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Resumo

O presente trabalho apresenta um estudo para uma amostra de galdxias com
nicleos ativos visando caracterizar os principais tipos de moléculas de
hidrocarbonetos policiclicos arométicos (PAHs) presentes nesses objetos e as
condigoes fisicas locais de suas fontes irradiantes, bem como as caracteristicas do
gds ionizado residente, pela combinacdo de dados infravermelho com o 6ético.
Foram construidos modelos de fotoionizacdo com o cédigo CLOUDY para
reproduzir as relacdes das linhas de emissdo éptica em combinagio com as relagoes
de intensidade de emissdo de PAHs. Verificou-se que as espécies contendo 10 até
82 atomos de carbono sdo as mais abundantes na amostra. Supoe-se que familias
de espécies com apenas dois ou trés anéis fundidos, como amidas aromaéticas
pequenas, sdo alvos importantes que devem ser considerados em estudos
experimentais/tedricos, bem como em estudos observacionais. Verifica-se que os
modelos de fotoionizagdo de Nucleo Ativo de Galaxias (AGNs) reproduzem a
maioria dos dados observacionais em log(6.2/11.3) wversus log([N11J\6584/Ha)
usando o indice espectral de raios-X de o, = —1.4. O fluxo PAH pequenos, bem
como o fluxo de PAHs ionizados e de Heterociclicos Nitrogenados Policiclicos
Aromaticos (PANH) diminuem a medida que o pardmetro de ionizagdo (logU)
aumenta. A relacao de intensidade de 6.2/11.3 PAH apresenta anticorrelacio entre
a abundéancia de oxigénio e log U, no sentido de que a razao 6.2/11.3 diminui com
o aumento da abundéancia de oxigénio e logU. Finalmente, verificou-se que o grau
de ionizagao das espécies de PAH aumenta com a diminuigao da razao 11.3/7.7 e o
log U, de acordo com os modelos propostos por Draine & Li.

Palavras-chave: Assinaturas. PAHs. Galaxias. Seyfert. Starburst. PAHdb.
Astroquimica.



Polycyclic aromatic hydrocarbons and the ionized gas in galaxies with active nuclei

Abstract

The work presents a study for a sample of galaxies with active nuclei to
characterize the main type of PAH molecules present in these objects and the local
physical conditions of their irradiating sources, as well as the characteristics of the
residing ionized gas, by combining optical and infrared data. Photoionization
models were built with the CLOUDY code to reproduce optical emission line
ratios in combination with PAH intensity ratios. Species were found containing 10
— 82 carbon atoms how be the most abundant in the sample. It is suggested that
family the species with only two or three fused rings of and a nitrogen hanging,
such as small aromatic amides are important targets worthy of consideration in
future experimental/theoretical as well as observational studies. Verified which the
AGN photoionization models reproduce most of the observational data in the log
(6.2/11.3) versus log ([N11]A6584/Ha) diagram with the optical to X-ray spectral
index of ap; = —1.4. The flux of small PAH, as well as the flux of ionized PAHs
and PANH, decrease as the logarithm of the ionization parameter (logU)
increases. The 6.2/11.3 PAH intensity ratio presents anti correlation between the
oxygen abundance and logU, in the sense that the 6.2/11.3 ratio decreases as the
oxygen abundance and log U increases. Finally, found that the ionization degree of
PAH species increases with the decreasing of the 11.3/7.7 ratio and the logU, in
agreement with the models proposed by Draine & Li.

Keywords: Signature. PAH. Galaxy. Seyfert. Starburst. PAHdb. Astrochemistry.



Lista de ilustracoes

Figura 1 — (a) Estrutura dos PAHs CjoHgN (esquerda) e CysHoo (direita)
mapeados na atmosfera de Tita (LOPEZ-PUERTAS et al., 2013). (b)

Espectro observado em direcao ao plano Galactico, mostrando as
bandas de PAHs (YAMAMOTO, 2017). . . . ... ... ... .....

Figura 2 — Esquema qualitativo do processo de formagao de PAHs proposto por
Merino et al. (2014) que pode ser atribuido a abordagem bottom-up. . .

Figura 3 — Diagrama da evolucao de espécies de PAHs a partir dos grandPAHs
acordando com a hipétese top-down. . . . . . .. ...

Figura 4 — Representacdo esquematica da quimica de carbono interestelar
relacionado a abordagem top-down. . . . . . . ... ... ...

Figura 5 — O ciclo de vida dos PAHs grandes . . . . . . ... .. ... ... ....

Figura 6 — Ciclos de vida estelar e evolugdo dos PAHs. . . . . . . ... ... ...
Figura 7 — Assinatura de Cgy e C7¢ na nebulosa planetaria Te1 . . . . ... .. ..
Figura 8 — Painel esquerdo (a): Assinatura de PAHs no espectro IR de duas regices

da nebulosa Iris. Painel direito (b): Exemplo de assinatura de PAH no
IR (painel inferior) em duas posi¢oes na nebulosa IRIS mostrando os
diferentes tipos de estruturas/espécies de PAHs presentes. . . . . . . .
Figura 9 — Painel superior: Espectros no IR observados na regiao nuclear das
galaxias NGC 4676 e Mrk471 extraidos do projeto Spitzer/ATLAS.
Painel inferior: Espectros oOticos observados na regiao nuclear das
galaxias NGC 4676 e Mrk471 extraidos do SDSS, DR16. . . . . . . ..

Figura 10 —Painel superior: Espectros IR brutos observados e compilados do
Atlas IRS/Spitzer. Painel inferior: Espectros 6ticos brutos observados
e compilados do espectrografo DR16 SDSS-IV. . . . . . .. .. ... ..

Figura 11 —Diagrama BPT de Ke03 para uma amostra de galdxia observada pelo
SDSS segregando as regioes das suas principais fonte de ionizagao. . . .

Figura 12 —Diagrama diagnéstico para galaxias desta amostra ([O111]/Ha) versus
([INu]/Ha). A curva preta sélida representa o limite superior tedrico
para as regioes de formacao estelar proposto por Kewley et al. (2001),
e a curva preta tracejada é o limite empirico de formacao de estrelas
proposto por Kauffmann et al. (2003). A regiao entre as linhas Ke01 e

Ka03 é denominada regiao composta. . . . . . . . ... ... L.

Figura 13 —Decomposicao espectral de 5-15 yum da NGC 4676 usando o codigo
PAHFIT. . . . . . e



Figura 14 —Distribuicao das espécies de PAHs em tamanho, carga e composicao
dentro da versdao 3.2 do PAHdb. . . . . .. ... ... ... .. ... .. 37
Figura 15 —Ajuste espectral da emissdo da galdxia Starburst NGC 4676 PAHdb
usando o codigo PAHdDb. As espécies de PAHs mais relevantes para
o fluxo total sao mostradas em percentual, e a qualidade do ajuste é

quantificada pelo parametro de norma euclidiana. . . . . . . . ... .. 37

Figura 16 —Ajuste espectral das emissoes das galaxias usando o codigo PAHdb. As
assinaturas de PAHs mais relevantes para o fluxo total sdo indicadas
em diferentes cores. . . . . . ... 44
Figura 17 —Continuacao Figura 16. . . . . . . . .. .. .. ... ... ... ... 45
Figura 18 —As duas espécies mapeadas mais relevantes na regiao nuclear das
amostras sobrepostas a imagem e espectro de PAHs da galaxia
NGC4676. . . . . . 47
Figura 19 —Emissao de PANHs por bandas . . . . . . .. ... ... ... ..... 50
Figura 20 —Tamanho e carga das seis espécies mais relevantes de PAHs por objeto. 51
Figura 21 —Grade modelo de fotoionizacao de log(6.2/11.3)  versus
log([N11JA6584/Har). As linhas tracejadas conectam os resultados do
modelo de fotoionizacdo com a mesma metalicidade, enquanto as
linhas solidas conectam os modelos com o mesmo logaritmo do
parametro de ionizagao U. Os pontos azuis representam as razoes de
intensidade de linha observacional da amostra considerada neste
trabalho, e os pontos cinza representam os dados de Smith et al.
(2007). Os valores assumidos da metalicidade (Z/Z) e logU valores
sao indicados. . . . . . .. Lo 53
Figura 22 — A esquerda: A abundancia de oxigénio (12 + log(O/H)) em funcio da
razao de intensidade das bandas de PAHs em 6.2/11.3 pum. A direita:
Relagao entre o logaritmo do parametro de ionizacao do hidrogénio
(logU) e a razao de bandas 6.2/11.3 pum. Os pontos azuis representam
as galaxias da amostra e os pontos cinza, a amostra SINGs de galaxias
de Smith et al. (2007). A linha sélida preta ¢é o ajuste linear aos dados 54
Figura 23 —Percentual de contribuicao de PAHs pequenos e PANHs versus log U
(& esquerda) e PAHs pequenos e ionizados versus logU (a direita). As
linhas sélidas vermelhas e azuis representam os melhores ajustes entre
a porcentagem de fluxo total da populagio (PAHs pequenos, PAHs
ionizados e PANHs) elogU. . . . . . .. .. ... ... ... 55
Figura 24 —Proporcao da emissao de PAHs ionizados wersus razao das bandas
11.3/7.7 pm em funcdo do LogU. . . . . . . .. .. ... .. ... ... 57



Figura 25 —Decomposicdo espectral da amostra na faixa de 5 a 15 pum em
componentes do continuo total (linha azul), continuo estelar (linha
vermelha), linhas idénicas (linha verde), assinatura de PAHs e
caracteristicas de poeira (linha laranja) e bestfit modelo (linha roxa).
O espectro observado é mostrado em pontos pretos. . . . . . . ... .. 69
Figura 26 —Similar Figura 25 . . . . . . . . . ... oo 70



Sumario

1 Introducd@o. . . . . . . . . . e e e e e e e e e e e e e e e e e 14
2 Hidrocarbonetos Policiclicos Aromaticos e as galaxias . . . ... ...... 17
2.1 Processamento dos PAHs . . . . . . . . . ... ... ... ... ..., 17
2.2 Importancia dos PAHs . . . . . . . . . . ... ... . 19
2.3 Assinaturasde PAHs . . . . . . . . ... ... 24
2.4 PAHs e as condigoes fisicas do ambiente em que residem . . . . ... ... 25
2.5 Galaxias Seyfert e Starburst . . . . . . ... o 27

3 Dados Observacionais . . . . . . . . . . i v it it it 29
4 Anadlisedosdados. . . . . . .. ... . . ... 33
4.1 Analise dos dados no Infravermelho . . . . . . . . ... ... ... ... .. 33
4.2 Analise dos dados no 6tico . . . . . . ... 36
4.2.1 Determinacao da densidade eletronica . . . . . . . .. ... ... .. 39

4.2.2  Determinagao da temperatura eletronica . . . . . . ... ... ... 39

4.2.3 Abundancia quimica . . . . ... ... 40

5 Resultados e discussbGes . . . . . . . . . . . ... .00 0o e 43
5.1 Espécies de PAHs identificadas . . . . . .. . ... ... ... ... ... 43
5.1.1 Atribuicao das espécies de PAHs nos espectros . . . . . . ... ... 43

5.1.2  Espécies mais relevantes e degenerescéncia . . . . . .. ... .. .. 46

5.1.3  Hidrocarbonetos Policiclicos Aromaticos Nitrogenados . . . . . . . 48

5.1.4 Tamanho e Cargas das espécies identificadas . . . . . . . . . .. .. 49

5.2 Propriedades fisicas do gas ionizado das galdxias . . . . . . .. ... .. .. 51
5.3 Correlacao entre PAHs versus condicoes fisicas do gés ionizado . . . . . . . 53
5.3.1 Abundéncia de oxigénio e o pardmetro de ionizacdo . . . . . .. .. 53

5.3.2 PAHs pequenos, ionizados e nitrogenados versus parametro de

I0NIZACAO . .« . e 54
6 Conclustes e perspectivas . . . . . . . v v i i it e e e e e e e e e e e e e e 58
Referéncias . . . . . . . . . . . . i e e e e e e e e e e e e e e 60

APENDICE A Componentes PAHFIT . .. ... ... . ..., 68



APENDICE B Mapeamento das assinaturas de espécies de PAHs que estdo
contribuindo com a emissao no IR: Nove amostras de galaxias
Seyfert e trés amostras de galaxias Staburst. NesSas tabelas,
omitem-se todas as espécies que contribuem com <1% para

aemissaototal. . . . . . . . . ... . e e e e e 71

APENDICE C Artigopublicado . . . . . .. ... ... ... ... ..., 83



1 Introducao

Sabe-se que a origem da maioria dos elementos quimicos ocorreu no interior das
estrelas com posterior injegdo ao meio interestelar (ISM, do inglés Interstellar Medium).
E nesse contexto que os elementos quimicos dao origem a diversos tipos de moléculas,
desde diatomicas até grandes moléculas, como os hidrocarbonetos policiclicos aromaticos
(PAHs, do inglés Polycyclic Aromatic Hydrocarbons). Tais hidrocarbonetos representam
um grupo de moléculas-chave que influencia processos macroscépicos do ISM, tal como a
formacao de estrelas e a evolugao de galdxias (CANDIAN; ZHEN; TIELENS, 2018).

PAHs sao compostos organicos formados por carbono e hidrogénio, contendo dois
ou mais anéis aromaticos condensados. Na Terra eles sao gerados pela queima
incompleta de matéria orgénica, como combustiveis fésseis e gorduras saturadas. Nos
ambientes espaciais, os PAHs estao associados as emissdes na regiao do infravermelho
proximo e médio dos espectros de diversos objetos estelares em forma de fortes bandas
espectrais em 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.3, 12.7 ym (PEETERS et al., 2017). Tais emisses sao
causadas pela radiagdo ultravioleta (UV), de origem estelar ou de nucleos ativos de
galaxias, que é absorvida sobre uma estrutura molecular de PAH, elevando seu estado de
carga de neutro para excitado onde a energia, deste alto estado eletronico, é transferida
para energia em estados vibracionais entre as ligacoes desta molécula de PAH. Tais
vibragoes provocam a fragmentagdo em espécies moleculares e/ou o decaimento

energético fluorescente em forma de emissoes no infravermelho.

As Figuras la e 1b ilustram, respectivamente, as estruturas e as bandas
espectrais de emissoes dos PAHs, como observadas em alguns objetos estelares. Esse
grupo de moléculas aparece proxima a regides de fotodissociacao, absorve radiacao
preferencialmente no ultravioleta e reemite uma grande fragdo desta radiacdo no

infravermelho entre as regioes espectrais de 3-20 pm.

A pesquisa com os PAHs remonta a década de 80, quando observacoes iniciais no
infravermelho (IR) comegaram a revelar bandas largas de emissoes em diregao a certos
objetos Galacticos. Um "quebra-cabega'de longa data na Astronomia observacional, que
comegou com o diagnéstico de bandas difusas interestelares (DIB, do inglés Diffuse
Interstellar Bands). A partir de entdo, os PAHs foram propostos como candidatos a
portadores das DIBs (ZWET; ALLAMANDOLA et al., 1985). No entanto, se os PAHs
podem ser os causadores das DIBs, pois seus perfis e formas de emissoes sao
semelhantes, entdao que tipos de PAHs, ou seja, quais espécies de PAHs exatamente
estdo contribuindo para as emissoes em IR observadas? Quais espécies de PAHs sao

mais comuns em diferentes tipos de objetos astrofisicos?
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Figura 1- (a) Estrutura dos PAHs C1oHgN (esquerda) e CygHao (direita) mapeados na atmosfera de
Tita (LOPEZ-PUERTAS et al., 2013). (b) Espectro observado em dire¢ao ao plano Galdctico, mostrando
as bandas de PAHs (YAMAMOTO, 2017).
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Fonte: ESA / NASA Ames PAHdb e YAMAMOTO, 2017.

Em busca dessas respostas e outras questoes relacionadas aos PAHs, varios
pesquisadores tém se esforcado em procurar e fornecer solucoes. Entre estes: estao
grupos experimentais, tentando reproduzir as condi¢oes verificadas por observagoes no
IR; astronomos observacionais, estudando espectros observados das emissoes dos PAHs,
e pesquisadores teodricos, desenvolvendo cédigos para prever possiveis composi¢oes

quimicas de espécies de PAHs no ISM também estao engajados neste problema.

O presente trabalho apresenta um estudo para uma amostra de galdxias com
nucleos ativos visando caracterizar os principais tipos de moléculas de PAHs presentes
nesses objetos e as condigoes fisicas locais de suas fontes irradiadoras, bem como as
caracteristicas do gas ionizado residente, pela combinacao de dados infravermelho com o
otico. Condigoes fisicas locais do gas ionizado, como temperatura, densidade eletronica,
abundancia quimica do oxigénio, e parametro de ionizacao serao obtidas por meio da
intensidade das linhas de emissdes de fons presentes no espectro observado. Possiveis
correlagoes entre as propriedades fisicas do gas ionizado e as populagdes de PAHs serao
obtidas para a amostra estudada. Para isso, os procedimentos a seguir serao

considerados.

