 360° 1.13 RALCI1200 2x1200 [5740:6977]
2010-11-13 1.14 360° N.A. KOSI600 3x900 [3279:5932]
NGC3081 2011-04-01 1.07 240° 0.73 RALC1200 2x1200 [5740:6977]
2011-04-01 1.01 199° N.A. KOSI600 3x900 [3279:5932]
2011-04-01 1.07 240° 0.73 RALC1200 3x1200 [5738:6974]
2011-04-01 1.01 199° N.A. KOSI600 3x900 [3290:5931]
NGC3783 2011-01-31 1.10 360° 0.88 RALC1200 3x900 [5733:6987]
2011-01-31 1.26 360° 0.79 KOSI600 3x900 [3267:5994]
NGC4507 2011-04-02 1.02 295° N.A. RALC1200 3x1200 [5738:6987]
2011-04-02 1.05 295° N.A. KOSI600 3x900 [3275:5946]
NGC7469 2010-11-11 1.34 140° N.A. RALC1200 3x900 [5574:6824]
2010-11-11  1.65 140° 0.80 KOSI600 3x900 [3505:6150]
NGC7674 2010-11-13 1.35 360° 1.32 RALCI1200 2x1200 [5739:6977]
2010-11-13 1.29 360° 1.10 KOSI600 3x900 [3282:5935]

Tabela 2.3: Continuacao da tabela 2.2

2.3 Amostra e espectros apos a reducao de dados

Nesta secao apresenta-se uma breve descricao de cada objeto, com dados apresentados
na literatura e notas sobre os espectros reduzidos. As figuras de 2.1 a 2.5 mostram os

espectros reduzidos, com destaques para regioes que apresentam CLs.

2.3.1 1H1934-063A

Esta galdxia tem um ntcleo do tipo NLS1 (Narrow Line Seyfert 1 - Seyfert tipo 1 de
linhas estreitas) e tem sido estudada nas regides visiveis e infra-vermelho préximo (NIR
- do inglés Near infrared) do espectro (Rodriguez-Ardila et al., 2000; Rodriguez-Ardila
et al., 2002a). Apresenta um espectro com linhas fortes em emissao de H I, He T e O
I, além de linhas proibidas proeminentes. Linhas de emissao de Fe II estao presentes no
otico e de forma especial na banda J do infravermelho préximo. O continuo pode ser bem
ajustado na forma de uma lei de poténcia, mas na regiao azul nota-se um pequeno excesso

de emissao. Nao foram encontradas evidéncias de populacao estelar circumnuclear (Riffel
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Objeto EB=V)ga EB—-V)n EB—=V)rota
1H1934-063  0.256 0.544" 0.80
Circinus 1.287 0.62% 1.91
MCG-5-13-17  0.015 0.65! 0.66
MCG-6-30-15 0.053 0.831 0.88
MRK573 0.021 0.721 0.74
MRK1210 0.027 0.622 0.65
MRK1239 0.056 0.52! 0.58
MRK1310 0.027 0.00% 0.027
NGC424 0.013 0.05 0.06
NGC1320 0.042 0.428% 0.47
NG(C3081 0.049 0.096+ 0.14
NGC3783 0.104 0.26f 0.35
NGC4507 0.086 0.07 0.16
NGC7469 0.061 0.59% 0.65
NGC7674 0.052 0.29* 0.34

Tabela 2.4: Objetos observados e os respectivos valores de extingao galdtica, extingao intrinseca e
a extingao total aplicada com a tarefa deredden. Todos os valores de E(B —V'),q sdo provenientes
do NED. Para os valores de E(B — V);n: “1” significa dados que utilizaram a razao HB/H~;

Wy ”

“1” significa dados que utilizaram a razao Ha/H(; “«” significa dados que utilizaram a razao
as duas razoes; ' tem como fonte Rodriguez-Ardila et al. (2000); e 2 tem como fonte Mazzalay
& Rodriguez-Ardila (2007).

et al, 2006). Nota-se no espectro aqui apresentado forte emissao das CLs de [Fe VII|, [Fe
X] e [Ne V]. Em relacao aos perfis de linhas, as CLs de ferro apresentam assimetrias para
o vermelho, enquanto as linhas de baixa ionizacao de hidrogénio ou oxigénio apresentam

assimetrias para o azul.

2.3.2 Circinus

Circinus apresenta um nucleo Seyfert 2, sendo o mais proximo AGN deste tipo. Rodriguez-

Ardila et al. (2004) reportam gas emissor de CLs a velocidade (FWHM) préxima de 500

km st

, com assimetrias para o azul, apontando para a possibilidade de outflows. As CLs
de ferro sao mais fortes na direcao que coincide com a localizacao do cone de ionizacao

presente (Rodriguez-Ardila et al., 2006). Nesta galdxia, também é conhecida a presenca
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de uma regiao circumnuclear de intensa formacao estelar. No espectro aqui apresentado
nota-se a presenga de linhas de [Ne V] e [Fe VII]. Além disso, a linha de [Fe X] A6375
encontra-se bem separada de [O 1] A6364. Os perfis das linhas em emissdao, sejam de
CLs ou daquelas de menor (PI), apresentam desvios para o azul comparados a um perfil

gaussiano.

2.3.3 MCG -5-13-17

Esta galaxia possui um ntcleo Seyfert do tipo 1. Seu espectro 6tico é dominado por linhas
largas permitidas e por linhas estreitas tanto permitidas quanto proibidas (Rodriguez-
Ardila et al., 2000). Apresenta forte emissao de [O III] na regiao nuclear. Esta emissao se
estende sugerindo uma morfologia conica. Riffel et al. (2006) obtiveram um espectro NIR
deste objeto, identificando nele fortes linhas largas de H I e He I, com velocidades (FWHM)
de aproximadamente 4500 km s~! e 5400 km s~ ! respectivamente. Identificaram também
linhas de alta ionizacao como [S IX], [Si X] e [Si VI]. No ético apresenta CLs de [Fe X],
[Fe vII] e [Ne V]. As linhas de [Fe VII| apresentam desvios para o azul em seu perfil no

espectro aqui apresentado.

2.3.4 MCG -6-30-15

Este objeto abriga um nucleo que apresenta atividade Seyfert do tipo 1. Em Rodriguez-
Ardila et al. (2006) a emissao das CLs de [Fe VII] e [Fe X] se apresentam nao resolvidas
espacialmente, restritas aos 100 pc internos, enquanto a linha de [O 1] A6300, por exemplo,
alcanca emissao até os 300 pc. No presente espectro, podem-se distinguir as linhas coronais
de [Fe VII| A\3759, 5720, 6086 e [Fe X] A6375; além da linha de [Ne V] A3425. As linhas
de ferro apresentam as tipicas assimetrias para o azul e larguras FWHM de até 1500 km

s~ (Rodriguez-Ardila et al., 2006).

2.3.5 MRK 573

Trata-se de uma galaxia Seyfert 2, que apresenta dois cones de ionizacao aparentes em
mapas de [O IIT] (Pogee & de Robertis, 1995; Falcke et. al, 1998). Também ¢ conhecida
por apresentar em seu espectro nuclear fortes linhas em emissao de espécies altamente
ionizadas. Estudos de espectropolarimetria por Nagao et al. (2004) mostram varias linhas

estreitas de transagoes proibidas cujos graus de polarizacao estao correlacionados com os
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respectivos PI de cada linha. Para os autores, tal fato aponta para uma NLR estratificada
e obscurecida por um torus de poeira. No espectro SOAR observam-se fortes linhas de
[Fe VITIJAA5720, 6087, além das linhas de [Fe X], [Ne V] e [Fe VII]A3759. Tanto para estas,
como paras as demais linhas ha uma tendéncia de apresentarem desvios para o vermelho

em seus perfis.

2.3.6 MRK 1210

Esta galaxia é classificada como sendo do tipo Seyfert 2. Caracteristicas de populagao este-
lar na fase Wolf-Rayet foram identificadas por Storchi-Bergmann et al. (1998), indicando
a presenca de um anel circumnuclear de formacao estelar. Mazzalay & Rodriguez-Ardila
(2007) apresentam um estudo no NIR onde além de outras linhas de menor PI, estao pre-
sentes as CLs de [S vIII], [S IX], [Si VI], [Si X] e [Ca VIII]. Em sua andlise, é mostrado que
as linhas apresentam um componente estreito (FWHM ~ 500 km s~!) sobreposto a um
componente largo (FWHM > 1000 km s~!). Estes resultados confirmam ainda mais os
apontamentos de Veilleux et al. (1997) e Lutz et al. (2002) a respeito da presenca de uma
BLR oculta. No espectro apresentado nao foi possivel resolver a linha de [Fe X], embora
sejam encontradas as outras trés linhas de [Fe VII|, apresentadas nos AGNs anteriores da

presente amostra.

2.3.7 MRK 1239

Trata-se de uma galaxia que hospeda um ntucleo NLS1, com um espectro 6tico altamente
polarizado (Goodrich, 1989; Smith et al., 2004). Rodriguez-Ardila & Mazzalay (2006)
mostram que o NIR é dominado por um forte bump com pico em 2.2 ym. Esse bump pode
ser representado por uma curva de corpo negro com temperatura T ~ 1200 K, podendo
ser uma evidéncia do torus de poeira, com a poeira sendo aquecida até valores préximos
a temperatuda de sublimagao dos graos (~ 1200 K). Nessa regiao do espectro a NLR
apresenta fortes linhas de alta ionizagdo como [Si V1|, [Si X], [S VIII] e [Ca VIII|. Estas
linhas possuem o seu centroide deslocado para o azul em relagao a velocidade sistémica da
galaxia, além das assimetrias para o azul no perfil (Riffel et al, 2006). Da mesma forma,
nos espectros apresentados neste trabalho, as CLs de ferro apresentam assimetrias para o
azul e o mesmo ainda acontece com as linhas de [O II1] A4959, 5007. J4 as linhas de H I,

e de [S 11] apresentam perfil mais préximo ao gaussiano.
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2.3.8 MRK 1310

MRK 1310 é uma galéxia espiral que abriga um nucleo do tipo Seyfert 1. O trabalho de
Pancoast et al. (2015), que trata de modelagem da BLR através da técnica de mapeamento
por reverberacao, apontou para uma BLR com tamanho de cerca de 3 dias luz. Os perfis
das linhas em emissao dos espectros aqui apresentados ajustam-se muito bem a gaussianas,
sendo que as linhas de [Fe VII] A\5720, 6087 apresentam assimetrias para o vermelho.

Também estao presentes, no espectro SOAR, as linhas de [Ne V]| A3425 e [Fe X] A6375.

2.3.9 NGC 424

Esta é uma galaxia com ntcleo Seyfert tipo 2, que em observacoes espectropolarimétricas
poderia ser classificada como uma Seyfert 1 obscurecida (Moran et al., 2000). Trata-se de
uma das galdxias classificadas como CLiF AGN nos estudos de Rose et al. (2015a, 2015b),
o que significaria que se apresenta em um angulo de visada especifico que permite uma
exposi¢ao maxima a emissao da parede interna do torus. Isso permite, ainda, a visualizacao
de muitas CLs que podem ser notadas no espectro presente, como a de [Ne V] A3426 ou as
de [Fe VII] AA5720, 6087, que apresentam assimetrias para o azul em seus perfis. Nota-se

que a linha de [Fe X], no entanto, apresenta uma assimetria para o vermelho.

2.3.10 NGC 1320

NGC 1320 é uma galaxia Seyfert 2. Apresenta proeminentes linhas de alta ionizagao,
como [Fe VII| AA5720, 6086 e [Fe X] A6374 (de Robertis & Osterbrock, 1986). Estudos
(e.g. Marinucci et al, 2012; Severgnini et al., 2012) apontam para um nucleo altamente
obscurecido. H4 forte emissao em raios-X duro, Balokovic et al. (2011) ao modelar essa
emissao concluem que se trata do continuum nuclear refletido por um material distante
e frio. Supoem, portanto, que o nicleo é totalmente obscurecido e que os raios-X detec-
tados sao refletidos provavelmente pela parede do torus. No espectro apresentado nesta
dissertacao, notam-se que as linhas de menor PI apresentam assimetrias para o vermelho
em seu perfil, se comparado a um perfil gaussiano. Por outro lado, linhas de maior PI

como as de [Fe VII], [Fe X] ou [Ne V] apresentam notéveis assimetrias para o azul.
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2.3.11 NGC 3081

NGC 3081 é uma galaxia com nticleo Seyfert tipo 2 que apresenta multiplos anéis estelares
e de poeira, além de uma ténue barra. Moran et al. (2000) através de espectropolarimetria
atribuiu a seu niicleo uma atividade do tipo Seyfert 1, propondo, no entanto, que seu nticleo
esteja obscurecido por material denso a distancias de poucos parsecs do centro. Além de
linhas permitidas e de linhas proibidas de baixo IP, no NIR seu espectro apresenta linhas
CLs de [SiIX] 3.94 pm com IP de 303 eV (Lutz et al., 2002), e [Si VI] 1.964 pm (IP = 166
eV) com emissao que se estende até cerca de 350 pc paralelo ao cone de ionizagao presente
(Reunanen et al., 2003).

Sendo NGC 3081 uma galaxia orientada quase face-on, supoe-se que um gas emissor
girando em um disco alinhado ao seu plano equatorial apresentard uma distribuicao de
velocidades préxima a velocidade sistémica desta. Em um estudo da cinematica da CLR,
Mazzalay et al. (2010) notam que esse é o caso do gés emissor de [O III}, mas ao contrario,
as CLs apresentam uma maior dispersao nas velocidades. Isto seria um indicativo de que
estas ultimas sao produzidas em regioes diversas, governadas por cinemaéticas diferentes.
Boa parte dos perfis das linhas em emissao desta galaxia apresentam desvios para o azul,
no espectro aqui estudado. Porém, para as linhas de [Fe VII] e [Ne V] as asas azuis de seus

perfis sao mais acentuadas.

2.3.12 NGC 3783

Esta galdxia hospeda um nicleo do tipo Seyfert 1. Apresenta uma extensa CLR, tendo
sido estimada em 400 parsecs utilizando as linhas de [Fe VII] A\5721, 6087 (Rodriguez-
Ardila et al., 2004). No entanto, se forem utilizadas as emissoes de [Fe X] e [Fe XI] para se
calcular sua extensdo, seu alcance cai pela metade. Rodriguez-Ardila et al. (2006) ainda
reportam que as CLs do ferro sao mais largas que [O 1] por um fator de 2. No nitcleo elas
apresentam asas assimétricas para o azul com velocidades de 1000 km s~ (FWHM). Além
disso encontraram que os picos de emissao das CLs apresentam-se com um blueshift maior

que 100 km s71.

No presente estudo, este objeto mostra em seu espectro que as linhas
possuem em geral bases mais largas que o perfil puramente gaussiano, com excegao para a
linha estreita de HB e as linhas de [S 11]. Para as linhas de [Fe VII] ou [Ne V] sdo notados

os desvios para o azul como ja notado na literatura citada.



31

2.3.13 NGC 4507

Trata-se uma galédxia espiral barrada com um ntcleo que foi classificado como do tipo
Seyfert 2 por Durret & Bergeron (1986) e, depois, como Seyfert 1.9 por Veron-Cetty &
Veron (1998) devido ao componente largo de Ha. Mazzalay et al. (2010) descrevem que
esta galdxia apresenta emissao nuclear de [O III] com duplo pico, e com as linhas de [Ne V]
e [Fe VII] que apresentam assimetrias para o azul. A medida que se afasta do centro essas
assimetrias diminuem, enquanto surgem asas vermelhas nos seus perfis, e estes deslocam
seu centro para o azul, até coincidir com o componente azul de [O 111]. O centroide da linha
de [Fe X] também apresenta deslocamento para o vermelho (redshift) em relagao as linhas
de menor ionizacao. No espectro aqui apresentado, também pode-se notar a presenca de

duplo pico nas linhas de [Fe VII] AA5720, 6087.

2.3.14 NGC 7469

Trata-se de uma galaxia que hospeda um nicleo Seyfert 1. Héa evidéncias de um anel de
atividade de intensa formacao estelar (Starburst) préximo ao nucleo, detectado em vérias
regioes do espectro (Condon et al., 1991; Maunder et al., 1994; Soifer et al., 2003; Scoville
et al., 2000). Sua atividade Starburst apresenta emissao tao intensa que sua luminosidade
¢é equivalente a dois tercos da luminosidade bolométrica de toda a galdxia. Por outro lado,
é interessante notar que sua emissao radio consiste em uma componente nuclear compacta
e um halo difuso, ndo térmico, de diametro de cerca de 10” (Ulvestad et al., 1981), um caso
atipico para galaxias Seyferts. No espectro apresentado, notamos uma tendéncia geral de

que os perfis apresentem asas assimétricas para o azul, incluindo emissoes de alto PI como

as de [Fe VII] AA3759, 5721, 6087 ou [Fe X] A6375.

