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“We’re all stories in the end”
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Resumo

Apresentamos, pela primeira vez, um estudo da emissao de Fe I na regiao do infravermelho
proximo (NIR) em uma amostra de 25 nicleos ativos de galdxias (AGN) com o objetivo
de obter informagoes sobre a fisica desta emissao, particularmente sobre os mecanismos
de excitacao e a localizacao mais provavel da sua regiao de formacao. Para a andlise da
emissao de Fell foi utilizado o template desenvolvido por Garcia-Rissmann et al. (2012),
que foi convoluido em FWHM e escalonado em fluxo para cada objeto da amostra. O
template se mostrou eficiente na modelagem e subtracao da emissao de Fell na NIR,
particularmente para as regiao das linhas de 1 um, sugerindo a existéncia de um mecanismo
de excitacao dominante a todos os objetos da amostra. A presenca do bump de Fell em
29200 foi observada em toda a amostra confirmando a presenca do processo de fluorescéncia
de Lya em AGNs. Foi encontrada uma forte correlacao entre a emissao do bump de A\9200,
as linhas de 1 um e a emissao éptica de Fe1, indicando que o processo de fluorescéncia de
Lya é um mecanismo importante na producao de Fe 11 em AGNs. Utilizando os resultados
acima e os fluxos medidos de Fell foi estimado um limite inferior para a contribuicao do
processo de flourescencia de Lya na producao de Fell no éptico. Os resultados mostram
que cerca de 18% dos fétons observados no éptico sao produzidos por esse processo. Foram
comparados os perfis das linhas de Fe 11 A10502, O 1 A11287, Ca11 A8664 e Pa A12812 a fim
de obter informacoes sobre a regiao de formagao destes fons. Os resultados mostram que
as linhas de Fe11, O1 e Call possuem larguras similares e em média 30% mais estreitas
que as Paf. Isto significa que as trés primeiras sao formadas em uma mesma regiao, mais
externa a aquela onde é produzida as linhas de Hidrogénio. Supondo que o movimento das
nuvens emissoras dessas linhas é virializado, os resultados obtidos neste trabalho mostram
que o Felr (bem como o O1 e o Call) é produzido em uma regido, em média, duas vezes
mais distante da fonte central que Paf. As distancias encontradas para a regioes emissoras
de Fell variam com grande amplitude: de 85 dias-luz para NGC 4051 até 198,2 dias-luz
para Mrk 509. Os resultados derivados deste estudo resaltam a importancia do estudo do
Fe1r na NIR para vincular parametros fundamentais da fisica deste fon.
Palavras-chave: galdxias: ativas — galaxias: seyfert — infravermelho: geral —

quasares: linhas de emissao — técnicas: espectroscopia



Abstract

We present, for the first time, a study of the NIR Fell emission for 25 AGNs in
order to obtain critical information about this emission, particularly about the excitation
mechanisms the power it and the most probable location where it is formed. For the
analysis we employ the NIR Felr template derived by Garcia-Rissmann et al. (2012),
which was convolved in width and scaled in flux for each object of the sample. We found
that the template successfully modeled and subracted the NIR Fe 11 emission, in particular
the lines located longward of 1y, suggesting a dominant excitation mechanism in AGNs
for that emission. The presence of the Felr bump at A9200 in all the sample confirms
that the Lya fluorescence process is always present in AGNs. This result is strengthened
by the strong correlation observed between the flux of the Fe1r bump at A\9200, the 1 um
lines and the optical Fell emission and implies that Lya fluorescence plays an important
role in the Fell production. Using the results above and the measured FeII emission lines
fluxes we estimate that at least 18% of the optical Fe1r is due to this fluorescence process.
The line profiles of Fe1r A\10502, O 111287, Ca11 A8664 and Paf A\12812 were compared
in order of to gather information about the most likely location of the region that emits
these lines. We found that Fe1r, O1 and Ca1r display line profiles of similar width and on
average 30% narrower than that of Pafs. It means the former three are formed in the same
region and farther out from place where the later is produced. Assuming that the clouds
emitting the above four lines are virialized, we show that the Fe11 (as well as O1 and Ca1r)
is emitted in a region twice as far from the central source than Paf. The distance though
strongly varies: from 8.5 light-days for NGC 4051 to 198.2 light-days for Mrk 509. Overall,
our results reinforce the importance of studying the Fe 11 emission in the NIR to constrain
critical parameters that drive the physics of this ion.

Keywords galaxies: active — galaxies: seyfert — infrared: general — quasars: emis-

sion lines — techniques: spectroscopic
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Capitulo 1

Introducao

1.1 Ntucleos Ativos de Galaxias

O termo nicleo ativo de galaxia (AGN, do inglés active galactic nucleus) refere-se a um
fenémeno energético extaordindrio na regiao central (<1 pc) de certas galdxias cuja lumi-
nosidade atinge valores tipicos de 10%® ergss™' quando integrada entre 10'° Hz e 10%° Hz.
Essa emissao nao pode ser atribuida e explicada unicamente em termos de emissao estelar
(Peterson, 1997). Essas galaxias ainda se dividem em subgrupos distintos segundo algumas
caracteristicas peculiares. Os dois maiores grupos sao as galaxias Seyfert e os quasares. A
diferenca fundamental entre estes grupos é a quantidade de radiacao emitida pela regiao
nuclear. Galédxias Seyfert tém a emissdo nuclear (na regiao espectral do visivel, 3800-
7000 A) comparavel a emissao estelar da galaxia hospedeira. J4 em um quasar, a energia
emitida pelo nicleo pode exceder um fator de 102-10® a luminosidade das estrelas. Em
grandes distancias apenas uma fonte pontual de luz é vista em um quasar, pois a luz da
galaxia hospedeira é ofuscada pelo brilho do nicleo ativo. A Figura 1.1 exemplifica estes
dois casos.

A historia dos AGNSs iniciou no raiar do século XX. O primeiro espectro de um ntcleo
ativo foi obtido por Edward A. Fath em 1908, no Observatério Lick. Fath, utilizando
um pequeno espectrografo durante observacoes de “nebulosas espirais” notou 6 linhas de
emissao em uma delas, NGC 1068. Slipher, em 1917, utilizando um espectrégrafo de melhor

resolucao verificou que as linhas de emissao observadas em NGC 1068 eram semelhantes as

observardas em nebulosas planetdrias mas possufam larguras de centenas de kms™!'. Em



Figura 1.1: Duas galdxias estudadas nesta dissertagao e que exibem a presenca de um
nicleo ativo: NGC 4051 (esquerda) e PG 1415+451 (direita). O circulo vermelho indica a
posicao do AGN no quadro da direita.

seu estudo de “nebulosas extragalacticas”, Edwin Hubble, em 1926, observando NGC 1068
junto a NGC 4051 e NGC 4151 sugeriu que estas nebulosas espirais se tratavam de objetos
fora da Via Lactea.

Carl Seyfert (1943) quase duas décadas depois notou que um grupo pequeno de galdxias
detinham um conjunto peculiar de propriedades que as diferenciavam das galaxias comuns.
Seyfert observou que estas galdxias eram caracterizadas por um brilho intenso em sua
regiao nuclear (>10'2L,) que emitia linhas de alta ionizacao mais largas que galdxias usu-
ais, com a largura total a meia altura (FWHM, do inglés full width at half maximum) entre
200 e 1000 km s™! e linhas de Hidrogénio ainda mais largas podendo chegar a 10000 km s™!.

Duas décadas depois Schmidt (1963) descobriu um tipo de objeto com caracteristicas
ainda mais extremas que as galdxias Seyfert. Ao observar uma radio-fonte, 3C 273, Schmidt
notou que esta possuia um ntcleo ainda mais compacto e brilhante que as galaxias Seyfert.
Esse objeto possuia uma aparéncia que lembravam estrelas e por ser uma fonte pontual
emissora de radio receberam o nome de Quasares (abreviagao do inglés para Quasi-Stellar
Rddio Sources).

Nas decadas subsequentes ainda foram criadas outras classes e classificagoes para os
AGNs (Khachikian & Weedman, 1974). No entanto é bem estabelecido que apesar das

diferencas epectroscépicas todos os AGNs compartilham caracteristicas comuns, como

(Peterson, 1997; Ferrarese & Ford, 2005):

e Linhas de emissao de grande largura, com linhas permitidas podendo chegar a valores
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Figura 1.2: Comparacao da SED de um nicleo ativo, NGC 3783 (Alloin, 1995) e uma
galaxia normal (7). Imagem retirada de Peterson (1997).

da ordem de 10® kms™;

e Variabilidade nas linhas de emissao permitidas e no continuo emitido pela fonte

central;

e Distribuigao espectral de energia (SED, do inglés Spectral Energy Distribuition) do-
minado por emissao nao-estelar, caracterizado por excessos em raio-X, ultravioleta

(UV), infravermelho, e rddio (veja a figura 1.2);

e Emissdao pontual de um nicleo de alta luminosidade (da ordem de 10'2Lg,) concen-

trada em uma regidao muito pequeta (~10~%pc).

1.2 Classificacao das AGNs

Galaxias Seyfert estao entre os tipos mais frequentes de AGNs. Sao nucleos ativos de
baixa luminosidade (Mp > —21.5+5hg, Mp é a magnitude absoluta e Hy é a constante de
Hubble) onde a galdxia hospedeira é facilmente detectada (Peterson, 1997). As galaxias

Seyfert possuem uma morfologia quase sempre espiral, com adicao de um nicleo brilhante



caracterizado por apresentar variabilidade no raio-X e UV e por serem radio-silenciosas
(do inglés, radio-quiet). Seu espectro é repleto de linhas de emissao (Fer, Ho, He1, He,
(O 111], além de linhas de alta ionizagdo como [SiX]| e [FeX1v]) (veja figura 1.3) e de acordo
com a largura destas, classifica-se em Seyfert 1 e Seyfert 2 (Khachikian & Weedman, 1974).
Galaxias Seyfert 1 sao caracterizadas por dois conjuntos de linhas de emissao: linhas largas
(produzida pela regiao de linhas largas (BLR, do inglés broad line region)), com larguras

da ordem ou superiores a 10°kms™!

e linhas estreitas (produzidas pela regiao de linhas
estreitas (NLR, do inglés narrow line region)). Galaxias Seyfert 2 por outro lado nao
possuem a emissao referente a BLR. Acredita-se que estes dois grupos de AGNs tenhas as
mesmas caracteristicas fisicas no entanto diferenciadas por efeito de orientacao.

Quasares estao entre os objetos mais brilhantes do universo. Possuem uma alta lumi-
nosidade com Mg < —21.5 + 5hy e uma aparéncia do tipo estelar, sendo possivel detectar
uma estrutura "nebular“ apenas em objetos mais proximos. Seus espectros sao semelhan-
tes aos espectros observados em galdxias Seyfert (tanto tipo 1 quanto 2) mas com linhas
estreita menos intensas que as largas e caracterizado por forte emissdo em rédio (Peter-
son, 1997). Sua alta luminosidade constantemente ofusca a emissao da galdxia hospedeira,
desta forma o espectro é dominado pela emissao nao-estelar e um excesso no UV atribuido
ao disco de acrecao. Os quasares estao entre os AGNs mais frequentemente observadas em
altos redshifts, podendo ser observados em distancias tao grande quanto z=8 (Fan, 2001;
Iye et al., 2006; Bradley et al., 2008; Lehmert et al., 2010).

Nicleos com linhas de emissao de baixa ionizag¢do (LINER, do inglés Low Ionization
Nuclear Emission-line Region) definidas originalmente por Heckman (1980) como sendo
galdxias com razoes de linhas [O11]A3727/[O 111]A5007>1 e [O 11]A6300/[O 111A5007>1/3.
A grande discussao sobre este tipo objetos é a tentativa de explicar a origem do mecanismo
responsavel pelas linhas de emissao observadas. A emissao pode ser explicada por uma
AGN tendo como evidéncia a descoberta de emissao de linhas largas em espectros de
LINERs (Storchi-Bergmann, 1993; Bower et al., 1996). Por outro lado ha quem defenda a
presenca de uma fonte de fétons ionizante criada por estrelas Wolf-Rayet ou OB na regiao
central da galdxia hospedeira (Shields, 1992; Barth et al., 2000).

Radio-galaxias sao objetos caracterizados por possuirem uma intensa emissao em radio

(Lisgr. =102 WHz ™!, Blandford et al., 1990) e uma morfologia de galdxias elipticas
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Figura 1.3: Comparacao do espectro dos diversos tipos de AGNs. Imagem tirada
de http://www.on.br/ead_2013/site/conteudo/cap29-galazias-ativas/agn/agn.html. Copy-
right: William C. Keel.

gigantes (apesar de algumas possuirem a forma de um quasar). Sua forte emissdo em
radio surge de dois l6bulos emissores em cada lado da galdxia que se estendem em escalas
de kiloparsecs (Blandford et al., 1990). Apresentam um espectro 6ptico com fortes linhas
de emissao e por esse motivo dividem-se em duas subclasses: radio-galaxias emissoras de
linhas estreitas (NLRG, do inglés Narrow Line Radio Galaxies) e radio-galdxias de linhas
largas (BLRG, do inglés Broad Line Radio Galazies).

BL Lac e OVVs (do ingles Optical Violent Variable) saio AGNs que apresentam alta
amplitude de variabilidade em curtos periodos de tempo. Coletivamente estes objetos sao
conhecidos por Blazares. A variablidade nestes objetos é tao extrema que pode ultrapassar
0.1 mag em escala de dias. Além disso, estes obejtos possuem alta polarizacao (que pode,
também, variar tanto em magnitude quanto em angulo de posi¢do) que pode ultrapassar
3%. Sao sempre fortes emissores de radio, e possuem o espectro caracterizado pela auséncia
de linhas de emissao e absorgao sendo dominados pela emissao do continuo. Kembhavi &

Narlikar (1999) classificam estes objetos como quasares com propriedades extremas.



1.3 Modelos Unificado dos AGNs

Apesar da diversidades de espécies de AGNs um cenario geral que explica a grande diversi-
dade observada é conhecido como modelo unificado das AGNs. Neste modelo todos AGNs
possuem componentes comuns e uma fonte emissora de energia agindo de maneira seme-
lhante. Desta maneira a diferenciacao entre cada um dos tipos de ntcleos ativos citados na
secao anterior seriam observardos como consequéncia da variagao do angulo entre a fonte
central e o observador (Urry & Padovani, 1995; Cepa, 2009). O modelo se baseia em uma
estrutura comum como mostrado na Figura 1.4. Esta construcao vem sendo elaborada
baseada em observagoes realizadas por mais de trés décadas e tem como caracteristicas as

componentes citadas a seguir (Peterson, 1997; Osterbrock, 1989; Cepa, 2009).

Jato de
Radio

Buraco Disco de
Negro Acrecao

Toroide de
Poeira

Figura 1.4: Modelo unificado das AGNs (Urry & Padovani, 1995).

A estrutura da figura 1.4 comeca em sua regiao mais central com um buraco negro

. l t/ . t . 106 M t . t /. d z . _
supermassivo com valores tipicamente maiores que o que atrai a matéria do gas in
terestelar da galdxia hospedeira formando em sua volta uma estrutura de disco de acrecao.

Acredita-se que o disco de acrecao que circunda o buraco negro é responsavel pela



emissao de radiagao do continuo, uma vez que o buraco negro nao ¢ capaz de emitir
nada. Este disco é aquecido por sua propria viscosidade convertendo energia poténcial
gravitacional em energia térmica a medida que a matéria que o compoe cai para dentro do
buraco negro. Este gas, momentos antes de cair dentro do buraco negro, é responsavel pela
emissdao em alta energias sendo 80% desta emitida em raio-X. As regioes mais externas
deste disco por sua vez domina a emissao nas regioes do 6ptico e UV

Cargas aceleradas no disco produzem campos magnéticos que aceleram proténs e
eletréns do gas em direcoes perpendiculares ao disco criando os jatos observados em rédio.
Dentro do modelo unificado, quando observamos fontes diretamente por estes jatos, esta-
riamos observando os objetos descritos como BL Lacs. Um fato interessante é que nem
todas os AGNs apresentam esta emissao, sendo uma questao que ainda continua em aberto
(Storchi-Bergmann et al., 1999; Winge et al., 2000; Riffel et al., 2006b).