1. Identificar as possiveis populacoes de espécies que estao contribuindo com as

assinaturas de PAHs presentes na amostra de galaxias Seyfert e Starburst;

2. Estudar a natureza molecular dos PAHs em relacdo ao nimero de atomos de
carbono, carga e presenca de heteroatomo, a fim de correlaciona-la as condigoes

fisicas estimadas do gés ionizado em que estas moléculas residem;

3. Estimar as condicoes fisicas do gas ionizado através da combinagao de modelos de

fotoionizagdo e intensidades de linhas de emissdo, tais como [O1II]A 4363,



Capitulo 1. Introdugdo 16

[O A 4959, [O1]A 5007, [N1]A 5755, [N11JA 6548, [N1]A 6584, [S1]A 6717 e
[St]\ 6731.

4. Construir uma grade de modelos de fotoionizagdo para verificar se as emissoes
observadas no IR e ético podem ser reproduzidas por esses modelos, a fim de
investigar correlagdes entre as emissoes observadas e a dureza da fonte ionizante,

entre outros parametros.

Este trabalho estd estruturado da seguinte forma: no Capitulo 2 uma discussao
sobre o processamento, relevancia e assinaturas dos PAHs é apresentada. Ainda nesse
capitulo, expoe-se uma breve revisao sobre os objetos a serem considerados nesse estudo.
Os dados observacionais considerados nesse trabalho sao discutidos, bem como os
critérios de selecdo da amostra sao apresentados no Capitulo 3. O Capitulo 4 elenca
todos os métodos utilizados no processamento dos dados. No Capitulo 5, os resultados
sao apresentados e discutidos, e no capitulo 6 finaliza-se com as conclusoes e

perspectivas para trabalhos.
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?2 Hidrocarbonetos Policiclicos Aromaticos e

as galaxias

2.1 Processamento dos PAHs

O mecanismo de formagao dos PAHs baseia-se principalmente na reagdo em fase
gasosa conhecida como abordagens bottom-up e top-down. O mecanismo bottom-up ocorre
quando pequenas moléculas se agrupam para formar espécies mais complexas, como por
exemplo, pequenos hidrocarbonetos como o acetileno, que, ao sofrer reagao de adigdo com
o hidrogénio, geram o radical fenil que, ao passar pelo mesmo processo, anéis aromaticos
passam a se adicionar ao radical fenil, originando espécies de PAHs. Ambas as espécies
tornam o ISM mais enriquecido quimicamente (TTELENS, 2008). J& o top-down acontece
quando as macromoléculas sao quebradas para formar moléculas menores no ISM. Abaixo

estao alguns estudos que corroboram tais abordagens.

o Merino et al. (2014) demonstraram que espécies aromaticas podem ser formadas
de forma eficiente na superficie da poeira estelar abundante em carbeto de silicio
(SiC) exposto ao hidrogénio atomico sob condigbes de pressao e temperatura
analogas ao ISM. A Figura 2 apresenta as quatro etapas desse processo de
formacao de PAHs interestelares e moléculas aromaticas-alifaticas no envoltério de
uma estrela evoluida. Peverati et al. (2016) demonstraram computacionalmente
que os processos bottom-up sdo mais provaveis de ocorrer (a partir de CyHs), ao
invés de top-down. Além disso, Dunk et al. (2013) demonstraram
experimentalmente que o fulereno pode ser sintetizado pelo processo bottom-up. A
deteccao de material aromatico como isomeros de cianonaftaleno e
ciano-ciclopentadieno, assim como HC{1N e HC4,NC entre outros, observado com
radiotelescopio na nuvem molecular escura e fria, TCM-1 (MCGUIRE et al,

2021), sustenta a abordagem bottom-up.

o Andrews et al. (2015) demonstraram que os grandPAHs proximos a estrelas sao
ionizados, desidrogenados e fragmentados, tomando as formas mais estaveis de
compostos alotropicos de carbono, como os fulerenos devido a radiacido UV. O
conceito de grandPAHs foi definido por Tielens (2013) como um conjunto de
espécies de PAHs mais estaveis, capazes de sobreviver ao intenso processamento no
ISM e, como tal, dominam a populacao dos PAHs no espaco. A Figura 3 apresenta
um diagrama da evolucao de espécies de PAHs a partir dos grandPAHs, em que é

representada uma intensa formacao de PAHs no limite entre a nuvem molecular e
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Figura 2 — Esquema qualitativo do processo de formagiao de PAHs proposto por Merino et al. (2014) que
pode ser atribuido a abordagem bottom-up.
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a regiao de fotodissociagao (PDR, do inglés Photodissociation Region) da nebulosa
de reflexao NGC 7023.

o Berné e Tielens (2012) mostraram que a abundancia de PAHs da nebulosa de
emissao NGC 7023 diminui com a distdncia em relagao a estrela central, enquanto,
a0 mesmo tempo, a abundancia do fulereno aumenta, indicando que os fulerenos
podem ser formados por uma fotoquimica, abordagem top-down a partir de PAHs
grandes, com mais de 60 dtomos de carbonos. Mais tarde, Zhen et al. (2014)
mostraram, pela primeira vez, evidéncias experimentais da viabilidade quimica de
tal rota de formacao do fulereno, isto é, pelo abordagem top-down. Posteriormente,
Berné, Montillaud e Joblin (2015) apresentaram, por meio de modelo fotoquimico,
a possibilidade de formar o Cgg a partir do CggHsog mediante irradiacao de fétons
no ultravioleta originarios das estrelas na nebulosa NGC7023. Seus resultados
indicam ser improvavel PAHs maiores que CggHgo contribuirem significativamente
para a formacao do Cg, sendo que PAHs com menos de 60 atomos de C tendem a
se fragmentar em espécies menores. A Figura 4 representa uma visao geral da
abordagem top-down, na qual a fotoquimica dos PAHs no ISM ocorre na presenca

de fétons UV e pela combinacao de efeitos de desidrogenacao e fragmentacao que
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Figura 3 — Diagrama da evolugio de espécies de PAHs a partir dos grandPA Hs acordando com a hipo6tese
top-down.
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favorecem a formagao de espécies menores e a isomerizacao levando a formacao de

fulerenos.

2.2 Importancia dos PAHs

Entre as relevancias tipicas dos PAHs, destaca-se como principal seu perfil de
tracador de regioes de formacao estelar e seu importante papel frente ao aquecimento
do gés neutro no ISM em funcdo do seu baixo potencial de ionizagdo (5 a 7 eV), o
que favorece o desencadeamento de processos fisico-quimico nos ambientes astronomicos
(TIELENS, 2008), assim como sua elevada abundancia em diversos objetos estelares.

Depois do Hy e CO, os PAHs sao provavelmente as moléculas mais abundantes no Universo
(SCHKENNER, 2015).

Além dos PAHs possuirem um importante papel no balanco de energia do ISM,
eles também sdo responsaveis pela maior parte do aquecimento fotoelétrico do gas nas
PDRs, onde agem tanto como aquecedores, como resfriadores, pela emissao no IR, segundo
Bakes e Tielens (1994). Outrossim, os PAHs sdo moléculas importantes do ponto de vista

de diagnostico galactico, ja que suas emissoes podem ser usadas como um calibrador das
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Figura 4 — Representagao esquematica da quimica de carbono interestelar relacionado a abordagem top-
down.
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taxas de formacao estelar em galdxias com buracos negros supermassivos, por exemplo
(ALONSO-HERRERO, 2013).

Estudos mostram que os PAHs representam uma das formas mais abundantes de
carbono no Universo, sendo que aproximadamente 15% do carbono elementar do
Universo estd na forma de PAHs (CANDIAN; ZHEN; TIELENS, 2018). As emissoes no
infravermelho médio (MIR, do inglés Mid-Infrared) sdo dominadas por bandas desta
classe de moléculas (JOBLIN; LEGER; MARTIN, 1992). Acredita-se que 50% da
luminosidade emitida no MIR pode ser devido as bandas mais fortes dos PAHs
(TIELENS, 2008).

Com as abundancias estimadas e os processos de formacao bottom-up e top-down
reconhecidos, diversas abordagens sobre os ciclos dos PAHs e seu papel dentro da
astroquimica tém sido especulados em muitas publicagbes. A Figura 5 mostra uma
sugestao do ciclo de vida de grandes moléculas compostas de carbonos no ISM
apresentado por Candian, Zhen e Tielens (2018). No centro da figura estd uma ilustragao
do telescopio espacial James Webb, que auxiliard a melhor caracterizar esse ciclo de

vida. Nessa representacao, os aglomerados de PAHs sao fragmentados em PAHs grandes



Capitulo 2. Hidrocarbonetos Policiclicos Aromdticos e as galdzias 21

e, posteriormente, fragmentados em PAHs pequenos e fulerenos, devido a interagao com
fotons UV. Esses PAHs pequenos e fulerenos podem formar aglomerados moleculares
por meio de colisoes e reagoes entre si. Os aglomerados sao mantidos juntos por forgas
fracas de Van der Waals. Colisdes ou absorc¢oes de fétons de baixa energia decompoem
os aglomerados em PAHs menores, que interagem entre si para formar PAHs grandes
novamente. Essa abordagem concorda com os resultados apresentados por Rapacioli,
Joblin e Boissel (2005), que demonstraram que PAHs pequenos, dentro de ambientes
tipicos de nuvens moleculares, podem colidir e se agrupar em estruturas maiores e,
quando expostos a campos UV fortes préoximos a estrelas brilhantes, esses PAHs maiores

podem fragmentar-se e mudar de um isémero para outro, reiniciando o ciclo.

Figura 5 — O ciclo de vida dos PAHs grandes
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Fonte: Candian, Zhen e Tielens (2018)

A Figura 6 mostra uma idealizacao simples do ciclo de vida de estrelas de baixa
massa e massa intermedidria, apresentada por Shannon e Boersma (2019), sobrepostas
com a evolugao dos compostos aroméaticos exibindo a formagao. O ciclo de vida dos PAHs
- ou seja, sua formacgao, evolucdo e destruicdo - sdo, previsivelmente, dependentes dos

ambientes em que residem. Uma descricao de cada uma das etapas desse ciclo evolutivo
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dos PAHs sob seis ambientes astrofisicos sao discutidos a seguir.

Figura 6 — Ciclos de vida estelar e evolucao dos PAHs.
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1. Estrela evoluida: Acredita-se que os PAHs sado formados no envoltério de estrelas
do ramo assintético das gigantes (AGB, do inglés asymptotic giant branch), que sao
ricas em carbono (JOBLIN; TIELENS; CHERCHNEFF, 2011).

2. Nebulosa planetaria: Ventos produzidos por estrelas evoluidas ejetam os PAHs para
o meio interestelar, onde sdo processados por fétons energéticos de UV distante,
UV extremo e raios-X. E nessa fase que os PAHs provavelmente perdem cadeias e

grupos laterais alifaticos.

3. Meio interestelar: O material nebular é dissipado e ejeta os PAHs sobreviventes no
ISM onde sao expostos a mais fétons e particulas energéticas, como raios cosmicos.
Explosoes de supernovas préximas as regioes do ISM enriquecida com PAHs também
reduzem a populacdo de PAHs devido ao choque de gas, sobrevivendo apenas os
membros mais estaveis (MICELOTTA; JONES; TIELENS, 2011; MICELOTTA et
al., 2012). Por outro lado, a quebra e a pulverizagao de graos reabastecerao parte
da populac¢ao de PAHs (JONES; TIELENS; HOLLENBACH, 1996).

4. Nuvens moleculares gigantes: O material interestelar pode se aglomerar mais uma
vez para formar nuvens moleculares gigantes e, em seus densos ntcleos formadores

de estrelas, os PAHs congelarao (COOK et al., 2015). Durante esse estagio, ocorre
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processamento por radiacdo UV e raios cosmicos dos PAHs adsorvidos no gelo,
além de adicao e oxidacdo de grupos nesses PAHs. Apesar de alguns PAHs serem
dessorvidos pela interacao ocasional de raios cosmicos, a maioria permanecera

adsorvida.

5. Disco protoestelar: Na fase de formacgao estelar, a protoestrela em formagao
aquecera regides proximas a ela e dessorverda os PAHs congelados. Possiveis
alteragdes na populacao de PAHs devido as reacgoes fotoquimicas no gelo podem
ocorrer. O processamento dos PAHs também ocorre no disco protoplanetario
impulsionado pelos fétons UV estelares, raios-X e particulas energéticas estelares.
Nesse ambiente, os PAHs sao capazes de manter alteragbes quimicas feitas na sua
fase condensada, e a dragagem de material do plano intermediario para a

superficie do disco mantém uma quimica ativa (TIELENS, 2013).

6. Sistema planetario: Uma vez formado o sistema planetario, os PAHs serao
incorporados ao material rochoso, planetesimais e cometarios que entregam grande
parte do reservatério organico e volatil ao planeta em formagado. Dessa forma, os
PAHs podem desempenhar um papel importante na formacao da vida, fornecendo
uma estrutura molecular para a construgao do acido ribonucleico (RNA, do inglés
Ribonucleic acid) (EHRENFREUND et al., 2006). Dessa etapa, surge a relevancia

prebiotica dos PAHs, que sera discutida na secao seguinte.

A medida que o sistema estelar evolui, o ciclo inteiro se repete.

E importante destacar também a importancia dos PAHs na formacao de
moléculas prebidticas. Neste caso, PAHs com varios anéis de carbonos podem apresentar
heterodtomos associados em sua estrutura como os derivados nitrogenados (N-PAHs),

mais comumente conhecidos como PANHs, e os oxigenados (O-PAHs).

PANHs sdo PAHs nitrogenados que vém ganhando relevancia nos estudos de
astrobiologia por indicarem possuir um papel critico na formagdao de moléculas
prebiodticas, as quais podem ser precursoras da vida, como, por exemplo, alcoois e
aminoacidos. Estudos demonstram que moléculas prebidticas podem se estruturar para
formarem protocélulas (DEAMER; SZOSTAK, 2010). Dessa forma, os PANHs vém
despertando interesse prebidtico, ou seja, incentivando estudos voltados para entender
possiveis mecanismos, padroes e/ou elos entre a quimica dessas espécies no ISM e as
nucleobases que compdem todos os seres vivos (EHRENFREUND et al., 2006). Por isso,
investigar os PAHs do ponto de vista prebidtico deve ser considerado, tanto na avaliagao
da estabilidade quanto na producao de espécies prebidticas nos ambientes astrofisicos. O
trabalho apresentado por Canelo et al. (2018) mostra que os perfis das bandas de

PANHs sao predominantes em 6.2 ym em uma amostra de 155 galaxias tipo Starburst,
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concluindo que os PANHs constituem outro reservatorio de nitrogénio no Universo, além

do nitrogénio na fase gasosa e no gelo do ISM.

Os resultados de Coelho, Friaca e Mendoza (2021) indicam que os PAHs podem
ser espécies intermedidrias importantes na produgao de heterociclicos de nitrogénio (pirrol
e piridina). As altas abundéncias derivadas para a piridina, por meio da modelagem da
Nebulosa Cabeca de Cavalo, usando o cdédigo PDR MEUDON, refor¢cam a importancia

desse tipo de estudo.

2.3 Assinaturas de PAHs

Apesar de a evidéncia das bandas largas de PAHs ser bem clara ao se observar uma
variedade de objetos astrofisicos no IR, a assinatura dos PAHs ainda é um enigma. Afirmar
qual a espécie de PAH, quantos dtomos ela possui, qual o tipo de carga e arranjo espacial
que esta formando as caracteristicas observadas no espectro é um desafio na Astrofisica.
Um exemplo dos primeiros marcos da resolucao desse enigma foi o mapeamento das
bandas de fulerenos Cgy € C7y proeminentes em 7.0, 8.5, 17.4 e 18.9 um na nebulosa
planetéria Tc1 observada por Cami et al. (2010), onde foi estimado que a presenca de
Cgo representa de 0.1 a 1.5% do carbono presente no envoltério de estrelas evoluidas. Esta
estimativa também foi encontrada por Garcia-Hernandez et al. (2010). A Figura 7 mostra
a assinatura de Cgy (em rosa) e Cry (em azul), observada na nebulosa planetéria Tc 1 com
o Espectrografo Infravermelho (IRS), a bordo do telescépio espacial Spitzer, sobreposta

as assinaturas dos dois fulerenos em questao obtidas a partir de espectros de laboratorio.

Figura 7 — Assinatura de Cgg e C79 na nebulosa planetéaria Tc 1
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Fonte: NASA /JPL-Caltech/J. Cami, University of Western
Ontario/SETTI Institute.