2.3.15 NGC 7674

Embora esta galaxia tenha sido classificada como possuindo um nicleo do tipo Seyfert 2
(Osterbrock & Dahari, 1983), Riffel et al. (2006) apresentam um espectro NIR ambiguo:
nota-se a auséncia de O I e Fe II, mas percebe-se a presenca de componentes largas forte
em linhas de H I, especialmente em Paa e Bry que alcangam velocidades de cerca de 3000
km s™' (FWHM). Além disso, Riffel et al. (2009) notam que o continuo é bem achatado
(flat continuum), isto é, sua lei de poténcia apresenta um pequeno indice, desde o azul

até cerca de 1.2 um, e depois se torna semelhante ao que se encontra em MRK 1239, por
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exemplo. Esta galdxia também apresenta grande polarizacao, o que fortalece a ideia de
que o excesso observado no continuo do NIR nas bandas H e K sao provavelmente devidos
a presenca de poeira aquecida. No espectro aqui obtido, observa-se que os perfis das linhas
apresentam fortes assimetrias para o azul, tanto para linhas de baixo PI, quanto para as

CLs presentes.



Capitulo 3

Metodologia e Resultados

3.1 Analise de linhas coronais

A analise das linhas espectrais em emissao de um AGN passa pela caracterizacao dos perfis
de linha observados. Perfis de linhas podem ser parametrizados ao ajustar certas fungoes
analiticas ao espectro observado. Por exemplo, se for assumido que a razao dominante do
alargamento das linhas for o movimento aleatério e turbulento do gas, uma funcao que
bem se aplicaria para descrever os perfis de tais linhas seria a gaussiana (Evans, 1988).
Nuvens de gas sendo aceleradas pelo efeito da radiacdo poderiam em conjunto fornecer
perfis de linhas logaritmicos (Blumenthal and Mathews, 1975). A rotagao kepleriana em
torno de uma fonte central resultaria em uma fungao em forma de lei de poténcia (van
Groningen, 1983). Outras fungoes ainda podem ser usadas para tais ajustes, como perfis
de Voigt, lorentzianos, exponenciais ou descritos por polinémios de Gauss-Hermite.

O ajuste de funcgoes simétricas aos perfis de linhas em emissao faz com que se percam
informacoes das asas dos perfis. Para contabilizar esses desvios de simetria para o azul ou
para o vermelho, podem-se ajustar componentes adicionais da mesma funcao simétrica,
para auxiliar na parametrizacao dos perfis. Mas o nimero de componentes que se pode
ajustar a um perfil é proporcional a razao sinal-ruido (S/R) da linha. Assim, em uma linha
com uma boa S/R poderia-se ajustar muitos componentes que emboram sejam resultados
matematicos validos, podem nao ter correpondente significado fisico. Por exemplo, ao
ajustar multiplas gaussianas a um perfil de linha uma forma de interpretar os resultados
é atribuir cada componente a uma porgao diferente de gas emissor. Mas tem-se que
levar em conta que o espectro observado é uma convolucao de espectros que podem ser

provenientes de diversas fontes emissoras. Cada uma dessas fontes pode possuir um perfil
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Figura 3.1: A figura apresenta os perfis de linhas gerados por diferentes potenciais com os ajustes
realizados com fung¢ado gaussiana e com a adicado dos momentos hs e hy. Figura apresentada por
van der Marel & Franx (1993).

intrinseco diferente uma das outras, significando diferentes condi¢oes do meio, cinematica
e fendmenos fisicos. A interpetacao dos resultados portanto deve ser cuidadosa e levar em
conta o efeito da convolucao e a possibilidade de se obterem resultados matematicos sem
significacgao fisica.

Mesmo sem assumir modelos a priori ou propor mecanismos fisicos por tras da emissao,
a decomposicao dos perfis em componentes simétricos ainda ajuda na parametrizacao das
linhas. Esta abordagem tem sido amplamente utilizada na literatura (Whittle, 1985;
Rodriguez-Ardila et al., 2006; Zakamska, et al., 2016) mas permanece em aberto o debate
sobre se cada cada componente representa uma parcela de gas diferente. Assim, o método
mais comum para descrever a cinemdtica e distribuicao do gas é o ajuste de fungoes
gaussianas aos perfis de linhas. Estudos recentes (e.g. Riffel et al, 2010) apontam que os
perfis observados sao melhores descritos por séries de Gauss-Hermite do que por funcoes
gaussianas. Van der Marel & Franx (1993) tinham ja mostrado que mesmo para descrever
perfis gerados por diferentes potenciais, o ajuste é melhorado ao incluirem-se os momentos
hs e hy, os parametros mais importantes em um ajuste de Gauss-Hermite.(Figura 3.1) .

Neste trabalho, realizamos a analise dos perfis de linha em emissao, com destaque para
as CLs, adotando como parametrizacao as fungdes de Gauss-Hermite (GH). De acordo
com Gehard (1993) e van der Marel & Franx (1993) estas podem ser descritas da seguinte

forma:
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G = 22U 1, (3.1)

onde A indica a aplitude, o a largura do perfil, A\ o comprimento de onda onde o perfil é

observado, A\. o comprimento de onda em sua posicao esperada, e ainda

A— A

g

(3.2)

Yy =

1
aly) = N

Se o perfil da linha é préximo daquele descrito por uma gaussiana, pode-se fazer a

eV (3.3)

seguinte aproximacao, onde:

Hs(y) = 16(2\/51/3 — 3v2y) (3.4)

=

Hy(y) = L(4y4 —12y° + 3) (3.5)

V24

obtendo, equivalente & funcao (3.1) truncada no quarto termo:

Aa(y)

g

£(v)

Figura 3.2: O efeito dos desvios ao perfil gaussiano causados pelos momentos h3 e hy. No painel
da esquerda o momento h4s é mantindo igual a zero, enquanto se modifica o momento h3: o
centréide do perfil de desloca para esquerda ou para direita. No painel da direita o momento
hs é mantindo igual a zero, enquanto se modifica 0 momento h4: 0s picos sdo mais ou menos
acentuados comparados a um perfil gaussiano. Figura apresentada por van der Marel & Franx
(1993).
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Da equacao acima, percebe-se que se hs = hy = 0 entao tem-se a descricao de um perfil
gaussiano, sendo que os momentos hs e hy medem os desvios a partir do perfil gaussiano.
O momento hz mede as assimetrias em relacao ao perfil gaussiano e o momento k4 mede o
quao acentuado é o pico do perfil. Para hs > 0, o pico da linha é deslocado para o azul e a
asa vermelha da linha se faz assimétrica. Para h3 < 0, o contrario: o pico desloca-se para
o vermelho e a assimetria na assa azul se faz relevante. Para hy > 0, os picos das linhas se
mostram mais acentuados e as bases mais largas, enquanto que para hy < 0, os perfis sao
mais alargados na base do que os gaussianos e com o topo mais achatado (Riffel, 2010;

van der Marel & Franx, 1993)(Figuras 3.2 e 3.3).
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Figura 3.3: Comparagao entre perfis descritos pela funcao gaussiana (linha pontilhada) e por
séries de Gauss-Hermite (linhas continuas) para os valores de hs e hy indicados no topo e a direita
de cada painel. Figura apresentada por Riffel (2010).

Ao comparar o perfil de diversas linhas de um espectro podemos estabelecer vinculos
para estudar a cinematica e possivel localizacao das regioes onde as linhas sao formadas
(Evans, 1993). De forma especial como vemos em Rodriguez-Ardila, Prieto, Viegas (2004),

a comparacao entre perfis das linhas em emissao de baixa ionizacao e os perfis de linhas co-
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ronais podem nos apontar as diferencas na cinematica dos diferentes componentes gasosos

em um AGN.

3.2 Criacao de um template de Fe 11

A analise de linhas em emissao que sera realizada neste trabalho envolve aspectos tais
como a medicao de seus fluxos e caracterizacao de seus perfis. No capitulo 2, foi descrito o
processo de reducao de dados. Mas ainda, para uma melhor caracterizacao dos perfis das
linhas e medicao de seus fluxos, foi necessario aplicar tratamentos adicionais aos espectros
gerados na etapa anterior.

E amplamente documentado pela literatura (e.g. Greenstein & Schmidt, 1964; Sargent,
1968; Sigut & Pradhan, 2003; Wills et al., 1985; Kuehn et al., 2008), que AGNs de tipo
I apresentam proeminente emissao de linhas de Fe 1I, bem como de um pseudo continuo
formado por inumeras linhas em emissao nao resolvidas deste espécie. Esta contribuicao
de Fe IT “contamina” o fluxo e perfil das linhas em emissao de outros ions que se encontram
na sua proximidade, prejudicando portanto uma andalise apropriada.

Antes de proceder a parametrizacao desses perfis de linhas em emissao, é necessario
portanto subtrair a contribuicao causada pela emissao de Fe II. Para este fim foi utilizada
a rotina pPXF que sera descrita na préxima secao, onde sera detalhado como foi subtraido
o Fe II de nossos espectros. Por ora, deve-se dizer que a rotina pPXF foi alimentada com
um espectro template de Fe II desenvolvido especialmente para o presente estudo.

Para a criacao do dito template, procedeu-se de forma semelhante ao descrito por
Boroson & Green (1992), isto é, partindo do espectro de 1Zwl foram subtraidas todas
as emissoes que nao fossem de Fe II. Obteve-se assim um template contendo somente as
emissoes deste fon.

[Zw1 é uma galidxia descoberta por Zwicky (1964; 1971). Trata-se de uma NLS1 bri-
lhante, conhecida pela sua forte emissao de Fe II, e por ter suas linhas largas relativamente
estreitas. Por tudo isto, IZwl tem servido de protétipo de emissao de Fe 1T em AGNs.
Neste trabalho foi utilizado um espectro de 1Zw1l obtido por Alberto Rodriguez Ardila
como PI, utilizando o espectrégrafo GOODMAN do Telescopio do SOAR na campanha
SO2012A-024, com as redes de 600 e 1200, nas datas de 22 e 27 de julho de 2012 respec-
tivamente. Este espectro foi reduzido pelo autor deste trabalho, com os mesmos métodos

descritos anteriormente.



38

Véron-Cetty, Joly e Véron (2004) relatam a existéncia de quatro sistemas distintos
de gas emissor em [Zwl, a diferentes redshifts, compondo o espectro por um conjunto
complexo de emissoes. No primeiro sistema, dito L1, estao linhas largas da série de
Balmer, descritas por uma composicao lorentzianas e gaussianas dos perfis. Neste sistema,
encontram-se ainda linhas de He, de Fe II entre outras menos significativas em emissao.
Nos sistemas chamados N1 e N2, de diferentes redshifts, estao presentes linhas de emissao
de Ha, HS, [O 111] A\ 4959, 5007, [Ne III] AX 3869, 3967, [Fe VII] A 6086, [N II] A\ 6548,
6583 e [STI] A\ 6716, 6731. E por fim, ha um sistema N3, de linhas estreitas que além das
linhas da série de Balmer, apresenta as linhas [N I1] A\ 5755, 6548, 6583, [S 11| A\ 6716,
6731 e [S 1] A\ 4069, 4076, [O 1] A\ 5577, 6300, 6363, e [Ca II] A\ 7291,7324, além de
linhas [N 1] e [N 11] .

Levando em conta essa observacao, o processo de subtragao das demais linhas em
emissdo, utilizado neste trabalho, difere daquele empregado por Boroson & Green (1992).
Em (Véron-Cetty et al., 2004), depois de identificadas as linhas de cada sistema, foram
isoladas as linhas de Fe II e criado um espectro sintético somente destas linhas. No presente
trabalho, fez-se o oposto. Usando as linhas identificadas no citado trabalho, criou-se um
espectro sintético composto pelas linhas dos quatro sistemas, excetuando-as as linhas de
Fe II do sistema L1. Entao, ao se subtrair este espectro sintético do espectro original de
[Zw1, obteve-se um espectro composto somente de emissoes de Fe II, que era o template
almejado.

Para tanto, implementou-se um cédigo computacional em linguagem Python, com a
finalidade de iterativamente ajustar as linhas em emissao sintéticas aquelas do espectro
original. Na implementacao do cédigo, levamos em conta as larguras (FWHM) das linhas
de acordo com cada um dos quatro sistemas, conforme apresentadas no citado artigo. Além
disso, inicialmente foram utilizados os fluxos relativos entre linhas derivados da mecanica
quantica. E entao, iterativamente, por tentativa e erro, foram feitos ajustes aos véarios
sistemas até obter o melhor ajuste.

As figuras 3.4, 3.5 e 3.6 abaixo mostram: exemplos de modifica¢oes realizadas iterativa-
mente nos valores de fluxo das linhas e nas razoes relativas das intensidades dos sistemas,
para se encontrar os melhores ajustes, assim como o resultado da subtracao das diversas

linhas do espectro de 1Zw1, obtendo assim o template isolado de Fe II.
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Percebe-se como a soma dos varios componentes, ajustados em suas intensidades, reproduzem
de forma confidvel o perfil da linha de hidrogénio. O terceiro painel traz o espectro original de
1Zw1, o espectro sintético gerado através da soma dos fluxos dos diversos sistemas e o espectro
template de Fe II que é a subtracao do primeiro pelo segundo.
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como mostrado na figura 3.4, no segundo painel, temos de usar intensidades muito menores para
o sistema N2. No painel central e inferior temos, respectivamente, o ajuste do perfil isolado de Hg
lorentziano e Hg gaussiano com os fluxos residuais. A soma desses dois perfis esta reproduzida
no painel centra da figura 3.4.
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Figura 3.6: Nos trés painéis desta figura, todos os sistemas se mantiveram fixos, exceto o de
linhas lorentzianas que representam a emissao de H I pela BLR. Iterativamente, foi-se ajustando
esse sistema: no painel central é apresentado um ajuste adequado; nos painés superior e inferior
esse sistema recebe valores de fluxos muito altos, o seu excesso causa um continuo de Fe II
com fluxo negativo. No painel superior tem-se uma visao de todo o espectro template de Fe II,

enquanto no inferior é mostrado um corte na regiao de Hg e [O III]AN4959, 5007.
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3.3 Utilizacao da rotina pPXF para ajuste dos perfis
das linhas em emissao

Na secao 3.1 foi discutida a importancia da parametrizagao de linhas em emissao no estudo
da cinematica em AGNs. Falou-se, também, das vantagens que a parametrizacao através
de polinomios de Gauss-Hermite pode oferecer para este fim. Nesta secao, pretende-se ex-
planar como foi utilizado um cédigo computacional, a fim de obter uma parametrizagao das
linhas em emissao dos espectros dos AGNs que compoe a amostra deste trabalho. Neste
sentido, aqui, descreve-se brevemente o método penalized Pizel Fiting (pPXF) implemen-
tado em linguagem Python, que utilizamos para esta finalidade, bem como os ajustes que
foram necessarios.

Na tentativa de compreender a dinamica estelar nas galaxias, um dos requisitos é
recuperar, das observagoes, informagcoes sobre distribuicoes de velocidade na linha de vi-
sada (LOSVD - do inglés Line of sight velocity distributions). Se pudéssemos considerar
uma galdxia como um sistema puramente estelar, seu espectro observado seria a soma
dos espectros estelares individuais, dados os devidos pesos a cada um, convoluida com
a LOSVD. Recuperar, portanto, a LOSVD trata-se de um processo de deconvolucao do
espectro galactico. E nesse campo que se encontra o método pPXF, que busca obter uma
LOSVD descrita por uma parametrizacao com polinomios de Gauss-Hermite, trabalhando
no espaco de pixeis.

No método em questao, a recuperacao da LOSVD comeca pela criagao de um espectro
modelo da galdxia G,,.q(), através da convolugao de um espectro template (padrao) T'(z)

com uma fung¢ao LOSVD parametrizada:

K

Gmoa(x) = Y _wi[B Ty (z) + > biPi(x), (3.7)
=0

k=l
onde ; (z) sdo polinémios de Legendre, wy, e b; sdo pesos dados as respectivas parcelas dos
somatorios e * indica a convolu¢do. Ainda, B(z) = L(cz) é a fungao de alargamento, com
L(v) a desejada LOSVD e ¢ a velocidade da luz. T}, é um espectro template, correpondente
a soma dos espectros estelares, normalmente encontrados em uma biblioteca de espectros.

A LOSVD ¢ parametrizada como vimos nas equagoes de (3.1) a (3.6), da seguinte forma:
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V) = ——

oV 21

onde y = (v-V)/o, sendo V a velocidade sistémica e v a velocidade ajustada. Os

e (1/2)y? { M } (38)

1+ > A Hy(y)

=3

melhores ajustes dos parametros para a LOSVD desejada sao determinados através da

minimizagao do x? do primeiro ao ultimo (N) pixel:

N
XP=> (3.9)

n=1

sendo 7, os residuos, dados por:

Gmod(Tn) — G(2)

AR (3.10)

Tn =

onde G(x,,) é o espectro observado da galdxia.
Uma descricao mais completa do método pode ser encontrada no artigo de Capellari
& Emsellem (2004). Segue um resumo, como proposto no citado artigo, dos algoritmos

implementados:

e O cddigo comega com um chute inicial dos parametros V e o, que indica a largura
inicial do perfil, dados pelo usuario, enquanto os parametros de Gauss-Hermite hs,

..., hpy sao iniciados com valor igual a zero;
e em seguida, resolve-se o subproblema da equagao (3.7);
e computam-se os residuos dados pela equagao (3.10);
e perturbam-se os residuos encontrados;

e com os residuos alterados alimenta-se a rotina de minimizacao de x?2, realizam-se

iteragoes partindo do segundo passo.

A implementacao do método em linguagem Python foi feita pelos autores do cédigo
(Capellari e Emsellen) e estd disponivel online. Ela utiliza os pacotes como mpfit, scipy,
e a tradugao em Python do MINPACK de Moré et al. (1980). A distribuigdo vem com-
plementada com uma maior documentagao onde o cddigo é descrito em maiores detalhes.