A radiagao emitida na regiao mais central dos AGN pelo disco de acrecao aquece o
material frio que o orbita, que por sua vez re-irradia na forma de linhas de emissao. O
gas que circunda a fonte central é formado por duas componentes. Uma mais proxima do
ntcleo composta por nuvens densas que emitem linhas largas (BLR) e uma mais externa
com nuvem menos densas emitindo linhas estreitas (NLR).

A BLR ¢ a regiao emissora de linhas mais proxima da fonte central. Este fato faz
com que o estudo desta regiao proporcione informagoes fundamentais sobre os processos
fisicos de um AGN. As linhas de emissao desta regiao possuem velocidades tipicas da
ordem de 103-10*kms ~! e tem seu movimento governado pelo potencial gravitacional da
fonte central. Esta regiao nao pode ser resolvida espacialmente uma vez que suas densas
nuvens (n, > 10% cm™3) se encontram em uma regiao menor que 1pc (Osterbrock, 1989)
No entanto esta proximidade entre as nuvens e a fonte central faz com que as linhas
de emissao sintam os efeitos da variabilidade do continuo. Esta variabilidade retardada
devido ao tempo de propagacao da luz dentro da BLR pode ser mapeado em estudos de
variabilidade (conhecidos por mapeamentos de reverberacao) e nos fornece informagoes
fundamentais a respeito desta regiao (Peterson et al, 1999).

Circundando a BLR existe uma regiao de poeira em formato toroidal, conhecido pelo
nome torus. Esta estrutura fornece uma cobertura anisotropica da emissao da fonte central.

Esta cobertura seria responsavel pelas diferencas observadas entre galaxias Seyfert 1 e 2



(Osterbrock, 1978). Esta regiao tem sua importancia como forte emissora de continuo na
regiao do infravermelho préximo em forma de radiacao de corpo negro com temperaturas
que podem chegar a ~2000 K. O limite desta temperatura se d& pelo fato de que acima
dela acontece a sublimacao dos graos de poeira. A presenca da estrutura do torus é
suportada por estudos polarimétricos (Antonucci & Miller, 1985) e teve seus primeiros
estudos de modelagem na década de 1990 (Pier & Krolik, 1992). Estudo em galdxias
Seyferts préximas revelam um tamanho menor que 10 pc para esta estrutura (Packham et
al., 2005; Tristram et al., 2007; Radomski et al., 2008).

Enquanto a BLR ¢é uma regiao pequena, densa e nao resolvida a NLR representa propri-
edades opostas. Esta é a tinica regiao de uma AGN que pode ser resolvida espacialmente
pondendo chegar a extensao de centenas de parsecs em alguns casos. Possui uma mor-
fologia geralmente conica e suas linhas de emissao sao alargadas a velocidades tipicas de
~200-1000 kms™! com movimentos governados pelo poténcial da galdxia. A presenca de
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linhas de transicoes proibidas sugerem densidades tipicas de n, < 10*cm™2 e a partir de

algumas delas é possivel determiar a temperatura (valores tipicos sdo da ordem de T, ~

12000 K).

1.4 Emissao de Feil em AGNs

A BLR em AGNs tem sido estudada extensivamente desde o raio-X até a NIR durante
as ultimas duas décadas (veja Gaskell, 2009, para uma revisao) mas diversos aspectos
sobre suas propriedades fisicas ainda continuam em debate. Esse é o caso da emissao de
Fe1r que devido a grande quantidade de multipletos, forma um pseudo continuo que se
extende do UV a NIR pela mistura de mais de 23000 linhas (Sigut & Pradhan, 2003).
Esta emissdao é importante por quatro razoes: (i) a emissao de Fell representa um dos
agentes resfriadores de BLR, emitindo certa de 25% da energia desta regiao (Wills et al.,
1985); (i1) o pseudo-continuo emitido pelo Fell representa um forte agente contaminate
no espectro de um AGN e sem um modelamento apropriado dessa emissao pode levar a
uma descrigao errada das condigoes fisicas da BLR; (ii7) a regiao emissora de Fell é parte
desta regiao e pode fornecer informagoes sobre estrutura e a cinematica da BLR e da fonte

central. Apesar dos diversos estudos sobre a regiao emissora de Fe1r (Kuehn et al., 2008;



Matsuoka et al., 2008; Sluse et al., 2007; Hu et al., 2008; Kovacevié¢ et al., 2010) a forte
mistura das linhas de Fell nas regioes do 6ptico e UV impedem um estudo preciso de
suas propriedades e mecanismos de excitagao; (i) acredita-se que a intensidade de Felr
relativa ao pico de [O 111] A5007 esta associada a importantes parametros dos processos de
acrecao (Sulentic et al., 2000; Boroson, 2002). A razao Fe1/[O111] é a varidvel dominante
na analise de componente principal apresentada por Boroson & Green (1992).

As linhas de emissao de Fell foram observadas em quasares pela primeira vez por
Greenstein & Schmidt (1964). Poucos anos depois Wampler & Oke (1967) observaram uma
nova fonte com esta emissao, 3C 273. Sargent (1968) encontrou uma emissao extremamente
forte de Fe1r em [ Zw 1, superando inclusive a emissao das linhas de Hidrogénio. Nos anos
subsequentes diversos trabalhos reportaram objetos emissores de FeII e estudos detalhados
sobre a fisica desta emissao (Osterbrock, 1977; Meyers & Peterson, 1985; Grandi, 1981;
Joly, 1991; Boroson & Green, 1992).

A quantidade de Fe1l em AGNs é usualmente medida no 6ptico pela razao entre o
bump de Fe11 centrado em A4570 e a componente larga da linha de HB (Rys70) que podem
ser vistos na figura 1.5, que mostra o espectro de IZw 1 e sua intensa emissao de Fell na
regiao do éptico. Tipicamente, AGNs tém, em média, Rys79 ~ 0,4 sendo que 90% delas
possuem valores entre 0,1-1 (Bergeron & Kunth, 1984). AGNs com forte emissao de Felr
sao definidas como tendo Rys79 > 1, e ocorrem apenas ~5% dos objetos (Lawrence et al,
1988). Apenas alguns poucos ultra emissores de Fe1l (Rys579 > 2) foram observados, sendo
uma ordem de magnitude mais raros (Lipari et al., 1993; Moran et al., 1996; Xia et al.,
1999). Este valor esté relacionado a diversas propriedades fisicas dos AGNs. Por exemplo,
Boroson & Green (1992) identificaram que a quantidade Rys7o estd anti-correlacionada
com a largura de Hf, com o pico de [O111] e assimetrias & esquerda de HS. A variabilidade
da lei de poténcia do continuo no raio-X mole também parecem estar correlacionadas com
Rus70 (Moran et al., 1996; Wilkes et al., 1987; Wang et al., 1996). Ainda, a emissao de
Fe 11 parece ser forte em AGNs com absorcao de linhas largas de baixa ionizacao (Hartig &
Baldwin, 1986; Boroson & Meyers, 1992). Todas essas correlagoes ressaltam a importancia
do entendimento da emissao de Fell para uma correta caracterizacao da BLR.

Imediatamente apds a descoberta da emissao de Fe 1l no espectro de AGNs os primeiros

modelos tedricos comegaram a aparecer. Estes trabalhos tentaram modelar, sem sucesso, a
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Figura 1.5: Exemplo da emissao de Fe Il no 6ptico em [ Zw 1. Nesta figura pode-se apreciar
que o acumulo de varias linhas de Fe 11 ao redor de Hf formam dois “bumps” caracteristicos
desta emissao.

emissao de Fe 11 utilizando modelos de fotoionizagao da BLR (Netzer, 1980; Kwan & Krolik,
1981). A falha dos modelos de fotoionizagao em estimar as intensidades da emissao de
Fe1r levou a discussao se outros mecanismos de excitacao também contribuiriam para esta
emissdao. Phillips (1978, 1979) j4 tinha mostrado que excitagao colisional seria insuficiente
para computar a intensidade de Fell observada em AGNs e discutiu a possibilidade de
fluorescéncia do continuo, isto é, absor¢ao de fétons do continuo por transi¢oes de Felr)
ser responsavel pela intensidade desta emissdo. Netzer & Wills (1983) e Wills et al.
(1985) desenvolveram modelos mais elaborados da emissao de Fe11 incluindo fluorescéncia
do continuo, excitacao colisional e auto-fluorescéncia das linhas Fe1l. No entanto, ainda
nao conseguiam reproduzir o fluxo total de Felr observado em AGN, ja que prediziam
uma quantidade de Fe Il /HB =~ 3-5, enquanto a quantidade observada era da ordem de
Fe 1l /HP =~ 12.

Penston (1987) argumentou que a presenca de multipletos inesperados de Fe1r no UV
no espectro da estrela simbidtica RR Tel deveriam surgir do cascateamento de niveis mais
altos excitados pela absor¢ao de um féton de Lya. Penston ainda argumentou que estes
niveis nao poderiam ser excitados pelos mecanismos de excitacao proposto por Wills et
al. (1985) ja que possufam energias na ordem de 10eV. Graham et al. (1996) obtiveram
a primeira evidéncia observacional destes multipletos de Fe1l no UV em um quasar ultra
emissor de Felr, QSO 2226-3905. Sigut & Pradhan (1998) usando um modelo atomico

de Fell com 262 niveis de estrutura fina e considerando fluorescéncia de Lya (além dos
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outros mecanismos de excitagdo propostos por Wills et al., 1985) demonstraram que este
mecanismo ¢ de fundamental importancia na determinagao das intensidades da emissao de
Fe 11 no éptico e UV. Sigut & Pradhan (1998) mostraram, ainda, que a caracteristica chave
da fluorescéncia de Ly« estaria presente na NIR na forma do bump de Felr em A\9200. O
aumento nesta emissao seria causado por cascateamentos primarios de niveis superiores,
5p, para os niveis e*D e e®D apds a captura de um féton de Lya. A presenca do bump de
Fe1r em 9200 foi observada por Rodriguez-Ardila et al. (2002) para uma amostra de 4
AGNs levando a confirmagao do mecanismo de fluorescéncia de Lya.

Devido a complexidade e incerteza nas probabilidades de transicao do Fell a maneira
que se tem mostrado mais eficiente no estudo desta emissao em AGNs consiste em derivar
templates empiricos das observagoes. A descoberta de Boroson & Green (1992) de que
a razao relativa das linhas de emissao do ferro se mantinham constantes de objeto para
objeto, independentemente da luminosidade da AGN, permitiu que eles aplicassem esta
propriedade a uma grande amostra de quasares. Utilizando o espectro de 1Zw1 eles
derivaram um template de Fell na regiao entre A\ 4400-5600 removendo todas as outras
linhas identificadas como nao sendo de Fell, ficando apenas com o espectro de emissao
de ferro permitido. Véron-Cetty et al. (2004) estenderam este conceito para toda regiao
do 6ptico também usando observacoes de 17Zw,1. Estes templates ajustam de maneira
satisfatéria a emissao de Fe1l em mais de 4000 AGNs (Hu et al., 2008; Dong et al., 2011)
através de escalonamentos e convolugoes apropriadas com as velocidades de dispercao da
BLR estimadas a partir de outras linhas de emissao desta regidao. Veestergaard & Wilkes
(2001) complementaram este template para a regiao do UV usando um espectro de [ Zw 1
obtido com ”Hubble Space Telescope “ (HST).

Quase uma década depois, Garcia-Rissmann et al. (2012) derivaram o primeiro template
semi-empirico da emissao de Fell na NIR utilizano um espectro de média resolucao de
[Zw 1 e os modelos tedricos desenvolvidos por Sigut & Pradhan (2003) e Sigut et al. (2004).
Este template foi capaz de reproduzir a emissao de Fe 11 em Ark 564, outra NLS1 conhecida
por sua emissao de Fe1r (Joly, 1991; Rodriguez-Ardila et al., 2002). Assim como no éptico
eles econtrarm que o espectro de Fell na NIR forma um pseudo-continuo no intervalo
AA8000-11600A. Por outro lado, diferente do 6ptico, o espectro de emissdao de Fell na

NIR apresenta fortes linhas de emissao que podem ser facilmente isoladas, permitindo
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uma caracterizacao de seus perfis e a comparacao com outras linhas de emissao da BLR.
Este fato faz com que a NIR apresente uma grande vantagem em relacao ao dtico, fazendo
a emissao de Fell nesta regiao uma poderosa ferramenta no estudo desta emissao como um
todo. Por exemplo, pode ser usado para estabelecer vinculos sobre a regiao mais provavel

onde o Fe1 é emitido (Rodriguez-Ardila et al., 2002).

1.5 Motivacao e objetivos deste trabalho

A emissao de Fell permitido em AGNs é observada como sendo proveniente da BLR.
Uma vez que esta regiao nao pode ser resolvida espacialmente, ela sé pode ser estudada
através de espectros integrados. Apesar do sucesso dos templates em medir a emissao de
Fe1r, alguns problemas fundamentais continuam em aberto, tais como os mecanismos de
excitagao por tras de sua origem e a localizacao dentro da BLR onde é formada.

O pseudo-continuo criado pela mistura dos numerosos multipletos devido a largura
das linhas de emissao impedem um estudo acurado desta emissao nas regides do Optico
e do UV. Neste sentido a emissao de Fell além de nao poder ser estudada com precisao,
representa uma agente contaminante que precisa ser subtraido para um estudo confiavel
das outras linhas de emissao da BLR. No entanto na NIR linhas da BLR como O1, Cartr
e Paf estao completamente isoladas, tornando-a particularmente promissora para estudar
a fisica da BLR.

Modelos avancados de fotoionizagao junto com fluorescéncia do continuo via linhas de
resonancia do UV, auto-fluorescéncia e excitacao colisional nao conseguem reproduzir a
intensidade e a forma da emissao de Fe1r em AGNs (Wills et al., 1985; Joly, 1993; Baldwin
et al., 2004). Ainda, a classe de ultra emissores de Fell parece simplesmente inexplicivel
para os modelos tradicionais (Joly, 1993; Graham et al., 1996). O desenvolvimento de um
template de Fe1l na NIR por Garcia-Rissmann et al. (2012) abriu novas portas para o
estudo desta emissao. No entanto os resultados apresentados por eles foram aplicados em
apenas dois objetos: 1Zw1 e Ark564. A sua extensao a uma amostra maior é necessario
para realizar um estudo mais consistente sobre esta emissao. Somado a isto, o fato das
linhas de emissao de Fell estarem relativamente isoladas nesta regiao permite uma me-

dida precisa de suas caracteristicas (FWHM, fluxo, perfil, etc) fazendo o seu estudo mais
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confidvel em comparacao ao éptico e fornecendo fortes vinculos a modelos que descrevem
a emissao de FeTr.

Assim, com base no que foi escrito acima, este trabalho tem por objetivos:

e Caracterizar a emissao de Fell em AGNs através dos templates disponiveis na lite-
ratura (éptico) e do desenvolvido por Garcia-Rissmann et al. (2012) na NIR. Esta

abordagem permite quantificar a emissao multi-banda do Fe1r;

e Comparar a emissao de Fell na NIR e no 6ptico. A utilizacao dos templates de Fe11
fornece valores de fluxo integrado e de linhas individuais desta emissao, permitindo
determinar e quantificar a relevancia do processo de fluorescéncia de Ly« na formagao

desta emissao;

e (Caracterizar os perfis das linhas de Fe1l na NIR e comparar suas propriedades com
as de outras linhas da BLR. O fato de que nesta regiao varias linhas de FelI estao
relativamente isoladas, permite medir caracteristicas relacionadas ao perfil das linhas

tais como a largura, forma e fluxo;

e Determinar a localizacao mais provavel da regiao emissora de Fell. A comparacao
das larguras das linhas de Fell com as de outras linhas da BLR permite impor

vinculos ao local mais provavel onde as nuvens que emitem essas linhas estao.