Diversos outros trabalhos tém sido realizados de maneira experimental em

laboratorios ou por meio de calculos teéricos para a deteccao da emissao das bandas de
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fulereno em outros objetos estelares, tais como: nebulosa de reflexao (SELLGREN et al.,
2010; PEETERS et al., 2012; BOERSMA; RUBIN; ALLAMANDOLA, 2012), objetos
estelares jovens (ROBERTS; SMITH; SARRE, 2012) e nuvens difusas no ISM local
(BERNE et al., 2017). Também foi demonstrado em laboratério que o Cgy é responsével
pela emissdo das DIBs 9577 ¢ 9632 A no ISM (CAMPBELL et al., 2015). Deste modo,
o fulereno em objetos estelares galacticos é uma das assinaturas de PAHs que mais vém

sendo estudadas recentemente.

A Figura 8a mostra a assinatura de PAHs no espectro do IR de duas regides da
nebulosa Iris. A Figura 8b ilustra um exemplo de assinatura de PAH no IR (painel inferior)
na nebulosa Iris, expondo os diferentes tipos de estruturas de PAHs presentes (painel
superior). Os PAHs grandes, que produzem a maior parte da emissdo entre a estrela e a
nuvem molecular, sio também apresentados na Figura 8b. E mostrada também a regido
circundante da estrela, onde os PAHs maiores sao destruidos pela radiacao UV dura e
pelos fragmentos de PAHs, sendo os PAHs menores e os fulerenos dominantes.

Figura 8 — Painel esquerdo (a): Assinatura de PAHs no espectro IR de duas regides da nebulosa Iris.

Painel direito (b): Exemplo de assinatura de PAH no IR (painel inferior) em duas posi¢oes na nebulosa
IRIS mostrando os diferentes tipos de estruturas/espécies de PAHs presentes.
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Fonte: NASA Ames PAHdb.

2.4 PAHs e as condicdes fisicas do ambiente em que residem

As mudangas observadas nas caracteristicas da populacdo de PAHs sao um
resultado das mudancas em condigoes fisicas como densidade, forca do campo de
radiagdo UV, temperatura e abundéancia dos ambientes em que residem (SIDHU et al.,
2021). Dessa forma, a clara dependéncia dos PAHs com seu ambiente local torna-os uma

ferramenta importante para provar e determinar as condic¢oes fisicas dos ambientes.

Diversos estudos apresentam correlacoes entre os PAHs e a metalicidade,

demonstrando, entre outros, a relacdo entre esses dois constituintes galacticos. Seok,
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Hirashita e Asano (2014) concluiram por modelo de evolugdo quimica em galaxias que a
abundancia de PAHs é baixa em baixas metalicidades ' (Z<0.1 Z.), mas aumenta
rapidamente além de uma certa metalicidade (2>0.3 Z;). Por outro lado,
Maragkoudakis et al. (2018) encontraram que as variagoes na banda 17 pm dependem
do tipo de objeto, no entanto, nao verificaram dependéncia da metalicidade para as
regioes HI1 extragalacticas e galactica. O impacto da dependéncia dos PAHs com a
temperatura pode ser verificado nos estudos de Hanine et al. (2020), por meio dos quais
concluiram que o tamanho das espécies de PAHs formadas aumenta com o aumento da
temperatura até 800 K, formando anéis de até 32 &tomos de carbono e sendo
correlacionados com o nivel de desidrogenacao, o que pode tornar essas moléculas
altamente reativas (CHEN, 2018), caracteristica que pode intensificar a formacao de
grandes PAHs.

Os PAHs também tém sido utilizados como calibradores para a formacao estelar
em galaxias. Shipley et al. (2016) verificaram que a luminosidade total do PAH (6.2um
+ 7.7um + 11.3um) se correlaciona linearmente com a taxa de formagao estelar (SFR)
medida pela luminosidade em Ha e corrigida pela extingao (usando a soma da emissao Ha)
observada e a luminosidade correspondente de 24 pm como estabelecido por Kennicutt
Robert C. et al. (2009), com uma pequena dispersao de 0.14 dex. A dispersao é semelhante
aquela observada na comparacgao de outros indicadores precisos de SFRs, mostrando que

os valores derivados de PAHs também sao precisos.

Ainda, a presenca de PAHs em galdxias com nucleo ativo (AGN, do inglés Active
galactic nucleus) tem despertado muito interesse nessa drea. A ionizacdo das moléculas
de PAH, bem como do gés ionizado ao redor do ntcleo das galaxias Seyfert, é dominada
pela dureza da radiagdo proveniente do disco de acre¢ao em volta do buraco negro
supermassivo. Madden et al. (2006) e Maragkoudakis et al. (2018) descobriram que a
razao da intensidade total dos PAHs com a intensidade de graos muito pequenos diminui
com o aumento da dureza de radiacdo, conforme tragado por [Ne1i1]/[Neli], indicando
que campos de radiagdo mais duros sao os grandes responsaveis pela destruicao de PAHs
em regides de baixa metalicidade. Além disso, (SALES; PASTORIZA; RIFFEL, 2010;
SALES et al., 2013) estudaram 186 galdxias Seyfert e Starburst e concluiram que
galaxias Seyfert parecem apresentar moléculas de PAH maiores (> 180 atomos de
carbono) do que galdxias Starburst. Esses estudos propoem que as moléculas de PAHs
podem sobreviver perto de AGNs, uma vez que seus toros empoeirados provavelmente
fornecem densidades de coluna necesséarias para proteger os PAHs do campo de radiacao
rigido, conforme Alonso-Herrero et al. (2014), Ruschel-Dutra et al. (2014).

1

Em Astronomia, metalicidade é a abundancia dos elementos presentes em um objeto que s@o mais
pesados do que o hidrogénio e hélio.
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2.5 Galaxias Seyfert e Starburst

Os AGNs sao galdxias que possuem uma regiao compacta no seu centro, com uma
alta luminosidade, cerca de 102 L no IR sendo emitida do seu nticleo. Tal luminosidade se
estende por todo espectro eletromagnético, cuja origem é nao térmica. Dessa forma, essa
luminosidade nao pode ser oriunda de estrelas (OLIVEIRA; SARAIVA, 2014). Estudos
mostram que essa fonte intensa de radiacao é devido a presenca de matéria interestelar,
sendo acretada por um buraco negro central, onde a gravidade faz o gas cair em movimento

circular, liberando alta energia neste processo, e tornando-se uma fonte ionizante do gas
que permanece em volta (OSTERBROCK; FERLAND, 2006).

As galaxias Seyferts sao um tipo de AGNs cuja luminosidade bolométrica varia
de 10° a 10'2Ly e contribui em torno de 50% com a luminosidade total da galdxia no
Otico. Tem como notoriedade a presenca de linhas de emissoes fortes de elementos
pesados com alto potencial de ionizacio (> 100 eV), como o [Fevi\A6087A,
[Fex]\6374 A, [SviJA9913 A e [CaviA23218 A (OLIVA et al., 1994). As Seyferts
podem ser divididas em Seyfert 1 e 2, sendo que o critério de distingdo corresponde a
presenca de linhas alargadas e estreitas no seu espectro nuclear. As Seyfert 1 apresentam
linhas de emissao permitidas, como Ha e HfB, alargadas, enquanto as linhas proibidas
sao sempre estreitas. Ja as galdxias Seyfert 2 apresentam apenas linhas de emissao

estreitas, sejam estas proibidas ou permitidas.

As galaxias do tipo Starburst (SB) sdo conhecidas como regides de alta formagao
estelar entre 10 a 300 Mg/ano, enquanto a Via-Lactea é de apenas 2 Mg /ano
(SCHNEIDER, 2014), por exemplo. E uma regido com alta densidade de gas, além de
abundante em poeira e frequentemente estd envolvida em processo de fusoes
intergalacticas, desencadeando atividades continuas de formacao de estrela com tipo
espectral O e B. Tais estrelas sao as maiores responsaveis pela ionizacdo do gas nesse
tipo de objeto. Todas essas caracteristicas favorecem uma alta abundancia quimica nesse
ambiente galactico. Além de ser um tipo de galaxia das mais brilhantes do Universo, as
Starburst também sao responsaveis pelo enriquecimento quimico do Universo e pela
produgao de metais ao longo de varias geragoes estelares. Segundo Gallego et al. (1995),
é possivel que todas as galdxias passem por uma fase de formacao intensa em algum
momento de seu ciclo de vida, alimentando a ideia de que todas as demais galaxias ja
passaram ou ainda passarao por um estagio de galdxia Starburst; por conseguinte,

acredita-se que as Starburst sejam uma fase especifica de evolucao galactica.

A presenca de bandas de PAHs é claramente visivel na regiao nuclear dos
espectros observados no IR tanto em Seyfert, como em Starburst. Por isso, os objetos
em estudos demonstram-se propicios ao mapeamento desta populagao de PAHs que

pode estar contribuindo com a emissao no IR. A presenca de linhas de emissao metalicas
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Figura 9 — Painel superior: Espectros no IR observados na regiao nuclear das galaxias NGC 4676 e Mrk 471
extraidos do projeto Spitzer/ATLAS. Painel inferior: Espectros éticos observados na regido nuclear das
galaxias NGC 4676 e Mrk471 extraidos do SDSS, DR16.
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Fonte: Projeto Spitzer /IRS Atlas e SDSS, DR16.

como: [O111] M363, HS, [OmijA4959, [O1a] A5007, [N1u]A5755, [N11] A6548, He,
IN11] A6584, [S11] A6717 e [S11] A6731 também sdo perceptiveis em galaxias Seyfert e
Starburst. Desta forma, é possivel estimar as condigoes fisicas da regiao gasosa ionizada,
como abundéncia do oxigénio, temperatura e densidade eletronica nesses objetos. Além
disso, a relacdo das linhas de emissao em combinacdo com modelos de fotoionizacao
pode ser usada para determinar a dureza da fonte ionizante e a metalicidade do gas.
Nesse contexto, podem-se verificar possiveis correlagbes entre as regides de gases
ionizados e as regides de fotodissociacao, onde persistem os PAHs. A Figura 9 mostra o
espectro no IR, com a presenga das bandas de emissao de PAHs e o espectro no ético
para as galaxias NGC4676 e Mrk471, respectivamente, que sao dois objetos de estudo
deste trabalho.
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3 Dados Observacionais

O presente trabalho é baseado em uma amostra de galaxias Seyfert e Starburst
selecionadas a partir do Atlas Spitzer/IRS de Hernan-Caballero e Hatziminaoglou
(2011). Esse Atlas é uma compilacdo de dados espectrofotométricos e fotométricos de
fontes extragaldcticas observadas com o espectrografo IRS (IRS, do inglés Infrared
Spectrograph) a bordo do telescopio espacial Spitzer (HOUCK et al., 2004) e incluem
observagoes de baixa resolu¢ao (R ~ 100), contendo aproximadamente 750 espectros de
galaxias com propriedades espectrais do infravermelho médio, assim como, dados
auxiliares (redshift, fotometria dtica, etc). Foram selecionadas todas as galdxias Seyfert e
Starburst com redshift z < 0.04 do Atlas Spitzer/IRS com espectros no intervalo de
comprimento de onda de 5 - 15 pum. Além disso, todos os espectros selecionados
correspondem aproximadamente a regiao nuclear das galdxias. Todos os espectros
infravermelhos foram obtidos no modo staring, exceto para Buchanan et al. (2006) ¢ Wu
et al. (2009), que utilizaram o modo de mapeamento espectral, mas apenas o espectro
nuclear foi dado. A partir dessa amostra preliminar, foram selecionados somente os
objetos com espectros no 6tico no Sloan Digital Sky Survey (SDSS) DR16 (AHUMADA
et al., 2019), que sao obtidos com o espectrdgrafo BOSS acoplado a um telescépio de 2.5
m do Observatério Apache Point. A faixa espectral considerada estd entre
3600 — 10 400A, com uma resolucdo espectral de R = 1560 a 3700 A e R =2270 a 6000
A, e o didmetro da fibra é de 3 segundos de arco. Na Tabela 1 sdo listadas as

propriedades gerais da amostra de galaxias selecionadas.

Na Figura 10, os espectros brutos observados da amostra, compilados diretamente
do Atlas IRS/Spitzer e do SDSS-1V, sdo mostrados. O painel da esquerda corresponde
as galdxias do tipo Seyfert (superior: IR e inferior: ético); e, do painel direito, as do tipo
Starburst (superior: IR e inferior: 6tico). Dessa forma, é possivel visualizar as bandas de
PAHs presentes em 6.2, 7.7, 8.6, 11.3, 12.6 e 14.2 um, em toda a amostra dos espectros

IR, assim como, as principais linhas de emissoes no ético utilizadas neste trabalho.
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Figura 10 — Painel superior: Espectros IR brutos observados e compilados do Atlas IRS/Spitzer. Painel
inferior: Espectros 6ticos brutos observados e compilados do espectrografo DR16 SDSS-IV.
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A fonte ionizante de cada galaxia foi inicialmente retirada da literatura. No
entanto, com o objetivo de confirmar a classificacao da fonte ionizante das galaxias, ja
reportada na literatura e listada na Tabela 1, utilizamos o diagrama [O 111]A 5007/HfS vs
IN11]A 6548 /Hae. Os diagramas de diagnéstico inicialmente propostos por Baldwin,
Phillips e Terlevich (1981) e revisitados por Kewley et al. (2001) (Ke01), comumente
conhecidos como diagramas BPT, sao usados para distinguir objetos ionizados por
estrelas massivas (SFs), AGN, e regides de linha de emissao nuclear de baixa ionizagao

(LINERs).

Esses diagramas diagnosticos utilizam razoes das intensidades de linhas como
[Om]A5007/HB vs [N1IJA6548/Ha e [O111]A5007/HB vs [S11] (A6717 + A6731)/Ha e
[O1m]A5007/HB vs [O1]A6300/Ha. Ke0l estabeleceu uma linha tedrica de formagao
estelar maxima, a partir do limite superior de modelos de fotoionizacao estelar. Dessa
forma, galaxias que ocupam a regiao abaixo dessa linha sdo ionizadas por estrelas, ou
seja, sao Starburst e, acima, sdo galdxias Seyfert por serem ionizadas por AGN e/ou

choques. Posteriormente Kauffmann et al. (2003)(Ka03) estabeleceram uma linha
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Tabela 1 — Objetos selecionados e suas respectivas informagoes, incluindo o nome da fonte, referéncia IR,
tipo de galdxia, coordenadas equatoriais (« e ¢), magnitude absoluta na banda visual (Mg), luminosidade
bolométrica na banda visual (Lvy) e luminosidade infravermelha Lig.

Objeto Referencia IR Tipo de galdxia ~ «(2000)*  4(2000)" 2% Mg(mag)® Ly (Lg)* L (Le)”
Mrk 273 Wu et al. (2009) Seyfert [1] 13944m421  55"53™130 0.038  —22.34  8.37x10 7.94x10'
MrK 471 Deo et al. (2007) Seyfert [1] 14"22m554  32h51M030  0.034  -22.80  4.58x10° 4.21x10'
Mrk 609 Deo et al. (2007) Seyfert [1] 03925253 —06"08™380 0.034  -22.48  6.58x10 4.85x10'
Mrk 622 Deo et al. (2007) Seyfert [1] 08"07™410  39"00™150 0.029  -21.44  3.18x10' 1.85x10'
Mrk 883 Deo et al. (2007) Seyfert [1] 16"29™m529  24h26™380  0.038  -22.19  2.70x10' 3.95x10'°
NGC 660 Brandl et al. (2006) LINER [1] 01"43m024 13"38™444 0.003  -21.50  1.32x10'° 2.02x10%
NGC 2622 Deo et al. (2007) Seyfert [5] 08"38™109 24"53m430 0.023  -22.80  4.75x10'0 6.35x10%°
NGC 2623 Brandl et al. (2006) Starburst [2] 08"38m241  25"45m169 0.018  -21.80  3.35x10° 1.74x10"
NGC 4676 Brandl et al. (2006) Starburst [3] 12"46™101 3043550  0.009  -20.97  2.20x10'° 5.15x10'°
NGC 4922 Wu et al. (2009) Seyfert [4] 1301249  29"18™400 0.024  -22.20  2.75x10%°
NGC 5256 Wu et al. (2009) Seyfert [4] 13"38™175  48"16™370 0.028  -22.85  5.23x10° 1.06x10"

)

NGC5347 Buchanan et al. (2006 Seyfert [1] 13"53m178  33"29m270  0.008  -20.33 4.65x10°  3.43x10°
Referéncias: [1] Veron-Cetty e Veron (2003); [2] Keel (1984); [3] Liu e Jr (1995) [4] Rush,
Malkan e Spinoglio (1993); [5] Deo et al. (2007).