Entre os usos, citados pelos criadores do cédigo, estao:
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e a extracao da cinematica estelar;
e cxtracao da cinematica do gas;

e caracterizacao da populacao estelar através das linhas em absorcao do espectro da

galéxia.

O presente trabalho visa estudar os perfis das linhas em emissao, de baixa e alta
ionizacao, para estimar parametros relacionados com a largura e forma dos perfis. Por
um lado portanto, ha o interesse em se recuperar a LOSVD dos objetos da amostra. De
outro lado, a extracao da cinematica do gas em emissao através de um ajuste silmutaneo de
todas as linhas em emissao presentes nos espectros, nao forneceria os dados de interesse, ja
que o cédigo forneceria um tinico conjunto de parametros para todas as linhas: V(sisema),
O(sistema)s N3(sistema) © Na(sistema) - FO1 feita uma investigacao, porém, se os arquivos de
configuragoes do cédigo poderiam ser alterados, de forma que este resultasse em dados de
interesse para cada uma das linhas em emissao, quais sejam, a posi¢ao de seu centroide,
seu fluxo e a caracterizacao de seu perfil por uma parametrizacao de Gauss-Hermite. O
resultado foi positivo e adiante se descrevem algumas alteragoes e parametros utilizados.
Ainda, a implementacao do pPXF permitiu a subtracao da contribuicao no espectro da
populagao estelar, bem como a subtracao da contribuicao causada pela emissao de Fe I .

E importante mencionar que nao foram realizados esforcos em analisar o espectro
estelar subtraido. Isso porque ele representa apenas o continuo ajustado pelo pPFX mas
pode nao refletir a distribuicao de populagao estelar na galdxia. Por exemplo, tipicamente,
entre 4 a 5 estrelas sao utilizadas para compor o template estelar final enquanto que a
populacao estelar real pode conter outras populacoes nao consideradas no ajuste.

Na secao 3.2 discorreu-se brevemente, sobre como a contribuicao de Fe IT contamina o
espectro dos objetos e prejudica a andlise dos perfis das linhas em emissao. O mesmo pode
ser dito para a contribuicao da populacao estelar. Em ambos os casos, essas contribuicoes
podem afetar os perfis das linhas em emissao, resultando em parametrizacoes inadequadas,
ou modificando os fluxos medidos. Foi dito, nesta se¢ao, sobre a implementacao do método
pPXF, que ele em seu ponto inicial utiliza de um espectro template representativo da
contribuicao da populagao estelar. De fato, para este trabalho foi utilizada a biblioteca de
espectros estelares MILES, na sua versao 9.1 (Sdnchez-Blézquez et al., 2006). O cédigo de
configuracgao foi modificado de forma a fornecer como saida o espectro da galdxia subtraido

dessas contribuicoes.
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Nas galaxias Seyfert 2 da nossa amostra, a principal contribuicao subtraida foi a estelar,
no caso das galdxias do tipo Seyfert 1, foi subtraida a contribuicao de Fe II. Neste caso, ao
invés de fornecer ao cédigo uma biblioteca estelar, este foi modificado para fazer a leitura
do espectro template de Fe II criado para este fim, como ja descrito. Nestas ultimas, nao
foi subtraida a componente estelar, pois os espectros nao apresentavam absorcoes estelares
para um adequado ajuste de um template representativo. Os resultados sao mostrados nas
figuras 3.7 a 3.11.

Os espectros estelares da biblioteca MILES tém intervalo espectral que vai de 3540.5 A
a 7409.6 A, e o template de Fe 11 de 3090.3 A a 6476.3 A. Por esse motivo, alguns objetos
tiveram seus espectros recortados, e algumas linhas em emissao interessantes ficaram de
fora deste primeiro ajuste realizado pelo pPXF. A saber, a linha de [Ne V|]A3425 e as linhas
de [S TI]AN6T16, 6731; a primeira no caso de AGNs do tipo Seyfert 2, e as segundas no caso
de AGNs do tipo Seyfert 1.

No entanto, os fluxos e perfis dessas linhas ainda puderam ser analisadas como as
demais. De fato, estas linhas se localizam em regices do espectro que sao pouco afetadas
pela contribuicao, seja da populacao estelar, ou seja da emissao de Fe II, de forma que
seu perfil nao sofre alteragoes. Em relacao as intensidades, como estamos medindo fluxos
relativos a partir do continuo, bastou aplicar um fator de normalizacao entre as regioes do
espectro ajustadas pelo pPXF e aquelas regioes nao ajustadas, de forma que se mantivesse
a coeréncia entre elas.

Uma vez subtraidas as contribuicoes citadas, prosseguiu-se com a analise das linhas em
emissao através da parametrizacao de Gaus-Hermite. Originalmente, o cédigo permitia
que se fizessem mascaras para ocultar linhas em emissao de modo que estas nao fossem
contabilizadas na obtencao da LOSVD do objeto. Modificou-se o coédigo dos arquivos
de configuracao, para que fosse possivel analisar, individualmente, cada uma das linhas
em emissao de interesse dos espectros dos objetos da presente amostra. As alteragoes
realizadas permitiram um processo de certa forma inverso: as regioes que nao possuiam
linhas de interesse foram mascaradas, e a regiao analisada, uma por vez, era aquela que

continha uma linha em emissao de interesse.
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Como foi dito, acerca do algoritmo utilizado pelo método pPXF, o usuario deve fornecer
um chute incial para os valores de V e 0. Acontece, porém, que o codigo é capaz de
fornecer diversos resultados, para diferentes entradas. Alguns desses resultados nao tém
significado fisico algum e alguns ajustes encontrados nao forneciam dados coerentes com
a literatura. Foram estabelecidos intervalos para V e o que correspondessem de valores
tipicos a extremos encontrados em AGNs, mas que pudessem conduzir a solucoes realistas,
conforme a literatura. Foi feita uma modificacao no codigo, para que os chutes fossem
feitos automaticamente, valor a valor, a cada iteracao, de tal forma que ao final tivessem
sido utilizadas todas as combinagoes de chutes iniciais possiveis para aqueles intervalos
estabelecidos.

Dessa forma, o cédigo forneceu, para cada linha em emissao escolhida de cada um dos
objetos da amostra, um resultado por iteracao. Desses dados resultantes, foram escolhidos

os melhores valores para cada linha de acordo com os seguintes critérios:

Nao poderiam apresentar valores de V, o ou fluxo muito diferentes do que se poderia

inferir de medidas realizadas com o LINER ou a tarefa splot do IRAF;

e deveria haver consisténcia entre os dados de um mesmo objeto, por exemplo, nao é
de se esperar que duas linhas de mesmo PI e de um mesmo ion apresentem resultados

muito diferentes para V ou o;
e 0s valores nao deveriam ser muito discrepantes de dados ja previstos na literatura;

e 0 x? do ajuste e os erros nos parametros deveriam ser os menores obtidos entre as

iteragoes para uma mesma linha.

As tabelas dos resultados finais para cada galdxia se encontram na segao 3.4. Para cada
galdxia da presente amostra, foram criados alguns arquivos de configuracao, contendo as
linhas que deveriam ser analisadas, além da regiao do espectro onde estas se encontravam e
os valores de chutes iniciais para cada linha. Os resultados sao apresentados nos capitulos
seguintes, onde sao analisados.

Ainda, em respeito ao ajuste do perfil das linhas em emissao, deve-se destacar que
para algumas delas foi necessario um procedimento de isolamento. Acontece que linhas
como a de [Fe X] A6375, por exemplo, estdo em regiao préxima a uma outra linha, o que
ocasiona uma jungao de seus perfis (blend), isto é, uma interferéncia e soma do sinal das

linhas. No exemplo dado a linha de [Fe X| se mistura a linha de [O 1] A6364 causando
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esse efeito. Para analisar corretamente o perfil de uma linha de interesse, nesses casos,
é preciso primeiro isola-la. Esse procedimento foi feito com a rotina LINER. O espectro
resultante desse isolamento é que foi analisado e pode ser visto nas figuras da se¢ao 3.4. As
principais linhas que precisaram, em alguns casos, desse procedimento foram as seguintes:
Hp, para separar os componentes estreito e largo; [Fe X] como foi dito; [O T11]A4363 para
isold-la de H; as linhas de [S TJAAN6716,6731; no caso de NGC 4507, as linhas de [Fe

VII)]AA5721, 6087 que possuem duas componentes estreitas e uma larga.

3.4 Resultados

Nesta secao apresentam-se os resultados obtidos apds a execucao do codigo pPXF, com
as modificacoes que foram expostas anteriormente. Os ajustes as linhas sao apresentados
nas figuras de 6.1 a 6.15 do Anexo 1, a figura 3.12 é apresentada aqui como exemplo. Em
seguida, apresentam-se as tabelas de 3.2 a 3.16 com os parametros fornecidos pelo codigo.

Abaixo, é apresentada a tabela 3.1 com as linhas que serao utilizadas na anélise deste

trabalho.

fons A (4) PI(eV) Tons A (A) PI(eV) Tlons A (A) PI(eV)

O 1] 6300 0O [Ne V] 3426 97.1
m 6716 10.4 [Fe vi] 3759  99.1

S 11 6731 104 [Fe viI] 5721  99.1

O 11 3727 13.6 [

Hp 4861  13.6 [

[O 11 5007  35.1

[Ne 111} 3869 41

Fe vii] 6087  99.1
FeX] 6375 233.6

Tabela 3.1: Linhas utilizadas na andlise. O X indica o comprimento de onda da linha (A), PI o
potencial de ionizagao (eV). O esquema de cores é o mesmo que serd apresentado na anélise: em
azul sao apresentadas linhas dos ions de baixa e média ionizacao dos espectros observados; em
vermelho sao apresentadas as CLs dos espectros observados; em verde sao apresentadas as CLs
obtidas de trabalhos da literatura.
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Figura 3.12: Para cada painel, mostra-se o ajuste realizado & linha em emissao identificada
na parte superior. A linha pontilhada em preto indica o espectro observado e ja tratado como
foi descrito. As linhas sdlidas em azul e vermelho indicam, respectivamente, os ajustes feitos
com polindmios de Gauss-Hermite e com gaussianas somente. As linhas tracejadas em verde e
magenta representam os residuos dos ajustes anteriores.



Linha ajustada V@ AV@ 5@  Ag@ h3  Ah3 h4  Ah4 Fluxo®

Ne V] \3425.5 -126
O 11] \3727d 25

[ 2395 0.7  -0.07 000 003 000 224E-12
[

[Fe VII) A3758.9 -144

[

[

1
0 2089 0.3 -0.17 0.00 -0.02 0.00 4.04E-12
3 189.3 2.5 0.12 0.02 -0.21 0.01 2.48E-13
Ne ITI] A3868.8 -22 1 125.0 1.2 -0.26 0.01 0.11 0.01 1.23E-12
O I1I] M363.2 87 5 88.9 3.8 0.56 0.03 0.20 0.06 9.55E-14
Hp =300 301.5 0.2 -0.02 0.00 0.06 0.00 4.70E-12
O I1I] M9589 49 0 178.8 0.2 -0.14 0.00 0.06 0.00 2.76E-12
O I11] \5006.8 -35 0 172.3 0.1 -0.12 0.00 0.09 0.00 9.47E-12
Fe VII| A5720.9 -234 5 166.7 7.0 0.11 0.02 0.14 0.03 1.28E-13
Fe VII| \6086.6 -230 4 336.6 4.7 0.08 0.01 0.23 0.01 4.12E-13
O 1] X6300.3 -44 1 82.8 1.3 -0.20 0.01 0.13 0.01 1.37E-13
Fe X] \6374.6 -661 3 4434 2.6 -0.02 0.01 -0.09 0.01 1.58E-13
I1] \6716.4 -4 0 107.4 0.6 -0.06 0.00 0.21 0.00 4.04E-13

[
[
[
[
[
[
S

[S II]A6730.8  -23 035 1143 05  -0.22 0.00 022 000 3.71E-13

Tabela 3.2: A tabela mostra os parametros de cada linha ajustada fornecidos pelo cddigo executado. Na coluna “Linhas ajustadas” sao
apresentados os nomes das linhas ajustadas e seu respectivo comprimento de onda; aqui também estd presente o componente estelar para as
galdxias Seyfert 2. Unidades: (@) km s=!, ®) ergs cm=2 s~ . Os resultados sdo de 1H 1934-063.

[



Linha ajustada V@ AV@ 5@ Agl@ 13 Ah3 h4 Ah4  Fluxo®

**Stellar** -2 1 1514 1.9 0.00 0.00 0.22 0.01 —

[Ne V] \3425.5 -54  0.56 292.1 0.9 -0.03 0.00 0.06 0.00 2.21E-13
(O 11] \3727d 58 0 150.7 0.3 -0.03 0.00 -0.07 0.00 6.72E-13
[Ne I11] A3868.8 30 1 99.7 1.7 -0.23 0.01 0.09 0.01 3.57E-13
(O 111] \4363.2 33 3 151.2 4.2 0.12 0.02 0.39 0.03 6.36E-14
Hp 50 1 726 1.5 -0.23 0.02 -0.02 0.01 2.23E-13
[O II1I] M4958.92 29 0 89.7 0.4 -0.20 0.00 0.10 0.00 8.68E-13
O I11I] A5006.8 27 0 90.7 0.1 -0.20 0.00 0.11 0.00 2.52E-12
[Fe VII] A5720.9 64 6 99.4 9.5 -0.16 0.05 0.09 0.07 2.25E-14
[Fe VII] A6086.6 51 3 86.5 3.4 -0.30 0.03 0.14 0.04 497E-14
[O 1] X6300.3 62 6 264 2.6 -0.17 0.07 -0.25 0.02 1.25E-13
[Fe X] \6374.6 71 1 354 2.2 -0.31 0.04 -0.18 0.03 4.82E-14
[S I1] \6716.4 64 O 30.3 0.3 -0.24 0.01 -0.28 0.01 2.25E-13

Tabela 3.3: O mesmo que a tabela 3.2, para Circinus.
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Linha ajustada V@ AV@ 5@ Agl@ 13 Ah3 h4 Ah4  Fluxo®

[Ne V] \3425.5 -9 1.21 2436 14 0.24 0.00 0.14 0.01 6.72E-13
(O 11] A3727d -59  0.32 172.0 0.3 -0.09 0.00 -0.13 0.00 1.42E-12
[Fe VII] A3758.9 -70 1.76 89.2 1.3 -0.31 0.02 -0.73 0.02 1.04E-13
[Ne I11] A3868.8 4 0.45 160.0 0.6 -0.08 0.00 0.03 0.00 1.11E-12
(O 111] \4363.2 35 1.02 1114 1.2 -0.27 0.01 0.18 0.01 6.04E-13
Hp -44  0.63 136.8 0.6 0.12 0.00 -0.16 0.00 7.65E-13
[O I11] M958.9  -86 0.14 133.7 0.2 0.06 0.00 -0.01 0.00 3.72E-12
O I11I] A5006.8  -47  0.04 135.6 0.0 0.07 0.00 0.00 0.00 8.82E-12
[Fe VII] A5720.9 110 1.8 1374 2.7 -0.10 0.01 0.11 0.01 1.93E-13
[Fe VII] X6086.6 137 2.04 1579 2.0 -0.20 0.01 -0.03 0.02 1.98E-13
[O 1] X6300.3 16 1.03 995 1.5 0.21 0.01 0.21 0.01 297E-13
[Fe X] \6374.6 105 5 142.2 4.7 -0.16 0.03 -0.07 0.04 6.39E-14
[S I1] \6716.4 -25  1.06 54.4 3.3 0.07 0.02 0.17 0.05 241E-13

Tabela 3.4: O mesmo que a tabela 3.2, para MCG -5-13-17.

9¢



Linha ajustada V@ AV@ 5@ Agl@ Q3 Ah3 h4 Ah4  Fluxo®

[Ne V] \3425.5 251 1 87.3 1.1 0.01 0.01 0.02 0.01 7.54E-13
(O 11] \3727d 102 0.22 141.1 0.3 -0.01 0.00 -0.08 0.00 1.18E-12
[Fe VII| A3758.9 -91  2.83 291.8 3.1 0.15 0.01 0.03 0.01 2.04E-13
[Ne I11] A3868.8 5 0 92.1 0.5 0.01 0.00 0.19 0.01 4.14E-13
(O 111] \4363.2 -61 1.45 230.9 2.1 0.03 0.01 0.15 0.01 2.70E-13
Hp -36 054  90.2 1.0 0.07 0.01 0.04 0.01 2.75E-13
O I11] M49589 49 0.17 849 0.2 0.01 0.00 -0.17 0.00 6.07E-13
O 11I] A5006.8  -10  0.08 80.1 0.1 0.01 0.00 -0.06 0.00 2.29E-12
[Fe VII] A5720.9 18 11.09 66.3 103 -0.16 0.13 0.33 0.17 2.35E-14
[Fe VII| \6086.6 -29  4.89 144.2 6.1 -0.62 0.06 0.61 0.09 5.08E-14
(O 1] X6300.3 -48 082 426 0.7 0.16 0.02 -0.68 0.01 2.07E-14
[Fe X] \6374.6 -126  2.03 273.1 1.3 -0.11 0.01 045 0.01 891E-14
[S I1] \6716.4 7 0 279 1.5 -0.04 0.01 0.00 0.00 6.69E-14

Tabela 3.5: O mesmo que a tabela 3.2, para MCG -6-3-15 .