Esta dissertacao é apresentada na seguinte ordem. No capitulo 2 é realizada uma ca-
racterizacao da amostra de dados, bem como uma descrigao de suas observacgoes e reducao
dos dados. No capitulo 3 é realizado um estudo das linhas de Fell através aplicacao dos
templates da literatura. Ainda, é estudada a emissao de Fell no optico e na NIR, de
maneira comparativa, a fim de determinar a importancia do processo de fluorescéncia de
Lya na producao dessas linhas. No capitulo 4 é caracterizado os perfis individuais de Fe1r
e de outras linhas da BLR. Os resultados sao utilizados para determinar a localizagao mais
provavel das nuvens emissoras de Fell. No capitulo 5 apresentamos os resultados mais

relevantes desta dissertacao assim como as perspectivas do trabalho.



Capitulo 2

Selecao da amostra

A amostra de dados que compoem esta dissertacao foi escolhida a partir de trabalhos
anteriores sobre AGNs. Cada um destes trabalhos fizeram suas anélises dentro de suas
proprias motivagoes cientificas. Uma vez que estes dados jé estao disponiveis, aproveitamos
a grande quantidade de informacao disponivel para montar uma amostra condizente com
os objetivos cientificos deste trabalho. Essa dissertacao tem por foco prioritario o estudo
do Fe1l na NIR. Neste sentido a amostra foi selecionada a partir do atlas de Riffel et al.
(2006a) e dos trabalhos de Rodriguez-Ardila et al. (2000) e Rodriguez-Ardila et al. (2002).

Os critérios de selegao foram tomados segundo as diretrizes a seguir:

e Galédxias Seyfert 1 e Quasares: Uma vez que estamos interessados na emissao de Felr
permitido formado na BLR é natural que a amostra selecionadas seja composta por

objetos (AGNs) de tipo 1.

e Intensiva emissao de FeI1: O interesse nos mecanismos de excitagao bem como outras
propriedades fisicas desta emissao fez com que a amostra fosse selecionada a partir

de AGNs com emissao moderada ou intensa de Fell na NIR.

e FWHM das linhas largas de Hidrogénio: Foram selecionadas AGNs tais que FWHM<4000 kms™*
a fim de evitar que as linhas de Felr estejam foretemente misturadas com as “asas”

das linhas largas de outras espécies ao seu redor.

Neste capitulo vamos descrever a observacao e reducao dos dados na NIR das 25

galaxias selecionadas, pelos critérios acima. Adicionalmente, serao descritas brevemente

14
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observacoes complementares dessa amostra nas regioes do éptico e do UV e que foram
utilizadas neste trabalho. A lista final de objetos observados na NIR assim como as in-

formacoes basicas sobre estes sao apresentados nas colunas 1 a 3 da tabela 2.1.

Tabela 2.1: Informacoes observacionais da amostra na NIR.

Nome Tipo Redshift (z) Data Tempo de Exp. (s) E(B-V)q

Mrk 335 NLS1  0.02578 21 Out. 2000 2400 0.030

[Zw1 NLS1 0.06114 14 Ago. 2002 2400 0.057

Ton S180 NLS1 0.06198 11 Out. 2000 2400 0.013

Mrk 1044 NLS1 0.01645 11 Out. 2000 1800 0.031

Mrk 1239 NLS1 0.01927 21 Abr. 2000 1920 0.065
23 Abr. 2002 1920

Mrk 734 S1 0.05020 23 Abr. 2002 2400 0.029

PG1126-041 QSO 0.06000 23 Abr. 2002 1920 0.055
24 Abr. 2002 2160

H1143-182 S1 0.03330 21 Abr. 2000 1920 0.039

NGC 4051 NLS1  0.00234 20 Abr. 2002 1560 0.013

Mrk 766 NLS1 0.01330 21 Abr. 2000 1680 0.020
25 Abr. 2002 1080

NGC 4748 NLS1 0.01417 21 Abr. 2000 1680 0.052
25 Abr. 2002 1440

Ton 156 QSO 0.54900 25 Abr. 2002 3600 0.015

PG 1415+451 QSO 0.11400 24 Abr. 2002 3960 0.009
25 Abr. 2002 1440

Mrk 684 S1 0.04607 21 Abr. 2000 1440 0.021

Mrk 478 NLS1 0.07760 20 Abr. 2002 3240 0.014

PG 1448+273 QSO 0.06522 24 Abr. 2002 2160 0.029

PG 1519+226 QSO 0.13700 25 Abr. 2002 4000 0.043

Mrk 493 NLS1 0.03183 20 Abr. 2002 1800 0.025
25 Abr. 2002 900

PG 1612+262 QSO 0.13096 23 Abr. 2002 2520 0.054

Mrk 504 NLS1 0.03629 21 Abr. 2000 2100 0.050

1H1934-063  NLS1 ~ 0.01059 02 Jun. 2004 2160 0.293

Mrk 509 S1 0.34397 23 Out. 2003 1440 0.057
01 Jun. 2004 2160

1H 2107-097 S1 0.02652 23 Out. 2003 1680 0.233

Ark 564 NLS1 0.02468 10 Out. 2000 1500 0.060
23 Jun. 2003 2160

NGC 7469 S1 0.01632 23 Out. 2003 1920 0.069

Nota - NLS1 sdo galdxias Seyfert 1 caracterizadas por possuirem FWHM<2000kms™!, razdo
[O11]/HS < 3 e intensa emissdo de Fell no dptico e UV (Osterbrock & Pogge, 1985)
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2.1 Observacoes e reducao de dados

Os espectros da amostra foram observados entre anos 2000 e 2004 utilizando o telescépio
IRTF (do inglés, NASA Infrared Telescope facility) de 3 metros de diametro, localizado
no monte Mauna Kea, Hawaii-EUA. A fim de obter o espectro completo na regiao de
0.8-2.4 um foi utilizado o espctrégrafo SpeX (Rayner et al., 2003) no modo de dipersao
cruzada (SXD, 0.8-2.4 um) e um CCD ALADDIN 3 InSb de 1024x1024 pixeis com uma
escala espacial de 0.15” /pixel. Neste modo o intervalo de 0.8-2.4 ym é observado simulta-
neamente, dividido em diferentes ordens, cada uma refente a uma banda de observagao. A

tabela 2.2 mostra as bandas e comprimentos de onda em repouso coberto por cada ordem.

Tabela 2.2: Intervalo espectral das diversas ordens do SpeX.

Ordem Banda Cobertura espectral(um)

3 K 1,88-2,42
4 H 1,41-1,81
5 J2 1,13-1,45
6 J1 0,94-1,20
7 Z 0,81-1.03
8 I 0,81-0,90

As observacoes foram realizadas utilizando o modo ABBA que consiste de exposicoes
em posigoes diferentes ao longo da fenda, posicoes estas representadas pelas letras A e B.
Este modo além de possuir a vantagem de manter todas as exposicoes sobre o alvo, ainda
permite uma subtracao direta da emissao das linhas de céu. Cada uma destas exposicoes
individuais foi realizada com um tempo de exposi¢ao de 180 segundos. Apds varios ciclos
ABBA, o tempo de exposigao efetivo pode chegar a até 90 minutos (ver coluna 6 da tabela
2.1). Além do alvo de ciéncia, ainda é observado uma estrela do tipo AOV para cada fonte
da amostra, a fim de fornecer padroes teliricos com a mesma massa de ar, necessarias
para o processo de reducao.

Estes dados ja se encontravam reduzidos (reducdo realizada por Alberto Rodriguez
Ardila) e publicados na literatura (Rodriguez-Ardila et al., 2002; Riffel et al., 2006a), mas
devido a sua relevancia ao trabalho daremos uma breve descricao do procedimento, lis-

tando os principais passos e ferramentas utilizados. Para a reducao dos dados do SpeX
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existe uma pipeline ! chamada SPEXTOOL. Esta ferramenta foi desenvolvida pela prépria
equipe do SpeX (Cushing et al., 2004) e permite realizar a extragdo do espectro da regiao
nuclear de cada ordem assim como a calibracao em comprimento de onda, tanto para as
galdxias quanto para as estrelas teluricas. Os espectros unidimensionais sao entao dividi-
dos pela estrela teldrica selecionada para cada alvo utilizando uma outra pipeline, também
desenvolvida pela equipe do SpeX, chamada Xtellcor (Vacca et al., 2003). Este procedi-
mento permite cancelar as bandas teliiricas presentes no intervalo espectral observado e
recuperar informacoes presentes nesta regiao. Por fim os espectros das diferentes ordens
sao unidos em um unico espectro unidimensional. Uma descri¢cao mais completa e deta-
lhada do processo de reducao e calibracao dos dados da NIR pode ser encontrada em Riffel
et al. (2006b).

Utilizando as linhas de [S111] A9531, Pad, Pafg, Bry e He1A10830 foi possivel determinar
o redshift (z) de cada objeto (com erro inferior a 3% referente aos valores do NED. 2).
Os valores de z determinados por este processo estao presentes na coluna 3 da tabela 2.1.
Posteriormente, os espectros foram corrigidos por extin¢ao galactica, ou E(B-V)q, cujos
valores foram determinados a partir dos mapas COBE/IRAS no infravermelho (Schlegel
et al., 1998) (estes valores estao apresentados na coluna 6 da tabela 2.1).

Por fim, apds estes procedimentos ficamos com os espectros reduzidos e calibrados em
comprimento de onda e fluxo, além de corrigido por redshidt e extincao galactica. Os
espectros finais encontram-se nas Figuras 2.1-2.5. No entanto, ao longo dessa dissertacao
as analises realizadas dependem exclusivamente das linhas de emissao, sendo necessaria a
subtragao do continuo observado. Para isto foi ajustado uma funcao splined ao espectro
escolhendo pontos livres de linhas de emissao ou absorcao. Nesta etapa foi utilizada a
tarefa fit1d do IRAF. Uma abordagem mais elaborada da analise e subtragao do continuo
consistiria de um ajuste simultaneo de um template de populagao estelar, emissao térmica
de poeira e uma lei de poténcia, o que foge do escopo deste trabalho. Ainda, pelo fato
dos espectros épticos e NIR nao serem contemporaneos, as incertezas associadas seriam
muito grandes. Um exemplo deste ajuste e subtracao é mostrado na figura 2.6 para uma

das galaxias da amostra, 1H 1934-063. Nesta figura, ainda sao indicadas as linhas mais

!Este termo em reducao de dados refere-se a um software para o processamento automéaticos dos dados
2NASA /IPAC Extragalactic Database (NED) - http://ned.ipac.caltech.edu/
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relevantes a este trabalho, tais como as linhas de Fe1r em 1um, o bump de \9200, Pag,
o tripleto de Calr e O1A11287. As linhas de Pay, Pad e [S111] A9531 foram adicionadas

como referéncia.
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valo entre 8000-14000A é mostrado. Os espectros no intervalo 8000-24000A podem ser
observados em Riffel et al. (2006).
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painel inferior mostra o espectro com o continuo subtraido e as linhas mais relevantes a
este trabalho.
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2.2 Dados no 6ptico e ultravioleta

Ao longo desta dissertacao ainda foram utilizados dados em duas outras regioes espectrais,
optico e ultravioleta. Para boa parte da amostra estes dados estao disponiveis em bancos
de dados publicos ou foram observados previamente por Rodriguez-Ardila et al. (2000)
(comunicagao privada).

No éptico, a regiao de interesse é a do bump de Fell centrado em A4570, assim como
na linha de emissao de HB. Para isso foram utilizados dados de trés fontes. A primeira
foi o “Sloan Digital Sky Survey” 3 (SDSS), que consiste de um survey cobrindo cerca de
~35% do céu utilizando um imageador e espectrografo multi-fibra em um telescopio de 2,5
metros, situado no Apache Point Observatory, no Novo México, Estados Unidos. Além do
SDSS, a amostra conta com dados observados por Rodriguez-Ardila et al. (2000), entre
os anos 1996 e 1999, utilizando o telescépio de 2,5 metros do Complejo Astronomico El
Leoncito (CASLEOQO). Por fim, foram adicionados os dados épticos dos AGNs Mrk 734,
Mrk 478, PG 1126-041, observados por Boroson & Green (1992) com telescépio de 2,1 me-
tros, situado no “Kitt Peak National Observatory” (KPNO). Todos estes dados estavam
disponiveis, reduzidos e calibrados em fluxo. De maneira andloga ao procedimento reali-
zado com os espectros da NIR, o continuo foi subtraido através do ajuste de uma funcao
spline3. A figura 2.7 mostra um exemplo de subtracao do continuo na regiao do 6ptico
para, [Zw 1. Na figura a linha azul representa o ajuste da funcao spline e as linhas mais
relevantes a este trabalho sao indicadas. A lista de espectros 6pticos esta apresentada na
coluna 2 da tabela 2.3 e os espectros observados sao apresentados nas figuras 2.8-2.11.

Para a regiao espctral do ultravioleta o interesse é na linha de C1v A1550. Para essa
regiao espectral apenas 8 objetos da amostra possuem dados disponiveis em banco de
dados publicos, com resolucao espectral espectral compativel com os dados da NIR e
do 6ptico. Os dados utizados foram observados, utilizando o telescopio espacial Hubble
(HST, do inglés Hubble space telescope) de 2,4 metros, junto com os espectrégrafos Faint
Object Spectrograph (FOS), Cosmic Object Spectrograph (COS) e Space Telescope Imaging
Spectrograph (STIS). Assim como no éptico, esses dados estavam disponiveis, reduzidos e

calibrados em fluxo. A exemplo do que foi realizado na NIR e no éptico, os espectros UV

Shttp://www.sdss.org/
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Figura 2.7: Exemplo de subtracao do continuo no 6ptico para [Zw 1. O painel superior
mostra o espectro observado (linha preta) e o ajuste do continuo obtido (linha azul). O
painel inferior mostra o espectro com o continuo subtraido e as linhas mais relevantes a
este trabalho.

tiveram o continuo subtraido por uma funcao spline3. A Figura 2.12 mostra um exemplo
de subtracao do continuo para a regiao do UV para uma AGN da amostra, PG 1612+4262.
Na figura a linha azul representa o ajuste da funcao spline e a linha de C1v A1550 esta
indicada. A lista de objetos com espectros UV é apresentada na coluna 3 da tabela 2.3 e
os espectros observados sao apresentados nas figuras 2.13 e 2.14.

A principal razao para a utilizacao de dados do éptico, é a medida da razao Rysr.
Para boa parte da amostra esta quantidade estava disponivel em trabalhos anteriores.
Joly (1991) realizou um estudo estatistico entre a emissdao de Fell e luminosidade em
radio e com esse intuito, ela compilou valores de Ry579 de diversos autores. No entanto,
até 1992 as medidas da emissao de Fell eram efetudadas considerando ajustes gaussianos
para descrever o bump de A4570. O método desenvolvido por Boroson & Green (1992)
apresenta uma grande vantagem em relacao ao método do ajuste gaussiano, por isolar a

emissao de Fell e permitir uma medida muito mais precisa de seu fluxo. Uma vez que para
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grande parte da nossa amostra os dados 6pticos estavam disponiveis, preferimos realizar
o ajuste e medida da intensidade da emissao de Fell e Hf, garantindo maior consisténcia
para os valores encontrados.