Nota: * Extraida da NASA Euztragalactic Database (NED).

empirica separando regioes ionizadas por estrelas de AGNs. A Figura 11 mostra o
diagrama BPT obtido por Kewley et al. (2006) para uma amostra de aproximadamente
500 galaxias com dados do SDSS DRA4.

O diagrama [O11]A5007/HB vs [N11JA6548/Ha obtido para nossa amostra de
galaxias é mostrado na Figura 12. A curva sélida preta representa o limite superior tedrico
para as regioes de formacao de estrelas propostas por Ke0Ol e a curva tracejada preta
¢ o limite empirico de formacgao estelar proposto Ka03. De acordo com a Figura 12,
algumas galaxias apresentaram uma classificacao diferente da literatura. Entretanto, a
regiao nuclear das galaxias de nossa amostra ¢ ionizada por AGN incluindo as galaxias
que estao entre as linhas Ke0Ol e Ka03, regiao denominada regiao composta, onde o objeto
¢ ionizado tanto por estrelas quanto por AGN. Assim, ao longo do texto, vamos nos referir
a nossa amostra de galaxias como AGNs.

Figura 11 — Diagrama BPT de Ke03 para uma amostra de galdxia observada pelo SDSS segregando as
regides das suas principais fonte de ionizagao.
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Figura 12 — Diagrama diagndstico para galaxias desta amostra ([O111]/Ha) versus ([N11]/Ha). A curva
preta sélida representa o limite superior tedrico para as regides de formacao estelar proposto por Kewley
et al. (2001), e a curva preta tracejada é o limite empirico de formagao de estrelas proposto por Kauffmann
et al. (2003). A regido entre as linhas Ke0l e Ka03 é denominada regido composta.
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4 Analise dos dados

Neste capitulo serao apresentados os métodos e procedimentos utilizados ao longo
desse trabalho para analises dos dados. O capitulo foi dividido em duas partes principais:

a primeira diz respeito a andlise de dados no infravermelho, e a segunda, no 6ptico.

4.1 Analise dos dados no Infravermelho

Os métodos utilizados para as analises no IR objetivam verificar as espécies que
produzem as bandas em emissao dos PAHs, ou seja, as assinaturas de PAHs. Para tanto,
realizou-se o tratamento dos espectros brutos extraidos do Atlas IRS/Spitzer para
posteriormente proceder analises espectrais na faixa de comprimento de onda do 6tico
extraido do Sloan Digital Sky Survey (SDSS) do Data Release 16 (DR16), cujo

detalhamento estd descrito na secao 5.2.

Primeiramente todos os espectros foram corrigidos pelo redshift, através da tarefa
dopcor do IRAF !. Os valores de redshift adotados na correcao encontram-se listados na
Tabela 1.

A seguir, a decomposicao espectral foi necessaria, uma vez que o espectro
observado das galaxias Seyfert e Starburst no IR contém uma diversidade de
componentes de emissao. As caracteristicas de PAHs estao presentes com um continuo
emitido por estrelas velhas e frias, assim como de pequenos graos de poeira. Ainda,
muitas das caracteristicas dos PAHs estdo misturadas com proeminentes linhas de
emissdo proibidas, como a do [Nelr]A12.8 um, sobreposta a banda do PAH em 12.7 pm.
Especialmente nos espectros de baixa resolucao, é necessario separar as bandas de PAHs

das componentes do continuo e das bandas de absorcao.

Para a decomposicao das diversas componentes dos espectros das galaxias dessa
amostra, assim como as medidas das intensidades das caracteristicas dos PAHs, foi
utilizado o programa PAHFIT, desenvolvido por Smith et al. (2007).

O PAHFIT é um algoritmo baseado em IDL (do inglés Interactive Data Language),
desenvolvido para decompor os espectros IRS de baixa resolucao do Sptizer nos diferentes

componentes, que sao:

o As bandas de PAHs, resolvidas ou nao, e que estdo em comprimentos de onda, como

6.2, 7.7, 11.3, 12.7 e 14.2 pm. Essas bandas sao representadas por perfis de Drude,

L IRAF: Image Reduction and Analysis Facility
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que consideram o célculo da secdo de choque dos PAHs, a largura a meia altura
(FWHM, do inglés Full Width at Half Mazimum) e o comprimento de onda central

das bandas.

e O continuo estelar, cuja emissdo é representada por um corpo negro a uma
temperatura fixa de 5000 K.

e O continuo térmico da poeira, que é representado por 8 corpos negros com

temperaturas de 35, 40, 50, 65, 90, 135, 200, e 300 K.

o As linhas de emissao, que incluem as linhas rotacionais do hidrogénio molecular
(Hy) e linhas i6nicas dos elementos, tais como, Arll, S, Ne, O, Fe e Si. As linhas de
emissao sao representadas por perfis gaussianos com larguras estabelecidas a partir

da resolucao instrumental.

o A extincao pela poeira, que é obtida como uma combinacio de uma lei de poténcia

juntamente com as bandas de absorcao dos silicatos com picos em 9.7 e 18 pm.

Os comprimentos centrais e as larguras a meia altura das linhas de emissao e das
bandas de PAHs utilizadas nos ajustes foram os sugeridos por Smith et al. (2007) e estao
listados na Tabela 2.

A Figura 13 mostra a decomposicdo do espectro observado no IR da galdxia
Starburst NGC 4676 no intervalo de 5 a 15 pum através do codigo PAHFIT, em que suas
representagoes sao dadas por: continuo de poeira (azul), bandas de PAH (laranja),
linhas i6nicas (verde), linhas estelares (vermelho), melhor ajuste (roxo) e observado
(preto). A decomposicao espectral para os demais objetos da amostra é apresentada no
Apéndice A. A Tabela 3 apresenta as estimativas dos fluxos de PAHs obtidas usando o
codigo PAHFIT.

Apbs a decomposicao espectral, passou-se para a analise das bandas dos
hidrocarbonetos policiclicos aromaticos usando o Banco de Dados Espectroscopico Ames
PAH TR da NASA versdao 3.2 (PAHdb) (BOERSMA et al., 2014; JR et al., 2018), o qual
¢ uma biblioteca de espectros de PAHs calculados teoricamente e/ou medidos
experimentalmente para uma variedade de tamanhos, estruturas, estado de ionizagao e
heteroatomos. A partir desse banco de dados, os espectros podem ser analisados de

forma on-line ? ou off-line.

Neste trabalho o ajuste das bandas de PAHs foi realizado usando a versao on-line.
Como parametros de entrada ao c6digo PAHdb foi selecionado o perfil de linha Gaussiana

com FWHM de 15 cm™! e deslocamento uniforme para todas as bandas de 15 cm™! para

2 https://www.astrochemistry.org/pahdb/
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Tabela 2 — Parametros das Linhas de Emissdo e das Bandas de PAHs do Cédigo PAHFIT.

Linha  A(gm) FWHM (um)
H2 S(7) 5.511 0.053
H2 S(6) 6.109 0.053
H2 S(5)  6.909 0.053

(Al 6.985 0.053
H2 S(4)  8.026 0.100

(Al 8.991 0.100
H2 S(3) 9.665 0.100

[SIV]  10.511 0.100
H2 S(2) 12.278 0.100

Nell] 12813 0.100

Nelll] 15.555 0.140
H2 S(1) 17.035 0.140

[SII  18.713 0.140

[OIV]  25.910 0.340

[Fell]  25.989 0.340
H2 S(0) 28.221 0.340

[SIIT]  33.48 0.340

[Sil]]  34.815 0.340

Linha A(pm) FWHM (um)
PAH  5.27 0.179
PAH  5.70 0.200
PAH  6.22 0.187
PAH  6.69 0.468
PAH 742 0.935
PAH  7.60 0.334
PAH  7.85 0.416
PAH  8.33 0.417
PAH  8.61 0.336
PAH 10.68 0.214
PAH 11.23 0.135
PAH 11.33 0.363
PAH 11.99 0.540
PAH 12.62 0.530
PAH 12.69 0.165
PAH 1348 0.539
PAH 14.04 0.225
PAH 14.19 0.355
PAH  15.90 0.318
PAH 16.45 0.230
PAH 17.04 1.108
PAH 17.375 0.209
PAH  17.87 0.286
PAH 18.92 0.359
PAH  33.10 1.655

Coluna (1): Linha de emissao atomica e/ou banda de emissao de PAH. Coluna (2):
Comprimento de onda central. Coluna (3): FWHM.

Tabela 3 — Fluxos integrados de PAHs em unidades de 10716 W /m? obtidos usando o c6digo PAHFIT.

Objeto 6.2pum 67pum 74pum 76.pum 78 pum 86 um 11.2 ym 11.3 pm 12.6 pm  12.7 pm

7.7 pum Complexo 11.3 pm Complexo 12.6 pm Complexo
MrK 273 39.40 36.70 96.60 51.90 82.80 31.40 12.10 7.53 23.10 2.34
Mrk 471 3.79 0.49 0.06 5.60 5.80 3.28 1.42 5.79 3.54 0.26
Mrk 609 15.20 4.76 9.52 24.40 25.40 14.40 3.52 15.30 8.50 1.33
Mrk 622 3.74 1.45 3.59 5.19 5.52 2.95 2.31 4.76 3.81 0.00
Mrk 883 2.97 0.74 0.36 4.22 3.67 1.77 0.96 3.19 1.57 0.36
NGC 660 263.00 112.00 434.00  322.00 496.00 235.00 39.60 216.00 156.00 23.90
NGC 2622 0.59 0.43 0.00 1.57 1.53 0.56 0.58 1.53 0.23 0.22
NGC 2623 46.80 19.20 93.80 51.10 86.80 50.80 12.70 24.40 30.50 4.03
NGC 4676 21.60 7.49 28.30 27.50 31.50 15.40 6.51 14.80 12.30 1.59
NGC 4922 16.00 8.02 21.60 18.40 21.90 10.10 4.04 10.10 7.13 1.23
NGC 5256 32.10 11.10 54.30 41.30 49.10 23.00 7.18 18.50 19.50 0.54
NGC5347 7.20 10.00 28.80 2.63 8.32 4.79 0.92 6.49 5.99 0.00
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Figura 13 — Decomposi¢ao espectral de 5-15 um da NGC 4676 usando o cdédigo PAHFIT.
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melhor simular os efeitos de oscilador harmdénico que as bandas de PAHs portam. A Figura
14 mostra a distribuicdo das espécies de PAHs em tamanho, carga e composi¢cao dentro

da versao atual desse codigo.

Todas as espécies de PAHs foram obtidas utilizando o ajuste entre os espectros
observados no IR em combinag¢do com o banco de dados. Na Figura 15 apresenta-se o
ajuste encontrado para o espectro de NGC 4676 utilizando o codigo PAHdb. Tal figura
mostra as principais espécies que estao contribuindo para a emissao no IR deste objeto,
de modo que se pode verificar a qualidade do ajuste medido pela norma euclidiana ?, cujo
resultado é exibido no canto superior da figura. Os ajustes obtidos para os outros objetos

da amostra sdo expostos nas Figuras 16 e 17 da secao resultado.

4.2 Analise dos dados no ético

Esta secao descreve os métodos utilizados para a determinacao das condigoes
fisicas como: densidade e temperatura eletronica, abundancia do oxigénio e parametro
de ionizacao do gas ionizado das galaxias em estudo. Tais condi¢oes foram estimadas por

meio da intensidade das linhas de emissdo em combinacao com modelos de fotoionizacao.

3 A norma euclidiana é um método matemdtico que mede a distdncia entre dois pontos, neste caso,

distancia entre os pontos do espectro observado e o tedrico. Portanto, quanto menor a norma
euclidiana, melhor a qualidade do ajuste.
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Figura 14 — Distribuicdo das espécies de PAHs em tamanho, carga e composic¢io dentro da versdao 3.2 do

=

PAHdb.

= PAHs NC<=50 = PAHs NC>=50 = Neutro = lonizado = CH = CC = N,0,Mg/Si/Fe

Figura 15 — Ajuste espectral da emissdo da galdxia Starburst NGC 4676 PAHdb usando o c6digo PAHdb.
As espécies de PAHs mais relevantes para o fluxo total sdo mostradas em percentual, e a qualidade do
ajuste é quantificada pelo pardmetro de norma euclidiana.
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Todos os espectros foram corrigidos pelo redshift, através da tarefa dopcor do IRAF. Os

valores de redshift adotados na correcao estao listados na Tabela 1.

As componentes de absorcao provenientes da componente estelar podem alterar
as intensidades medidas das linhas de emissdo presentes no espectro. Esse efeito é mais
importante, embora nao restrito, nas linhas de Balmer. Assim, a contribui¢cdo da
populagdo estelar deve ser subtraida de cada espectro para investigarmos as
propriedades fisicas do gas ionizado das galdxias. Para isso, o codigo de sintese
populagao estelar STARLIGHT de Fernandes et al. (2005) foi utilizado. Este ajusta o
espectro observado com uma combinacao de modelos de populagoes estelares simples
(SSPs) de Bruzual e Charlot (2003). Esses modelos sdo baseados em uma biblioteca de
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alta resolucao espectral de espectros estelares observados, os quais fornecem a evolucao
espectral detalhada das SSPs a uma resolucéo de 3 A, em um intervalo de comprimento
de onda de 3200-9500 A , a diferentes metalicidades. As SSPs utilizadas nesse trabalho
compreendem quinze idades, t=[0.01; 0.003; 0.005; 0.01; 0.025; 0.04; 0.1; 0.3; 0.6; 0.9;
1.4; 2.5; 5; 11 e 13] 10° anos, e trés metalicidades, Z=[0.2; 1 e 2.5]Zo. O ajuste é

realizado para encontrar um valor minimo da equagao de Fernandes et al. (2005)

xX* = [0\ — Mywy)] (4.1)

sendo O, o espectro observado, M), o espectro modelado, e wy' o erro em cada
comprimento de onda. Regides com linhas de emissao, espurias e residuos da subtracao

do céu sdo mascaradas adotando wy '

Uma vez que a contribuicao apenas do gas ionizado foi separada no espectro, as
intensidades das linhas de emissao foram obtidas através de ajustes gaussianos das linhas
sobre um continuo local linear. No caso em que as linhas estavam sobrepostas, o ajuste
de multiplos perfis gaussianos foi utilizado para medir a intensidade de cada uma. Estas
medidas foram obtidas através da tarefa splot do IRAF, e os fluxos foram estimados para
as linhas [O 111] AM4363, Hp, [O 111] A4959, A5007, [N 11] A5755, [N 11] A6548, Hav, [N 11] A6584,
[S1I] A6717 e [S11] A6731. As estimativas dos erros das medidas foram estimadas via razao
sinal ruido entre cada linha de emissdo e o continuo. Em seguida, foi feita a correcao
devido ao avermelhamento, ja que este efeito diminui o fluxo das linhas de emissao em

funcao do comprimento de onda observado.

Para a correcao pelo avermelhamento nos fluxos observados utilizou-se a expressao

L) _ FQ) e -rms) (4.2)

I(HB)  F(HP)

sendo I () a intensidade do fluxo corrigido por avermelhamento em um dado comprimento

de onda; F(\) a intensidade do fluxo observado; f(A) a dependéncia da extingao com o

comprimento de onda; e ¢(Hf) o coeficiente de extingao interestelar.

O coeficiente de extingdo interestelar foi calculado utilizando a razao de linhas
Ha/HS e comparando-a com a razao de linhas tedricas dada por Osterbrock e Ferland
(2006) para uma temperatura de 10000 K e densidade eletronica de 100 cm™2. A fungio
de avermelhamento utilizada para as corre¢oes dos fluxos foi obtida por Savage e Mathis
(1979), considerando-se Ho/HS = 2.86. Na Tabela 4 sao apresentadas as intensidades das
linhas de emissao corrigidas pelo avermelhamento, as estimativas dos erros por linha de

emissao, assim como o coeficiente de extingao interestelar.
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Tabela 4 — Intensidades de linha de emissdo corrigidas pelo avermelhamento em 10~ *7erg cm=2 s=1/ Ae
o coeficiente de extingdo logaritmica, c(HgB). O fluxo para HS e Ha sao 100 e 286, respectivamente.