LS



Linha ajustada V@ AV@ 5@ Agl@ 13 Ah3 h4 Ah4  Fluxo®

**Stellar** 1 1 59.3 04 0.09 0.02 095 0.02 —

[Fe VII] A3587.1 20  0.58 121.9 0.7 -0.07 0.00 0.11 0.01 4.30E-14
(O 11] \3727d 120 0.04 2125 0.1 0.00 0.00 0.07 0.00 7.78E-13
[Fe VII] A3758.9 121 0.54 136.0 0.9 -0.05 0.00 0.03 0.01 4.31E-14
[Ne I11] A3868.8 125 0.08 1229 0.2 0.07 0.00 0.15 0.00 341E-13
[O T11] M4363.2 134 0.48 119.5 1.1 0.08 0.00 0.16 0.01 4.64E-14
Hp 116  0.08 132.0 0.2 0.06 0.00 0.16 0.00 2.39E-13
O 111] M\4958.92 118 0.02 120.8 0.0 0.09 0.00 0.17 0.00 8.97E-13
[O I1I] A5006.8 119 0.01 120.7 0.0 0.09 0.00 0.17 0.00 2.65E-12
[Fe VII] A5720.9 132 0.82 139.5 1.0 0.12 0.00 0.06 0.01 2.00E-14
[Fe VII] \6086.6 145 0.53 139.0 0.7 0.07 0.00 0.06 0.00 2.84E-14
[O 1] X6300.3 -50  0.28 73.1 0.8 0.00 0.00 0.24 0.01 4.65E-14
[Fe X] \6374.6 -80  0.98 137.9 0.7 0.15 0.01 -0.20 0.01 1.26E-14

Tabela 3.6: O mesmo que a tabela 3.2, para MRK 573 .
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Linha ajustada V@ AV@ 5@ Agl@ 13 Ah3 h4 Ah4  Fluxo®
**Stellar** 13 3 50.3 1.0 -0.13 0.04 0.56 0.03 —

[Fe VII] A3587.1 -85 1.12 115.5 0.7 0.34 0.01 0.46 0.01 2.79E-14
(O 11] \3727d 107 0.04 2274 0.1 -0.05 0.00 0.13 0.00 6.38E-13
[Fe VII] \3758.9 8 1.05 4472 0.8 0.15 0.00 -0.18 0.00 5.05E-14
[Ne I11] A3868.8 118 0.04  291.5 0.1 -0.04 0.00 0.20 0.00 8.60E-13
O I111] M363.2 -24 0.16 278.5 0.2 0.02 0.00 0.13 0.00 1.98E-13
Hp 114 0.08 286.6 0.1 -0.04 0.00 0.20 0.00 4.12E-13
O I111] A\4958.92 106 0.02 254.8 0.0 -0.05 0.00 0.22 0.00 1.30E-12
[O I111] A5006.8 108 0.01 247.4 0.0 -0.06 0.00 0.21 0.00 3.71E-12
[Fe VII] A5720.9 119 1.9 3179 29 0.02 0.01 0.16 0.01 1.98E-14
[Fe VII| \6086.6 83 1.2 358.3 1.5 -0.03 0.00 0.19 0.00 3.48E-14
[O 1] X6300.3 214 0.14 3172 0.2 0.00 0.00 0.18 0.00 2.52E-13
[S I1] \6716.4 134  0.12 106.5 0.2 0.22 0.00 0.39 0.00 8.77E-14

Tabela 3.7: O mesmo que a tabela 3.2, para MRK 1210 .
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Linha ajustada V@ AV@ 5@ Agl@ Q3 Ah3 h4 Ah4  Fluxo®
[Ne V] \3425.5 -69  0.17  356.7 0.2 -0.13 0.00 0.14 0.00 3.65E-12
(O 11] \3727d 51 0.17 170.1 0.3 -0.09 0.00 0.05 0.00 1.54E-12
[Fe VII| A3758.9 -101 0.44 3323 0.5 -0.12 0.00 0.08 0.00 1.21E-12
[Ne I11] A3868.8 -32 0.17 220.9 0.2 -0.13 0.00 0.12 0.00 1.98E-12
O 111] M363.2 -19 045 260.1 0.6 0.09 0.00 0.11 0.00 8.14E-13
Hp 30 0 79.1 0.0 0.01 0.00 0.05 0.00 6.44E-15
O I11I] A5006.8 -68 0.04  258.6 0.0 -0.18 0.00 0.15 0.00 9.08E-12
[Fe VII| A5720.9 -123 1.28 311.1 14 -0.15 0.00 0.09 0.00 3.63E-13
[Fe VII| A6086.6 -161 0.95 332.1 1.0 -0.17 0.00 0.09 0.00 5.22E-13
(O 1] X6300.3 28 14 86.1 1.9 -0.22 0.01 0.14 0.02 8.86E-14
[Fe X] \6374.6 -386  1.38  446.2 1.0 -0.19 0.00 -0.17 0.00 3.93E-13
[S 11] \6716.4 -3 0 60.5 0.8 -0.08 0.01 0.06 0.01 3.52E-13
[S 11] X\6730.8 -2 0.91 52.1 2.6 -0.16 0.02 0.07 0.05 3.11E-13

Tabela 3.8: O mesmo que a tabela 3.2, para MRK 1239 .
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Linha ajustada V@ AV@ 5@ Agl@ h3 Ah3 h4 Ah4  Fluxo®

[Ne V] \3425.5 -365 0 115.6 0.7 -0.05 0.00 0.11 0.00 2.08E-14
(O 11] \3727d =75 0.09 150.7 0.1 0.00 0.00 -0.01 0.00 4.57E-14
[Fe VII| A3758.9 -65  0.69 316.1 0.6 0.17 0.00 0.56 0.00 1.10E-14
[Ne ITI] A3868.8 -46 0 60.0 0.7 -0.03 0.00 0.01 0.01 3.13E-14
(O 111] \4363.2 -71  0.35 150.1 04 -0.23 0.00 0.11 0.00 1.34E-14
Hp 36 0 81.5 0.3 -0.10 0.00 0.03 0.00 1.78E-14
(O I111] M4958.9 120 0.12 58.6 0.5 -0.05 0.00 0.13 0.01 6.43E-14
(O 111] A5006.8 2 0.02 64.1 0.1 -0.02 0.00 0.12 0.00 2.11E-13
[Fe VII| A5720.9 -58  1.49 65.7 3.3 0.06 0.02 0.04 0.03 1.64E-15
[Fe VII| A6086.6 -99  2.91 58.1 1.7 0.58 0.05 -0.12 0.03 2.43E-15
[O 1] X6300.8 310 223 0.1 0.02 0.01 0.16 0.00 2.96E-15
[Fe X] \6374.6 -107  0.84 182.2 0.8 0.51 0.00 -0.03 0.00 5.06E-16
[S I1] X\6716.4 -8 0.3 43.2 0.1 0.00 0.00 0.03 0.00 6.60E-15
[S I1] X\6730.8 -120 42.9 0.1 0.00 0.00 0.03 0.00 8.87E-15

Tabela 3.9: O mesmo que a tabela 3.2, para MRK 1310 .
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Linha ajustada V@ AV@ 4@  Ag@ h3  Ah3 h4  Ah4 Fluxo®
F*Stellar** 172 158.6 1.6  -0.20 0.01 0.00 0.01 —

[Ne V] A3425 2151 0.17 3642 02  -0.03 0.00 0.07 0.00 3.02E-13
[Fe VII] A3587.1 267 1.03  369.7 1.3  -0.12 0.00 0.12 0.00 6.95E-14
(O I1] \3727d 446 0.16  316.6 0.2  -0.03 0.00 0.05 0.00 3.35E-13
[Fe VII] A3758.9 345 0.56 3821 0.8  -0.06 0.00 0.13 0.00 1.33E-13
[Ne I1T] A3868.8 343 0.17 3331 02  -0.03 0.00 0.09 0.00 3.44E-13
(O I11] M\4363.2 -205 0.54 3468 0.6  -0.06 0.00 0.06 0.00 1.12E-13
Hp 429 021  407.0 0.3  -0.02 0.00 0.11 0.00 3.58E-13
[O I11] \4958.92 347 0.08 3194 0.1  -0.05 0.00 0.07 0.00 6.30E-13
[O I11] A5006.8 348 0.03  306.1 0.0  -0.06 0.00 0.05 0.00 1.79E-12
[Fe VII] A5720.9 391 093 3093 1.1  -0.07 0.00 0.10 0.00 5.39E-14
[Fe VII] \6086.6 374 0.61 3286 0.7  -0.09 0.00 0.11 0.00 895E-14
[O 1] X6300.3 2137 0.62 2526 0.7 -0.04 0.00 0.04 0.00 6.13E-14
[Fe X] \6374.6  -104 091  306.7 1.1 0.06 0.00 0.09 0.00 5.63E-14
[S II] \6716.4 9 04 211.8 0.5  -0.05 0.00 0.08 0.00 8.89E-14

Tabela 3.10: O mesmo que a tabela 3.2, para NGC 424 .
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Linha ajustada V@ AV@ 4@ Agl@ h3  Ah3 h4  Ah4 Fluxo®
¥ Stellar** 117 0 953 0.8  -0.07 0.00 0.02 0.01 —

[Ne V] A3425.5  -34 0.08 131.2 0.3  -0.03 0.00 0.15 0.00 6.84E-14
[Fe VII] A3587.1 113 047 1429 0.7  -0.05 0.00 0.02 0.00 1.18E-14
(O 11] \3727d 118 0.1 156.7 0.1  -0.02 0.00 0.00 0.00 5.20E-14
[Fe VII) A3758.9 176 0.48  209.9 0.6  -0.22 0.00 0.09 0.00 1.69E-14
[Ne I1T) A3868.8 99 0.16 983 0.3  0.03 0.00 -0.03 0.00 3.09E-14
(O I1I] M4363.2 127 1.26 1124 19  0.16 0.01 0.08 0.01 4.69E-15
Hp 126 0.18 1074 03 004 0.00 0.06 0.00 2.01E-14
(O I11] M4958.92 120 0.06 948 0.1  0.07 0.00 0.07 0.00 6.51E-14
(O ITI] A5006.8 121 0.02 919 0.0  0.07 0.00 0.08 0.00 1.96E-13
[Fe VII) A5720.9 230 0.73 1829 0.9  -0.09 0.00 0.04 0.00 6.72E-15
[Fe VII] A6086.6 222 047  170.3 0.5  -0.07 0.00 0.02 0.00 9.23E-15
(O 1] X6300.3 117 136 677 1.3 032 0.02 011 0.02 3.78E-15
[Fe X] \6374.6 276 0.87 1756 1.2 -0.06 0.00 0.12 0.00 5.31E-15
[SII] \6716.4 112 047 678 0.5 030 0.01 0.15 001 831E-15
[SI1] \6730.8 115 048 66.7 0.5 029 0.01 018 0.01 8.07E-15

Tabela 3.11: O mesmo que a tabela 3.2, para NGC 1320 .
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Linha ajustada V@  AV@ 5@  Ag@ h3  Ah3 h4  Ah4 Fluxo®
F*Stellar** -35 1 120.7 0.7 -0.14 0.00 0.05 0.00 —

[Ne V] A3345.4  427.35 0 1053 0.2  -0.26 0.00 0.02 0.00 5.62E-14
[Ne V] A3425.5  343.14 0 722 01  -0.18 0.00 0.12 0.00 1.54E-13
[Fe VII] A3587.1 266 2.2 89.9 26  -0.42 0.02 -0.31 0.03 1.05E-14
(O IT] A3727d 234 0.04 153.6 0.0  -0.01 0.00 -0.03 0.00 3.37E-13
[Fe VII] A3758.9 155 0.53 2380 0.6  -0.28 0.00 0.18 0.00 3.97E-14
[Ne ITI] \3868.8 166 0 732 02  -0.09 0.00 0.05 0.00 2.24E-13
(O ITI] 43632 121 076 8.3 1.8  -0.10 0.01 0.15 0.02 297E-14
HpB 116 009 816 0.2  -0.07 0.00 0.12 0.00 1.54E-13
(O I11] M\4958.92 121 0.03 764 01  -0.10 0.00 0.09 0.00 6.22E-13
[O ITI] A5006.8 123 001 775 0.0  -0.10 0.00 0.10 0.00 1.87E-12
[Fe VII] \5720.9 117 0.61 1742 0.7  -026 0.00 0.20 0.00 1.96E-14
[Fe VII] \6086.6 117 0.35 1685 04  -0.28 0.00 025 0.00 3.05E-14
[O 1] A6300.3 130 0.7 50.5 0.7 -0.25 0.01 0.11 0.01 3.47E-14
[Fe X] \6374.6 93 243 1261 25  -052 0.04 048 0.05 6.19E-15
[S I1] \6716.4 132 0.19 559 0.2  -0.27 0.00 0.06 0.00 7.35E-14
[S 1I] \6730.8 136 028 486 0.2  -0.33 0.01 0.07 0.00 7.37E-14

Tabela 3.12: O mesmo que a tabela 3.2, para NGC 3081 .
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Linha ajustada V@ AV@ 5@ Agl@ Q3 Ah3 h4 Ah4  Fluxo®
[Ne V] \3425.5 -96  0.51 272.4 0.7 -0.03 0.00 0.09 0.00 1.39E-12
(O 11] \3727d -5 0.43 175.6 0.5 -0.04 0.00 0.00 0.00 1.00E-12
[Fe VII| A3758.9 -145 1.69 3115 1.6 -0.19 0.01 -0.04 0.01 5.25E-13
[Ne I11] A3868.8 -53  0.28 146.6 0.7 -0.06 0.00 0.18 0.00 1.61E-12
O I111] M363.2 91 097  212.0 1.0 -0.13 0.00 -0.03 0.00 5.04E-13
Hp -13 0.3 109.5 0.4 -0.09 0.00 0.01 0.00 6.78E-13
[O I111] M4958.92 -22  0.07 149.5 0.1 -0.03 0.00 0.11 0.00 4.43E-12
O 11I] A\5006.8  -24  0.03 161.1 0.0 0.00 0.00 0.08 0.00 1.22E-11
[Fe VII| A5720.9 -49  1.39 245.4 1.7 -0.04 0.00 0.06 0.00 3.88E-13
[Fe VII| \6086.6 -75 1.07  251.5 1.2 -0.08 0.00 0.03 0.00 5.22E-13
(O 1] X6300.3 -37  0.39 81.0 1.1 -0.05 0.00 0.20 0.01 3.13E-13
[Fe X] \6374.6 -196 2.55  499.7 8.1 -0.08 0.01 0.20 0.01 4.75E-13
[S 11] X\6730.8 -121 404 1.3 -0.02 0.01 0.10 0.02 2.80E-13

Tabela 3.13: O mesmo que a tabela 3.2, para NGC 3783 .
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Linha ajustada V(@ AV@ 5@ Ag@ h3  Ah3 h4  Ah4 Fluxo®
#xStellar* 35 1 1455 0.8  -0.10 0.00 -0.06 0.00 —

[Ne V] A3425.5 18 0.12 3298 0.2  -0.18 0.00 0.18 0.00 2.02E-13
[Fe VII| A3587.1 137 1.58 2837 1.7  -0.21 0.01 015 0.01 4.10E-14
(O 11] \3727d 149 0.04 2132 0.1  -0.08 0.00 0.08 0.00 9.32E-13
[Fe VII] A3758.9 261 0.8 257.8 1.1 -0.04 0.01 -0.31 0.01 5.50E-14
[Ne IT1] A3868.8 170 0.08 2472 0.1  -0.05 0.00 0.12 0.00 5.57E-13
(O I11] M4363.2  -125 0.39 1619 0.5  -0.18 0.00 0.13 0.00 858E-14
(O I11) M4363.2 258 0.6 83.8 1.0 014 0.01 017 0.01 6.92E-14
HpB 137 0.06 189.8 0.1  -0.02 0.00 0.15 0.00 5.01E-13
(O ITI] \4958.92 116 0.03 2282 0.0 -0.10 0.00 0.18 0.00 1.42E-12
(O I11] A\5006.8 119 0.0l 2206 0.0  -0.10 0.00 0.17 0.00 4.07E-12
[Fe VII] A5720.9 -31.96 1 1149 1.2 016 001 -0.10 0.01 1.30E-14
[Fe VII] A5720.9 268 2 570 23 0.03 0.03 011 0.02 1.10E-14
[Fe VII] A5720.9 -92.16 7 685.4 9.9  -0.02 0.01 0.05 0.01 2.83E-14
[Fe VII] \6086.6 -36.22 1 96.6 0.8  0.06 0.01 -0.16 0.01 1.40E-14
[Fe VII] \6086.6 -243.85 4 5776 3.1  0.01 0.01 -0.13 0.01 2.84E-14
[Fe VII] \6086.6 265.19 2 384 37 014 005 007 0.07 1.11E-14
(O 1] 6300.3 -17 0.16 1332 0.3  0.03 0.00 0.18 0.00 1.43E-13
[F eX] A\6374.6 114 2.57 2492 1.6  0.08 0.01 -0.27 0.01 1.37E-14
[S 1] \6716.4 139 0.14  150.0 0.2 0.04 0.00 0.11 0.00 1.63E-13
[S 1I] \6730.8 85 022 2196 04  -042 0.00 035 0.00 2.18E-13