Uma vez que os dados no 6ptico tém a funcao de forncer quantidades a serem compa-
radas com as da NIR, uma questao a ser levantada é o fato dos dados serem observados
em diferentes datas. E bem sabido que os AGNs apresentam variabilidade do continuo
e das linhas largas ao longo de todo o espectro (Peterson, 1997). E conveniente, entao,
analisar o efeito da variabilidade sobre as linhas de emissao de Fe1r e HS. Poucos traba-
lhos examinam a variabilidade das linhas de Fell no éptico (Giannuzzo & Stirpe, 1996;
Doroshenko et al., 1999; Kollatschny et al., 2000; Wang et al., 2005; Shapovalova et al.,
2012). O cendrio geral que surge destes trabalho é que a emissao éptica de Fell nao res-
ponde as variagoes do continuo (ao menos em longas escalas de tempo), com amplitudes
de variabilidade despreziveis quando comparadas a HS. A linha de HfS, por outro lado,
é bem conhecida por ser varidvel (Kaspi et al., 2000; Peterson et al, 2004; Peterson et
al., 1998; Kollatschny et al., 2000). Kollatschny et al. (2006) estudaram a variabilidade
da linhas de Hp, usando de uma amostra de 45 AGNs. Eles constataram que a variagao
fracional (isto é, a variagdo méxima do fluxo em relacao ao fluxo médio observado durante
a campanha de monitoramento) atinge valores da ordem de 10%. Utilizando os valores
apresentados no trabalho de Kollatschny et al. (2006) calculamos uma variagao fracional
média para HS de 11%. Este valor é da mesma ordem dos erros apresentados nas medidas
dos capitulos 3 e 4. Conluimos, portanto que as variacoes de Hf nao interferem na nossa
andlise de maneira significativa. Portanto, fluxos de Fe1l e H1 no 6ptico e na NIR podem
ser comparados sem precisar levar em consideragao potenciais incertezas introduzidos pelo
efeito de variabilidade.

Na regiao do UV, estamos interessados apenas no perfil da linha de C1v. Assim, os
efeitos de variabilidade no fluxo nao interferem nos resultados que serao apresentados nos
capitulos seguintes.

Por fim, apds todos estes procedimentos, ficamos com os espectros de toda a amostra
(em todas as regides espectrais mencionadas) reduzidos, calibrados em comprimento de
onda e fluxo, corrigidos por redshit e extingao galdctica, e ainda subtraidos da emissao do

continuo. Estes espectros, agora, foram utilizados nas analises que realizamos e que serao
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explicitadas nos capitulos seguintes.

Tabela 2.3: Objetos com dados épticos e UV disponiveis e telescopios com o qual foram
observados os espectros.

Nome Espectro Optico Espectro UV
Mrk 335 Casleo -
1Zw1 Casleo HST FOS
Ton S180 Casleo HST STIS
Mrk 1044 Casleo HST COS
Mrk 1239 Casleo

Mrk 734 KPNO -

PG 1126-041 - -
H1143-182 Casleo -
NGC 4051 - -

Mrk 766 - -
NGC4748 Casleo -

Ton 156 SDSS -

PG 14154451 SDSS HST FOS
Mrk 684 - -

Mrk 478 KPNO HST FOS
PG 14484273 SDSS -

PG 1519+226 SDSS -
Mrk 493 SDSS HST FOS
PG 16124262 SDSS HST FOS
Mrk 504 - -

1H 1934-063 Casleo -
Mrk 509 - HST COS
1H 2107-097 Casleo -

Ark 564 HST FOS’ -

NGC 7469 Casleo -
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Figura 2.8: Espectroscopia 6ptica disponivel para os objetos da amostra, ja estao corrigidos

por redshift.
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Figura 2.12: Exemplo de subtracao do continuo no UV para PG 1612+262. O painel
superior mostra o espectro observado (linha preta) e o ajuste do continuo obtido (linha
azul). O painel inferior mostra o espectro com o continuo subtraido e a linha de C 1v A\1550.
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Capitulo 3

Mecanismos de excitacao do Fell na

NIR

Neste capitulo iremos analisar a emissao do Fe1l na NIR e as implicagoes que os resultados
obtidos tém nos mecanismos de producao destas linhas. Devido a mistura dos multipletos
de Fell, essa emissao se torna dificil de ser estudada em outras regides espectrais como no
optico e no UV. Neste sentido, a NIR oferece uma grande vantagem em relagao as outras
regioes espectrais. Linhas de Fell permitidas como A10502 e A11127, sao completamente
isoladas, outras linhas como A9998 e A\10863 sao, pelo menos para NLS1, apenas levemente
misturadas com as linhas de Hidrogénio e Hélio.

Para o estudo do Fer1, iremos utilizar a abordagem de templates, a qual procura
modelar a emissao através de um espectro sintético deste fon, gerado de maneira empirica,
semi-empirica ou tedrica. Os templates vem sendo usados para estudar essa emissao ha
mais de vinte anos e tém se mostrado um método bastante robusto na analise da emissao
de Fe1r (Boroson & Green, 1992; Véron-Cetty et al., 2004; Veestergaard & Wilkes, 2001).

Nas secoes seguintes iremos mostrar a eficacia do template de Fe 11 na NIR, desenvolvido
por Garcia-Rissmann et al. (2012), tanto para a medida dessa emissdo quanto para a
subtracao do pseudo-continuo formado pelas varias linhas de Ferro, assim como as linhas
mais intensas nesta regiao. Também faremos uso da técnica descrita por Boroson &
Green (1992) para medirmos a emissao 6ptica de Fe1r, a fim do comparar e analisar as

propriedades fisicas desta emissao, no visivel e na NIR.
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3.1 Template da emissao de Fell no infravermelho

As linhas de emissao de Fe1r \9998, A10502, \10863 e A11127, conhecidas por “linhas de
1 um”, foram detectadas pela primeira vez em AGNs por Rudy et al. (2000). Em seu
trabalho, eles apresentaram observagoes espectrofotométricas no intervalo de 0,8-2,5 um
de 1Zw 1, o protétipo de NLS1 e conhecida por sua intensa emissao de Fell, na regiao
do éptico. O fato das quatro linhas de Fell acima serem as mais intensas desse fon,
¢ importante por pelo menos trés razoes: (i) as larguras medidas nas linhas de Ferr
resolvidas podem ser usadas como vinculos para o ajuste de templates em outras regioes
espectrais onde as linhas individuais de ferro nao podem ser resolvidas (Landt et al.,
2008). Isso permite uma subtragao mais precisa do pseudo-continuo desta emissao; (i) os
fluxos das linhas de 1 um podem ser usados para estudar essa emissao, os mecanismos de
excitacao e testar modelos tedricos relativos a emissao de Felr; (ii7) os perfis das linhas de
Fe1r podem ser comparados com os de outros elementos, a fim de obter informagoes sobre
a localizagao da regiao onde essa emissao ¢ produzida.

Modelos tedricos que descrevem a emissao de Fell na NIR sao bem raros. Até 1998 os
trabalhos publicados focaram em modelos que predizem a forma e intensidade da emissao
de Fell apenas nas regides espectrais do éptico e do UV (Wills et al., 1985). Sigut &
Pradhan (1998) deram um passo a frente, ao sugerir a fluorescéncia de Lya como um meca-
nismo de excitacao relevante para a producao de linhas de Fe 11 no 6ptico. Eles mostraram
em seu modelo que a presenca deste mecanismo de excitacao produziria, ainda, linhas de
Fell na regiao em torno de 9200 A. Essa predicéo foi confirmada observacionalmente em
2002 para uma amostra de 4 AGNs (Rodriguez-Ardila et al., 2002). Alguns anos depois
os modelos foram aprimorados e incluiam outros mecanismos, tais como fluorescéncia do
continuo, excitacao colisional, auto-fluorescéncia entre linhas de Felrl e excitacao fluores-
cente de Lya e Lyp (Sigut & Pradhan, 2003; Sigut et al., 2004). O modelo atémico de
Fe11 utilizado por eles possui 827 niveis de estrutura fina (incluindo estados de E~15¢€V).
Este novo modelo era capaz de predizer aproximadamente 23000 linhas emitidas desde o
UV até a NIR. Landt et al. (2008) foram os primeiros a confrontar os modelos de Sigut &
Pradhan (2003), com resultados observacionais. Eles encontraram para uma amostra de

23 AGNs de tipo 1, resultados consistentes com as predigoes de Sigut & Pradhan (2003)
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exceto por algumas pequenas diferengas, como a linha de Fe1r A10502 que parecia ter seu
fluxo superestimado nos modelos.

Garcia-Rissmann et al. (2012) publicaram, pela primeira vez, um template da emissao
de Fe1r na NIR. Diferente do trabalho de Boroson & Green (1992), este template apre-
senta uma construgao semi-empirica ao utilizar os modelos de Sigut & Pradhan (2003)
e resultados obsevacionais de [Zw 1. O template foi aplicado satisfatériamente em outro
AGN, Ark564. No entanto, para uma abordagem mais robusta, é necessario verificar sua
confiabilidade em uma amostra maior, garantindo que o template reproduz com sucesso
a emissao de Fell permitida na NIR. A figura 3.1 mostra o template de Garcia-Rissmann
et al. (2012). No painel superior podem ser vistas as linhas de 1 um e o bump em 9200A.
Essas sdo, de fato, as caracteristicas mais notéveis no intervalo 8000-11600A. No painel
inferior o template foi aumentado 25 vezes para dar destaque a floresta de Fe11, devido ao

acumulo de 1915 linhas neste intervalo.

I|I.....k....l.lJ‘.h.|‘ L R

25x

Intensidade [Unidades Arbitrarias]

LL Lm'.m h | IL_

P TR B B
9000 10000 11000
Comprimento de Onda (f\)

Figura 3.1: Quadro de cima: Template semi-empirico derivado do modelo melhor ajustado
ao espectro de [Zw 1. Quadro de baixo: Imagem aumentada em 25 vezes do template
mostrando a presenga de numerosas linhas de Fe 11, principalmente para A <1 ym. Imagem
retirada de Garcia-Rissmann et al. (2012).

Para poder aplicar o template da figura 3.1 aos dados, é necesséario convolui-lo com uma
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funcao que represente o perfil observado das linhas de Fe 11 nos espectros. As linhas de 1 ym
fornecem os parametros necessarios para esta tarefa (fluxo, fungdo que descreve o perfil
e FWHM) e sado as mais adequadas para esta medida pois nao sé sdo as mais intensas e
com o melhor sinal/ruido desse fon mas também estao ou completamente isoladas (A10502
e A11127) ou levemente misturadas (A9998 e A10863) com as linhas adjacentes. Garcia-
Rissmann et al. (2012) utlizaram a linha de A11127 como referéncia para convoluir o
template para 1Zw1 e mostraram que os resultados eram igualmente consistentes com
os erros encontrados se a linha de A10502 era utilizada. Neste trabalho, selecionamos a
linha A10502 por apresentar melhor sinal/ruido na grande maioria dos espectros. Além
disso, A11127 constantemente cai em regioes afetadas por absorcoes teliricas tornando sua
medida menos confidvel.

Para caracterizar o perfil de A10502 (largura, forma e intensidade) utilizamos o LINER,
uma rotina de minimizacao de x? que permite ajustar até um maximo de oito gaussianas
ou lorentzianas ao perfil de uma linha. Os valores de FWHM e a forma da funcao que
descreve o perfil servem de parametros iniciais para a convolucao do template, que é depois
escalonado, tendo como referéncia a intensidade do pico de Fe1r A10502.

A fim de avaliar se os parametros encontrados para A10502 eram os mais adequados
e de fato representavam um minimo no residuo, construimos uma rotina em python para
gerar variagoes nos parametros de convolucao do template tomando como referéncia os
valores encontrados com o LINER. Primeiramente a rotina gera uma grade de N pequenas
variacoes, de 0,5% para mais ou para menos, nos valores de FWHM medidos com o LINER.
Isso faz com que as linhas do template alarguem ou estreitem buscando a largura 6tima que
representa o perfil das linhas de Fell. Essas variacoes fazem com que o fluxo integrado
da linha aumente (ou diminua) a cada valor, alterando o valor do pico da linhas. Em
seguida, a rotina automaticamente escalona o template com o pico da linha de 10502A do
espectro observado. Com esses parametros estabelescidos sao gerados os templates e entao
estes sao subtraidos do espectro da AGN. Apds a subtracao a rotina compara o residuo
com as regioes laterais as linhas de 1um, determina uma média entre eles, e identifica qual
dos parametros apresenta um menor rms. Esse procedimento é repetido para trés tipos
diferentes de fungao de ajuste: gaussiano, lorentziano e voigt.

A rotina descrita no pardgrafo anterior foi aplicada a amostra e como esperado, os
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valores encontrados que minimizam o residuo da convolucao estao muito préximos dos
valores encontrados com o LINER, ficando dentro do erro das medidas obtidas com este
ultimo. O resultado dos valores de fluxo, largura e forma do perfil encontrado para cada
galdxia sao apresentados nas colunas 2, 3 e 4, respectivamente, da tabela 3.1. Com os
valores medidos, o template foi convoluido pela funcao descrita na coluna 4 da tabela 3.1 e
depois escalonado tendo como referéncia a intensidade do pico de Fe1r A10502. Os valores
dos residuos encontrados sao apresentados na coluna 5 da tabela 3.1.

Os resultados dos ajustes sao apresentados nas figuras 3.2-3.5. Uma inspecao a estas
ultimas mostra claramente que o template repoduz adequadamente a emissao de Felr,
principalmente ao redor das linhas de 1 ym. A tnica diferenca é apenas um fator de escala
entre os objetos. Isso significa que a razao das linhas de 1 um permanece constante de
objeto para objeto em toda a amostra, sugerindo um mecanismo de excitacao comum para
estas linhas. Utilizando a rotina LINER, podemos também obter o fluxo integrado das
linhas de Fell nesta regiao. A importancia desta medida sera discutida na secao 3.3. Os
resultados sao mostrados nas colunas 2 a 5 da tabela 3.2. Todos os valores listados foram
obtidos a partir do template exceto pelo fluxo da linha de Paf (ou Paa) que foi medido a
partir de um ajuste gaussiano direto no espectro observado (mais detalhes no capitulo 4).
Os valores do fluxo da componente larga de Pafg foram adicionados a esta tabela a fim de
calcular o valor da razao entre as linhas de 1um e esta linha. Definimos esta razao como

Ripm-
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Tabela 3.1: Parametros do perfil da linha de Fe1r A10502 usados para convolugao do

template.

Nome Fluxo! FWHM? Perfil rms>
Mrk 335 144 +09 1230 £ 74  Gaussiano 1,60
[Zw1 398+ 1,6 890 + 36  Lorentziano 2,60
Ton S180 28+ 0,1 1030 £52  Gaussiano 0,29
Mrk 1044 97+ 06 1310 =79  Gaussiano 0,55
Mrk 1239 29,1 + 1,7 1350 £81  Gaussiano 2,70
Mrk 734 17,8 £ 2,1 1600 £ 192 Gaussiano 1,06
PG ,1126-041 25,0 + 2,3 2000 + 180 Gaussiano 1,87
H1143-182 18,5 £ 1,7 2170 + 195 Gaussiano 3,01
NGC4051 20,0 £ 2,4 1430 &= 172  Gaussiano 0,90
Mrk 766 21,2+ 25 1650 + 198  Gaussiano 2,20
NGC 4748 21,2+ 1,9 1800 + 162 Gaussiano 1,20
Ton 156 47,8 £ 5,7 2050 + 246  Gaussiano 2,20
PG1415+451 44+ 04 2140 £ 171  Gaussiano 0,48
Mrk 684 43,5+ 2,6 1430 = 8  Gaussiano 4,19
Mrk 478 50,7 + 3,0 1400 £ 84  Gaussiano 2,30
PG 14484273 10,9 £ 0,5 950 + 48 Gaussiano 0,68
PG 15194226 4,4 4+ 04 2280 + 182 Gaussiano 6,40
Mrk 493 16,2+ 0,6 800 4+ 32 Gaussiano 2,80
PG1612+262 3,7+ 0,3 1770 + 124  Gaussiano 0,56
Mrk 504 6,0 £ 0,4 1630 + 114 Gaussiano 0,69
1H1934-063 16,7 £ 1,5 1200 & 108 Gaussiano 1,70
Mrk 509 424 4+ 3,4 2220 £ 178  Gaussiano 1,80
1H,2107-097 29,9 £ 1,8 1800 4+ 108 Gaussiano 0,89
Ark 564 179 £ 0,9 800 &40  Lorentziano 2,20
NGC 7469 243 £ 1,7 1860 = 130  Gaussiano 1,17

1 —2

I'Em unidades de 1071 ergss—! cm
2 FWHM em kms™!
3 Em unidades de 1077 ergss™! cm

1 -2



Tabela 3.2: Fluxo das linhas de 1 yum medido com o template.
Fe1r! .