Galéxia [O1]A4959 [O111]A5007  [NT]A6548 [NIIJA6584 [S1|A6716 [STA6731  c(HpS)

MrK273  77£2 22445 87+2 252£7 79+2 65£2 1.2940.02
Mrk 471 226+10 670£28 131+9 389+24 96£8 84£7 0.69£0.05
Mrk 609 178+4 5929£11 90£3 266£8 49+£2 52+£3 0.67£0.03
Mrk 622 10119 300£15 98£6 290+£18 65£4 56£4 0.67£0.05
Mrk 883 73+£1 21941 48+1 14442 T4+1 58+1 0.39£0.01
NGC660 6644 187+6 10545 30013 75+3 58+3 1.55+0.04
NGC2622 310+£8 947+£23 186+9 569123 175+10 184+11 0.04£0.04
NGC2623 46+6 131+18 91£14 261£41 75£12 5849 1.30£0.14
NGC4676 25+3 T2+5 50+4 143+£12 63£5 4444 1.29£0.07
NGC4922 75+1 220£2 661 193+3 50+1 48+1 1.00+0.01
NGC5256 37+1 109+1 o8+1 174+£1 63£1 58+1 0.53£0.01
NGC 5347 23948 714£23 62£3 186+9 7544 664 0.55%0.04

4.2.1 Determinacao da densidade eletrénica

A densidade eletronica pode ser determinada por meio das razoes de intensidades
de duas linhas de emissdo emitidas por um mesmo tipo de ion com transi¢oes de
energias de excitagdo muito proximas, e cujas taxas de excitacao relativa entre os niveis
dependem apenas da razdo de seus pesos estatisticos. Tendo os niveis diferentes
probabilidades de transicao radiativa ou taxa de desexcitagao colisional, a populacao
relativa destes, assim como a razao de suas linhas, possuem grande dependéncia em
relagio & densidade eletronica (OSTERBROCK; FERLAND, 2006). E esse o caso de
fons com configuracao fundamental do tipo p3, ou seja, fons com 3 elétrons na sua
camada de valéncia. Nesse sentido alguns sensores de densidade como
[O IIJ(A3727/X3729), [Ar IV](A4711/X4740), e [S II](A6717/X6731) podem ser
utilizados. Assim, a densidade eletronica foi estimada a partir da razao
[S IIJ(A6717/A6731), usando a rotina temden do pacote nebular do
STSDAS/IRAF, assumindo uma temperatura eletronica de 10000 K.

4.2.2 Determinacao da temperatura eletronica

A temperatura eletronica do gas ionizado em nebulosas pode ser derivada a
partir da razao entre as linhas de emissao de um mesmo ion, com configuracao
fundamental do tipo p? e energias de excitacdo consideravelmente diferentes, pois as
taxas relativas de excitagdo para o nivel superior e inferior dependem fortemente da
temperatura (OSTERBROCK; FERLAND, 2006). Exemplos de razoes de linhas de
emissao associadas a fons com esta configuracao sdo [O III|(A4959 + A5007)/A4363) e
[N IIJ(A6548 + A6584)/A5755). A temperatura eletronica foi estimada através das
razoes de linhas [O III]J(A4959 + A5007)/A4363) e [N IIJ(A6548 + A6584)/A5755),
usando a rotina temden do pacote nebular do STSDAS/IRAF, assumindo as
densidades eletronicas estimadas da razao [S IIJ(A6717/A6731).
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4.2.3 Abundancia quimica

Conhecer a abundancia quimica de AGNs e regides de formacao estelar é
fundamental para a compreensao dos processos de enriquecimento quimico desses
objetos e, por consequéncia, para a compreensao da evolugao quimica do Universo. Uma
das formas de estimar a metalicidade, ou seja, a abundancia quimica desta classe de
objetos ¢ determinando a abundancia do oxigénio, o que pode ser feito via estimativa da

quantidade de oxigénio ionizado nas regides gasosas desses objetos.

a) Método direto - Método Te

O oxigénio é o elemento mais utilizado como referéncia para a metalicidade
global da fase gasosa Z (JR; BRESOLIN; GARNETT, 2003); (HAGELE et al., 2008) de
nebulosas gasosas. Esse elemento possui linhas de emissao proeminentes, e seus estagios
de ionizacao mais importantes estao presentes nos espectros opticos desses objetos. Um
dos métodos mais confiaveis para determinar a abundancia de oxigénio é baseado na
razao entre linhas proibidas de oxigénio e linhas de hidrogénio, na temperatura e
densidade eletronica, especialmente para regioes de formagado estelar e nebulosas

planetarias. Esse método é conhecido como método-T5.

A abundancia do O?* e OF em relacdo ao H* pode ser obtida através das seguintes

equagoes,

o*r\ o I([O 111]A4959) + I([O 111]A5007)
b o (1 )

1.251
+6.144 + —0.55log(ts) (4.3)
3
e
(OXs I([O11]A3726 + A3729)
12 +1 — | =1
s (H) ( I(HD)
1.583
+5.992 + —0.681log(t2) + log(1 + 2.3n.), (4.4)

2

em que n. é a densidade eletronica em unidades de 10* cm™3, ty e t3 é a temperatura
para a baixa e alta zona de ionizagao, respectivamente. Essas temperaturas podem ser
obtidas usando a razdao de linhas [N IIJ(A6548 4+ A6584)/A5755) e
[O IITJ(A4959 + A5007)/A4363), para to e t3, respectivamente.

Uma vez determinadas as abundancias i6nicas do O?T e OF, abundancia total ¢

obtida por

O

0™ Ow (4.5)
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em que o fator de corregao de ionizacao (ICF, do inglés lonization Correction Factors)
¢ uma quantidade que representa a contribuicao de ions nao observados ao determinar a

abundancia total de um elemento.

E importante ressaltar que a determinacio da temperatura eletronica envolve a
medigao das linhas aurorais, como [O 111} A4363 e [N11] A5755. No entanto, essas linhas
sao muito fracas e geralmente caem abaixo do nivel de detectabilidade nos espectros de
regioes H 11 de alta metalicidade. Infelizmente, nao detectamos linhas de emissao sensiveis
a temperatura [O 111 A4363 e [N1I] A5755 nos espectros da nossa amostra de galdxias,
e entdo o método direto nao pode ser usado na determinacao da abundancia de O/H.
Portanto, nesse trabalho, a abundancia de O/H foi determinada combinando as razoes
de linhas de emissao observadas com uma grade de modelos de fotoionizac¢ao, conforme

descrito a seguir.

b) Método indireto - Modelos de fotoionizacdo

Neste trabalho modelos de fotoionizagao foram construidos usando a versao 17.02
do cédigo CLoupy (FERLAND et al., 2017), a fim de comparar as razoes de intensidade
das linhas de emissao observadas com as estimadas pelos modelos de fotoionizacao. Os
parametros de entrada dos modelos sdo brevemente descritos a seguir. Para mais detalhes
sobre esses pardmetros, consulte Dors et al. (2015), Dors et al. (2017), Dors et al. (2020)
e Carvalho et al. (2020).

1. Distribui¢do de energia espectral (SED): A SED utilizada foi a tipica de AGNs,
consistindo na soma do componente Big Bump com um pico de ~ 1 Ryd, que é
parametrizado pela temperatura de pico assumida como 1.5 x 10° K e uma lei de

poténcia de raios-X com indice espectral a,, = -1.4, que é um valor representativo
para AGNs Miller et al. (2010), Zhu et al. (2019a).

2. Metalicidade (Z): A metalicidade utilizada em relagdo ao valor solar (Z/Z) foi
0.5, 1.0, 1.5, 2.0, 2.5, 3.0, 3.5 e 4.0. A abundéncia de oxigénio solar assumida é
12+log (O/H)g = 8.69 Asplund et al. (2009), Prieto, Lambert e Asplund (2001),
cujas abundancias 8.40, 8.69, 8.86, 8.99, 9.08, 9.16, 9.23 e 9.29 correspondem as

metalicidades listadas acima, respectivamente.

3. Pardmetro de ionizagdo (U): O parametro de ionizacdo ¢ definido por
U=Q(H)/4rR2nc, em que Q(H) é o ntimero de fétons ionizantes emitidos por
segundo pela fonte ionizante; Ry é a distancia da fonte de ionizacao a superficie
interna da nuvem de gés ionizado em cm; n ¢ a densidade de particula em cm™2; e

c é a velocidade da luz em km s~*. Considerou-se o logaritmo de U na faixa de -4,0
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< log U <-1,0 aproximadamente os mesmos valores considerados por Feltre,
Charlot e Gutkin (2016) para AGN.

. Densidade de elétrons: Assumiu-se um valor de densidade de elétrons de N, =

500 cm ™3, constante no raio nebular. A densidade de elétrons (N,) derivada de

[STI]A 6717/ 6731 para a amostra de galdxias estd na faixa de 111 a 922 cm™3, com

uma densidade média de N, = 411 ecm~3.

. Raio interno e externo: o raio interno de 3 pc foi assumido, que é a distancia da fonte

ionizante para a regiao de géas iluminada. E um valor tipico para galaxias Seyfert
de acordo com Balmaverde et al. (2016). O raio externo foi assumido como aquele
em que a temperatura eletronica do gas atinge o valor de 150 K, raio de parada da

execucao do codigo.

. PAH: A distribuicao de tamanho de PAHs é dada por uma lei de poténcia na forma

a—>° na qual a é o raio de PAH e o niimero de dtomos de carbono varia de 30 a

500 de tamanho de 10 bins, segundo Abel et al. (2008).

Construiu-se uma grade de modelos com «,, = —1.1 e —1.4 e verificou-se que

os resultados do modelo de fotoionizagdo reproduzem a maioria das relagoes de linha

observadas, assumindo o indice espectral optico para raio-X a,, = —1.4. Para a,, =

—1,1 (nao mostrado aqui), hd mais pontos que nao sao reproduzidos pelos modelos de

fotoionizacdo. Portanto, adotamos a,, = —1.4. Esse valor é representativo de AGNs

tipicos, conforme descrito no manual Hazy do CLOUDY code 4, e apontado por (MILLER
et al., 2011; ZHU et al., 2019b) e (DORS et al., 2019).

4

http://web.physics.ucsb.edu/~phys233/w2014/hazyl_c13.pdf


http://web.physics.ucsb.edu/~phys233/w2014/hazy1_c13.pdf
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5 Resultados e discussoes

A seguir serao apresentados os resultados obtidos a partir das andlises dos
espectros da amostra no IR e no 6tico. Em geral, a analise no IR resultou na indicacao
das espécies que mais estao contribuindo com as assinaturas de PAHs, assim como seus
respectivos perfis de emissao em tamanho, carga e composi¢do na amostra; enquanto a
analise no 6tico resultou na estimativa de condigoes fisicas do gas nas galaxias como
densidade e temperatura eletronica, abundancia quimica do oxigénio e parametro de
ionizacao possibilitando identificar correlagoes entre tais condigoes fisicas da regido ética

com as caracteristicas das regioes do IR para os objetos em estudo.

5.1 Espécies de PAHs identificadas

Conhecer as condigoes fisico-quimicas dos ambientes onde os PAHs e PANHs
estao inseridos é de grande importancia para o entendimento da formacao e destruicao
molecular com possibilidade de formacao de novos compostos. Além disso, compreender
a ligagao entre o estagio evolutivo dos ambientes e as espécies aromaticas neles presentes
é um enigma carente de estudos. Por isso, muitas questoes foram levantadas sobre quais
espécies aromaticas podem ser encontradas em ambientes espaciais, ao mesmo tempo
que estudos teodricos foram conduzidos para determinar as frequéncias de vibragao de
potenciais candidatos, em consonincia com Ricca et al. (2018), Mattioda et al. (2020).
Neste trabalho, apresentam-se resultados que contribuem para incrementagao de atuais

e futuros estudos sobre essas questoes.

5.1.1 Atribuicao das espécies de PAHs nos espectros

A abundéancia de PAHs (PAH%) refere-se a porcentagem da contribuigdo na
emissdo IR de cada espécie no fluxo total das assinaturas de PAHs na faixa espectral
entre 5—15 pm. Tal percentagem foi estimada somando-se o fluxo integrado de cada
espécie dividido pela soma do fluxo integrado de todas as espécies dentro do intervalo IR
em estudo. Desta forma, constatou-se que as galaxias possuem de 49 a 77 espécies que

estao contribuindo com suas respectivas emissoes.

As Figuras 16 e 17 mostram os espectros IR das galaxias deste trabalho ajustados
usando o codigo PAHdb. As assinaturas de PAHs mais relevantes para o fluxo total
sao mostradas em percentual, e a qualidade do ajuste é quantificada pelo parametro

euclidiano.
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Figura 16 — Ajuste espectral das emissdes das galdxias usando o codigo PAHdb. As assinaturas de PAHs

mais relevantes para o fluxo total sdo indicadas em diferentes cores.
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Figura 17 — Continuagao Figura 16.
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A Tabela 5 apresenta todas as espécies obtidas pelo ajuste do espectro observado
no IR realizado pelo c6digo PAHdb para a galaxia NGC 4676. Nesta tabela podem-se
ver a Unidade identificadora (UID), a férmula quimica, o estado de carga e o percentual
de contribuicao de emissao estimado para cada espécie desse objeto. A UID diz respeito
a féormula estrutural da espécie, de forma a discernir entre os diferentes isdbmeros. No

apéndice B, as Tabelas 8 a 18 apresentam as espécies para as demais galaxias da amostra.

Tabela 5 — Espécies de PAHs que estao contribuindo com a emissao do IR na galaxia NGC 4676 derivados

pelo cédigo PAHdD.

UID Férmula Carga % UID  Férmula  Carga %

3173 CsoHyg 0 8.62 425  CyoHgOs™ 1 0.92
473 Ci1oHgN 0 6.79 2436 Cor 0 0.75
636  CugHig™ 1 5.62 243  Cg HyyN* 1 0.74
128 CseHig 0 4.89 2857 Csa 0 0.66
468  CysHgN* 1 4.55 2547 Cag 0 0.57
836 Cs4His 0 4.22 2379 Coa 0 0.55
2955 Css 0 3.95 2499 Cog 0 0.54
591 CsoHyy 0 3.61 258  CsoHigNy 1 0.53
3205  CgoHoy™ -1 3.20 2733 Csq 0 0.48
2542 Cag 0 3.18 723 Ceo~ -1 0.46
627  CyoHig™ -1 3.16 2660 Cso 0 0.37
2758 Cs1 0 3.02 2893 Csa 0 0.35
2684 Csy 0 2.98 157 CyoHoo™ -1 0.31
3102 Csy 0 2.93 2427 Cag 0 0.28
480 Cy4H;N* 1 2.84 478  Cy4HN* 1 0.27
816  CosHig -1 2.70 269  CioHgNy™ -1 0.27
2391 Coy 0 2.68 705 Csy™ 1 0.24
496 CoHg™ 1 2.63 2650 Cso 0 0.16
3060 Css 0 2.23 2748 Csq 0 0.16
167 Cyi19Hog™ -1 2.23 2226 CogHiy 0 0.15
625 CyoHis 0 2.17 726 CogHyy 0 0.14
477 CyyH N 0 1.95 121 CrgHoo -1 0.13
268 CjoHgN,™ 1 1.90 420  C1pHgO, 0 0.13
2279  CogHyg 0 1.59 3020 Css 0 0.13
3180  CsgHog™ 1 1.26 2612 Cso 0 0.12
3151 Csy 0 1.10 2362 Cis 0 0.10
822 C34H207 -1 1.09 2745 031 0 0.09
2791 Csa 0 1.03 1994 CsoHi6 0 0.06
3215  CypoHog 1 1.00 2422 Cag 0 0.04
3022 Css 0 0.93 424 C1oHgOq 0 0.02

5.1.2 Espécies mais relevantes e degenerescéncia

Conforme pode ser visto nas Figuras 16 e 17, assim como nas tabelas de saida do

c6édigo PAHdDb no Apéndice B, as espécies identificadas mais relevantes contém entre 10 e
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82 atomos de carbono, enquanto as espécies em geral podem ser compostas de 9 até 170

atomos de carbono.

Entre os hidrocarbonetos puros, destaca-se a espécie CsoHyg (UID 3173), que esta
presente em 3/4 das galdxias e contribui com cerca de 4 a 13% nos fluxos na faixa espectral
entre 5—15 pm; essa espécie contribui com 20% em média na emissao da banda 11.3 um,
tendo como destaque as galdxias Mrk 622, NGC 2623 e NGC 4676, cujo percentual de
contribuicao é de 25 a 28%. J4 entre as espécies nitrogenadas, a C;oHgN (UID 471) esta
presente em 92% da amostra, contribuindo com cerca de 3 a 8% nos fluxos na faixa de
5—15 pum; e 24% em média na emissao da banda 6.2 um. Nos objetos Mrk 609 e Mrk 883,
estas espécies contribuem com 35 e 37%, respectivamente, para essa banda. A Figura 18
exibe as duas espécies que foram mapeadas como sendo as mais relevantes nas amostras
sobrepostas a imagem da galdxia NGC 4676.

Figura 18 — As duas espécies mapeadas mais relevantes na regido nuclear das amostras sobrepostas a
imagem e espectro de PAHs da galaxia NGC 4676.