Tabela 3.14: O mesmo que a tabela 3.2, para NGC 4507 .
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Linha ajustada V@  AV@ @ Agl@ h3  Ah3 h4  Ah4 Fluxo®
(O IT] A3727d 11 068 2350 0.8  -0.13 0.00 0.02 0.00 3.49E-13
[Fe VII] A3758.9 -27 496  451.7 55 0.2 0.01 0.03 0.01 1.09E-13
[Ne ITI] A\3868.8 -120 0.76 2187 1.0  -0.18 0.00 0.15 0.00 3.09E-13
(O I1I] M4363.2  -62.04 5 191.1 25 038 0.03 -0.61 0.03 1.81E-14
HpA 15 0.34 150.6 04  0.03 0.00 0.00 0.00 2.77E-13
(O ITI] \4958.6  -87 021 1499 0.3  -0.18 0.00 0.09 0.00 5.36E-13
(O I1I] A5006.8  -110  0.07 1655 0.1  -0.15 0.00 0.14 0.00 2.14E-12
[Fe VII] A5720.9 -182 626  169.6 6.0  -0.07 0.03 -0.05 0.03 1.99E-14
[Fe VII] \6086.6 -256  4.48 2482 4.6  -0.15 0.02 0.02 0.02 5.18E-14
[O 1] X6300.3 -84 1.25 1171 21 -0.09 0.01 0.15 0.01 7.65E-14
[Fe X] X6374.6  -134  7.77 2747 158 0.03 0.03 0.20 0.03 1.43E-14

Tabela 3.15: O mesmo que a tabela 3.2, para NGC 7469 .
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Linha ajustada V@ AV@ g@  Ag@ h3  Ah3 h4  Ah4 Fluxo®
F*Stellar** 43 1 185.6 1.4  0.07 000 034 001 —

(O I1] 3727d 118 0.05 2330 0.1  -0.06 0.00 0.12 0.00 5.73E-14
[Fe VII| 3758.9 -135 1.38 2880 1.5  -0.28 0.00 0.07 0.00 3.33E-15
[Ne I1I] 3868.8 58  0.09 2921 0.1  -020 0.00 022 0.00 4.20E-14
Hp 74 0.1 2299 0.1  -0.15 0.00 0.18 0.00 2.68E-14
(O I11] 495892 54  0.03 3108 0.0 -0.24 0.00 025 0.00 1.03E-13
(O I11]5006.8 49  0.01 3095 0.0  -0.26 0.00 022 0.00 3.01E-13
[Fe VII] 5720.9 -97 2 412.6 1.7 -0.19 0.01 0.33 0.01 2.84E-15
[Fe VII] 6086.6 -124 1.62 3685 1.3  -0.32 0.00 0.01 0.00 3.21E-15
[S IT] 6716.4 146 1.2 180.9 3.1 0.09 0.01 0.15 0.01 1.23E-14
[S I1] 6730.8 129 026 1904 1.4  0.01 0.00 0.17 0.01 1.42E-14
(O 1] 6300.3 214 0.23 2407 03 -0.09 0.00 0.16 0.00 1.00E-14
[Fe X] 6374.6  -246 1.52 2088 1.6  -0.12 0.01 -0.12 0.01 1.24E-15
[Ne V] 34255  -194 0.15 3002 0.2  -0.24 0.00 0.17 0.00 4.04E-14
(O II1)4363.2 -76 0.64 157.3 0.8  -0.14 0.00 0.04 0.00 3.04E-15

Tabela 3.16: O mesmo que a tabela 3.2, para NGC 7674 .
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Capitulo 4

Cinematica do gas emissor

Deseja-se neste capitulo, estudar a cinematica do gas emissor, principalmente no que diz
respeito a presenca de escoamentos de gés na regiao de linhas estreitas. Foram mostrados,
no capitulo anterior, os dados obtidos dos ajustes realizados com a execugao do cédigo
pPXF, que forneceu parametros que permitem caracterizar os perfis das linhas em emissao
de interesse em termos da velocidade de dispersao do géas, o, dos momentos hz e hy e a
posicao do centroide da linha. Os ajustes incluiram a linha permitida HS da série de
Balmer, e linhas proibidas de baixo e alto potencial de ionizacao.

No estudo de galaxias com nucleos ativos, é comumente observado que a linha proibida
de média ionizagao [O III] A5007 apresente, em seu perfil, desvios para o azul em relacao
a sua posigao de repouso (Heckman et al, 1981; Whittle, 1985; Vrtilek & Carleton, 1985;
Crenshaw et al., 2010). A razao para o uso dessa linha estd no fato de que ela é notori-
amente a mais intensa das linhas estreitas em Seyfert 1s e 2s. Além disso é conhecida a
correlagao entre o blueshift observado e a largura da linha (FWHM) assim como a presenca
de assimetrias para o azul (Erkens et al., 1997; Rodriguez-Ardila et al., 2006) nas linhas
em emissao proibidas observadas em AGNs. Esses fatos tém sido interpretados com indi-
cadores da presenga de escoamentos, e nesse sentido, [O III] A5007 tem sido amplamente
utilizada (e.g, Mullaney & Ward, 2008; Perna et al., 2015).

Apesar de sua comprovada utilidade no estudo de AGNs, a linha de [O I11] A5007 nao
deixa de carregar consigo a possibilidade de interpretacoes que trazem ambiguidades, pois
os escoamentos podem nao ser de origem nuclear. De fato a emissao desta linha tem sido
detectada em escala de quiloparsecs de distancia ao nicleo (Osterbrock, 1989; Harrison et
al., 2014). A depender da distancia da galdxia e dos parametros observacionais, o objeto

observado pode apresentar um espectro que some emissoes desta linha provenientes de
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diferentes regioes espaciais. Teém sido propostos diversos mecanismos capazes de gerar
escoamentos medidos através da linha de [O III], tais como: forgas mecanicas dos ventos
estelares ou de supernovas (Leitherer et al., 1999; Heckman et al., 1990), pressao de
radiagao advinda do nicleo ativo ou devido a uma regiao formagao estelar (Murray et al.,
2005), ou a interagao do gas emissor com jatos radio provenientes do AGN (Wagner et al.,
2012), por exemplo.

Devido a esses diversos mecanismos possivelmente envolvidos, é que se torna inte-
ressante investigar se as CLs podem ser utilizadas como substitutas da linha de [O I1I]
enquanto tracadora da presenca de escoamentos. A nossa hipotese se fundamenta no fato
de que as CLs nao podem ser formadas por influéncia estelar, mas apontam claramente
para a atividade nuclear. Com esse intuito sao apresentados espectros de objetos relati-
vamente préximos (z < 0.03), com excelente razao S/R (S/R > 50), resolugao espectral
maior que a dos espectros Sloan (R & 3500) e proeminentes linhas coronais, com destaque
para as linhas de [Fe VII] AA5721,6087 e [Ne V] A3425.

Além de ser indicador de escoamentos, a emissdo da linha de [O III] tem sido am-
plamente utilizada na determinagao da cinemética da NLR. Contudo, quando a emissao
se extende em escalas de quiloparsecs, a NLR pode ter sua cinematica determinada, em
grande parte, pelo potencial do bojo da galdxia. Nelson & Whittle (1996), por exemplo,
chegam a esse resultado através de uma forte correlacao encontrada entre a dispersao de
velocidade da populagao estelar do bojo (0gstelar) € @ dispersao medida para a linha de
oxigénio (0rinna), para amostra de 75 de galaxias hospedeiras de AGNs do tipo Seyfert.
Esse resultado indica que grande parte da emissao de [O III] encontra-se no plano da
galdxia e pode nao fornecer resultados robustos de processos associados diretamente com
o AGN.

De forma analoga, deseja-se saber, neste trabalho, se a regiao emissora de CLs estd sob
o dominio do potencial do bojo estelar, ou se prevalece o potencial nuclear. Para os AGNs
do tipo 2 da presente amostra, ao mesmo tempo que o cdédigo pPXF permitiu a subtracao
da contribuicao estelar, ele também forneceu informagdes a respeito da cinematica estelar,

permitindo pesquisar este aspecto cinematico adicional.
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4.1 Relacoes entre a velocidade de dispersao e as pro-
priedades dos perfis de linhas.

Com a intencao de estudar se o gas segue o movimento estelar foi criada a figura 4.1, onde
relaciona-se 0 O gstelar 40 TLinne Para as emissoes de [O 1] A6300, [O I11] A5007 e [Fe VII]
A6087.

Seyfert 2
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Figura 4.1: Comparagao entre a dispersao de velocidades estelar (oesteiqr) € @ largura das linhas
em emissao (0yipnqs). Cada conjunto de 3 linhas com o mesmo o estelar é devido a um objeto
da amostra. Para cada galdxia s@o apresentadas as linhas de [O I], como representante do gés
emissor de linhas de baixa ionizacao; as linhas de [O I1I], para o gds emissor de linhas de potencial
de ionizagao intermedidrio; e [Fe VII], para representar o gas emissor das CLs. No caso de NGC
4507 estao presentes os trés componentes da emissao de ferro. A linha tracejada representa uma
relagao unitéaria.

Na figura 4.1, percebe-se que para a linha de baixa ionizagao [O 1], os valores entre
a largura da linhas e 0 0ggeqr €St20 mais proximos da relagao unitaria. Isso indica que
a por¢ao de gds pouco ionizado se localiza no plano estelar. A linha de [Fe VII], no
entanto, se afasta dessa correlacao, apresentando na maioria dos casos um o > Oggselar-
O mesmo ocorre em menor grau para linha de [O IT1]. Excegoes sao as regioes emissoras

correpondentes as linhas de [O I] para MRK 573, NGC 1320 e NGC 4507; e ainda, para
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(O 111] de NGC 1320. Esses resultados, mostram que o gds emissor de linhas de médio e
alto PI sofre maior influéncia do potencial gravitacional do buraco negro central do que
do bojo da galaxia, fortalecendo a ideia de as CLs se originam na por¢ao mais interna e
altamente ionizada da NLR (Erkens et al., 1997; Barrows at al, 2013).

Para as Seyfert 1 nao foi realizada a subtracao da contribuicao da populacao este-
lar, pelo fato de nao possuirem assinaturas evidentes dessa componente em seus espec-
tros oticos. No entanto, espectros no infravermelho préximo permitem a obtencao da ci-
nematica estelar através da banda de absor¢ao de CO em 2.3 pum, mesmo para os objetos
do tipo 1. Estudos utilizando-se desta caracteristica do espectro infravermelho, mostraram
que o gas emissor de linhas de alto PI nao estava alinhado ao disco estelar (e.g., Riffel
et al., 2008; Schnorr-Miiller et al., 2016; Riffel et al., 2011). Esses resultados, e os valo-
res mais altos de ¢ encontrados para as CLs da presente amostra, permitem supor que o
mesmo resultado encontrado para as Seyfert 2s sejam verdadeiro também para as Seyfert
1s deste estudo.

E de interesse, neste trabalho, tecer comparacoes entre as CLs e as linhas de baixa
ionizacao (LILs), e ainda entre as galdxias do tipo Seyfert 1 e Seyfert 2, com a finalidade
de estabeler vinculos que levem a uma melhor compreensao da cinematica, localizacao e
mecanismos de ionizacao das linhas de alta ionizacao. Foi comentado que os desvios para o
azul encontrados nos perfis das linhas em emissao tém sido considerados como indicadores
de escoamentos. Para as CLs, estudos em objetos individuais ou em amostras pequenas
tém observado que tais desvios sdo mais evidentes (Veilleux, 1991; Erkens et al., 1997;
Rodriguez-Ardila et al., 2002, 2006).

Nas figuras 4.2, 4.3 e 4.4 apresentam-se graficos que relacionam a velocidade de dis-
persao do gas com seus respectivos desvios de velocidade (AV) em relacao a velocidade
sistémica da correspondente galaxia. Na figura 4.2 isto é feito para as Seyfert 1s, na figura
4.3 para as Seyfert 2s, e por fim na figura 4.4 sao apresentados dois painéis, no superior o
conjunto integrado de pontos de todas as Seyfert 1s, e no inferior faz-se o mesmo para as
Seyfert 2s.

Nota-se, em todas as Seyfert 1 estudadas, que as CLs estao deslocadas em velocidade
em relagao as LILs, e em relacao a velocidade sistémica da galaxia hdospede. Isto pode ser
visto claramente nas figuras 4.2 e 4.3. Além disso, com exce¢ao de MCG -5-13-17, onde
se observam redshifts nas CLs, em todos os demais casos sao observados blueshifts, como

amplamente documentado na literatura (De Robertis & Osterbrock, 1984; Rodriguez-
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Ardila et al., 2006, 2011; Mazzalay et al., 2010). Observa-se, ainda, haver uma tendéncia
de que as linhas com maior largura, isto é, maior o, possuam os maiores blueshifts. Isto
pode ser mais claramente observado nos casos de 1H 1934-063, MCG -6-30-15, MRK 1239
e NGC 3783. Os maiores deslocamentos para as LILs nao ultrapassam, em mddulo, os 200

km s~!. J4 para as CLs, sao observados blueshifts que ultrapassam 600 km s~
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Figura 4.2: Dispersao de velocidade o vs AV das linhas em emissdo para as Seyfert 1. Os
circulos vermelhos e verdes representam as CLs, com dados obtidos neste trabalho e na literatura
respectivamente, e os azuis as LILs. A linha pontilhada verde indica a velocidade do AGN no
sistema da galéxia.

Na maioria das Seyfert 2s, o médulo de AV nao ultrapassa os 200 km s~! para as LILs.

A excegao é a CLiF AGN (do inglés - Coronal Line Forest AGN) NCG 424 que apresenta
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! para algumas linhas, tanto CLs quanto LILs.

redshifts de aproximadamente 400 km s~
Diferentemente das Seyfert 1s, nao se observam grandes deslocamentos em velocidade nas
CLs das Seyfert 2s, tal como visto na figura 4.3, onde as LILs e as CLs ocupam a mesma
regiao no espaco de pontos. Ainda, no caso das Seyfert 1s, nota-se que quanto maior o

deslocamento para o azul, maior o sigma da linha. Este comportamento também esta

ausente nas Seyfert 2s.
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Figura 4.3: O mesmo que a figura 4.2 para as galdxias Seyfert 2.

A correlagao entre a velocidade de dispersao do gis (o) e o potencial de ionizacao
da linha (IP) tem sido tem sido interpretada como indicativo de uma estratificagdo do

gas na regiao nuclear (e.g., Ward, 1978; Evans, 1988; Rodriguez-Ardila, 2002). Dessa
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Figura 4.4: Deslocamento do centroide da linha em relacao a sua posicao de laboratério (AV)
e os respectivos o. Os circulos vermelhos e verdes representam as CLs da amostra e aquelas
obtidas na literatura, respectivamente, enquanto os azuis as LILs. A linha tracejada em verde
indica a velocidade sistémica, colocada em V = 0 (km/s) . No painel superior temos os conjunto
de linhas para todas as Seyfert 1 da amostra, e no painel inferior para as Seyfert 2.

forma, o gas emissor de CLs com valores altos de o estaria mais préoximo da fonte central.
Isto significa que a CLR deveria estar numa regiao intermediaria entre a NLR e a BLR.
Vale mencionar, contudo, que esta correlacao nao é universal. No estudo apresentado por
Rodriguez-Ardila et al. (2011) com 54 AGNSs, vérios objetos da amostra ndo mostram
evidéncias de tal correlacao e em alguns, observa-se uma correlagao negtiva entre o o e
o PI. Por outro lado, valores mais altos de ¢ também podem estar ligados a turbuléncia
no gas causada por movimentos de escoamentos. Nesse sentido, outros autores (e.g., Pier
& Voit, 1995; Nagao et al., 2000; Mullaney et al. 2009) sugerem que a CLR poderia se
formar préxima ao torus, por material evaporado das paredes internas deste e expulso
para fora do nicleo na forma de um vento ou outflow. A falta de correlacao entre o o e o
PI pode evidenciar um campo de velocidades fortemente desorganizado e a falta de uma
estratificacao no nivel de ionizacao do gas.

Busca-se revelar se existe relagao entre o potencial de ionizagao (PI) e a largura das
linhas, dada pelo o. As figuras 4.5, 4.6 e 4.7 fornecem informacoes adicionais a respeito da

cinemética do gés, relacionando a largura (o) das linhas com seu potencial de ionizacao
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(PI). A primeira figura traz a relagao para as Seyfert 1s, a segunda para as Seyfert 2s, para
cada galaxia individualmente. A terceira figura traz o conjunto de linhas para os objetos
do tipo 1, no painel superior, e dos objetos do tipo 2, no painel inferior, apresentando

assim uma visao geral nos dois tipos de AGNs.
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Figura 4.5: A dispersao de velocidade (o) das diferentes linhas e o respectivo potencial de
ionizagao (PI) para as galdxias Seyfert 1 da presente amostra. Circulos azuis correspondem
as LILs, os vermelhos e os verdes as CLs obtidas dos espectros deste trabalho e da literatura
respectivamente. A linha verde indica PI = 0 (eV).