Nome 29998 N0502  AL0863  AL1127 Pap Ry
Mrk 335 148 +06 139+06 10,1 £04 6,8 +0,3 87,1 £ 52 0,52 + 0,07
17wl 3044+12 294412 219409 1424+0,6 529+21¢ 1,81 4 0,08
Ton S180 25+01 24+01 18401 12401 146407 0,54+ 0,07
Mrk 1044 85+03 80+03 58+02 4,0£0,2 242+ 14 1,08 £ 0,07
Mrk 1239 297+12 281 +1,1 20,2+08 13,7+05 1356 +81 0,68 £ 0,07
Mrk 734 15,1 +06 16,0+ 06 10,7+04 724+03 439 +53* 1,12+ 0,09
PG,1126-041 14,54+ 0,6 14,04+ 0,6 10,04+ 04 7,0+ 0,3 784+ 7,1* 0,58 £+ 0,06
H1143-182 12,0+ 05 11,7405 83403 58402 151,24 136 0,25+ 0,02
NGC4051 20,0 +0,8 188+0,8 136 +05 94+04 65,1 £ 7,8 0,95 + 0,11
Mrk 766 183+0,7 176 £0,7 13,1 £05 90+04 1154+ 13,9 0,50 + 0,06
NGC 4748 180+ 0,7 176 £0,7 127+05 88 +04 62,9 + 5,7 0,91 + 0,07
Ton 156 3394+ 14 301+12 250+£1,0 1734+0,7 14464 174 0,74 & 0,06
PG1415+451 454+0,2 474+0,2 32+0,1 2240, 10,5 £ 0,8* 1,39 4+ 0,07
Mrk 684 446 +18 430+ 1,7 309+12 21,5+0,9 657+39* 1,13 +0,13
Mrk 478 51,7+ 2,1 516 £2,1 387415 266+ 1,1 747+45* 126 4+0,14
PG 1448+273 10,1 £04 99+04 72+03 49+02 408 + 2,04 0,79 £ 0,07
PG1519+226 3,7+0,1 35+0,1 26+0,1 18+0,1 20,1 + 1,6 0,58 + 0,06
Mrk 493 116 +05 112+04 82403 54402 24,4 + 1,0¢ 1,49 4+ 0,09
PG 16124262 22+01 21401 15401 10+01 380427 0,18+ 0,04
Mrk 504 53+02 544+02 39+02 26=+0,1 12,5 £ 0,9 0,49 + 0,35
1H1934-063 176 £0,7 169+ 0,7 122+05 84 +0,3 62,8 + 5,7 0,88 £ 0,06
Mrk 509 31,8+ 1,3 331 +1,3 226+09 16,54+ 0,7 241,7+ 19,3* 0,26 + 0,1.5
1H,2107-097 240+ 10 236+09 16,7+0,7 11,7+05 116,170 0,65+ 0,08
Ark 564 116 +05 11,3+05 83+03 56+0,2 56,9 + 2.8 0,65 £+ 0,01
NGC 7469 171 +0,7 16,5+0,7 119+£05 83+0,3 1749+ 122 0,31 + 0,04
1 Fluxo em 10~ "? ergss—! cm ™2

¢ Valor de Paa corrigido para Pag

4%
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Figura 3.2: Ajuste do template de Fell na NIR aos espectros da amostra. Para cada
objeto o quadro superior mostra o espectro observado (linha preta) e o template de Felr
convoluido (linha vermelha). No quadro inferior encontra-se o mesmo epectro mas agora
livre de Fe1r.

Apesar de reproduzir bem a emissao de Fell permitida na NIR, o template apresenta
algumas peculiaridades que devem ser levadas em consideragao. Duas caracteristicas re-
siduais sao aparentes apds a subtracao do template. A primeira é um excesso em emissao
centrado em 11400A observado no espectro de I[Zw 1 e que parece nao estar presente no

resto da amostra. Os modelos de Sigut & Pradhan (2003) subestimam a intensidade desta
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Figura 3.3: Continuagao da figura 3.2

emissao, de modo que foi modificada manualmente no template por Garcia-Rissmann et
al. (2012) para ajustar o espectro de IZw 1. A auséncia deste excesso nas demais galdxias
da amostra pode representar uma propriedade exclusiva de [Zw 1 ou ainda estar relaci-
onado com a intensidade da razao Rus7g, uma vez que IZw1 é um forte emissor de Felr
(Rys70 ~ 2,3, veja a segao 3.2). Estudar a natureza deste excesso exigiria observagoes de

uma amostra dominada por forte/ultra emissores de Fell, o que estd fora do escopo deste
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O segundo aspecto que deve ser considerado ao usar o template é o bump de Fell

em 9200A. A fim de verificar se o template reproduziu a emissdo nesta regido com o

mesmo rigor com que foram reproduzidas as linhas de 1 um foi realizada uma medida do

residuo desta emissao. O bump de 9200A é produzido pela mistura da linha de Hidrogénio

(Pa9 \9205) e as linhas permitidas de Fell. A emissao de Felr desta regiao é produzida
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exclusivamente pelo processo de fluorescéncia de Lya (Sigut & Pradhan, 1998). Apds a
subtracdo da emissao de Fell em cada galdxia, o residuo em 9200A deverd corresponder
exclusivamente a emissao de Pa9. Para testar esta hipdtese, usamos o fato de que as
intensidades das linhas de HT estao vinculadas entre si pelo decremento de Paschen, como
por exemplo Paf/Pa9 ~ 4.8 e Paa/Pa9 ~ 7.8 (Garcia-Rissmann et al., 2012). Assim,
medimos o fluxo da emissao residual da regiao de A9200, com a intensao de compara-la com
a emissao de Paf3. Neste procedimento foi empregado a rotina LINER. Os valores do fluxo
integrado do excesso em \9200 foram medidos através do template e estao apresentados
na coluna 2 da tabela 3.3. O fluxo de Pa9 foi medido a partir do residuo deixado apds
a subtracao do template de Fell e é mostrado na coluna 3. O valor esperado para Pa9
mostrado na coluna 4 foi estimado a partir do fluxo da linha de Pag (ou Paa quando a
anterior nao estava disponivel). A partir deste valores foi possivel determinar a quantidade
total de Fe1r no bump de A9200. Para isso subtraimos o valor esperado de Pa9 do valor
medido no residuo da subtragao do template (este valor corresponde a emissao de Fell que
nao foi corretamente computada pelo template) e somamos a esse valor a medida do fluxo
obtida com o template. Este valor encontra-se na coluna 5 da tabela 3.3. Definimos a taxa
Ro200 (mostrada na coluna 6) como a razao entre a emissao total de Fe1r em A9200 divido
por Pag.

As colunas 3 e 4 da tabela 3.3 mostram, respectivamente, o valor medido e o esperado
para a linha de emissao de Pa9. Claramente todos os valores medidos apds a subtracao
do template sao maiores que os valores esperados para linhas de Pa9. Isso significa que
o excesso de Fell centrado em A9200 e por consequencia a emissao predita pelo modelo
de Sigut & Pradhan (2003), estd subestimado. Esta discrepancia é natural ji que as
linhas de Fe1r em 9200A séo produzidas exclusivamente pela fluorescéncia de Lya. J4 as
linhas de 1 um, além desse mecanismo, sao também produzidas por processos tais como a
excitagao colisional e fluorescéncia do continuo. O fato de que as linhas de 1 ym sdao bem
reproduzidas em todos os casos confirma que o processo dominante mais provavel na sua
produgao é a excitagao colisional. Apesar disso é possivel combinar o resultado da emissao
do template, do valor medido para Pa9, através do residuo e do valor esperado de Pa9,
para determinar a quantidade total de Fe1rA9200 (mostrado na coluna 5 na tabela 3.3).

Esses valores serao melhor discutidos na segao 3.3.
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Tabela 3.3: Célculo da emissio integrada do fluxo em 9200A.

bump Fluxo Fluxo Esperado Total® R

Nome de Fe1r' A9200 Pa9? Pa9 Fe 11 \9200 9200

Mrk 335 16,8 £ 0,7 458 + 2,7 182 + 1,1 4444+ 29 051 £ 0,03
[Zw1 305+ 1,2 57,3+ 23 11,1 £ 0,4 76,7 + 3,4 0,88 + 0,04
Ton S180 2.6 + 0,1 6,0 + 0,3 3,1+ 02 55+ 0,3 1,00+ 0,05
Mrk 1044 9.4 + 0,4 8,8 + 0,5 50+ 0,3 13,1 £ 0,9 0,54 + 0,03
Mrk 1239 309+12 31,7+19 28,3 + 1,7 343 +23 0,25+ 0,02
Mrk 734 16,0 £ 0,6 18,6 + 2,2 9.2 + 1,1 254 + 3,3 0,35 + 0,04
PG ,1126-041 155+ 0,6 43,9+ 3,9 16,5 + 1,5 42.8 + 4,2 0,33 £+ 0,03
H1143-182 127+05 51,1+ 46 31,5 + 2.8 324+ 32 021 + 0,02
NGC 4051 227+0,9 353+ 4,2 13,6 + 1,6 445 +£59 0,68 £ 0,08
Mrk 766 21,3+0,9 53,7+64 24,0 + 2,9 51,0 £ 6,7 0,44 + 0,05
NG(C 4748 20,4 + 0.8 30,1 £ 2.7 13,1 +12 37,3+ 3,7 0,59 £ 0,05
Ton 156 3814+ 15 33,1 +40 30,1 + 3,6 41,0 £ 54 0,28 + 0,03
PG 14154451 57+ 0,2 7.5+ 0,6 2.2+ 0,2 11,1 £ 1,0 0,64 + 0,05
Mrk 684 50,8 £2,0 44,2 + 2,6 13,8 + 0,8 81,1 £54 0,75 + 0,05
Mrk 478 50,5 £2,0 36,4 + 2.2 15,7 + 0,9 71,2 +£4,7 0,58 £ 0,03
PG 14484273 114 +05 20,1 +£1,0 8,6 + 0.4 229+ 1,3 0,34 £ 0,02
PG 15194226 4,2+ 0,2 7.9 + 0,6 4,2 +0,3 78 +0,7 0,39 + 0,03
Mrk 493 130+05 290+ 1,2 51+ 0,2 36,8 £ 1,6 0,92 + 0,04
PG 16124262 2.5+ 0,1 12,0 + 0,8 82+ 0,6 6,3+ 0,5 0,10 + 0,01
Mrk 504 6,7 + 0,3 0,0 + 0,0 2.6 &+ 0,2 4,04+ 0,3 0,20 + 0,01
1H 1934-063 194 +08 31,4+ 28 13,1 4+ 1,2 37,7+ 3,7 0,60 £ 0,05
Mrk 509 3024+ 157 747 +6,0 50,8 +40,7 63,0+ 555 0,16 + 0,01
1H, 2107-097 26,1 +1,0 30,1 +1,8 242 + 1,5 32,0+ 21 0,28 + 0,02
Ark 564 13,0 +£ 05 143+ 0.7 11,8 + 0,6 15,4 + 0,8 0,27 & 0,01
NGC 7469 18,1 + 0,7 44,7 + 3,1 36,4 £+ 2.6 26,3+ 2,0 0,15 £ 0,01

1 -2

Nota — Em unidades de 107" ergss~! cm

1 Medido integrando o bump de A9200 no template.

2 Medido no espectro livre de Fell.
3 O Fluxo total est4 dado pela operacdo das colunas: 1+ (2 — 3)

A fim de avaliar a emissao de Fell na NIR de maneira alternativa, nds utilizamos

o CLOUDY (Ferland et al., 1999).

o CLOUDY ¢é um cédigo de fotoionizacao que a

partir de um conjunto de parametros prediz a razao entre as linhas do espectro. Entre

os mecanismos de excitacao incluidos no codigo estao fluorescéncia do continuo, excitagao

colisional, auto-fluorescéncia e fluorescéncia de Lya. Além disso, o CLOUDY utiliza um

atomo de ferro de até 371 niveis de estrutura-fina. Para verificar se era possivel modelar a

emissao de Fell com este codigo foi utilizado a mesma grade de parametros dos modelos

de Sigut & Pradhan (2003), a partir do qual o template de Garcia-Rissmann et al. (2012)
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foi derivado. No entanto, os resultados obtidos com o CLOUDY apresentaram fortes
inconsisténcias ao modelar a emissao do Fell nos espectros observados. Por exemplo, as
linhas de 1 um tiveram as intensidades preditas sendo iguais pelo cédigo, nao importando
quais dos conjuntos de parametros fossem utilizados. Este resultado é claramente diferente
do que é observado nos espectros, onde a linha A9998 é, em média, duas vezes mais
intensa que a linha A11127. Além disso, a razao entre o fluxo integrado das linhas de
1 pm e o fluxo Paf se mostraram superestimadas por um fator 2. Um dos motivos destas
discrepancias ¢ devido ao nimero de niveis de energia considerado. Enquanto os modelos
de Sigut & Pradhan (2003) utilizam um dtomo de 827 niveis, o CLOUDY utliza um dtomo
com aproxmadamete metade das transicoes. Por esse motivo, estes resultados nao foram

considerados ao longo das discussoes desta dissertacao.
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Figura 3.5: Continuacao da figura 3.2
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3.2 Template da emissao de Fell no 6ptico

Nesta dissertacao a medida da emissao de Fell no visivel se faz necessaria para realizar
uma comparacao entre esta e a da NIR. No optico, a emissao de Fell tem sido vasta-
mente estudada, tanto em andlises estatisticas quanto individuais (Joly, 1991; Boroson &
Green, 1992; Wang et al., 1996; Zhou et al., 2006; Hu et al., 2008; Kovacevi¢ et al., 2010).
Nesta regiao, o contabilizador tradicional da intensidade da emissao de Felr em AGNs
caracteriza-se pela quantidade Rys7q.

Até 1992, Rys70 era determinada por um ajuste gaussiano no bump de Fell e na li-
nha de HB (Osterbrock, 1977; Meyers & Peterson, 1985; Goodrich, 1989; Osterbrock &
Pogge, 1985; Bergeron & Kunth, 1984). Contudo, este método apresenta uma incerteza
sistematica devido a natureza e forma do bump de Fell e da emissao multi-componente
de Hp.

Boroson & Green (1992) apresentaram o primeiro estudo sistemdatico de 52 AGNs
de baixo redshift. Nesse trabalho foi verificado que a intensidade relativa das linhas de
emissao de Fe Il se mantinham constantes entre os AGNs. Isso permitiu derivar o primeiro
template da emissao de Fell no éptico, usando o espectro de 1Zw 1. Boroson & Green
(1992) conseguiram isolar a emissao de Fell, removendo as linhas de emissao dos outros
fons no espectro deste AGN (linhas de Balmer, linhas de [O111], [N 11] A5755, mistura de
NalD e He1 A5876 e duas linhas proibidas de Fe1r, A5158 e A5273). O template reproduziu
com sucesso a emissao de Fell nas 52 AGNs da amostra por eles estudada. Um segundo
template da emissao de Fell encontrado na literatura, foi apresentado por Véron-Cetty
et al. (2004). Eles construiram um template sintético da emissao de Fell no intervalo de
A 3535-7530, tendo como base o espectro de alta resolucao de 1Zw 1 e a partir do ajuste
de gaussianas a cada uma das linhas de Fell observadas nessa regiao espectral.

Realizamos testes na amostra utilizando os templates de Véron-Cetty et al. (2004) e o
método de Boroson & Green (1992). Os resultados mostraram que os residuos deixados
pelo template de Véron-Cetty et al. (2004) eram mais altos do que quando se utilizava o
método de Boroson & Green (1992). Por este motivo, escolhemos o método de Boroson &
Green (1992) para obter o valor de Rys79. A figura 3.6 mostra o template de Fe1r derivado.