O fon molecular C1gHgNT também estd presente em vdrias galdxias analisadas
neste trabalho, além da espécie Ci4Hi1N. Espécies semelhantes, como benzonitrila,
também chamada de cianobenzeno (CgHs5CN) e cianonaftalenos (CioH7N) ji foram
detectados na nuvem molecular escura TMC-1, como mostram McGuire et al. (2018),
McGuire et al. (2021), McCarthy e McGuire (2021). A confirmagio de hidrocarbonetos
com CN, como cianobenzeno em TMC-1 e outras fontes, melhora a compreensao dos
processos quimicos que podem ocorrer no ISM. As reagbes entre hidrocarbonetos
insaturados com CN sdo geralmente exotérmicas e sem barreira de ativagdo. Além disso,
CN é um radical abundante na maioria das nuvens moleculares. Como os derivados
ciano tém momentos de dipolo significativos, eles sao alvos faceis de detectar em radio e,

portanto, terdo espectros de rotagao brilhantes, segundo McCarthy e McGuire (2021).

Sabe-se que ha degenerescéncia nos ajustes dos espectros utilizando o banco de
dados PAHdb, nao sendo possivel garantir que CsoHig, CioHgN estejam sempre
presentes nos espectros das galaxias aqui estudadas. Para investigar o impacto da

degenerescéncia, excluiram-se as espécies CsoHig, C1gHgN e C14H11N da base de dados
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antes de fazer um novo ajuste; mesmo assim, os espectros de PAH ainda podem ser
reproduzidos, mas a qualidade do ajuste diminui, e a norma euclidiana tem um
resultado um pouco pior. Nesse contexto, vale a pena considerar que a espécie C14H1 N
é simplesmente C1gHgN com a adi¢do de um anel aromatico. Essa molécula esta presente
em 60% da amostra e contribui com 2 a 6% do fluxo total. Para exemplificar essa
condi¢ao, utilizou-se como exemplo o ajuste do espectro da galaxia Mrk 273 realizado
usando todo o banco de dados, o que resulta na contribuicao de 56 espécies, ajuste que
pode ser visto na Figura 16, com uma norma euclidiana proxima a 95. Quando as
espécies CsaHyg, CioHgN, Ci4HyiN e seus isomeros (15 espécies) foram removidos, o
ajuste ao codigo PAHdD resultou em 53 espécies que estao contribuindo para o fluxo da
galdxia, e o valor da norma euclidiana foi de 108, ou seja, 13% pior em relacdo ao
melhor ajuste obtido. Nesse caso, algumas novas espécies foram introduzidas, bem como
a quantidade relativa das espécies foi ligeiramente modificada, quando comparada com o
primeiro ajuste. Porém, essas novas espécies apresentam as mesmas caracteristicas das
espécies excluidas, sendo, em sua maioria, PAHs pequenos puros ou com heterodtomo
(N ou O) com dois ou trés anéis aromaticos fundidos. Portanto, embora as moléculas
excluidas sejam mais apropriadas, as moléculas da mesma familia também reproduzem
os espectros das galdxias, e a presenga e a quantidade (relativa) das espécies de PAH

nao siao determinadas de forma exclusiva.

A tabela 6 lista a contribuicdo dos tipos de PAHs identificados neste estudo
agrupados em quatro categorias: desidrogenados, puros, nitrogenados e heteroatomos.
Esses agrupamentos foram adaptados da proposta anterior de Andrews et al. (2015). Os
PAHs podem ser classificados em diferentes categorias com base em suas propriedades
quimicas e estruturais. Os desidrogenados, por exemplo, sao aqueles que nao contém
atomos de hidrogénio em sua estrutura, enquanto os puros sao aqueles que consistem
apenas de anéis aromaticos. Os nitrogenados contém &atomos de nitrogénio em sua
estrutura, e os heterodtomos contém outros elementos quimicos, como oxigénio ou

enxofre.

5.1.3  Hidrocarbonetos Policiclicos Aromaticos Nitrogenados

Hudgins, Jr e Allamandola (2005) demonstraram que apenas o nitrogénio
incorporado aos anéis aromaticos é capaz de reproduzir as observacgoes interestelares da
banda de 6.2 pum em comprimentos de onda mais curtos por meio de processo
experimental. Além disso, Boersma, Bregman e Allamandola (2013) propuseram que os
cations de PANH dominam as emissoes de 6.2 e 11.0 um em regioes ligeiramente densas
da PDR na NGC7023, e também sao responsaveis pelas emissoes em 7.7, 8.6, 12.0 e
12.7 pm.

A Figura 19 apresenta a contribuicao na emissao IR entre as assinaturas de PAHs
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Tabela 6 — Contribuigdo da emisséo IR agrupada por tipo de PAHs.

Object Desidrogenado = PAHs Puro PANHs Heteroatomo

(%) (%) (%) (%)
Mrk 273 42.1 25.1 32.5 0.3
Mrk 471 31.5 53.3 11.9 3.4
Mrk 609 32.2 55.3 10.4 2.0
Mrk 622 36.2 48.9 10.8 4.2
Mrk 883 28.6 60.0 8.3 3.1
NGC 660 33.8 44.3 19.0 3.0
NGC 2622 37.3 51.1 10.8 0.8
NGC 2623 35.2 41.4 23.4 0.0
NGC 4676 30.2 48.9 19.9 1.1
NGC 4992 32.0 49.9 15.9 2.2
NGC 5256 31.6 48.6 19.4 0.4
NGC 5347 47.8 36.2 15.1 1.3

em 6.2, 7.7 e 11.3 um das dez espécies de PANHs identificadas neste trabalho (C;oHgN,
C14H11 N, Ci5HgN™, Co3H1oN™T e seus isdmeros). De maneira geral, tais espécies de PANHs
neutros e catidonicos, geram em média 32% na banda 6.2 um da amostra. Em algumas
galdxias, como NGC 2623, esse valor chega a cerca de 54%. Além de contribuem, em

média, com cerca de 5% do fluxo da banda em 11.3 um, atingindo o valor de 22.6% na
Mrk 273.

A importancia dos PAHs contendo N na emissao total de nossa amostra também
estd de acordo com os resultados obtidos por Canelo et al. (2018) e Canelo et al. (2021).
Esses estudos investigaram a contribuigao das Classes de Peeters para as bandas de PAH
de 6.2, 7.7 e 8.6 um Peeters et al. (2002) em galdxias Starburst, por meio de andlise de
espectros de MIR (infravermelho médio). Os objetos estudados por esses autores foram
classificados predominantemente com perfil classe A, que é atribuida a emissoes IR tipicas

dos PANH e, portanto, confirmando a presenca de tais moléculas na amostra.

5.1.4 Tamanho e Cargas das espécies identificadas

A populacdo de PAHs identificada na nossa amostra de galdxias mostrou-se
predominantemente composta por espécies pequenas' e neutras com média de 81 e 68%,
respectivamente. Esses valores sdo consistentes com os fornecidos por Martins-Franco e
Menéndez-Delmestre (2021), que concluiram que a populagdo de PAHs é formada
predominantemente por espécies pequenas e neutras numa amostra de espectros MIR de

aproximadamente 700 galdxias obtida com Spitzer/IRS.

Nesse sentido, atribui-se um perfil de objeto jovem ou pouco evoluido as fontes

L No presente trabalho, PAHs pequenos sdo considerados como tendo um ntimero de 4tomos de carbono

inferior a 50 (N¢ < 50), enquanto PAHs grandes contém N¢o > 50 dtomos.
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Figura 19 — Emissdo de PANHs por bandas
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estudadas, uma vez que, PAHs pequenos sao consistentes com objetos com perfil de
variagdo espectral classe A e, segundo Silva-Ribeiro et al. (2021) 67% desta amostra
pode ser caracterizada com tal perfil. Importante ressaltar que as variagoes espectrais no
perfil de emissdo denominada de classe A, B e C (PEETERS et al., 2002) estao
vinculadas ao tipo da fonte. De forma que as fontes caracterizadas como classe A
consistem em material interestelar iluminado por estrela, regioes H 11, nebulosas de
reflexdo e o ISM em geral nas galaxias. Classes B estdo associadas a material
circunstelar, incluindo nebulosa planetaria e uma variedade de objetos pds-AGB. No

entanto fontes de classe C sdo limitadas a alguns objetos p6s-AGB extremamente ricos
em carbono (TIELENS, 2008).

Boersma, Bregman e Allamandola (2013) e Andrews et al. (2015) mostraram que
a dominancia das emissoes de moléculas pequenas aumenta com a proximidade da fonte
ionizante. Como no presente trabalho toda a andlise espectral foi realizada na regiao
nuclear dos objetos, ¢ razoavel relacionar a conclusao de ambos os estudos a alta
concentragdo de espécies pequenas encontrada. Draine e Li (2001) também
demonstraram esse comportamento quando propuseram que PAHs pequenos emitem
principalmente nas bandas 6.2 e 7.7 pum, enquanto PAHs grandes emitem em

comprimentos de onda maiores, conforme Allamandola, Hudgins e Sandford (1999).

Em relacao as espécies neutras, sua predominancia também ¢é esperada em
regioes de fotodissociagao, onde a espécie pode ser protegida devido a ambientes de alta
densidade/baixa temperatura. De fato, Allamandola, Hudgins e Sandford (1999)
demonstraram que absor¢des produzidas pelos PAHs neutros, em comparagao aquelas
produzidas pelos mesmos PAHs na forma catidnica, aparecem em diferentes regices do

IR quando esses PAHs sao pequenos. De acordo com Bauschlicher Charles W., Peeters e
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Allamandola (2008), PAHs pequenos emitem na regiao 5 - 9 um, enquanto as emissoes
em comprimentos de onda mais curtos do perfil 11.3 pum seriam produzidas por

moléculas neutras de PAH.

Afim de apurar mais informacoes sobre as espécies obtidas a partir do ajuste com o
c6édigo PAHdb, realizou-se uma andlise sobre as espécies que possuem maior contribuicao
na emissao por objeto. A partir de entao, verificou-se que existem seis espécies cujas
emissoes juntas representam entre 27 e 43% da emissao total dos seus objetos. Tais valores
podem ser vistos no canto superior esquerdo das Figuras 16 e 17. Constatou-se também
que, entre tais espécies mais relevantes, as moléculas CsoHig, CigHgN, CgoHy,, CsgHyg,
CisHgN ™, CypoHg sao as mais recorrentes em toda a amostra, tanto em presenca, como
em percentual de contribuigdo. A Figura 20 mostra o tamanho e carga das seis espécies
mais relevantes por objeto, permitindo ver que espécies pequenas (com menos do que 50

atomos de carbono) e neutras sao predominantes.

Figura 20 — Tamanho e carga das seis espécies mais relevantes de PAHs por objeto.
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Nota: Os valores apontados sdo oriundos do somatério do percentual de contribui¢do em fluxo
das seis espécies mais relevantes.

5.2 Propriedades fisicas do gas ionizado das galaxias

As regioes de gas ionizado presentes nas galaxias sdo compostas principalmente
de hidrogénio e hélio, além de outros elementos quimicamente conhecidos, por exemplo,
metais, como oxigénio, nitrogénio, enxofre, argonio, entre outros, que estao presentes em
menor abundéancia. A emissdo desses elementos é observada nos espectros Oticos dessas
regides como linhas de emissao, que sao geradas por processos fisicos de recombinagao,

como as linhas da série de Balmer do hidrogénio, ou excitacao colisional, como as linhas
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[O 1A 5007, [N11]A 6548, por exemplo. Dentre os pardmetros fisicos fundamentais para
caracterizar as regides ionizadas encontram-se a densidade e temperatura eletronica, a

metalicidade e o parametro de ionizacao.

Tabela 7 — Propriedades fisicas estimadas

Galaxia N, T, (OIIl) T,(NII) 12 + log(O/H)  log(U)
Mrk 273 266 12439 10839 8.64+0.01 -3.42+0.11
Mrk 471 414 19600 8.83£0.03 -1.28%+0.23
Mrk 609 1120 19217 8.69+0.02 -2.0840.08
Mrk 622 311 8.76+£0.04 -1.33+0.33
Mrk 883 186 17574 8411 8.62+0.02 -2.00£0.33
NGC 660 175 9531 8.70£0.01 -2.37£0.05
NGC2622 358 16970
NGC2623 165 8.67%0.05
NGC 4676 35 8.60£0.02 -2.62£0.10
NGC4922 670 19279 11293 8.63+0.00 -2.5540.05

NGC5256 468 14929 8635
NGC5347 390 15671

8.61+£0.01 -2.69£0.15
8.64£0.03 -2.35£0.61

A Figura 21 mostra o diagrama de log(6.2/11.3) versus log([N11]A6584/Ha),
expondo os dados observados e os resultados do modelo de fotoionizagao obtidos com o
c6édigo CLOUDY, assumindo a,, = —1.4. Vale a pena mencionar que a razao das linhas
IN1JA6584/H « ¢é altamente sensivel a metalicidade, medida pela abundéncia de
oxigénio (O/H) e tem uma pequena (embora nao desprezivel) dependéncia em relagao ao
parametro de ionizacao, conforme, por (KEWLEY; NICHOLLS;
SUTHERLAND, 2019; CARVALHO et al., 2020). Um comportamento oposto é obtido

para o log(6.2/11.3), que mostra uma dependéncia mais forte com relagdo ao grau de

exemplo,

ionizagao do gés (representado por U) principalmente para os valores mais altos de U ao

invés de com a metalicidade.

A fim de estender essa andlise a outras fontes com uma gama mais ampla de
metalicidades, foram incluidos nesse estudo dados da literatura de uma amostra do
Spitzer Infrared Nearby Galazies Survey (SINGs) estudados por Smith et al. (2007), em
que as relagoes de emissdo de 6.2/11.3 e 6.2/7.7 foram consideradas. Os valores de
log([N11A6584/Har) desta amostra foram retirados de Moustakas et al. (2010). Esta
amostra é composta por Seyfert, LINERS e galaxias Starburst. A Tabela 7 apresenta as
estimativas da densidade e temperatura eletronica, da abundancia quimica do oxigénio e

do parametro de ionizacao para a nossa amostra de objetos.
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Figura 21 — Grade modelo de fotoionizagdo de log(6.2/11.3) versus log([N11]A6584/Ha). As linhas
tracejadas conectam os resultados do modelo de fotoionizagdo com a mesma metalicidade, enquanto
as linhas soélidas conectam os modelos com o mesmo logaritmo do parametro de ionizacdo U. Os pontos
azuis representam as razoes de intensidade de linha observacional da amostra considerada neste trabalho,
e os pontos cinza representam os dados de Smith et al. (2007). Os valores assumidos da metalicidade
(Z/Zs) e logU valores sdo indicados.
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Para calibrar a metalicidade em fungao do log(6.2/11.3), o logaritmo do pardmetro
de ionizagao e os valores de metalicidade para cada objeto da amostra foram obtidos da

interpolacao linear entre os modelos mostrados na Figura 21.

5.3 Correlacao entre PAHs versus condicdes fisicas do gas ionizado

5.3.1 Abundancia de oxigénio e o parametro de ionizacao

O efeito do campo de radiacao e metalicidade nas intensidades e larguras
equivalentes de PAH tém sido reportado por varios autores na literatura. Devido ao
campo de radiacdo significativo de AGNs revelado pela presenga de um continuo
significativo de poeira quente, os PAHs pequenos podem ser destruidos, o que tende a
diminuir as intensidades de 6.2 e 11.3 pum (STURM et al., 2000; DESAI et al., 2007;
DIAMOND-STANIC; RIEKE, 2010). Smith et al. (2007) realizaram um estudo para
uma amostra de Seyfert, LINER e galaxias Starburst, e encontraram uma tendéncia do
aumento da luminosidade integrada das bandas de PAHs, em relacao ao infravermelho
total, com o aumento da abundancia de oxigénio. Além disso, esses autores verificaram

que a relacdo de intensidade relativa de PAH em 7.7/11.3 nao varia com a dureza da
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radiagdo, medida a partir da razao [Neli1]/[Neli] Starburst, mas mostra uma
dependéncia para AGNSs, especialmente para [Neirr]/[Nem]> 0.1. No entanto,
Maragkoudakis et al. (2018) verificaram uma dependéncia muito fraca na razdo das
bandas 7.7/6.2 com a dureza do campo de radiagao (indice de ionizacdo) para as regioes
HII ao longo das galdxias M 83 e M 33.

A Figura 22 apresenta a razao de emissao de 6.2/11.3 em funcdo da abundancia
de oxigénio, 12 + log(O/H), e o logaritmo do pardmetro de ionizagdo do hidrogénio,
logU para a amostra de galdxias deste trabalho e a amostra SINGs de (SMITH et al.,
2007). Nota-se que a intensidade da razao 6.2/11.3 dos PAHs apresenta uma correlagao
linear com a abundancia de oxigénio e o pardmetro de ionizagdo logU. Os melhores
ajustes foram obtidos pelas fungées 12 +log (O/H) = —0.24 x log (6.2/11.3) + 8.69 com
R = —0.58 e log (U) = —3.51 xlog(6.2/11.3) — 2.32 com R = —0.99, em que R é o
coeficiente de correlacio de Pearson. E importante enfatizar que é a primeira vez que se
verifica que modelo de fotoionizacao pode reproduzir a maioria dos dados observacionais
de log (6.2/11.3) versus log([N11]A6584 /Ha).