Para os objetos do tipo 1 a relagao o-PI é evidente na maioria dos casos. Sao excegoes
as galaxias MCG -5-13-17 e MRK 1310. Nas galaxias Seyfert do tipo 2, embora essa

tendéncia de fato exista para alguns objetos, ela é mais fraca do que aquela vista em
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Seyfert 1s, no sentido que nao hé grande crescimento de o, para os ions de maior PI.
Os casos que aparentam mostrar correlagao nesse sentido sao os objetos MRK 573, MRK
1210, NGC 1320 e NGC 7674. A galaxia CLiF NGC 424 é interessante, pois as CLs deste
objeto apresentam valores de ¢ comparados com os da LILs. De fato esse resultado faz

parte de uma propriedade esperada em um CLiF AGN (Rose et al, 2015).
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Figura 4.6: A dispersao de velocidade (o) das diferentes linhas e o respectivo potencial de
ionizagao (PI) para as galdxias Seyfert 2 da presente amostra. Circulos azuis correspondem
as LILs, os vermelhos e os verdes as CLs obtidas dos espectros deste trabalho e da literatura
respectivamente. A linha verde indica PI = 0 (eV).

A correlagao entre a largura das linhas em emissao (o) e os deslocamento do centroide

da linha (AV) em relacao a velocidade sistémica da galdxia, juntamente com a correlagao
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Figura 4.7: Correlagao o vs PI para o conjunto de galdxias Seyfert 1 e Seyfert 2, nos painéis
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verdes as CLs obtidas dos espectros deste trabalho e da literatura respectivamente. A linha
verde indica PI = 0 (eV).

entre o e o potencial de ionizagao (PI) da linha, tem sido interpretados como a presenga de
escoamentos e uma estratificacao da NLR. Essa estratificacao implicaria que as linhas de
mais alto PI seriam produzidas preferencialmente a menores distancias do nticleo, enquanto
que as linhas de menor PI seriam produzidas em regides mais distantes (e.g., De Robertis
& Shaw, 1990; Osterbrock, 1991).

Nesse cendrio, as densidades criticas das transicoes atomicas responsaveis pelas emissoes
tem um importante papel, uma vez que as maiores densidades se encontram em regioes
mais proximas do nucleo, como a BLR, enquanto a NLR possui densidade menor. Ainda,
levando em conta a presenca de escoamentos de gas e a formacao de frentes de choque,
as distribuicoes espaciais de densidade se tornam mais complexas. Coincidentemente, al-
tos potenciais de ionizacao geralmente implicam em transicoes com maiores densidades
criticas. Assim, a correlagdo entre o o e AV geralmente implica na correlacao entre a
densidade critica e o PI (Komossa et al, 2008).

Para investigar o efeito da estratificagdo nas galaxias da presente amostra, busca-se
delinear as relagoes entre AV e PI, bem como aquela entre AV e a densidade critica (nq.;;)

das transicoes das linhas em emissao que tiveram seus perfis analisados. Na figuras 4.8 e
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Figura 4.8: Desvios de velocidade (AV) em fungao do PI e da densidade critica de cada linha,
para as Seyfert 1s.

4.9 sao apresentadas essas relacoes, sendo a primeira figura correspondente as linhas dos
AGNs tipo 1 da amostra, e a segunda figura os dados correspondentes aos AGNs do tipo
2.

Mais uma vez, tem-se que para as Seyfert 1s é possivel ver claramente um efeito de
estratificacao. Ja, no caso das Seyfert 2s o efeito observado é mais fraco. De acordo com as
figuras, nos objetos do tipo 1 estao presentes efeitos de estratificacao tanto de ionizagao,
quanto devidos a diferenca de densidades das nuvens emissoras. Ja para os AGNs do
tipo 2, favorece-se o conceito de que efeitos de orientagao nao permitem que se observe
diretamente a regiao mais interna e préoxima ao nucleo onde seria emitida uma porcao
consideravel do fluxo das CLs. Esta regiao deve estar oculta pelo torus.

A presenca de blueshifts nas linhas coronais da suporte a tese de que escoamentos de
gas estejam presentes, o que favorece também a existéncia de frentes de choque no gas.
Pode-se questionar se as diferengas medidas entre Seyfert 1s e 2s devem-se a uma diferenca
intrinseca entre os dois tipos de AGNs, ou se dentro do panorama geral do modelo unificado
para AGNs, essa diferenca se dd por efeitos de orientacao em relacao a linha de visada do
observador.

Que as Seyfert 1s apresentem os maiores deslocamentos medidos, por sua vez, pode ser
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Figura 4.9: Desvios de velocidade (AV) em fungao do PI e da densidade critica de cada linha,
para as Seyfert 2s.

compreendido justamente como um tal efeito, onde a componente radial da velocidade seria
mais perceptivel do que nas Seyfert 2s. Assim, ainda que escoamentos estejam presentes
também nestas tltimas, eles seriam menos evidenciados devido a efeitos de orientacao,
principalmente se a componente de outflow esta localizada na parte mais interna da NLR,

nao acessivel quando se observa o AGN no plano do torus.

4.2 Relacoes entre ¢ e os momentos hs e hy.

Nesta secao deseja-se analisar os parametros cinemaéticos, hs e hy , que evidenciam desvios
a partir do perfil perfeitamente gaussiano. Pretende-se analisar as CLs em contraste com
as linhas de baixa e média ionizacao, bem como estebelecer se ha diferencas entre os
parémetros comparando-se Seyfert 1s e 2s.

Assimetrias para o azul no perfil das linhas em emissao e blueshifts, como ja foi mencio-
nado, sao indicativos de escoamentos. As assimetrias tém sido caracterizadas, tradicional-
mente, por meio de componentes gaussianas. Contudo a parametrizacao por polinomios
de Gauss-Hermite pode favorecer uma caracterizagao mais robusta dos perfis das linhas
analisadas, ja que componentes gaussianas na grande maioria dos casos carecem de signifi-

cado fisico, sendo apenas uma representacao matematica do perfil observado de uma linha.
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Nesse sentido, no atual trabalho, verifica-se a possibilidade de caracterizar os escoamentos

atravavés dos momentos hz e hy para linhas de alta ionizacgao.
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Figura 4.10: Comportamento de h3 em relagao ao o ajustado para as linhas em emissao dos
AGNs do tipo Seyfert 1. Circulos azuis representam as LILs e os vermelhos as CLs. A linha
verde pontilhada indica um perfil gaussiano, no qual hg = 0.

Levando em conta as figuras de 4.10 a 4.15, que relacionam os parametros hz e hy e
o, nao é possivel notar uma diferenca significativa entre as galdxias Seyfert 1 e Seyfert 2.
Em ambos os casos, os valores de hs se concentram numa faixa tal que —0.2 < hg < 0.2.
Porém, ha uma maior tendéncia a eles apresentarem valores de hsy < 0. Para hy tem-se

que 0.0 < hy < 0.2, embora com um espalhamento consideravel. Tal espalhamento ocorre



principalmente com valores de ¢ abaixo dos 200 km s™".
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Vale ressaltar que a resolucao

instrumental é de 80 km s™! . Assim muitas dessas linhas com maior espalhamento nos

valores de hs e hy estao proximos desse limite inferior, sendo que em alguns casos nao sao

espectralmente resolvidas.
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Figura 4.11: Tgual a figura 4.10 mas para Seyfert 2s

Também encontrou-se que, entre as CLs e as LILs nao ha indicios de comportamentos

distintos, seja para as Seyferts 1 ou Seyferts 2, tanto para o parametro hg, quanto para os

valores de hy. Esses resultados indicam que os parametros hs e hy nao tem suas medidas

afetadas pelo tipo de AGN.
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Figura 4.12: Comportamento do momentum hg derivado do ajuste de Gauss-Hermite para as

linhas em emissao em relacao ao o . No painel superior apresentam-se os ajustes para as galaxias

Seyfert 1, e no painel inferior aqueles para as Seyfert 2. Circulos azuis representam as LILs e os

vermelhos as CLs. A linha verde tracejada indica um perfil gaussiano (hg = 0).
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Schnorr-Miiller et al. (2016), em um estudo que apresentam a cinemética do gds nos
1.2 x 1.8 kpc? mais internos da galdxia Seyfert 2 NGC 3081, fazem ajustes de polindmios
de Gauss-Hemite as emissoes de [N II] A\6583 e Ha. Para o momento hy, eles encontram
valores préximos zero, a nao ser para aquelas regides onde a razao S/R ja se vé muito
prejudicada (S/R < 10), para os quais hy chega a alcangar valores de 0.1. O mapa de hg

por outro lado, indica a presenga de asas vermelhas e azuis para as linhas de [N 11| e Ha.
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Figura 4.14: Parametro hy vs o ajustado para as linhas em emissao dos AGNs do tipo Seyfert
1. Circulos azuis representam as LILs e os vermelhos as CLs. A linha verde denota um perfil
perfeitamente gaussiano onde hy = 0.
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Riffel & Storchi-Bergmann (2011) em seu artigo sobre a Seyfert 2 Mrk 1157 na regiao
do infravermelho préximo, apresentam mapas de hs e hy cobrindo uma regiao de 900 x
900 pc? centrados no nicleo galdtico. Os resultados mostram que para todas as linhas,
valores situados entre -0.4 e 0.4 sao encontrados. Tanto para a linha permitida de Pag,
quanto para a linha de [Fe 11| hd um gradiente nos valores de hs, no sentido de que valores
negativos sao notados ao noroeste e positivos ao sudeste do nicleo, com os maiores valores
absolutos mais afastados do niicleo. As linhas coronais de [Ca VIII] e [Si VII| estudadas
nesse trabalho apresentam valores negativos, indicativos de que nestas prevalece, em toda

a regiao espacial observada, asas azuis nos seus perfis.
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Figura 4.15: O mesmo que figura 4.14, mas para Seyfert 2.
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Nos espectros aqui estudados, viu-se que ha uma tendéncia semelhante em Seyfert
1s e 2s de que o parametro hs apresente valores negativos para as CLs. O resultado
semelhante encontrado a partir de dados IFU (Unidade de Campo Integrado - do inglés
Integral Field Unity) indica que o perfil integrado, derivado de espectros de fenda longa,
ainda representa a tendéncia geral observada quando se dispoe de alta resolucao angular.
Isso significa que ao integrar toda a regiao espacial observada, para as linhas de algumas
espécies, pode haver a soma de diferentes componentes gasosas, de origens diversas e com
diferentes cinematicas envolvidas. Para h4, no citado artigo, os valores sao préximos de
zero para todas as linhas, e por nao haver distingao os mapas nao foram plotados.

Nota-se que os valores de h3 sao mais espalhados para aquelas linhas cujas larguras
sdo menores (0 < 200km s™!). Esse resultado ¢ condizente com aqueles apontados nos
mapas citados de Riffel & Storchi-Bergmann (2011), considerando as variagoes espaciais
citadas acima. As linhas de menor PI, e portanto menor o, apresentam maior diversidade
de valores como foi dito. Por outro lado, as CLs observadas de MRK 1157 apresentam,
espacialmente, valor constantemente negativo e menos espalhado.

Em um estudo de Barrows et al. (2013) com dados do Sloan Digital Sky Survey (SDSS)
é investigada a possibilidade de se utilizar a CL de [Ne V] A3725.5 como substituta da linha
de [O 11} A5007 enquanto tragadora da presenga de escoamentos ou de fusdo de galdxias.
Um dos beneficios de se utilizar esta linha de neonio é permitir a identificacao de galaxias
com possiveis outflows a redshifts maiores que z = 0.8. Isso nao seria possivel com a linha
de oxigenio utilizando espectros 6ticos, pois ela nao estaria acessivel no intervalo espectral
do SDSS. Dessa forma na selegao de possiveis amostras seria possivel admitir objetos mais
distantes. De fato eles conseguem estabelecer uma amostra de 131 quasares de redshifts

0.8 <z <1.6.

4.3 Discussao.

Na intencao de testar a hipdtese de que as CLs poderiam ser usadas como tracadoras de
escoamentos, tal como utilizam-se as linhas de [O I11], busca-se comparar o comportamento
dos parametros das primeiras com esta ultima. Como foi explicado, o parametro hs mede
as assimetrias para o azul ou para o vermelho do perfil de uma linha. Percebeu-se através
dos dados apresentados que ha um tendéncia de as CLs apresentarem valores negativos

para esse parametro, ou seja, assimetrias para o azul. Intenciona-se, agora, tecer uma
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comparacao entre as assimetrias medidas para a linha de [O 11}, representante das linhas
de média ionizagao, e as demais linhas, especialmente as CLs. Nas figuras 4.16 e 4.17
apresentam-se os valores do parametro h3 da linha de [O 1] A6300 e de [Fe VII] A6087,
respectivamente, em funcao de hs das diversas linhas. E nas figuras 4.18 e 4.19 faz-se o

mesmo para hy.

h5 [OI] A6300.3 vs h3 Linhas Diversas
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Figura 4.16: O parametro hsg da linha de [O 1] A 6300.3 em fungdo do mesmo parametro de
diversas linhas em emissao. Os circulos azuis representam os objetos do tipo 1 e os vermelhos os
do tipo 2. As linhas verdes representam uma reta identidade.

Em relagdo ao hs, na figura 4.16 percebe-se que enquanto a linha de [O 1] A6300

apresenta desvios para vermelho, provavelmente devido & presenga da linha de [S I11]
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A6312; as linhas de baixa ionizagao Hf e [S 11| tém valores distribuidos mais préximos de
zero. As linhas de média ionizagao [Ne III] e [O III] apresentam maiores desvios para o azul,
mas ainda os valores desse parametro em relagao ao da linha de [O 1] A6300 se distribuem
proximas a reta unitéria. J& as linhas de alta ionizagao [Fe VII] e [Ne V] apresentam um
comportamento divergente da linha de oxigénio [O 1], com desvios mais acentuados para

o azul e razoes que se afastam da reta unitaria.

h5 [FeVII] A6086.6 vs h3 Linhas Diversas
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Figura 4.17: O parametro hs da linha de [Fe VII] A 6086.6 em funcao do parametro de diversas
linhas em emissao. Os circulos azuis representam os objetos do tipo 1 e os vermelhos os do tipo
2. As linhas verdes representam uma reta identidade.

Na figura 4.17, onde se poe as demais linhas em comparac¢ao com a linha de [Fe VII]
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A6087, ve-se que as linhas de baixa ionizagao de forma alguma seguem um comportamento
semelhante ao desta CL: esta 1ultima apresenta desvios para azul mais acentuados, e além
disso, os valores deste parametro se afastam consideravelmente da reta unitaria. As linhas
de média ionizagao [O III] e [Ne III] apresentam maiores desvios para o azul, e os valores
se aproximam da reta unitaria, embora com uma dispersao visivel. A CL de [Fe X] \6375,
no entanto, apresenta valores que se distribuem muito préximos da reta unitaria e ainda

apresenta desvios para o azul mais acentuados que a linha de [Fe VII].

h, [OI] A6300.3 vs h, Linhas Diversas
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Figura 4.18: O parametro hy da linha de [O I] A 6300.3 em funcao do parametro de diversas
linhas em emissao. Os circulos azuis representam os objetos do tipo 1 e os vermelhos os do tipo
2. As linhas verdes representam uma reta identidade.

Estes resultados sdo bastante interessantes, pois mostram que as linhas de [Fe VII]

e [Fe X] podem efetivamente ser utilizadas como boas tracadoras de escoamentos, em
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comparagao ao uso habitual da linha de [O 1I1I|. De fato, uma vez que o parametro em
questao mede as assimetrias do perfil da linha, as CLs de ferro mostram de forma ainda
mais clara a presenca de outflows.

Em relagao a linha de [Ne V] vista em conjunto com [Fe VII] A6087 ha uma tendéncia
da distribuicao se manter préoxima da reta unitéria, embora um espalhamento maior nos

valores se mostre presente.

h, [FeVII] A6086.6 vs h, Linhas Diversas
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Figura 4.19: O parametro hy da linha de [Fe VII] A 6086.6 em funcao do parametro de diversas

linhas em emissao. Os circulos azuis representam os objetos do tipo 1 e os vermelhos os do tipo
2. As linhas verdes representam uma reta identidade.

Em relacao ao hy, na figura 4.18 existe uma forte tendéncia para os valores tracados
se aproximarem da reta unitaria, considerando os valores encontrados para [O I] e aqueles

encontrados para as linhas de HS, [S 11}, [Ne I1I], [Ne V] e [O 1II] em Seyferts 2. E na
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figura 4.19 vé-se que nao ha nenhuma tendéncia entre os parametros das linhas analisadas

a seguirem o mesmo padrao encontrado para a linha de [Fe VII], nem mesmo [Fe X]|, da

mesma espécie, ou [Ne V] de PI semelhante.
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Figura 4.20: A relagdo o — o entre o parametro da linha de [Fe VII] A 6086.6 e outras linhas
diversas. Os circulos azuis representam os objetos do tipo 1 e os vermelhos os do tipo 2. As
linhas verdes representam uma reta identidade.

Para Hf, em objetos do tipo Seyfert 1s, essa relacao nao se mantém, provavelmente

devido a contaminacao com a componente larga desta linha. Vé-se ainda nesta figura,

que as linhas de [Fe VII| e [Fe X] ndo mantém a mesma rela¢ado com a linha de oxigénio

analisada. De forma geral, vimos através da figura 4.13 que os valores de hy nao sofrem
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um espalhamento, ao contrario se mostram uniformes, como ja havia sido reportado em
Riffel & Storchi-Bergmann (2011).