O template foi depois convoluido e normalizado por um fator de escala a partir do pico
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mais intenso de FeIr (A4523), indentificado no bump centrado em A4570. As figuras 3.7-3.9
mostram o template convoluido na regiao de A4570 para cada AGN da amostra. Utilizando
a rotina LINER (ver secao 3.1), medimos o fluxo integrado na regido A\ 4434—4684 e a

intensidade da componente larga da linha de HS. Os resultados sao apresentados na tabela

3.4.

F, [unidade normalizada]

. . . . . . . . .
4000 4200 4400 4600 4800 5000 5200 5400 5600 5800 6000
Comprimento de Onda (A)

Figura 3.6: Template de Fell na regiao do éptico derivado de [ Zw 1.



Tabela 3.4: Fluxo medido de Fe 11 no 6ptico.

bump Fluxo
Nome Ferr M570A1  HB 2 Ras70
Mrk 335 8§75+ 6,6 11,809 0,74 £0,11
[7Zw1 32,0 £ 1,6 14401 232+0,11
Ton S180 19,7 £ 1,2 20£0,1 1,01 £0,14
Mrk 1044 30,7 £ 2.3 26 +0,2 1,16 £0,11
Mrk 1239 33,5 £ 25 2,50 +02 1,33 +£0,20
Mrk 734 14,3 + 2.1 1,24+£0,2 1,19 £ 0,10
PG ,1126-041 - - -
H1143-182 6,3 £ 0,7 19 +0,2 0,34 £ 0,06
NGC4051 - - -
Mrk 766 - - -
NGC4748 15,0 £ 1,7 1,7+ 0,2 0,90 + 0,12
Ton 156 3,2+ 0,5 04+01 086+ 0,18
PG 14154451 8,2 + 0,8 0,6 0,1 147+ 0,15
Mrk 684 - - -
Mrk 478 16,1 + 1,2 1,3+0,1 1,24 + 0,08
PG 14484273 132 £ 038 1,1+0,1 1,224+ 0,12
PG 15194226 8,5+ 0,9 1,1 £ 0,1 0,76 & 0,16
Mrk 493 19,2 + 1,0 1,0+ 0,1 1,854 0,14
PG 16124262 6,6 = 0,6 1,5 +£0,1 0,43 + 0,06
Mrk 504 - - -
1H 1934-063 37,9 £ 4.3 2,7+0,3 1,38 £ 0,08
Mrk 509 - - -
1H, 2107-097 15,7+ 1,2 1,5 £0,1 1,07 £ 0,10
Ark 564 - - -
NGC 7469 4,0+ 04 0,5+0,0 0,74 £ 0,06
' Em unidades de 10~ 4 ergss=! cm =2
2 Em unidades de 10~ ergss™! cm ™2

92
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Figura 3.7: Ajsute do template de Fell no 6ptico em cada uma das galdxias da amostra.
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Quadro inferior: espectro livre de Fell.
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3.3 Mecanismos de excitacao do Feill na NIR

A formacao do espectro de Fe1l em AGNs ainda é uma questao em aberto, sem consenso
definitivo. Modelos de fotoionizacao para a BLR falham em predizer a intensidade a e
forma da emissdao de Ferr (Joly, 1993; Verner et al., 1999; Baldwin et al., 2004). Por
exemplo, a classe de ultra/forte emissores de Fe1 (podendo ter intensidade total de ferro
superando trinta vezes a emissao de H/3) mostram-se inexplicaveis por modelos cldssicos
de fotoionizagao (Lipari et al., 1991; Graham et al., 1996). Para estes casos (e talvez para
todos os emissores de Fell) a regiao de formagao pode ser associado a mais de uma regiao
da BLR (Kovacevi¢ et al., 2010), como uma regiao de nuvens mecanicamente aquecidas e
protegidas da regido central (Joly, 1987) ou ainda originado em regides externas do disco
de acregao (Collin-Souffrin et al., 1980).

A fisica da emissao de linhas Fell mais aceita em AGNs foi proposta por Wills et al.
(1985), na qual a intensidade da emissao de Fell seria devido a um conjunto de mecanis-
mos de excitacao tais como fotoionizacgao, fluorescéncia do continuo, excitacao colisional
e auto fluorescéncia. Este modelo foi extendido por Sigut & Pradhan (1998), para incluir
excitacao por fluorescéncia de Lya.

A figura 3.10 mostra o diagrama de Gothrian, simplificado com niveis de energia de
até 10eV, onde 4 mecanismos de excitacao principais sao responsaveis pelas transicoes:
(7) excitagao colisional: colises ineldsticas com elétrons excitam niveis de paridade impar
proximas a 5eV, os quais decaem emitindo linhas na regiao do 6ptico e UV. Este meca-
nismo ¢ eficiente quando a temperatura do gas da BLR é da ordem ou maior que 7000 K
(Joly, 1987) e nao depende da profundidade 6ptica local nas linhas de Fe1r. Esta tempe-
ratura é usual em modelos de fotoionizacao e portanto, é o mecanismo responsavel por
grande parte do Fe1l observado; (i) auto-fluorescéncia: absorc¢ao de fotons do UV, emi-
tidos por transigoes de Fell em niveis de paridade impar préximas a 5eV (transi¢oes UV
inesperadas, na figura 3.10). Foi sugerida por Netzer & Wills (1983) como uma impor-
tante fonte de excitacao; (4ii) fluorescéncia do continuo: fétons incidentes da fonte central
sobre a face iluminada das nuvens da BLR sao absorvidos e subsequentemente irradiados
em linhas de Fe1l na regiao do 6ptico (Netzer, 1988); (iv) fluorescéncia de Lya: apesar

dos célculos de Elitzur & Netzer (1985) mostrarem que a excita¢do por fluorescéncia de
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Lya nao é um fator importante na emissao de Fe1r em AGNs, Penston (1987) notou que
a presenca das “transi¢oes UV inesperadas” no espectro da estrela symbiotica RR Tel,
seriam devidas ao cascateamento de niveis superiores excitados por fluorescéncia de Lya.
A emissao nebular das simbidticas possui caracteristicas fisicas (densidade e parametro de
ionizagao) similares com as da BLR de AGNs onde a emissao de Fe 11 permitido ¢ formado.
E importante mencionar que as linhas em emissao de Fe1l no UV (transi¢oes inesperadas)
foram identificadas pela primeira vez por Graham et al. (1996), em um super emissor de

Fe1r (QSO 2226-3905).

5p levels

4 6 IR
10eV eD’P’D‘/

Fe II Transicoes
uv
Inesperadas
Ly-o
Fluorescéncia
Excitacao Paridade
5eV Colisional Impar
Linhas
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Par inhas w
no
uv
Paridade
Par .
6 a’D
0eV a'D

Figura 3.10: Diagrama de Gothrian simplificado para o Fe1l. Imagem retirada de Sigut
& Pradhan (2003).

Segundo o modelo de Sigut & Pradhan (2003), a fluorescéncia de Lya tem como ca-
racterfstica principal a emissio das linhas de Fe1r em 9200A que formam o chamado bump
de A9200. Os niveis superiores povoados por este primeiro cascateamento posteriormente
decaem produzindo as linhas de Fell no 6ptico. Outro aspecto importante deste meca-
nismo reside no fato de que as linhas de 1 ym também sao produzidas pelo processo de

fluorescéncia de Lya e decaem diretamente para niveis que emitem as linhas do bump de
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Fe1r centrado em A4570, estas ultimas consideradas como indicadores diretos da intensi-
dade da emissao de Fe1l em AGNs. Especificamente, como mostra a figura 3.11, as linhas
de 1 um sao produzidas por um efeito de cascata que comeca quando um féton de Lya é
absorvido por um fon de Fe™ . Este processo se inicia via a’!G—(t,u) *G°, seguindo para
o nivel mais baixo b*G via emissao das linhas A\ 1870/1873 e A\ 1841/1845. Estes niveis,
por sua vez, decaem emitindo as linhas de 1 um via b*G— z*FY e z*D®. A importancia dos
estudo do Fe11 na NIR vem dos resultados apresentados por Véron-Cetty et al. (2004) que
mostram que os niveis z*F° e z*D sao responsaveis por aproximadamente 50% da emissao
de Fell no optico. Isso levanta questoes ainda abertas sobre o mecanismo de excitacao
dominante na formacao das linhas que compoem o bump de A4570: seria a emissao de Fe Il
observada no 6ptico um resultado direto da fluorescéncia de Ly« ou teria sua formacao
dominada por outros mecanismos? Quanto a fluorescéncia de Lya contribui (em fétons)
para as linhas de Fe1r do 6ptico?

15 :

t.u ‘a

u’p viF

1 micren Ly «

Energia de Excitacao (eV)

a‘a

4Po 4De 4Do 4Fo 4Ge 4Go
(2S+1)Lz Simetria

Figura 3.11: Diagrama de Gothrian para as transi¢oes Fe 11 produzidas por fluorescéncia de
Lya. OP e UV indicam linhas de Fe 11 produzidas no éptico e ultravioleta, respectivamente.
As transigdes UV inesperadas referem-se as transigdes observadas por Penston (1987).
Imagem retirada de Sigut & Pradhan (2003).
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Para responder as perguntas acima, precisamos primeiro determinar se o Fe1l na NIR
e no optico estao relacionados. A Figura 3.12 mostra Rys70 vs Ry, na qual constatamos
que existe uma relacao entre a emissao de Fell no éptico e na NIR. Isto significa que a
quantidade de Fell emitida no 6ptico esta fortemente correlacionada com a emissao na
NIR e sugere um mecanismo de excitagdo em comum para as duas emissoes. E impor-
tante salientar que a quantidade de energia necessaria para povoar os niveis de energia
que decaem emitindo as linhas de 1 um pode ser fornecida tanto por excitacao colisional
como por fluorescéncia de Lya. Por exemplo, Rodriguez-Ardila et al. (2002)) utilizando
espectros HST/FOS determinaram para 4 AGNs que o processo de fluorescéncia de Lya
para a emissao das linhas de emissao de 1 um nao pode ser o unico fator na producao
destas linhas devido a pouca intensidade das linhas no UV que, via cascateamento, exci-
tariam os niveis superiores a partir dos quais as linhas de 1 um sao originadas. Por isso
eles sugeriram excitacao colisional como o mecanismo adicional. Além disso, a energia
necessdria para povoar o nivel b*G do qual as linhas de 1um sao produzidas é da ordem
de 6eV ou aproximadamente 1000 K superior & necessdria para povoar os niveis z*D e
7*F por excitagio colisional. Joly (1987) mostrou que a excitacao colisional é eficiente
na producao das linhas de Fell para temperaturas superiores a 7000 K. Dado que sao
necessarios apenas 1000 K a mais para a excitacao do nivel b*G e considerando que a tem-
peratura de equilibrio de fotoionizacao é por volta de 10* K (Osterbrock, 1989) a excitagao
colisional seria o mecanismo dominante natural na producao das linhas de Fe1r épticas.
No entanto, se observarmos a figura 3.13, vemos que também existe uma relacao entre
Ripm € Ro2oo. Isso significa que apesar da fluorescéncia de Lya possivelmente nao ser o
mecanismo dominante na producao das linhas de 1 um, este processo também é impor-
tante para sua formacao. Um outro fato que pode ser observado na figura 3.12 é a baixa
densidade de pontos na regiao Rys79 > 1,5. Como dito anteriormente, objetos com valores
de Rys70 desta magnitude sao significativamente mais raros que os com Rys70 <1 e este
fato reflete na amostra andlisada. No entanto, um estudo mais profundo para determinar
se os mecanismos de excitacao que dominam os super emissores de Fell sao os mesmos
que os observados em emissores normais deste ion, exigiria uma amostra complementar.

Determinamos uma equagao (e os erros para esta) que relaciona as quantidades apre-

sentadas nas figuras 3.12 e 3.13 utilizando uma simulacao de Monte Carlo e a técnica
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do “bootstrap” (de maneira andloga a Beers et al. (1990)). Primeiro, 10000 interagoes
de Monte Carlo foram usadas para determinar o efeito das incertezas de Rus7o € Rium
sobre os coeficientes médios do ajuste linear. Para cada interacao, foram gerados valores
aleatérios de Rusro e Ripm vinculados pelo intervalo de incerteza nestes dados, e um ajuste
linear foi calculado. O desvio padrao dos coeficientes dos ajustes lineares destas 10000
simulagoes, €;, representa a incerteza dos valores sobre os coeficientes do ajuste linear.
Para derivar a completeza da amostra e seu efeito sobre os coeficiente do ajuste fizemos
um “bootstrap” com 10000 interagoes onde em cada interagao os coeficientes do ajuste sao
calculados para uma amostra selecionada aleatoriamente dos valores medidos para Rys79 €
Ripm- O desvio padrao dos coeficientes obtidos nos ajustes simulados, €., respresentam o
espalhamento intrinsico dos valores medidos. Finalmente, a incerteza sobre os coeficientes
¢ obtida pela soma de €. e €, em quadratura, isto €, €coef = \/e? + €2. A forte correlagao
entre estas quantidades pode ser quantificada através do coeficiente de correlacao de Spe-
arman, que indica o quao forte é a correlacao entre duas populacoes amostrais. Para este
ajuste encontramos um valore de r = 0.783 e r = 0.722 para os pontos nas figuras 3.12 e
3.13, respectivamente. As equagoes encontradas para as retas apresentadas nestas figuras

foram:

Rys7o = 0.674 (£0.262) Ry + 0.475 (£0.211) (3.1)

Rozoo = 1,89 (£0.354) Ry + 0.059 (£0.014) (3.2)

Na coluna 5 da tabela 3.3 é calculado o fluxo de Feil contido no bump de A\9200.
Assim, se compararmos a emissao de Fell em A9200, Rgoqg, com Rys79, podemos avaliar
de forma alternativa a eficiéncia do mecanismo de fluorescéncia de Lya na producao de
Fe1r éptico. A figura 3.14 mostra que de fato existe um elemento comum entre estas
duas emissoes. Uma vez que o bump é produzido unicamente por fluorescéncia de Ly«
é seguro afirmar que este mecanismo de excitacao estda presente em todos os espectros
estudados. Foi encontrada uma forte correlacao entre Rgogy € Rys70 com um coeficiente
de correlacao de Spearman de r = 0.758, o que significa que excitacao por fluorescéncia

de Lya é um processo importante na emissao de Feil. O ajuste da reta mostrada na
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Figura 3.12: Relagao entre Rys70 € Rium. A reta azul representa o ajuste da equagao 3.1.
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Figura 3.13: Relagao entre Rgaoo € Rium. A reta azul representa o ajuste da equagao 3.2.

figura 3.14 foi realizado de maneira analoga ao da figura 3.12 e o resultado obtido é
apresentado na equacgao 3.3. Para avaliar a contribuicao efetiva do processo de fluorescéncia
de Lya ¢é necessario determinar a quantidade de fétons presentes no bump de A9200 e

nas linhas de 1 um que sao provenientes deste mecanismo de excitagao. No entanto, no
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segundo caso nao ¢ possivel determinar esta quantidade devido a pouca resolucao dos
espectro UV da amostra, impossibilitando isolar a emissao das linhas A\1870 e A1841 que
sao produzidas pelo cascateamento primario apds a fluorescéncia de Lya. Essas linhas
acima estao fortemente misturadas com linhas de outros fons, incluindo Fe 111 (Veestergaard
& Wilkes, 2001). Contudo, podemos estimar um limite inferior para a contribuicao deste
processo a partir do bump de A9200. Para isto calculamos o niimero de fétons no bump em
A4570 e no bump de A9200 utilizando a energia de um féton em cada uma destas regioes

e o fluxo observado. Os resultados estao apresentados nas colunas 2 e 3 da tabela 3.5.