Figura 22 — A esquerda: A abundancia de oxigénio (12 + log(O/H)) em funcdo da razio de intensidade
das bandas de PAHs em 6.2/11.3 pm. A direita: Relagdo entre o logaritmo do parametro de ionizagao do
hidrogénio (logU) e a razdo de bandas 6.2/11.3 pm. Os pontos azuis representam as galdxias da amostra
e os pontos cinza, a amostra SINGs de galdxias de Smith et al. (2007). A linha sélida preta é o ajuste
linear aos dados
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5.3.2 PAHs pequenos, ionizados e nitrogenados versus parametro de
ionizacao

E amplamente conhecido que o tamanho e o grau de ionizacao dos PAHs podem
estar diretamente relacionados as condices fisicas do ambiente em que residem
(TIELENS, 2005; SIDHU et al., 2021), em especial as do campo de radiagdo a que estao
submetidos. Dessa forma, o parametro de ionizagao, log U, torna-se um fator importante

para sua caracterizagao.
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Também amplamente conhecido que o tamanho e o estado de ionizagao das espécies
de PAHs podem estar diretamente relacionados com as condigoes fisicas do ambiente
local (TIELENS, 2005; SIDHU et al., 2021), especialmente do campo ionizante, que é

caracterizado pelo pardmetro de ionizagao logU.

Nesta secdo, a relacdo entre a contribuicdio de PAHs pequenos, ionizados e
PANHs em funcao de logU é apresentada. A Figura 23 mostra, a esquerda, um grafico
que relaciona o percentual de contribuicdio da populacio de PAHs pequenos e
nitrogenados como o parametro de ionizacdo. Ja a direita desta figura, adiciona-se a
correlagdo entre os PAHs ionizados com o parametro log(U). Pode-se verificar que as
contribui¢oes das espécies pequenas, tanto de PAHs quanto de PANHs, diminuem &
medida que o pardmetro de ionizagdo de hidrogénio aumenta (painel esquerdo). A
correlacdo é muito forte em ambos os casos, pois apresenta coeficiente de Pearson
R = —0.71 para os PAHs pequenos e R = —0.86 para os PANHs, com melhor ajuste
linear para PAHs pequenofiuze) = -4.9 log (U) + 68.76 e para PANHSf1400) = -9.9 log U
- 5.

Figura 23 — Percentual de contribuicdo de PAHs pequenos e PANHs versus logU (& esquerda) e PAHs
pequenos e ionizados versus log U (a direita). As linhas sélidas vermelhas e azuis representam os melhores

ajustes entre a porcentagem de fluxo total da populacio (PAHs pequenos, PAHs ionizados e PANHs) e
logU.
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A principal razao para uma diminuicao na fracao de PAHs pequenos e PANHs com
o aumento do parametro de ionizagao pode ser devido ao fato de que o ultimo fator esta
diretamente relacionado com o aumento da taxa de fragmentacao dos PAHs pequenos
e PANHSs, ja que estes tém menor energia de dissociacao do que as espécies de PAHs
grandes, conforme Peeters et al. (2005). Por exemplo, a energia de dissociacdo para a
formacao do cation C3Hj oriundo do naftaleno (C1oHg) e do benzeno (CgHg) é 19 eV e 14
eV, respectivamente (NIST webbook?). Além disso, a energia de dissociagdo ¢ menor para,

PANHs do que para PAHs pequenos. Para dissociacao de hidrocarboneto aromatico 2-

2 https:$//$webbook.nist.gov/chemistry/

lonized PAH (%)
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metilpiridina, CgH7N, no cation CsHg a energia é 12.87 €V, e, como a maioria dos PANHs
em nossa amostra sao amidas (um grupo amida fora do anel), a energia de dissociagao
é ainda mais baixa. Por exemplo, para dissociacao de hidrocarboneto aromatico Anilina,
CgH7N, no cation CsHg a energia média é 11.96 eV. Isso explica por que a fracao dos
PANHs menores caem (~35% para ~5%) mais rdpido do que os PAHs pequenos (~90%
para ~75%). Da mesma forma, a menor porcentagem de PANHs (valor médio de 17%)
em relagdo aos pequenos PAHs (81%) poderia ser explicada por suas taxas mais altas de
dissociagao reduzindo seu tempo de meia-vida, segundo Peeters et al. (2005). Portanto, a

fracdo de PAHs pequenos e PANHs diminui & medida que o fator U aumenta.

Segundo O’Dowd et al. (2009), uma fonte de AGN destréi preferencialmente
espécies pequenas de PAH com seu forte campo de radiacao, favorecendo o predominio
de espécies grandes. Como consequéncia, o meio é mais enriquecido metalicamente
devido a alta destruigdo de PAHs pequenos. Os estudos de Sales, Pastoriza e Riffel
(2010) sugeriram que os Seyferts tendem a apresentar uma emissdo IR dominada por
moléculas de PAH com mais de 180 atomos de carbono, enquanto outros objetos, como
Starburst, normalmente formam moléculas com menos de 180 carbonos. Na verdade, o
toro também pode explicar a dominancia dos PAHs menores em nossa amostra, uma vez
que este pode proteger a destruicao dos PAHs do campo de radiagdo mais duro do AGN

na regiao empoeirada da amostra.

O painel direito da Figura 23 também mostra que a fracdo de ionizagao dos
PAHs diminui & medida que o fator de ionizacao aumenta. O coeficiente de correlagao é
R = —0.84, e o ajuste linear é dado por PAHs ionizadossjuz0) = -11.4 logU + 7.2. Este
resultado pode ser explicado se a taxa de fragmentacao de PAHs for maior que a taxa de
ionizacao, entao, neste caso, a porcentagem de PAHs pequenos e ionizados diminui a
medida que o fator U aumenta. Além disso, Jochims et al. (1994) mostraram que os
PAHs contendo menos de 30-40 atomos de carbono, quando fotoexcitados, tendem a se
dissociar em vez de relaxar por emissdo infravermelha. No caso de PAHs maiores, a

principal forma de relaxamento ocorrerd por meio da emissao infravermelha (SALES;
PASTORIZA; RIFFEL, 2010; SALES et al., 2013) e Sales et al. (2013).

Para verificar se os resultados deste trabalho estdao de acordo com os modelos
classicos de Draine e Li (2001), testou-se a relagdo entre a porcentagem de PAHs ionizados
determinada a partir do PAHdb através da razao das bandas de PAHs em 11.3/7.7 pum
(observado) e o pardmetro de ionizagao determinado a partir dos modelos de fotoionizagao.
Isto é mostrado na Figura 24, e verifica-se que o grau de ionizagao das espécies de PAH
aumenta com a diminuigao da razao 11.3/7.7 pm e com o decréscimo do pardmetro de
ionizagao. O ajuste neste caso foi Espécies Ionizadas (%)= —28.111og(11.3/7.7) + 16.22,
com R = —0.90.
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Figura 24 — Propor¢ao da emissdo de PAHs ionizados wversus razao das bandas 11.3/7.7 ym em fungdo

do LogU.
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6 Conclusoes e perspectivas

Neste estudo utilizamos dados no 6tico e no infravermelho de uma amostra de
galaxias com nucleo ativo para caracterizar as populacoes de PAHs presentes nesses
objetos, bem como relaciona-las com as condigoes fisicas locais do gas ionizado e de seus
campo de radiacdo. Os dados no infravermelho foram selecionados do ATLAS
Spitzer/IRS e consistem em espectros de baixa resolu¢ao na faixa de comprimento de
onda de 5-15 pum e redshift local, e os espectros 6ticos foram compilados do Sloan Digital
Sky Survey, DR16, na faixa de comprimento de onda de 3600 até 10400A. Modelos de
fotoionizagao foram obtidos usando o cédigo CLOUDY versao 17.02 para reproduzir as
razoes de intensidade das linhas de emissao observadas. As principais conclusbes sao

resumidas como segue:

1. Espécies contendo 10 — 82 atomos de carbono sao as mais abundantes na nossa
amostra de galdxias, enquanto as espécies em geral podem ser compostas por
9—170 carbonos;

2. Dependendo da galdxia da amostra, a populacdo de PAH pode conter até 95% de
espécies pequenas (a média sendo 81%) e 79% de PAHs neutros (a média sendo

68%);

3. Entre os hidrocarbonetos puros, CsoHig merece atencao, ja que se encontra em

75% da amostra, contribuindo com cerca de 5 a 13% nos fluxos das galéxias;

4. No que diz respeito aos PANHs, essas espécies contribuem com cerca de 8—32% da
emissdo total nos objetos estudados (17% em média). Amidas arométicas, como
CioHgN, CioHoN™T, C14H; 1N e Ci5HgN™ estao entre as espécies mais relevantes que
contribuem para o fluxo emissor de IR. Ci;gHgN é uma espécie importante, que

estd presente em 92% da nossa amostra.

5. Embora nao seja possivel garantir que as amidas aromaticas mencionadas acima e
CsoH1g estejam sempre presentes nos espectros das galédxias aqui estudadas, devido
a degenerescéncia, a remocao dessas moléculas produz uma piora no ajuste e uma
adigdo de moléculas da mesma familia (PAHs pequenos e amidas aromaticas, além

de pequena adigdo de Oxi-PAHs), sugerindo que PANHs pequenas sao
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responsaveis por parte significativa da emissdo das galaxias na amostra. Assim,
sugere-se que as amidas aromaticas, assim como seus cations, sejam considerados
em futuros estudos e observagoes experimentais/tedricas, com o objetivo de buscar

sua deteccao interestelar em comprimentos de onda de radio;

6. Pela primeira vez, foi mostrado que modelos de fotoionizaggo de AGN com
Qoy = —1.4 reproduziram os dados observados no diagrama log (6.2/11.3) versus
log ([ N11jA6584 /Ha);

7. A razao de intensidade das bandas 6.2/11.3 apresenta uma anticorrelagao linear
entre a abundéancia de oxigénio e o logU, no sentido de que a relagdo 6.2/11.3

diminui & medida que a abundancia de oxigénio e o log U aumenta;

8. Na amostra, a contribuicdo dos PAHs pequenos no fluxo da galaxia, assim como a
contribuic¢ao de PAHs ionizados e PANHs, apresentam uma tendéncia de diminuigao
a medida que o pardmetro de ionizacao de hidrogénio aumenta. Observa-se uma
anticorrelagao linear entre esses parametros. Propoe-se que este comportamento
esta diretamente relacionado com o aumento da taxa de fragmentacao dos PAHs
menores e PANHs em alto U, uma vez que eles tém menor energia de dissociagao
do que os PAHs maiores. Além disso, a energia de dissociacdo é menor para PANHs
do que para PAHs menores, de acordo com o comportamento observado, em que a
fragdo de PANHs cai mais rapido (de 35% a 5%) do que a dos PAHs pequenos (de
90% para 75%) no intervalo de log U considerado. Por outro lado, a diminuigao da
contribuicao dos PAHs ionizados com o aumento do fator U pode ser explicada se

a taxa de fragmentacao de PAH for maior do que a taxa de ionizacao.

9. Verificou-se que a contribuicao das espécies ionizadas aumenta com a diminuic¢ao da
razao de 11.3/7.7 e do parametro de ionizagao (log U), de acordo com os modelos

propostos por Draine e Li (2001).

Como uma das perspectivas, estd o estudo em laboratério da estabilidade e
fragmentacao de algumas moléculas presentes na amostra a partir da Espectrometria de
Massa por Tempo de Voo (TOF-MS, do inglés Time of Flight-Mass Spectrometry) a fim
de indicar os fragmentos mais abundantes para serem trabalhados em quimica teérica no
futuro, com a intencao de calcular suas frequéncias rotacionais e sugerir buscas através

de telescopios.
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Figura 25 — Decomposicao espectral da amostra na faixa de 5 a 15 um em componentes do continuo
total (linha azul), continuo estelar (linha vermelha), linhas i6nicas (linha verde), assinatura de PAHs e
caracteristicas de poeira (linha laranja) e bestfit modelo (linha roxa). O espectro observado é mostrado

em pontos pretos.
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Figura 26 — Similar Figura 25
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Staburst. NesSas tabelas,
omitem-se todas as espécies
que contribuem com <1%

para a emissao total.
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Tabela 8 — Espécies de PAHs que estdao contribuindo para a emissdo total no espectro de IR da galixia

Seyfert Mrk 273.

UID Férmula Carga %
470 CysHgNT 1 9.1
2482 Cag 0 6.2
480 Cy4H;{NT 1 4.9
2758 Csy 0 4.1
2598 Cso 0 4.1

37 Cs4Hqg 0 4.0
2876 Cso 0 3.6
2386 Cou 0 3.4
281 C18H12+ 1 3.3
468  CysHgNT 1 3.3
2464 Cas 0 32
473 CioHgN 0 3.2
2427 Cag 0 2.8
481 C14H11N 0 2.7
2955 Css 0 2.6
488  Cy3HgNT 1 2.5
3910 CusHog 1 24
269 ClgHgNQ -1 2.3
176 C84H24 -1 2.2
3151 Csy 0 2.1
3162 CsuHyg™ 1 2.1
475 CioHgN 0 1.9
822 Cs4Hsp -1 1.9
816 C26H167 -1 1.6
2808 Csa 0 1.5
3205  CgoHoy™ -1 1.4
2559 Cag 0 14
705 Csa™ 1 1.4
122 CrgHao™ 1 1.3
704 Csa 0 1.1
476 CyoHgNT 1 1.1
2374 Caa 0 1.1
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Tabela 9 — Similiar a Tabela 8 porém para galaxia Seyfert Mrk471.

UID Férmula Charge %
3173 CsoHyg 0 9.0
836 Cs4H1g 0 6.7
2497 Cayg 0 61
620 CioHyg 0 5.7
233 C23H12N+ 1 5.0
2379 Coo 0 4.1
2542 Cag 0 4.0
468 Ci5HgN™ 1 3.7
2797 Cso 0 3.7
636  CugHig™ 1 2.5
496 CoHgt 1 2.3
443  CyH110 0 2.3
2782 Cso 0 2.1
837 Cs4Hag 0 2.0
817  CsoHis 0 2.0
2746 Cs1 0 1.9
1895 CsoH1g 0 1.8
726 CQgH14 0 1.8
819  Cs3oHis™ -1 1.8
639  CgooHay™ 1 1.8
18 Co4H1o 0 1.6
3226 Csz1Hys 0 1.5
929 CasHyoN 0 15
284 CooHys 0 14
2391 Coy 0 1.4
2955 Css 0 1.3
3151 Csy 0 1.3
3188 CesHog 0 1.3
424 CyoHgO, 0 11
115 CggHag 0 11
176 C84H24 -1 1.1
1990 CsoHyg 0 1.0
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omitem-se todas as espécies que contribuem com <1% para a emissdo total.

74

Tabela 10 — Similiar a Tabela 8 porém para galaxia Seyfert Mrk 609.

UID Férmula Charge %
3205 082H247 -1 9.7
473 CioHgN 0 7.7

76 Cy7Hy7 0 6.2
636  CugHig™ 1 5.3
128 CseHig 0 4.5
2427 Cog 0 4.4
2542 Cag 0 4.3
3200 CgoHao 0 4.2
822  CaguHy~ -1 35
115 CesHag 0 3.5
2791 Cso 0 3.4
591 C32H14 0 3.2
625 CioHqg 0 2.5
2758 Cay 0 2.3
496 CoHg™ 1 2.3
2857 Cso 0 2.1
425  CioHgOy™ 1 2.0
3124 Cyy 0 20
2598 Csg 0 2.0

31 CQ4H122+ 2 2.0
2684 Cs1 0 1.7
3192  CgaHaa™ 1 1.6
2938 Cass 0 1.5
269  CoHgNy -1 1.4
3151 Csy 0 1.3
726 CogHiy 0 1.2
2436 Cary 0 1.2
2391 Coy 0 1.2
514 Cy4Hg™ 1 1.0
2499 Coag 0 1.0
2911 Cso 0 1.0
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Tabela 11 — Similiar a Tabela 8 porém para galaxia Seyfert Mrk 622.