Viu-se anteriormente que, ao menos para as Seyfert 1s, existe a relacao o-PI, na qual
o cresce a medida que aumenta o PI da linha. Sendo de especial interesse neste estudo,
deseja-se comparar a CL de [Fe VII] A\6086.6 com as demais linhas em emissao. Para isso,
tragou-se graficos onde o o daquela linha é relacionado ao o das demais, como pode ser
visto na figura 4.20.

Desta figura, nota-se que para nenhuma linha de baixo PI hd uma tendéncia de com-
portamento similar ao da CL de [Fe VII]. Para as linhas de [Ne I1I], [Ne V] e [O III], os
valores de o e aqueles da linha de [Fe VII] apresentam tendéncias de se aproximarem da
reta unitaria. Em todos esses casos, porém, a linha de [Fe VII] tem a tendéncia de apre-
sentar maiores valores de o em comparagao com as demais. Como ja foi discutido, a maior
dispersao de velocidade das CLs é interpretado como evidéncia de estratificacao na NLR.
A figura apresenta uma tendéncia forte de que os valores entre as linhas de [Fe VII| e [Fe
X| apresentem valores préximos a unidade.

Notou-se que a linhas coronais de [Fe VII] A6086.6, [Ne V] A3425.5 ¢ [Fe X]| A\6374 apre-
sentam velocidades de dispersao (o) com valores mais elevados que as demais linhas. Os
valores de deslocamento do centroide destas CLs, no espaco de velocidades, sao maiores
que as linhas de menor PI. O parametro hz das linhas de maior PI destacadas é mais nega-
tivo se comparado as linhas de menor PI, indicando assimetrias para o azul mais acentudas
nas primeiras do que nas ultimas. Esses resultados se mantém quando comparados a linha
de [O 111], normalmente escolhida como tragadora da presenga de escoamentos na NLR. Os
resultados aqui apresentados, para estes parametros cinematicos, concordam com outros
trabalhos na literatura, que utilizando evidéncias observacionais independentes, apontam
para presenca de escoamentos em objetos pertencentes a nossa amostra, sejam eles: MRK
573 (Fisher et al. 2010, 2016), NGC 3081 (Schnorr-Miiller et al., 2016), NGC 4507 (Tom-
besi et al., 2010) e NGC 7674 (Shastri et al., 2006). Para esses objetos sdo apresentadas
comparagoes entre os perfis de algumas linhas representativas, respectivamente nas figuras
4.21, 4.22, 4.23 e 4.24 criadas com os espectros obtidos para este trabalho.

Esses resultados confirmam que as linhas de [Fe VII] A6086.6, [Ne V] A\3425.5 e [Fe X]
podem ser utilizadas em substitui¢ao da linha de [O I11] A5007, como indicadores de esco-
amentos na regiao nuclear, considerando ainda que se mostram proeminentes no espectro.

O uso da linha de [Fe X] em espectros dticos, no entanto, fica restrito a objetos mais
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préximos, que podem ser observados com uma boa razao S/R e boa resolugao espectral ji
que esta ultima é intrinsicamente mais fraca. O perfil dessa linha ainda pode apresentar
sobreposicoes com o perfil da linha de [O 1] A6364, prejudicando a sua andlise. A linha
de [Fe VII] A6086.6, no entanto, se vé livre desse tipo de interferéncia. Fornece portanto,
devido aos parametros discutidos, uma melhor informacao a respeito de escoamentos se

comparada com [O III].

[FeX] A8374.5 |

[FeVII] A6084.5 |

Normalized Flux

[o111] A5006.8

[o1] A6300.3
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Figura 4.21: Comparacao entre os perfis de linhas de baixa, média e alta ionizacdo para MRK
573. Fisher et al. (2010, 2016) apresentam resultados independentes que confirmam a presenca
de outflows nucleares nesse objeto.

Quanto a linha de [Ne V], ela é 1itil em observagoes no 6tico, mesmo quando os objetos
sao muito distantes, com z > 0.8. De fato, nestes casos, a linha de [O 11| é deslocada para o
infravermelho. Barrows et al. (2013), sem fazer um corte baseado na razao S/R, apontam
que o numero de fontes no ético que apresentam a linha de [Ne V], nos dados do SDSS
ultrapassa o numero de 39800, com um limite superior de z ~ 1.7. Em objetos distantes,
ainda que todas as linhas aqui discutidas sejam deslocadas para o NIR, pode ser mais van-
tajoso a observacao de [Ne V] ou [Fe VII] do que [O III] no mapeamento de escoamentos.
Isso porque, como foi aqui relatado no capitulo III, em Seyfert 1s existe uma forte conta-
minacao por Fe II, cuja emissao de milhares de multipletos, afetam consideravelmente a
regiao onde [O TI1] estd localizada.

Obter uma emissao limpa de [O I, seja por emissao de Fe II ou por populagao estelar,
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pode ser mais dispendioso do que analisar diretamente as linhas de [Ne V| e [Fe VII] as
quais sofrem pouca interferéncia por essas duas componentes.

Vale a pena ressaltar, no entanto, que nao pretendemos eliminar a linha de [O 1I1]
como tracadora de escoamentos de gas. Quanto mais indicadores possam ser utilizados e

caracterizados, vinculos mais robustos podem ser adicionados ao modelo geral de AGNs.

NGC 3081

[FeVII] A6084.5 |

[NeV] A3424.5

Normalized Flux

[OI11] A5006.8

[SH] A6730.8

[01] A6300.3
I
1000

-1000

Velocity (km s71)

Figura 4.22: Comparacao entre os perfis de linhas de baixa, média e alta ionizagdo para NGC
3081. Em Schnorr-Miiller et al. (2016) sao apresentados resultados independentes que confirmam

a presenca de outflows nucleares nesse objeto.
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Figura 4.23: Comparacao entre os perfis de linhas de baixa, média e alta ionizagdo para NGC
4507. Tombesi et al. (2010) apresentam resultados independentes que confirmam a presenca de
outflows nucleares nesse objeto.
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Figura 4.24: Comparacao entre os perfis de linhas de baixa, média e alta ionizagdo para NGC
7674. Tombesi et al. (2010) apresentam resultados independentes que confirmam a presenga de
outflows nucleares nesse objeto.



Capitulo 5

Razoes de fluxos das linhas em

emissao

As linhas em emissao que se podem observar, a semelhanca do que se vé nos objetos da
amostra deste estudo, chegam até o observador repletas de informacoes. A origem de
uma linha depende de diversos fatores, tais como a matéria do meio onde ela é produzida,
e 0s mecanismos energéticos envolvidos. O estudo dessas linhas, portanto, pode ajudar
na compreensao dos processos fisicos, da cinematica e na caracterizacao do meio no qual
surgem. As linhas podem ser produzidas por fotoionizagao por uma fonte central (estelar
ou nao-térmica), por excita¢do via aquecimento mecanico (choques), ou uma combinagao
desses processos. Elas sao dependentes de parametros como a temperatura, densidade,
abundancia quimica e fator de ionizacao, por exemplo.

O estudo do fluxo das linhas, de forma especial através de razoes de fluxos, permite
obter informacoes sobre a origem e o meio em que elas surgiram. Neste capitulo sao ana-
lisadas as linhas espectrais em emissao dos objetos da amostra, agora sob a perspectiva
de seus fluxos. Tal andlise pode ajudar a estabelecer vinculos sobre as condigoes e me-
canismos fisicos que originam as CLs, providenciando vinculos adicionais aos obtidos no
capitulo anterior. Além disso, também fornece parametros na compreensao da extingao e

dos mecanismos de excitagao presentes em AGNs.

5.1 Razoes de fluxo em funcao da extincao.

A radiacao de qualquer fonte do universo é afetada pelo meio no qual se propaga, seja

o meio interestelar da galdxia observada, o meio intergalatico, ou a atmosfera terrestre.

96



97

Fenomenos de extingao, espalhamento seletivo, absor¢oes no meio interestelar e/ou inter-
galatico entre outros podem estar envolvidos. Estudar os fluxos das linhas nao s6 permite
entender os mecanismos que as geram, mas também permite a criacao de modelos sobre a
regiao emissora. Na tentativa de compreender os processos em AGNs e modelar a morfo-
logia e fisica envolvidas, se faz necessario, entre outros, o estudo do fenéomeno da extingao
por poeira.

Nesta secao sao tratadas as razoes de fluxo em funcao da extingao medida para os
objetos da amostra. Nas figuras 5.1, 5.2 e 5.3 sao dispostas razoes de fluxos de linhas em

emissao em funcao da extingao intrinseca medida.
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Figura 5.1: Razoes de fluxo de [Fe VII] A6087 / Hj3 vs E(B-V). Os pontos azuis representam as
Seyfert 1s e os vermelhos as Seyfert 2s. O ponto verde representa a CLiF NGC 424, e a faixa
verde representa a localizacao das CLiFs estudadas por Rose et al. (2015).

Na figura 5.1 sdo apresentadas as razoes de fluxo entre as linhas [Fe VII] A6087 e Hf3
em fungao da extingdo E (B-V) da galaxia. O que se nota nessa figura é que nao hd uma
separacao entre Seyfert 1s e 2s. Em ambos os casos, ao longo do valores medidos para a
extingao, os valores da razao estudada se distribuem em uma faixa que nao ultrapassa o
valor de 0.3 para a maior parte dos pontos. Excecoes sao as galdxias NGC 3783 e NGC
1320. Por comparagao, a area verde representa a faixa de valores onde se encontram as
CLiF's, como apresentado por Rose et al. (2015). Vé-se que as CLifs se distribuem com
valores um pouco mais elevados que o restante dos objetos. NGC 424, no citado trabalho,

aparece com um valor de 0.28 para essa razao. Note, contudo, que eles nao realizam
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corre¢ao por E (B-V) nos objetos da sua amostra.

A razao analisada na figura 5.1 remete a comparagao entre uma linha coronal e uma
linha de baixa ionizacao. De fato, é esperado que as CLiFs apresentem fluxos maiores nas
CLs. Segundo a interpretacao de Rose et al. (2015), objetos desta espécie de AGNs devem
estar dispostos de tal maneira que a parede interna, mais afastada, do torus se apresenta
em um angulo 6timo, permitindo a observacao direta da regiao emissora de CLs. O pouco
espalhamento nos valores desta razao e a falta de correlagao com a extingao, indica que
as CLs sao produzidas em ambientes com pouca poeira, sendo que, a extincao medida é
atribuida a galaxia héspede, principalmente. Essa conclusao deve-se ao fato de que tanto

Seyfert 1s quanto Seyfert 2s ocupam o mesmo intervalo de valores.
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Figura 5.2: Razoes de fluxo de [Fe VII] A3759 / [Fe VII] A6087 vs E(B-V). Os pontos azuis
representam as Seyfert 1s e os vermelhos as Seyfert 2s. O ponto verde representa a CLiF NGC
424, e a faixa verde representa a localizacdo das CLiF's estudadas por Rose et al. (2015).

Na figura 5.2 apresenta-se as razoes de fluxo entre das linhas [Fe VII] A3759 e [Fe VII]
A6087 vs E(B-V). Nos dados analisados, a linha de [Fe VII| A3759 se localiza no extremo
azul do espectro. A correcao pelos efeitos de avermelhamento Galético e intrinseco fazem
destacar a intensidade desta linha, chegando a atingir intensidades maiores do que [Fe VII]
A6087. Ve-se que a maior parte dos fluxos se distribuem no intervalo entre 0.5 e 2.5. Nova-
mente, nao se observa dependéncia com o avermelhamento. Rose et al. (2011) sugerem que
esta razao é um bom indicador do nivel de ionizacao do gas. O espalhamento observado
na razao sugere um amplo intervalo de condicoes fisicas do gés onde sao produzidas.

Viu-se no capitulo anterior, que tanto a linha de [Fe VII] A6087, quanto a de [Ne V]
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A3425 estao relacionadas cinematicamente, e apontam para outflows. E de interesse a
investigacao de como se comportam os fluxos destas linhas nas Seyfert 1s e 2s. Na figura

5.3 a razao entre os fluxos destas duas linhas sao apresentados em funcgao da extingao.
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Figura 5.3: Razoes de fluxo de [Fe VII] A6087 / [Ne V]| A3425 vs E(B-V). Os pontos azuis
representam as Seyfert 1s e os vermelhos as Seyfert 2s. O ponto verde representa a CLiF NGC
424, e a faixa verde representa a localizacdo das CLiFs segundo Rose et al. (2015).

A figura 5.3 revela um resultado que é comum a todas as figuras deste capitulo: nao
é possivel fazer uma distincao nos diagramas entre o espaco ocupado pelos objetos dos
tipos 1 ou 2. Embora os parametros cinematicos entre esses dois tipos de AGNs, como
analisados no capitulo anterior, apresentam-se de forma distinta, nao hé diferencas quando
se analisam os fluxos das linhas.

Note que [Fe VII] A6087 e [Ne V] A3425 possuem potenciais de ionizagao semelhantes (~
100 eV'), assim como as densidades criticas quase idénticas nas correspondentes transigoes
(log gy ~ 7.5 em™3 ). Portanto, as diferengas observadas entre o fluxo de [Fe VII| e
[Ne V] ndo podem ser devidas a forma do continuo ionizante e nem mesmo a diferenca
de densidades nas nuvens emissoras que as produzem. A causa desta diferenca deve estar
ligada a diferenca intrinseca de abundancia relativa das espécies.

Os resultados das figuras 5.1, 5.2 e 5.3 mostram que as intensidades das CLs nao sofrem
grande influéncia pela poeira. De fato, nao se nota nenhuma tendéncia entre os fluxos com
respeito ao avermelhamento. Isto sugere que as CLs se formam em uma regiao com muito
pouca poeira, e enfraquece o cendrio sugerido por Pier & Voit (1995) de que estas linhas

se formam a partir de material evaporado do torus com excecao das CLiF's. De fato, ve-se
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em dois dos trés diagramas apresentados que os valores das razoes das galaxias nao-CLiFs
ocupam regioes abaixo daquelas ocupadas pelas CLiFs. Na figura 5.2 todos os objetos se
confundem, mas nela as razoes de fluxo sao entre duas linhas de ferro. Com as demais
figuras pode-se inferir que haja uma maior abundancia de ferro, o que por sua vez, favorece
que as linhas sejam criadas proximas ao torus, onde os graos de poeira sao evaporados

liberando o metal.

5.2 Razoes de fluxo entre linhas de alta, média e
baixa ionizacao.

A figura 5.4 mostra como se distribuem os fluxos das linhas de ferro, através das razoes
entre as linhas [Fe VII] A3759 e [Fe VII] A6087 e as linhas [Fe VII] A5721 e [Fe VII] A\6087.
Mais uma vez, a CLiF NGC 424 nao se destaca em relacao as demais galaxias. No entanto,
aqui, as Seyfert 2s se mostram em uma regiao mais compacta se comparadas as Seyfert 1s.
A excecao é a Seyfert 2 NGC 4507. Este objeto apresenta em seu espectro picos duplos
nas linhas de ferro, e as linhas [Fe VII] A\6087 e [Fe VII] A5721 foram decompostas em trés
componentes: de perfil largo, de perfil estreito apresentando um blueshif e outro apresen-
tando um redshift. Esse processo pode imprimir um viés nas razoes aqui apresentadas, de
forma que esta galdxia pode nao ser representativa para os valores encontrados para as
Seyfert 2s.

Ainda, para testar a hipotese de que a o gas emissor das CLs em CLiFs situa-se préximo
a parede do torus, investiga-se o comportamento da linha coronal de [Ne V] A3425 em
comparagao com a linha de maior PI detectada nos espectros [Fe X] \6375. Na figura 5.5
sao postas em contraste as razoes de fluxo entre as linhas de [Ne V] A3425 e Hf3, e entre
as linhas [Fe X] A6375 e HB. O resultado indica que as CLiFs da amostra de Rose et al.
(2015) nao diferem nos valores das razoes de fluxos em relagao a amostra deste trabalho.

A figura 5.6 apresenta razoes de fluxo entre as linhas [Ne V] A3425 e [Ne II1] A3860, ¢ as
linhas [Fe X] A6375 e [Fe VII] A6087. As diferencas entre o comprimento de onda entre cada
par de linhas sao pequenas, de forma que se pode desprezar efeitos de avermelhamento
nos fluxos dessas linhas. Ainda, par a par, por essas linhas serem de mesma espécie
atomica, o diagnéstico permite descartar que os resultados sejam influenciados por efeitos

de abundancia quimica.
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Figura 5.4: Razoes de fluxo de [Fe VII] A3759 / [Fe VII] A6087 vs [Fe VII] A5721 / [Fe VII]
A6087. Os pontos azuis representam as Seyfert 1s e os vermelhos as Seyfert 2s. O ponto verde

representa a CLiF NGC 424, e a faixa verde representa a localizacao das CLiFs estudadas por
Rose et al. (2015).

Observa-se da figura 5.6 que os valores se espalham de forma que os objetos mais ex-
tremos, para ambas as razoes de fluxos, atingem valores de cerca de seis vezes o valor dos
objetos de menor razoes. Atribuimos essas discrepancias entre objetos a forma intrinsi-
camente diferente do continuo ionizante, nas faixas de potenciais de ionizagao envolvidos,
isto é, entre 41.0 e 97.1 eV para as linhas de neonio, e entre 99.1 e 233.6 eV para as linhas
de ferro.