Ruszo = 0.910 (££0.249) Ropo 4 0.573 (£0.142) (3.3)
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Figura 3.14: Relacao entre Rys70 € Rgooo. A reta azul representa o ajuste as observagoes e
pode ser expressada pela equagao 3.3.

Os resultados da tabela 3.5 mostram que, em média, aproximadamente 36% dos fétons
observados no bump de Fe 11 centrado em A4570 sao provenientes de decaimentos do bump
de A9200. Uma vez que o bump de Fell centrado em A4570 representa 50% da emissao
Optica de Fell concluimos que a fluorescéncia de Ly« é responsavel por ~18% dos fétons
observados em toda regiao Optica. Este resultado estd de acordo com os célculos apre-

sentados por Garcia-Rissmann et al. (2012), que encontrarm uma contribuigao de 20% da
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Tabela 3.5: Numero de fétons de Fe Il emitidos no 6ptico e na NIR

Numero de fotons Numero de fétons

Nome em 570" 4 em 92002 4 Nozoo/Niszo
Mrk 335 20 + 2 10 + 10 0,51
17Zw1 74 + 8 36 + 4 0,48
Ton S180 46 + 4 30 + 3 0,65
Mrk 1044 71+ 8 31 + 3 0,43
Mrk 1239 77 + 10 16 + 2 0,20
Mrk 734 33 + 4 1241 0,35
PG ,1126-041 ; - -
H 1143-182 14 + 2 241 0,10
NGC 4051 ; - -
Mrk 766 ; ; -
NGC 4748 35 + 3 17+ 2 0,50
Ton 156 741 241 0,25
PG 14154451 19 + 2 54 1 0,27
Mrk 684 ] - -
Mrk 478 37 + 2 334+ 1 0,89
PG 14481273 30 + 3 1141 0,35
PG 15194226 2 + 3 4+ 1 0,18
Mrk 493 44 + 5 17+ 2 0,38
PG 16124262 15 + 2 34+ 1 0,19
Mrk 504 - - -
1H 1934-063 88 + 11 18 + 2 0,20
Mrk 509 ; ; ;
1H, 2107-097 36 + 4 15 4 2 0,41
Ark 564 ; - -
NGC 7469 941 241 0,13

! Energia de 1 féton de Fe1l em A\4570 = 4,33x10"* ergss~! cm ™2

2 Energia de 1 féton de Fell em A9200 = 2,15x107 2% ergss—! cm ™2

3 N representa o ntmero de fétons e a fracdo média encontrada é 0,36
4 Ntmero de fétons em unidades de 10'3

fluorescéncia de Ly« na galaxia [ Zw 1. Apesar desta nao ser a contribuicao total de fétons
produzidos pelo mecanismo de fluorescéncia de Lya, os resultados aqui apresentados mos-
tram que este processo é um importante mecanismo na producao de Fell e deve ser levado
em conta em qualquer modelo tedrico que descreva a emissao de Fe1l em AGNs.
Sumarizando, neste capitulo mostramos que o template de Fe1l na NIR desenvolvido
por Garcia-Rissmann et al. (2012) é adequado para modelar a emissao de Fe1r em AGNs,
em especial para a regiao de 1 ym. Além disso, a eficacia do template na subtracao destas

linhas mostra que, a exemplo do que acontece no visivel, a intensidade relativa das linhas
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de Fe1r na NIR permance constante nos objetos da amostra. O bump de Fell em A9200
foi identificado em toda a amostra, confirmando a presenca do processo de fluorescéncia
de Lya. A forte correlacao entre as intensidades de Fell no NIR e no 6ptico sugere que
o processo de fluorescéncia de Lya é relevante na producao do Fell observado. Por fim,
utilizando os valores encontrados com o template foi possivel determinar um limite inferior
para a contribui¢ao do processo de fluorescéncia de Lya (~18%) na produgao das linhas
de Fe1ir em AGNs. Muito possivelmente, a excitacao colisional é o mecanismo que mais

contribui na formacaoo do FeTr.



Capitulo 4

Tamanho da regiao emissora de Fell

A BLR tem um papel fundamental para o entendimento da fenomenologia dos AGNs
devido a sua proximidade com a fonte central. No entanto, diferente da NLR, a BLR
nao pode ser resolvida espacialmente o que limita a quantidade de informacao sobre sua
estrutura. Esta limitacao afeta diretamente o estudo da emissao de Fell, para a qual a
escala espacial da regiao emissora ¢ uma quantidade chave para vincular modelos.

Existem duas maneira de se estudar a BLR. A maneira da qual se obtem maior in-
formacao sobre a fisica desta regiao é através de mapeamentos por reverberacao. Nesse
tipo de estudo analiza-se o tempo de resposta das linhas permitidas a variacoes do continuo
produzido pela fonte central. Esta técnica tem sido aplicada com sucesso em véarios AGNs
utilizando linhas como C1v, HS e Ha e a partir de seus resultados tem sido possivel deter-
minar propriedades fisicas da BLR, como o seu tamanho e estrutura. No entanto existem
poucos monitoramentos bem sucedidos que tenham permitido derivar o tamanho da regiao
emissora de Fell. As razoes sao basicamente duas: a baixa variabilidade das linhas épticas
de Fell, que muitas vezes limita a capacidade de se determinar uma curva para o tempo
de resposta destas linhas (Vestergaard & Peterson, 2005; Kuehn et al., 2008) e valores com
barras de erro muito grandes (Bian et al., 2010). Os poucos mapeamentos com rezultados
concretos (Barth et al., 2013) sugerem que a regiao emissora de Fell estd localizada em
uma regiao mais externa da BLR.

Em espectros de uma tnica época o estudo da BLR ¢ realizado através da analise
dos perfis das linhas que sao produzidos nesta regiao ja que diferentes larguras entre

linhas de alta e baixa ioinizacao sao interpretadas como evidencia de estratificacao do
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gas emissor (para a maioria dos AGNs, os campos de velocidade nao diferem muito de
um movimento Kepleriano gravitacionalmente ligado (Peterson & Wandel, 1999)). Além
disso, a presenca de assimetrias nos perfis das linhas nos ajudam a distinguir movimentos
radiais e rotacionais, fornecendo assim vinculos sobre o campo de velocidades da BLR. Na
auséncia de vinculos diretos sobre o tamanho das regioes emissoras da BLR, podemos usar
tracadores a partir dos perfis. Trabalhos recentes na regiao do éptico apresentaram valores
discrepantes para os FWHM das linhas de Hf3 e Fe 1l em estudos de mais de 4000 quasares,
sugerindo resultados semelhantes aos de mapeamento por reverberagao (Marziani et al.,
2003; Hu et al., 2008; Kovacevi¢ et al., 2010). Resultados recentes ainda apontam uma
estratificacao entre linhas de baixa e alta ionizacao, sugerindo que linhas como Fer1r, OT,
Ca1r e linhas de Hidrogénio sao produzidas em diferentes regices da BLR e separadas
espacialmente daquelas onde sao produzidas as linhas de alta ionizagao, tal como C1v
(Collin-Souffrin et al., 1986; Rodriguez-Pascual et al., 1997; Rodriguez-Ardila et al., 2002;
Barth et al., 2013). Em estudos deste tipo a NIR oferece uma vantagem em relagdo ao
éptico devido a variedade de linhas isoladas (ou levemente misturadas), presentes entre
8000-25000A.

Neste capitulo, sera realizado pela primeira vez um estudo dos perfis das linhas da
BLR na NIR, para uma amostra de 25 AGNs. A qualidade e resolucao espectral dos
dados usados neste trabalho permite estudar e comparar algumas caracteristicas como a
forma do perfil e a largura das linhas de emissao mais proeminentes da BLR na NIR, dos
espectros da amostra. Apesar das regides do 6ptico e UV estarem repletas de linhas de
emissao permitidas (Mg1r1, He1r, C1v, Fe1r, HS, Ha, entre outras) a mistura entre estas
e o pseudo-continuo do Fell impedem caracterizar adequadamente os perfis. No entanto,
na NIR este cenario muda. Linhas de emissao como Calr A8663, O 111287, Fe1r A10502,
Papg e Paa estao quase ou completamente isoladas, permitindo um estudo mais acurado
de propriedades da BLR através dos perfis.

A fim de estudar a estrutura da BLR, utilizou-se as linhas de emissao acima menciona-
das. Através da comparacao das larguras desta linhas espera-se obter informacoes sobre
a regiao na qual sao emitidas.

Para caracterizar adequadamente o perfil das linhas de emissao necessitamos medir o

FWHM em cada uma delas. Para isso assumimos que as linhas podem ser representadas
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por fungbes gaussianas (ou lorentzianas). A rotina LINER (Pogge & Owen 1993) foi
novamente utilizada neste procedimento. Exceto pelos objetos [Zw1 e Ark 564, onde
uma lorentziana representa o perfil observado, encontramos que uma tnica gaussiana é
necessario para ajustar a linha de Fe1r A\10502. Para a linha de O1 também foi necessério
apenas uma gaussiana (para os objetos 1Zw 1, PG 1126-041, H1143-182 e Mrk 684 um
ajuste lorentziano representou melhor os perfis).

Para as linhas de Ca1r e Paf$ foram necessarios utilizar alguns vinculos ao fazer o ajuste.
A presenca de linhas estreitas produzidas pela NLR é claramente visivel através das linhas
de [S111] A9068 e A9531, e portanto uma componente da NLR é esperada nas linhas de Paf
e Paa. Esta componente é responsavel por uma fragao signifcativa do fluxo observado para
estas linhas. A fim de isolar a componente larga da emissao de PafS empregamos a técnica
de (Rodriguez-Ardila et al., 2000), que consiste em separar o fluxo da componente estreita
utilizando como template desta emissao uma linha conhecida da NLR. Para esta analise
escolhemos a linhas [S111] A9531, a mais intensa das linhas proibidas que se encontra nao
misturada. Por consisténcia, as linhas do tripleto de CaIr A8498, A8542 e A8662 foram
vinculados a ter a mesma largura da terceira, por estar isolada e permitir uma medida
mais acurada de suas caracteristicas. A tabela 4.1 mostra os valores de FWHM e fluxo

obtidos para as linhas relevantes a anélise.
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Figura 4.1: Decomposicao das linhas para 1H 1934-063. Quadro da esquerda: regiao de
Call e separacao das componentes. Quadro da direita: regiao de Paf e os ajustes das
componentes larga e estreita da emissao.



Tabela 4.1: Caracteristicas das principais linhas da BLR utilizadas neste trabalho.

Nome Fe1r A10502 O1 A11297 Call \8663 Pa 3 A10502
Fluxo FWHM Fluxo FWHM Fluxo FWHM Fluxo FWHM

Mrk 335 144+ 0,9 1230 £74 26,0 £ 2,3 1140 £ 103 14,7 + 1,2 1490 £ 119 87,1 £ 52 2010 & 121
1Zw1 398+ 1,6 890+£36 299+21 80+£57 286+20 1100+77 86,7+35 1650 % 66°
Ton S180 28401 1030£52 554+04 930£74 52+04 99069 240£12 1660 & 83¢
Mrk 1044 97+06 1310+79 11,7407 1010+£61 72+04 12004+72 242+14 1980 & 119
Mrk 1239 291+ 1,7 1350 =81 50,1 +£4,0 1220 +£98 162+ 10 12404+ 74 1356+ 8,1 2220 & 133
Mrk 734 17,8 £2,1 1600 £ 192 17,3 £ 0,9 1670 + 84 - - 71,0 £ 8,6 1830 & 220°
PG,1126-041 250 4 2,3 2000 + 180 39,4 & 24 1940 + 116 - - 128,6 £ 11,6 2600 + 234¢
H1143-182 1854+ 1,7 2170 £ 195 34,5+ 21 1720 & 103 - - 151,2 + 13,6 2070 =+ 186
NGC 4051 20,0 & 2.4 1430 £ 172 51,6 £ 2,6 1035 & 52 . - - 65,1 £ 7,8 1530 & 184
Mrk 766 21,2 £ 25 1650 =198 50,0 4+2,0 1380 £55 17,9+ 1,6 15204 137 1154 + 13,9 1780 + 214
NGC 4748 21,2 £ 1,9 1800 & 162 24,7 + 2,0 1650 + 132 . . 62,9 £ 57 2130 & 192
Ton 156 478 £ 5,7 2050 & 246 38,1 +£ 2,3 2070 + 124 - - 1446 £ 17,4 3490 + 419
PG 1415+451 44 +04 2140 £ 171 53+ 0,3 1780 + 107 - - 1724+ 1,4 2530 £ 202°
Mrk 684 435 +£26 1430 £ 86 53,0 £27 1560 £78 64,2 +£45 1520 &£ 106 1077 £6,5 2400 & 144
Mrk 478 50,7 £ 3,0 1400 =84 481 4+34 1300 £91 403 +£24 1560+ 94 1226 + 7.4 1940 + 116°
PG 1448+273 10,9+ 0,5 950 £48 323 +13 830+£35 124+06 885+44 66,9+ 3,3 2480 + 124¢
PG 1519+226 44 + 0,4 2280 + 182 7,04 0,9 1890 + 227 . . 20,1 £ 1,6 2800 & 224
Mrk 493 162 +06 800+32 261+10 770+£31 294418 1065+64 40,0+ 1,6 1970 £ 792
PG 1612+262 3,7+£03 1770 £ 124 10,94+ 1,2 2310 + 254 - - 63,8 £ 4,5 2770 & 194¢
Mrk 504 6,0+ 04 1630+ 114 3,9+0,3 1620 £ 130 - - - - 20,5+ 1,4 2390 + 167°
1H1934-063 16,7 £ 1,5 1200 &+ 108 35,7 £29 1000 + 80 28,6 £20 1205 +84 628 +£57 1520 & 137
Mrk 509 424 434 2220+ 178 642 £ 6,4 2390 & 239 - - 396,4 + 31,7 3720 + 2987
1H,2107-097 29,9 + 1,8 1800 & 108 20,7 £ 1,7 1720 & 138 10,8 £0,9 1700 + 136 116,1 £ 7,0 2570 & 154
Ark 564 179409 800+40 278+14 820+41 287417 990+£59 56,9 +28 1800 £ 90
NGC 7469 24,3+ 1,7 1860 + 130 48,1 +2,9 1830 £ 110 - - 174,9 £ 12,2 2800 + 196

Nota — Em unidades de 10~ ergss™

1

¢ Valor de Paa corrigido para Pag

cm
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A figura 4.2 apresenta o grafico de FWHM de Fe1r vs FWHM de O1. A reta vermelha
representa a relacao unitaria. Estd claro na figura que as larguras de O I sao muito similares
as larguras de Fe1l. O mesmo comportamento é observado entre os FWHM de Feir e Catl
na figura 4.3. A relacao unitaria entre O1, Call e Fell sugere que estes ions sao emitidos
em uma mesma regiao da BLR. A fim de verificar o quao real é a semelhanga entre os
valores encontrados nas figuras 4.2 e 4.3 realizamos o teste de Kolmogorov-Smirnov. O
valor obtido mostra uma significancia estatistica de Preii_0; =0.74 € Ppesi—caii =0.81
para a amostra, onde P varia entre 0 e 1. Valores préoximos de 0 representam populacoes
discrepantes enquanto valores préximos de 1 representam populacoes semelhantes. O valor
de P obtido para a amostra indica que ha uma alta probabilidade (74% para O1 e 81%
para Call) de que os valores encontrados para as largura das linhas dos fons considerados
sejam proximos. A figura 4.4-4.7 reforca este resultado. Nesta figura, sao comparados os
perfis das linhas acima mencionadas e podemos ver claramente a semelhanga no campo

de velocidade destas linhas.
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Figura 4.2: FWHM de O1 vs FWHM de Fe1i. A linha vermelha representa a reta unitaria.

A figura 4.8 mostra o FWHM de Fe1r vs FWHM de Pag. Em contraste ao resultado
obtido para o O1 e Call, a figura 4.8 mostra que as larguras das linhas de Fell sao
sistematicamentes mais estreitas que as linhas de Paf, sugerindo que as linhas de FelII sao

formadas em uma regao mais externa que as linhas de Hidrogénio. De maneira analoga
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Figura 4.3: FWHM de Camn vs FWHM de Feir. A linha vermelha representa a reta
unitaria.
a realizada para as linhas de O1 e Call usamos o teste de Kolmogorov-Smirnov para
determinar o quao real é a diferenca observada entre os valores das larguras de Paf e
Fe11. Para esse caso encontramos uma signficancia estatistica dePp.;;_0; =0.001. Este
valor de P mostra que existe uma possibilidade significante das larguras de Felr e Pag
apresentarem valores discrepantes. As figuras 4.4-4.7 servem como um reforco visual a este
resultado mostrando que a largura das linhas de Paf sao de fato maiores que as de FeTr,
Or1 e Ca1l. Uma andlise rapida nas colunas 3 e 9 da tabela 4.1 mostra que as larguras
das linhas de Fe1l sao em média 30% menores que as de Paf, o que estd de acordo com
o trabalho de Hu et al. (2008). Hu et al. (2008) mostraram em uma andlise estatistica
com mais de 4000 espectros de quasares SDSS que as larguras de Fell eram em média 3/4
das largura de HB. Supondo que a regiao de Fell é virializada e que a larugra das linhas
refletem somente movimentos Keplerianos, sabemos que a distancia da regiao emissora é
proporcional ao inverso do quadrado da velocidade, isto é, R oc v2. Isso significa que a
regiao emissora de Fell encontra-se em média duas vezes mais distante da fonte central
do que a regiao emissora de Hidrogénio.

Uma outra caracteristica que pode ser analisada é a funcao que descreve o perfil das
linhas observadas. A fim de comparar linhas de diferentes espécies, comparamos 8 AGNs

da nossa amostra, usando a linha de C1v A1550. A amostra foi reduzida devido ao fato de
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Figura 4.4: Perfil das linhas da BLR.

que nem todas as AGNs da amostra original possuem espectros de boa resolu¢ao na regiao
do UV, particularmente na regiao da linha de C1v A1550. Os objetos nao incluidos nesta
andlise ou nao possuem espectros na regiao do UV ou a linha de C1v A1550 esta severa-
mente afetada por absorgoes. Para os AGNs de toda a amostra selecionamos as linhas de
Paf e Ca11A8663,01A11287 e Fe11 A10502 como representantes das linhas de Hidrogénio
(formadas por recombinagao), das linhas de baixa ioniza¢do e das linhas de ferro, res-
pectivamente. Adicionalmente escolhemos a linha de C1v A1550 como representante das
linhas de alta ionizacao da BLR. As figuras 4.4-4.7 mostram a comparagao dos perfis das
linhas mencionadas. A fim de nao sobrecarregar a figura, a linha de Ca1l foi adicionada

somente para os objetos onde a linha de C1v nao estava disponivel. Como podemos ver, as
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Figura 4.5: Continuacao da figura 4.4.

linhas de baixa ionizacao compartilham o mesmo campo de velocidades e possuem perfis
semelhantes, variando entre Gaussiano e Lorentizano. No entano, a linha de Paf tem um
perfil gaussiano constante em todos os objetos da amostra. A linha de C1v A1550 se mos-
tra significativamente mais larga que as demais e com um perfil assimétrico, usualmente
atribuido a outflows na BLR (Gaskell, 2009).

Os resultados encontrados sao coerentes com os encontrados na literatura para diferen-
tes amostras. Rodriguez-Ardila et al. (2002) também compararam as larguras das linhas
de Pag, O1, Fell e Call, mas para uma amostra menor, de quatro AGNs. Eles encontra-
ram que as linhas de Hidrogénio tem larguras maiores que as de O1 e Fell e concluiram

que as primeiras sao produzidas em uma regiao intermediaria da BLR enquanto que as
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Figura 4.6: Continuacao da figura 4.4.
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segundas seriam produzidas em uma regido mais externa. Sluse et al. (2007) realizaram

um estudo de microlente espectroscopica para a AGN RXS J1131-1231 e também acharam

evidencias de que a emissao de Fe Il seria originada nas regioes externas da BLR. Matsuoka

et al. (2008), comparando as intensidades de Ca11/O1A8446 ¢ O1A11287/0 18446, com

o fluxo predito por modelos de fotoionizagao, encontraram para 11 AGNs, que estes fons

sao emitidos em nuvens com densidades e localizagao semelhantes.

Resultados recentes de mapeamento por reverberagao mostram que a variabilidade das

linhas de Fe11 implicam em uma regidao de formagao mais externa que a de HG (Kuehn et

al., 2008; Kaspi et al., 2000; Barth et al., 2013). Kuehn et al. (2008) mediram as curvas

de luz de Fe1r para Ark 120 e encontraram que a variabilidade dessas linhas em longos pe-
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Figura 4.7: Continuagao da figura 4.4.

riodos de tempo acompanham mudancas no continuo. Apesar de nao conseguirem tragar
uma curva de luz para o Ferro, eles concluiram que suas linhas sao formadas em uma
regiao muito mais distante da fonte central que Hj. Barth et al. (2013) detectaram rever-

beracao de Fe11 para duas galaxias Seyfert 1, NGC 4593 e Mrk 1511, usando dados de uma
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Figura 4.8: FWHM da componente larga de Pa vs FWHM de Fe1r. A linha vermelha
representa a reta unitaria.

campanha de monitoramento no observatorio Lick. Eles tracaram curvas de luz para HS e
Fe11l e mostraram que a distancia da regiao emissora desta tultima seria aproximadamente
duas vezes maior que a primeira (veja tabela 4.2 os valores encontrados). Apesar da rever-
beracao de Felrl ser pouco reportado na literatura, o de HS pode ser, sim, encontrado em
diversos trabalhos (Kaspi et al., 2000; Peterson et al., 1998; Peterson et al, 1999). Peterson
et al. (1998) apresentam resultados de reverberagdo de um programa de monitoramento
de 8 anos para 9 AGNs e derivaram o tamanho da regiao emissora de HS. Kaspi et al.
(2000) coletaram dados durante 7,5 anos de uma amostra de 17 quasares no intuito de
derivar o tamanho da BLR e investigar sua correlacao com outras propriedades, tais como
luminosidade e massa do buraco negro central. Pelo menos para quatro objetos da amos-
tra utilizada neste trabalho, foi possivel encontrar valores determinados pelo mapeamento
por reverberacao para a distancia da regiao emissora de HB: Mrk 335, Mrk 509, NGC 4051
e NGCT7469. Estes resultados, assumindo que as nuvens emissoras de Fell apresentam
movimento virializado, permitem determinar a distancia mais provavel entre a regiao de
formagao de Fell e a fonte central. Para isso, multiplicamos os valores das distancias de
HpS da literatura pelos valores derivados da tabela 4.1. Os valores para as distancias de
HpS e para o Fell encontram-se na coluna 3 da tabela 4.2. Os objetos de Barth et al.

(2013) foram adicionados a tabela para comparagdes. Além disso, a partir dos resultados



76

apresentados por Peterson et al. (1998) e Kaspi et al. (2000) calculamos uma distancia
média para a regiao emissora de Fe1l. Para isso, consideramos o valor médio das distancias
obtidas nestes trabalhos e a suposicao de que a regiao emissora de Fell encontra-se em
média a uma distancia duas vezes maior que HS da fonte central. Utilizando a amos-
tra de Kaspi et al. (2000) fizemos uma média das distancias de HS encontradas. Nessa
média excluimos os resultados referentes aos quasares de alta luminosidade, devido ao fato
deles nao dominarem a amostra deste trabalho. O valor médio obtido para o tamanho
da regiao emissora de HB e Fe11 foram de 7(HB)=19,7 dias-luz e 7(Fe11)=40,5 dias luz,
respectivamente. Se incluirmos os quasares o tamanho médio destas regidoes aumentam

consideravelmente, 7(H3)=80,3 dias-luz e 7(Fe11)=164,6 dias-luz.

Tabela 4.2: Tamanho da regiao emissora de Feir e Hf

Nome Hp! (dias-luz) Fe1r? (dias-luz)
Mrk 335 16,8 + 4,3 42,0 £ 9,0
Mrk 509 79,3 £ 6,3 198,2 + 34,5
Mrk15118 5.9 + 0,9 86+ 13
NGC4051 6,5+ 5,1 8,5+ 6,3
NGCT7469 4.9 + 0.8 112+ 18
NGC4593% 43 + 1,0 8.4+ 14

! Valores retirados de Kaspi et al. (2000)
2 Valores estimados para o tamanho da regido emissora de Fe1r
3 Valores retirados de Barth et al.(2013)

Os resultados observacionais apresentados neste capitulo estao de acordo com a hipétese
de que linhas de baixa ionizacao tais como O1, Call e Fell sao produzidas preferencial-
mente em uma regiao mais externa da BLR enquanto o Hidrogénio é produzido em uma
regiao mais interna (assumindo que as nuvens emissoras de linhas largas sao gravitacional-
mente ligadas ao buraco negro central e possuem um campo de velocidades Kepleriano).
Linhas tais como C1v seriam formadas na regiao ainda mais interna da BLR. Este cenédrio
estd de acordo com as condicoes fisicas para a formagao de Ferr, O1 e Call, isto é, gas
neutro em uma regiao da BLR fortemente protegido da radiacao ionizante emitida pela
fonte central.

Em sumo, analisamos os perfis das linhas da BLR na NIR e UV através de espectros
de uma unica época. Através da comparacao entre as largura das linhas de Fe11, O1, CaTi,

Paf e C1v discutimos as possiveis regioes de formacao deste ions. O resultados sugerem
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que Feir, O1 e Call sao produzidos em uma mesma regiao, separada e mais externa
que aquela onde Paf é produzida. Supondo um movimento virializado para as nuvens
emissoras destes fons, derivamos que o Fell é produzido em uma regiao possivelmente
duas vezes mais distante da fonte central que Paf. Ainda, a comparacao das funcoes
que descrevem as linhas de alta e baixa ionizacao concordam com cenario de uma BLR
estratificada, onde as linhas de alta ionizagao sao produzidas mais préximas da fonte

central do que as de baixa ionizacao.



Capitulo 5

Conclusoes e perspectivas

Neste trabalho, foi analisada pela primeira vez, uma amostra de 25 AGNs do tipo 1
no 6ptico e NIR com o objetivo de estudar a emissao de Fell permitido. Foi aplicado o
template de Fe1r desenvolvido por Garcia-Rissmann et al. (2012) para toda a amostra com
o objetivo de verificar sua eficiéencia na modelagem e na subtracao do espectro formado
pela emissao de Fell na NIR. Através dos resultados obtidos com o template foi possivel,
pela primeira vez, comparar de maneira acurada a emissao de Fe1l na NIR com a emissao
no optico, para uma amostra deste tamanho. Além disso, foi feito um estudo dos perfis
das linhas de emissao mais proeminentes das BLR. Foram utilizadas as linhas O 111287,
Cal11 8664, Paf A\12818 e Fe11 A10502 com o objetivo de analisar a regiao emissora destes
ions.

Os principais resultados derivados da analise e discussoes feitas nos capitulos anteriores

sao sumarizadas a seguir:

e Presenca do mecanismo de excitacao de fluorescéncia de Lya na excitacao do Felr,
como previsto por Sigut & Pradhan (1998). A caracteristica chave desta emissao se
manifesta através do bump de Fell em 9200, claramente presente em toda nossa

amostra.

e O template de Felr desenvolvido por Garcia-Rissmann et al. (2012) se mostrou efici-
ente na modelagem e subtragao da emissao de Fe1r da NIR, em especial para regiao
das linhas de 1 um. Isso significa que as razoes entre as linhas de Fe Il permanecem

constantes de objeto para obejto. Este resultado indica um mecanismo de excitacao
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dominante para essas linhas, muito possivelmente excitacao colisional. Fluorescencia
de Lya embora nao seja o mecanismo dominante, desempenha um papel importante
na producao dessas linhas. Foi encontrado uma discrepancia entre o valor previsto
e o observado para o bump de Fell em A9200. Os valores previstos para este bump,

produzido somente por fluorescéncia de Lya, parecem estar subestimados.

e A emissdao de Fell na NIR se mostrou fortemente correlacionada com a emissiao de
Fell no éptico. A forte correlacao obtida entre os indices Ry, € Rgago com Ruszg

mostram que a fluorescéncia de Lya desenpenha um papel importante na produgao

do Fe1r observado em AGNs.

e O template de Fell de Garcia-Rissmann et al. (2012) foi usado para isolar a emissao
deste ion na NIR, permitindo a contagem do ntmero de fétons emtidos pelo bump
de Fe1r em A9200. Uma vez que estes fotons decaem, povoando os niveis a partir
dos quais as linhas do 6ptico sao, produzidas foi possivel estimar, em uma primeira
aproximacao, a contribuicao da fluorescéncia de Lya na emissao de Fe1l. O valor
encontrado foi de ~18%. Este limite inferior vem do fato de néao incluir as linhas
de 1 um. Para determinar este valor sao necessarios espectros de maior resolugao no

UV.

e A comparagao dos perfis das linhas da BLR mostrou uma significativa unicidade
entre os valores das larguras das linhas de Fe1r, O1 e Call, sugerindo uma mesma
regiao de formacgao para estas linhas. Por outro lado o resultado na comparacao das
larguras das linhas de Fell e Paff mostrou que esta ultima é sistematicamente mais
larga que a primeira. Isso indica que estas duas linhas nao compartilham o mesmo
sitio de formagao. Supondo um movimento virializado, os resultados sugerem uma
estratificacao da BLR, onde as linhas de Fe 11 sao formadas em uma regiao duas vezes

mais distante da fonte central do que aquela onde é formada Pag.

A importancia dos resultados acima se da pelo fato de que modelos de fotoionizacgao
que incluam a poroporg¢ao adequada dos mecanismos de excitacao analisados, permitirao

um entendimento mais acurado do fon de Fell, que responde por mais de 30% da emissao

das linhas da BLR.
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Embora tenham sido discutidos neste trabalho as propriedades fisicas da emissao de
Fe11r na NIR e sua comparacao com a regiao do 6ptico, existem diversos outros pontos que

podem ser explorados para complementar e estender esta analise, tais como:

e Ultra-emissores de Fell: Alguns poucos ultra-emissores de Fell foram identificados
na literatura e um estudo destes objetos merece uma atengao especial. Seriam os
mecanismos fisicos por tras da emissao de Fe 11 os mesmos que nos emissores normais?
A correlacao entre Ry, e Ras7o se mantém tao forte para este objetos? O que

controla a quantidade Ry5797 Por que nao vemos objetos com Rys79 maiores que 57

e Fspectroscopia multi-banda e/ou de alta-resolugao: Apesar da variabilide nao ter
um impacto significativo nas medidas de emissao de Fell em espectros obtidos em
diferentes épocas, a possibilidade de obter espectros em diferente comprimentos de
onda e em uma mesma época permitiria medidas muito mais acuradas da quantidade
de fotons pela qual o processo de fluorescéncia de Lya é resonsavel na producao do
Feir. Além disso espectros de alta resolucao da regiao do UV s@o necessarios para

determinar de forma acurada esta quantidade.

e Template aprimorado: O template estudado neste trabalho subestima os valores do
bump de Feir em A9200. Este bump é produzido exclusivamente pelo processo de
fluorescéncia de Lya e um aprimoramento dos modelos é necessario para uma correta

descricao da fisica por trdas da emissao de Fe1r em AGNs.

e Massa do buraco negro central: Trabalhos recentes mostram que a massa do buraco
negro central em AGNs pode ser determinada a partir das linhas de Pag e da lumi-
nosidade de 1 pum (Landt et al., 2011; Dohyeong et al., 2010). Os resultados obtidos
aqui mostram que existe uma correlagao entre as largura das linhas de Fe1r e Pag.
Isso levanta a pergunta: Seria possivel derivar um estimador de massa de buraco

negro a partir das linhas de Fe1r?
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