Gelbord et al. (2009), com uma amostra de 63 AGNs selecionados de espectros SDSS,
encontram que a distribuigdo de luminosidade para a [O III] é semelhante entre as galdxias
Seyfert 1s, Seyfert 2s e NLS1s. Eles ainda apontam que quando a emissao de [Fe VII| é
normalizada por [O III], nao se encontram diferencas significativas entre AGNs de tipo 1 e
2. Esse resultado contradiz estudos realizados por Murayama & Taniguchi (1998) e Nagao
et al. (2000) que apontam que as Seyfert 2s possuem menores valores para a razao [Fe
vi1] / [O 11, indicando que [Fe VII] se forma em uma regido mais interna da NLR do que
(O 111].

Nesse contexto, a figura 5.7 apresenta a razao de fluxos entre [Fe VII| A\6087 e Hf em
funcao da razao de fluxos de [O 1II] A5007 / HB. Os resultados corroboram os resultados
obtidos Gelbord et al. (2009), no sentido que nao se podem distiguir Seyfert 1s de 2s com

base nessas razoes, como a maioria dos resultados obtidos aqui até entao. Nesta figura, no
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Figura 5.5: Razodes de fluxo de [Ne V] A3425 / HS wvs [Fe X] A6375 / HB. Os pontos azuis

representam as Seyfert 1s e os vermelhos as Seyfert 2s. O ponto verde representa a CLiF NGC
424, e a faixa verde representa a localizagao das CLiFs segundo Rose et al. (2015).

entanto, nota-se que a regiao demarcada para as CLiF's posiciona-se um pouco acima em
relagdo as demais galdxias, apresentando um excesso em [Fe VII| em compara¢ao com o0s
objetos dos tipo Seyfert 1 ou 2 comuns. Esse resultado favorece a interpretacao de que nas
CLiFs as linhas coronais se formam em uma regiao separada, rica em ferro, e associada a
parede interna do torus.

Como conclusao do que foi discutido neste capitulo, impoem-se os resultados de que
nao héa diferencas significativas entre os fluxos medidos para as populagoes de AGNs do
tipo 1 ou 2. Nas CLiFs, existe a tendéncia destas apresentarem um excesso de emissao
de ferro. Estudos publicados por Murayama & Taniguchi (1998) e Nagao et al. (2000)
encontram diferencas de fluxo nas razoes aqui apresentadas. O presente trabalho, no
entanto, confirma os resultados de Gelbord et al. (2009) no 6tico e de Rodriguez-Ardila et
al. (2011) no infravermelho préximo. Vale ressaltar que os primeiros dois estudos foram
pioneiros e embora o nimero de objetos fosse expressivo (18 Seyfert 1s, e 17 Seyfert 2s),
foram realizados com uma amostra muito heterogénea. De fato, as medidas utilizadas
variam significativamente, sendo ora tomados da literatura, de diferentes trabalhos, ora
obtidos pelos autores (5 objetos no total). J4 a amostra de Gelbord et al. (2009) é uma
amostra Sloan de 63 objetos, e a amostra de Rodriguez-Ardila et al. (2011) consta de
54 objetos préximos, sendo 47 espectros do IRTF e o restante da literatura. Destaca-se

ainda que a amostra deste trabalho, embora em menor nimero (15 objetos), apresenta
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Figura 5.6: Razoes de fluxo de [Ne V] A\3425 / [Ne III] A3869 vs [Fe X] A6375 / [Fe VII] A6087.0s
pontos azuis representam as Seyfert 1s e os vermelhos as Seyfert 2s. As linhas pontilhadas verdes
delimitam o espaco onde se localizam as CLiFs segundo Rose et al. (2015) para as razdes de
fluxo das linhas de ferro.

uma 6tima qualidade, com espectros de alto S/R (maior que 50), objetos préximos (z <
0.03) e com resolugao superior a do SDSS (R =~ 3500), favorecendo portanto a solidez das
conclusoes.

Do capitulo anterior através da andlise da cinematica, concluiu-se que ha um efeito de
estratificacao na produgao de CLs. As CLs de maior potencial de ionizagao sao formadas
na regiao mais préxima da BLR. Esse resultado mostrou-se mais sensivel em Seyfert 1s
devido possivelmente a efeitos de orientagao. Neste capitulo, no entanto mostrou-se que
nao ha diferencas entre as razoes de fluxos comparando-se objetos do tipo 1 ou 2. CLiFs,
contudo, parecem se destacar na producao de linhas coronais, especialmente em [Fe VII].
Para conciliar esses resultados propoe-se um modelo no qual as CLs devem ser formadas
em, pelo menos, 3 regides distintas: (i) nas proximidades das paredes do torus, conforme
proposta de Rose et al. (2015) para as CLiFs, para dar conta do excesso que se nota
nessas; (ii) na regiao mais interna da NLR, mas ainda acessivel tanto em Seyfert 1, quanto
em Seyfert 2; (iii) nas componentes de escoamentos, que sao melhor notadas nas Seyfert
1s, conforme estabelecido no capitulo anterior. Os efeitos de orientacao afetariam medidas
de luminosidade, ou de fluxos absolutos. Mas nao é esse o caso presente, com medicoes
de razoes entre fluxos. As trés componentes devem apresentar contribuicoes relativas de

fluxos similares, de forma que mesmo que uma delas esteja oculta, por efeitos de orientagao,
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isso nao afetaria as razoes entre linhas observadas.

Em relacao aos mecanismos de excitacao que podem produzir a emissao de alta io-
nizacao, o grande espalhamento observado na maior parte das razoes aponta para mais
de um processo presente. Isso porque diferencas em um fator de 4 vezes nas razoes nao
podem ser atribuidas a diferengas intrinsecas na forma do continuo do AGN. Choques, por
exemplo, tém agao local (Viegas & Contini, 2001; Rodriguez-Ardila et al., 2017) e podem
influenciar consideravelmente as razoes observadas. A presenca de fortes assimetrias nas
linhas coronais analisadas dao um forte suporte a este cenario.

Também, efeitos de abundancia quimica podem estar presentes. Isto se vé claramente
na razao [Ne V] / [Fe VII]. J& que essas linhas possuem PI e densidades criticas quase
idénticas, apenas efeitos de abundancia podem explicar o espalhamento observado. Ha
que lembrar que o neonio é um gas nobre, enquanto ferro esta sempre ligado a graos de
poeira. Se esta nao é destruida ou ha uma sub-abundancia desse elemento em relacao ao

neonio, linhas de ferro nao serao observadas.



Capitulo 6

Conclusoes e perspectivas futuras

Foram analisados espectros de uma amostra composta por 15 AGNs préximos (z < 0.03),
sendo 7 do tipo Seyfert 1 e 8 do tipo Seyfert 2. Os objetos foram observados com o
espectrografo Goodman do telescopio SOAR, com resolugao superior aquela obtida com
dados SDSS e excelente razao S/R, maior que 50. Os espectros foram corrigidos por aver-
melhamento Galatico e intrinseco, e foram subtraidas as contribuicdes em fluxo de Fe 1II
e da populacgao estelar, através do método pPXF. Também, através este método, foram
ajustadas a distribui¢ao de velocidades ao longo da linha de visada (LOSVD) da compo-
nente estelar e as linhas em emissao. Estas tltimas foram parametrizadas por polinomios
de Gauss-Hermite e através dos dados assim obtidos foram analisadas a cinematica do
gas e as razoes de fluxos das linhas em emissao. Os principais resultados obtidos deste

trabalho foram os que seguem:

e As linhas coronais de [Fe VII] A6086.6, [Ne V]| A3425.5 e [Fe X] A\6374 apresentam

velocidades de dispersao (o) com valores mais elevados que as demais linhas;

e Os valores de deslocamento do centroide destas destas CLs, no espaco de velocidades,

sao maiores que as linhas de menor PI;

e O parametro hs das linhas de maior PI é mais negativo se comparado as linhas de
menor PI, o que significa que apresentam maiores assimetrias para o azul em seus

perfis;

e O parametro hy neste trabalho e em outros da literatura se mostra homogéno, seja

entre as CLs ou entre as LILs, com valores em torno de hy = 0;
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e Sao bem estabelecidas, sobretudo para as galaxias do tipo Seyfert 1, as relagoes entre
a velocidades de dispersao (o) do gis e o potencial de ioniza¢ao (PI) das linhas em
emissao; ou entre os deslocamento do centroide das linhas (AV) e o o; ou ainda
entre as densidades criticas das linhas e o PI. Esses resultados apontam para uma
estratificacao das nuvens emissoras, no sentido que as linhas de maior PI devem ter
seu gas emissor em regioes mais préoximas do nicleo. Apontam ainda para a presenca

de escoamentos.

e Para as Seyfert 2s, as relagoes citadas acima apresentam tendéncias mais débeis,

sugerindo que os efeitos de orientacao afetam os parametros cinematicos;

e As linhas coronais de [Fe VII| A6086.6 e [Ne V] A\3425.5, principalmente, apresentam
tendéncias que comparadas a linha de [O 1] A5007 indicam serem boas tragadoras
de escoamentos. Considerando que sao linhas proeminentes, em um espectro de bom

S/R, se mostram até mais eficazes que a linha de oxiénio;

e Quanto a linha de [Ne V], ela é util em observagoes no 6tico, mesmo quando os

objetos sao muito distantes com z > 0.8;

e As razoes de fluxo apresentadas mostram que nao héa diferencas significativas entre

os AGNs do tipo 1 ou 2;

e As CLiFs se apresentam com um fluxo maior para as CLs, sobretudo as linhas de

[Fe v11];

e Para entender o porqué os valores das razoes de fluxos entre objetos do tipo 1 e do
tipo 2 apresentam a mesma distribuicao de valores, foi proposto um modelo onde
as CLs seriam produzidas em trés regioes diferentes: (i) a parede interna do torus
ou suas mediagoes; (i1) a parte da NLR nao oculta para a Seyfert 2s; (7i) uma

componente de gas em escoamento;

e As diferencas entre as razoes de fluxos medidas, descartados os efeitos de extingao,
da diferenca de densidades ou temperatura; devem se dar por diferencas intrinsecas

a cada objeto em seu continuo emitido pela fonte central;

e Ainda, para dar conta dos fluxos emitidos, os mecanismos de choques, previstos pela
cinematica devem estar de fato presentes, somando-se a fotoionizacao pela fonte

central como mecanismos de producao de CLs.
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Complementando este trabalho, apresentam-se como perspectivas: (i) a possibilidade
de se realizar estudos com uma estatistica robusta, através de amostra Sloan de objetos
préximos, utilizando a linha coronal [Fe VII] A6087, ou de objetos distantes, para os quais
se poderia utilizar a linha [Ne V]| A\3425.5 para identificar e caracterizar escoamentos; (ii)
a criacdo de modelos para AGNs, com os cédigos CLOUDY (Ferland, 1996) e SUMA
(Contini & Viegas, 1994), levando em conta as trés regioes emissoras de CLs que foram
propostas neste trabalho; (iii) a utilizacao de espectroscopia com unidades de campo inte-
gral no infravermelho, complementando os dados aqui obtidos no ético, através da qual os
parametros cineméticos aqui estudados poderiam ser explorados com a criagao de mapas

bi-dimensionais.
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Figura 6.1: Para cada painel, mostra-se o ajuste realizado & linha em emissao identificada na
parte superior. A linha pontilhada em preto indica o espectro observado e ja tratado como
foi descrito. As linhas sdlidas em azul e vermelho indicam, respectivamente, os ajustes feitos
com polinémios de Gauss-Hermite e com gaussianas somente. As linhas tracejadas em verde e
magenta representam os residuos dos ajustes anteriores.
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Figura 6.2: O mesmo que a figura 6.1, para Circinus.
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Figura 6.3: O mesmo que a figura 6.1, para MCG -5-13-17.



Fluxo (Unidade Arbitraria)

125

MCG -6-30-15
[NeV] 3425.5 A [01] 3727d A [FeVII] 3758.9 A
I =1 | 2.0F | | ™ 020
1 o1
10F 1 005
0.5F -1 0.00f
0.0 fRl Tl ~— 2 -0.05 1
| | | [ T T N B R
3420 3425 3430 3435 3720 3725 3730 3735 3750 3755 3760 3765 3770
[Nelll] 3868.8 A [O1] 4363.2 A Lo HB4861.3 A
1.0 : . - I I I
0.8
0.6
0.4
0.2
0.0“\ s e
-0.2) | | L
3860 3865 3870 3875 4350 4355 4360 4365 4370 4855 4860 4865
[01IT] 4958.9 A [0I11] 5006.8 A [FeVII] 5720.9 A
sE T | | 0.06
2.0 0.05
LS ; 003
1.0 ) 0.02
0.5 1 0.01
0.00
0.0 Ot = ~ — — = -~ -0.01F
R R — ~0.02
4950 4955 4960 4965 5000 5005 5010 5715 5720 5725
[ST] 6716.4 A [01] 6300.3 A - [FeX] 6374.6 A

0.8F | L =
0.6
0.4F
0.2 0.1
0=~~~ 0.0
=-0.2_| ] ] ] 4 -01 . X
6712 6714 6716 6718 6720 6296 6298 6300 6302 6304 6350 6360 6370 6380 6390

0.3
0.2

Comprimento de Onda (A)

Figura 6.4: O mesmo que a figura 6.1, para MCG -6-3-15.



Fluxo (Unidade Arbitraria)

126

MRK 573
[FeVIN 3587.1 A [om 3727d A [FeVII] 3758.9 A
: 10 0.8F | I | |
8 0.6]- i
6_
i 0.4f -
2k 0-2'1."\ =
0 R A 00—~ 7\~
! T
3580 3585 3590 3595 3720 3725 3730 3735 3750 3755 3760 3765
[Nelll] 3868.8 A [O1I] 4363.2 A Hp4861.3 A
LOF -

| ’ | |

6 5
5 0.8 4
4 0.6 3
3 0.4
: 0.2 2
1 . 1
0 0.0 5 0
-1 -0.21l | | | -1
3865 3870 3875 4355 4360 4365 4370 4855 4860 4865 4870
y [01I1] 4958.92 A [01I] 5006.8 A [FeVII] 5720.9 A
0.4
0.3
0.2
0.1
D 0.0
~10k_l I I 4 -01
4950 4955 4960 4965 5000 5005 5010 5015 5715 5720 5725 5730
[FeVII] 6086.6 A [01] 6300.3 A [FeX] 6374.6 A
0.6
0 10
0.3
0.2 0.5
0.1
0.0 gy
ol I
6075 6080 6085 6090 6095 6100 6295 6300 6305 6365 6370 6375 6380

Comprimento de Onda (A)

Figura 6.5: O mesmo que a figura 6.1, para MRK 573.
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Figura 6.6: O mesmo que a figura 6.1, para MRK 1210.
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Figura 6.7: O mesmo que a figura 6.1, para MRK 1239.
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Figura 6.8: O mesmo que a figura 6.1, para MRK 1310.
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Figura 6.9: O mesmo que a figura 6.1, para NGC 424.



Fluxo (Unidade Arbitraria)

S DB Oy

1.0
0.8
0.6
0.4
0.2

0.0p=

|
o
[

[NeV] 3425.5 A

NGC 1320

131

[o1] 3727d A

[FeVII] 3587.1 A

I T T3 wEC T AT 1 41 T
| 4 o6l - 3} -
- - 0.4 - 2= -
| _ 0.2 T 1E _

. . 3 o
> :___§/\/__'; 0'0 A \/\VI\\/\\, ‘.J'\,f 0 N AN~ -
| | | 02 1 11y | | | |
3415 3420 3425 3430 3580 3585 3590 3595 3720 3725 3730 3735
[FeVII] 3758.9 A [Nelll] 3868.8 A [OIIT] 4363.2 A

I I Y 3.0F | | = T 1 ]
7 25 0.4

B 1 20 0.3k _

B 1 L5 0.2} .
_ i 1.0 0.1

LA 2N 8(5) ool .

V>~ . U - . S/NRINp -

S N G B e I R R TSRS NS
3750 3755 3760 3765 3860 3865 3870 3875 4355 4360 4365 4370

O O == DN
=R IR=% =)

-0.1

HB4861.3 A

[OII1] 4958.92 A

[O11T] 5006.8 A

N o mE L= =

4855 4860 4865 4870

[FeVI] 5720.9 A

4950 4955 4960 4965

[FeVII] 6086.6 A

5000 5005 5010 5015

[01] 6300.3 A

0.8 0.6
T | | | | 05 | | | |
0.6} 0.4 -
0.4 0.3 -
0.2 -
02 0.1 .
0.0= AR TR WIS, 0.0 ,\,/‘\\\'LJ: I
. ] ] ] ] ] -01_1~ 1 ] =
5700 5710 5720 5730 5740 6075 6080 6085 6090 6095 6295 6300 6305

0.4
0.3
0.2
0.1
0.0

[FeX] 6374.6 A

[SI] 6716.4 A

[SI] 6730.8 A

N N
| — 1 1

6360 6370 6380 6390

AN ODND-PAONCOODN

Comprimento de Onda (A)

705 6710 6715 6720 6725

6720 6725 6730 6735 6740

Figura 6.10: O mesmo que a figura 6.1, para NGC 1320.
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Figura 6.11: O mesmo que a figura 6.1, para NGC 3081.
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Figura 6.12: O mesmo que a figura 6.1, para NGC 3783.
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Figura 6.13: O mesmo que a figura 6.1, para NGC 4507.
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Figura 6.14: O mesmo que a figura 6.1, para NGC 7469.
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Figura 6.15: O mesmo que a figura 6.1, para NGC 7674.