UID  Férmula  Charge %
3173 CsoH1g 0 13.3
620 CyoHig 0 7.8
2494 Cog 0 3.6
233 C23H12N+ 1 3.5
724 CyusHis™ -1 3.3
819 CsoHig™ -1 3.3
3022 Css 0 3.2
2797 Cso 0 3.1
639 Cg()Hz4Jr 1 2.9
3188 CesHag 0 2.8
2379 Cao 0 2.6
468  CisHgNT 1 2.4
2475 Cog 0 2.3
443 Cl6H110 0 2.2
159 CooH1g 0 2.1
116 CesHao™ -1 2.1
2279 CogHig 0 1.8
2391 Coy 0 1.7
2684 Cs1 0 1.7
3124 Cas 0 16
837 Cs4Hag 0 1.6
284 CayHys 0 15
3020 Css 0 1.5
2791 Cso 0 1.3
3040 Css 0 1.3
2925 Css 0 1.2
636 CagHig™ 1 1.2
258 C52H18N2+ 1 1.2
705 Csy™t 1 1.2
465 C11H7N 0 1.2
496 CoHgt 1 1.1
704 Cs4 0 1.1
18 CQ4H12 0 1.1
485 CoH;N 0 1.0
2955 Css 0 1.0
2655 Cso 0 1.0
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Tabela 12 — Similiar a Tabela 8 porém para galaxia Seyfert Mrk 883.

UID Férmula Charge %

76 Cy7Hq7 0 7.5
473  CyoHgN 0 7.4
3205 CgoHoy™ -1 6.0
625 CyoHig 0 4.9
128 CseHig 0 4.5
171 CooHsg 0 4.4
822 034H20_ -1 4.4
2542 Cag 0 4.2
636  CygHyg™ 1 4.2
719 CsoHao 0 3.9
210 Clnggi -1 3.0
591 CsoHyy 0 3.0
2226  CogHiy 0 2.9
3151 Csy 0 2.8
108 CogHoy 0 2.8
668 Cs3H;sSi 0 2.7
2598 Cso 0 2.5
620 CyoHig 0 2.3
2362 Cig 0 2.0
2436 Car 0 2.0
2758 Cs1 0 1.7
2684 Csq 0 1.6
2782 Cso 0 1.5

18 CyHiy 0 15
2911 Csa 0 1.5
2638 Cso 0 1.3
2797 Csa 0 1.3
2391 Coy 0 1.2
2791 Cyy 0 11
726 CygHyy 0 1.1
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Tabela 13 — Similiar a Tabela 8 porém para galaxia Starburst NGC 660.

UID  Férmula  Charge %
470 CisHoNT 1 5.0
3173 CsoH1g 0 4.5
2542 Cag 0 4.3
128 Cs6Hig 0 4.3
468 CisHoNT 1 4.2
481 Ci4H{1N 0 3.9
167 Ci12Hao6™ -1 3.8
157 CyoHoo™ -1 3.4
2427 Cas 0 3.4
473 CioHgN 0 3.2
2955 Css 0 3.1
2391 Coy 0 3.0
122 CrgHoo™ 1 2.9
496 CoHg™ 1 2.9

11 032H14 -1 2.8
620 CyoHyg 0 2.7
3151 Csy 0 2.7
3205 CgoHoy -1 2.6
100 CigHag 0 2.6
822 Cs4Hog -1 2.4
2791 Cso 0 2.3
2369 Ca1 0 2.2
636 CygHig™ 1 2.2
2482 Cog 0 2.1
2758 Cs1 0 2.0
573 C321{14N[gJr 1 1.9
518 Ci4Hg™ 1 1.3
2720 Cs1 0 1.3
3102 Csy 0 1.1
3124 Csy 0 1.1
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Tabela 14 — Similiar a Tabela 8 porém para galaxia Seyfert NGC 2622.

UID Férmula Charge %
620 CyoHig 0 13.3
635 CagHig 0 6.8
233 CosHipNt 1 6.8
3173 CsoH1g 0 6.4
2782 Cso 0 4.7
2386 Coy 0 4.2
176 CgqHoy™ -1 3.2
521 Oy H, 0 31
470  CysHgNT 1 2.8
37 Cs4H1g 0 2.8
2760 Cs1 0 2.6
819 CsoHqg™ -1 2.6
2504 Cag 0 2.3
116 CesHao™ -1 2.3
2534 Cag 0 2.2
3226 Cs31His 0 2.2
2463 Cog 0 2.1
691 CyeHag 0 2.0
817 Cs3oHig 0 1.9
2427 Cas 0 1.7
3101 Cay 0 1.6
3161 Cs4Hig 0 1.5
2832 Cso 0 1.4
2746 Csq 0 1.3
18 C24H12 0 1.2
269 Ci9HgN, -1 1.2
2503 Cog 0 1.1
2638 Csp 0 1.1
2494 Coag 0 1.1
2783 Cso 0 1.1
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Tabela 15 — Similiar a Tabela 8 porém para galaxia Starburst NGC 2623.

UID Férmula Charge %
2955 Css 0 5.7
3173 CsoHyg 0 5.4
473 CioHgN 0 4.9
468  CisHgNT 1 4.6
2791 Csa 0 4.5
2427 Cag 0 4.3
2542 Cag 0 4.2
3205  CgoHoy™ -1 4.1
480 Cy4HyNT 1 4.0
2758 Cs1 0 3.9
636  CugHig™ 1 3.4
2233 CogHyy 0 3.3
496 CoHg* 1 3.0
627 CaoHi6™ -1 2.8
167 C112H267 -1 2.7
822 CaqHoo™ -1 2.6
3180  CseHyot 1 2.6
479  CyyH;1N 0 2.5
481  CyyHN 0 2.5
836 Cs4His 0 24
2876 Csa 0 2.3
3154 Csy 0 2.0
816 CyHy~ -1 1.9
268  CioHgNy™ 1 1.5
269 ClgHSNgi -1 1.4
484  CyH;N* 1 1.3
128 CseHig 0 1.3
518 C4Hg™ 1 1.2
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Tabela 16 — Similiar a Tabela 8 porém para galaxia Seyfert NGC 4922.
UID Férmula Charge %

3205 082H247 -1 8.1
3173 CsoHys 0 6.9
836 Cs4Hys 0 5.8
636 C48H18+ 1 4.2
473 C10HoN 0 4.1
2598 Cso 0 4.0
128 CseHig 0 3.6
3151 Csy 0 3.5
626  CyoHye™ 1 3.5
2791 Cso 0 3.3
822 Cs4Hoo™ -1 3.3
157 CaoHoo™ -1 2.9
2436 Cor 0 2.9
2758 (OF%) 0 2.8
468  CisHgNT 1 2.7
2391 Coy 0 2.7
503 C11HsO 0 2.2
2876 Csa 0 2.2
243 CyHNT 1 21
480 Cy4HyNT 1 2.1
481  Cy4H;1N 0 1.8
100 CysHog 0 1.7
3180  CseHyot 1 1.7
3060 Css 0 1.6
3124 Ca, 0 15
233 023H12N+ 1 1.4
2542 Oy 0 11
379 CosH1g 0 1.1
2660 Cso 0 1.1

11 CyoHyy 111
210 CygHyo -1 1.1
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Tabela 17 — Similiar a Tabela 8 porém para galaxia Seyfert NGC 5256.

UID Férmula Charge %
473 CioHgN 0 6.0
822 CsaqHoo™ -1 4.9
636  CugHig™ 1 4.9
3205  CgoHoy™ -1 4.8
3173 CsoHis 0 4.4
468  CisHgNT 1 4.2
128 CseHig 0 3.7
243  Cg HyN* 1 3.5
2391 Coy 0 3.4
2955 Css 0 3.4
627 CaoHyi6™ -1 3.2
2427 Cag 0 2.9
2937 Css 0 2.9
167  Cyy9Hoe™ -1 2.8
2758 Cs1 0 2.6

76 Cy7Hy7 0 2.6
496 CoHg™ 1 2.5
470 Clg,I‘Igl\IJr 1 24
2279  CogHyg 0 2.4
2542 Cag 0 2.4
2660 Cso 0 2.1
823 Cs4Hog 0 2.1
591 CsoHiy 0 2.0
2857 Csa 0 1.9
2876 Csa 0 1.8
3022 Css 0 1.5
2553 Cog 0 1.2
2499 Cosg 0 1.2
3159  CogHyy -1 1.1
620 CyoHig 0 1.1
3188  CgqHag 0 1.1
268 CpoHgNo™ 1 1.0
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Tabela 18 — Similiar a Tabela 8 porém para galaxia Seyfert NGC 5347.

UID  Férmula  Charge %
3173 CsoHig 0 6.3
480  CyH;N* 1 6.0
2758 Cs1 0 5.8
473 CioHgN 0 5.4
2955 Css 0 4.3
2436 Cor 0 2.8
3205  CgoHy, 1 27
2598 Cso 0 2.4
2733 Cs1 0 2.4
625 C40H16 0 2.3
2665 Cs1 0 2.2
2711 Cay 0 2.1
2368 Co1 0 2.1
2146 CogHi15 0 2.0
479 Ci H1N 0 2.0
720 Ch 119
210 CisHp, 119
2450 Cor 0 1.9
3232 Cs7Hys 0 1.7
2903 Cso 0 1.7
178 CiooHg 1 16
2876 Cso 0 1.6
2358 Ci3 0 1.4
3271 Cg7H25 0 14
2615 Cso 0 1.3

26 CQ4H12Mg+ 1 1.3

18 CosHio 0 1.3
636 CusHi 113
3108 Csy 0 1.3
2797 Cso 0 1.2
3060 Css 0 1.2
2984 Css 0 1.1
3122 Cay 0 1.1
816 CygHig 1 11
470 Cl5H9N+ 1 1.1
362 CyeHf; 1 1.0
2494 Coag 0 1.0
724 CyuH 1 <1
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ABSTRACT

We present a study for a sample of galaxies with active nuclei to characterize the main type of
PAH molecules present in these objects and the local physical conditions of their irradiating
sources, as well as the characteristics of the residing ionized gas, by combining optical and
infrared data. Photoionization models were built with the CLOUDY code to reproduce optical
emission line ratios in combination with PAH intensity ratios. We find that the species con-
taining 10 — 82 carbon atoms are the most abundant in the sample. We suggest that family of
species with only two or three fused rings of and a nitrogen hanging, such as small aromatic
amides are important targets worthy of consideration in future experimental/theoretical as well
as observational studies. We find that the AGN photoionization models reproduce most of the
observational data in the log (6.2/11.3) versus log ([N 11]16584/Ha) diagram with the optical
to X-ray spectral index of @ox = —1.4. The flux of small PAH, as well as the flux of ionized
PAHs and PANH, decrease as the logarithm of the ionization parameter (log U) increases. The
6.2/11.3 PAH intensity ratio presents anti correlation between the oxygen abundance and log
U, in the sense that the 6.2/11.3 ratio decreases as the oxygen abundance and log U increases.
Finally, we found that the ionization degree of PAH species increases with the decreasing of
the 11.3/7.7 ratio and the log U, in agreement with the models proposed by Draine & Li .

Key words: galaxies: active nuclei - ISM: molecules - methods: data analysis - astrochemistry

1 INTRODUCTION

Polycyclic Aromatic Hydrocarbons (PAHs) are organic compounds
that contain two or more fused benzene rings and can also form large
aromatic structures. Although the term PAHs refers to molecules
containing only carbon and hydrogen atoms, the more general
term "polycyclic aromatic compounds" also includes the functional
derivatives, just like nitro-PAHs, Oxy-PAHs, and the heterocyclic
analogues. Studies show that PAHs represent one of the most abun-
dant forms of carbon in the Universe, with approximately 15 per
cent of the elemental carbon of the Universe is in the form of PAHs
(Candian et al. 2018). Besides, PAHs have an important role in heat-
ing the Interstellar Medium (ISM) since they have low ionization
potential (Tielens 2008). This class of molecules is often observed in
a wide range of astrophysical environments, including extragalactic
sources such as Seyferts and Starbursts galaxies (Brandl et al. 2006;
Smith et al. 2007; Sales et al. 2010, 2013). They present stronger
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emission bands at 3.3, 6.2, 7.7, 8.6, 11.2, and 12.7 um wavelength
(e.g. Li 2020).

There is an astrobiological interest in PAHs due to their po-
tential role in the formation of protocells, which may help to eval-
uate possible pathways for the origins of life on the early Earth.
Like PAHs, Nitrogen-containing polycyclic aromatic hydrocarbons,
known as PANHSs, can fragment and form prebiotic molecules, such
as ethanol and amino acids (Ehrenfreund et al. 2006). In addition,
such species can self-assemble, originating from the formation of
protocells (Schrum et al. 2010).

Canelo et al. (2018) analyzed the 6.2 um PAH emission band
for 155 predominantly starburst-dominated galaxies and distributed
it into the Peeters’ A, B and C classes (Peeters et al. 2002), revealing
a predominance of 67 per cent of class A sources with band profiles
corresponding to a central wavelength near 6.22um, which can
only be explained by PANHs (Hudgins et al. 2005). In this way, the
PANHS, in addition to nitrogen in the gas phase and ices of the ISM,
could be another reservoir of nitrogen in the Universe.

Studies have shown that the physical conditions of the object
under study at radiation and metallicity levels, for example, affect
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both approaches. Hanine et al. (2020) found that the size of the
formed PAH species increases roughly with increasing temperature
up to 800 K, forming rings up to 32 carbon atoms and being cor-
related with the level of dehydrogenation, which can make these
molecules highly reactive (Chen 2018), characteristic that can in-
tensify the formation of large PAHs.1 Seok et al. (2014), for exam-
ple, concluded that the PAH abundance is low at low metallicities
(Z < 0.1 Zp), but increases rapidly beyond a certain metallicity
(Z > 0.3 Zy) by chemical evolution model in galaxies. On other
hand, Maragkoudakis et al. (2018) found that variations on the
17 um PAH band depend on the object type, however, there is no
dependence on metallicity for both extragalactic Hi regions and
galaxies.

PAHs are also important molecules from the galactic diagnosis
perspective because their emissions can be used as a calibrator for
star formation in galaxies (e.g. Shipley et al. (2016); Maragkoudakis
et al. (2018)). Such peculiarity has been a motivating factor for
studying the presence of PAHs in active galaxy nuclei (AGNs).
Seyfert galaxies are a type of AGNs whose notoriety show presence
of PAH emission lines. The ionization of PAH molecules, as well
as ionized gas surrounding central engine of the Seyfert galaxies,
is dominated by the hardness radiation coming from accreting disk
of the supermassive black hole environment. Interestingly, Madden
et al. (2006) and Maragkoudakis et al. (2018) have found that the
total PAH/Very Small Grains (VSG) intensity ratio decreases with
increasing radiation hardness, as traced by [Ne m1]/[Ne 11], indicating
that harder radiation fields are largely responsible for the destruction
of PAHs in low-metallicity regions. In addition, Sales et al. (2010,
2013) have studied 186 active and star-forming galaxies and could
infer that active galaxies seems to present larger PAH molecules
(= 180 carbon atoms) than starforming galaxies. They propose that
PAH molecules can survive near to AGNSs since their dusty tori is
likely to provide column densities necessary to shield PAHs from the
hard radiation field (see also Alonso-Herrero et al. 2014; Ruschel-
Dutra et al. 2014).

The nuclear region of the Seyfert and Starburst are excellent
objects for studying the signatures of PAHs in order to map the
main species of PAHs that are contributing to the emissions in the
IR of Seyfert and Starburst galaxies. In additionally, the presence
of metallic emission lines, such as [O1] A 3727, [Om1] A 4363,
[O11] A 4959, [O1r] A 5007, [N11] A 5755, [N11] A 6548, [N11]
16584, [Su] 26717 and [S 1] A 6731, which are present in Seyfert
and Starburst galaxies make it possible to estimate the physical
conditions (oxygen abundance, density and electronic temperature)
of the ionized gas regions. Besides, the ratio of emission lines in
combination with photoionization models can be used to determine
the hardness of ionizing source and the metallicity of the gas. In this
context, it is the possible to verify correlations between the ionized
gas regions and the photodissociation regions where PAHs persist.

Concerning the emission features at IR and optical wave-
lengths, studies have shown (e.g Schkenner (2015)) that large
carbon-based molecules (with ~ 10 — 100 atoms) in the gas phase,
such as PAHs, long carbon chains or fullerenes should be possible
carriers of Diffuse Interstellar Bands (DIBs) and the Unidentified
Infrared (UIR) bands. However, the identification of the carriers of
DIBs remains to be examined, with the exception of five bands at-
tributed to Cgo Tielens (2013); Campbell et al. (2015). In this sense,
the analysis of potential emitting molecules of the PAH population
in astrophysical sources in comparison with optical data observed,
for instance, can contribute to improving our understanding of those
carries and the PAH chemistry in the Universe.

In this paper, we combined optical and infrared data of a sample

of Seyfert (Sy) and Starburst (SB) galaxies to characterize the main
type of PAH molecules present in these objects and the local physical
conditions of their irradiating sources, as well as the characteristics
of the residing ionised gas. The paper is organized as follows. In
Section 2 we describe the selection of our sample and the data
utilized. In the Section 4 and 3 the data analysis is presented. The
results and discussions are given in Section 5. The conclusion of
the outcome is presented in Section 6.

2 OBSERVATIONAL DATA AND SAMPLE
DESCRIPTION

We compiled from the literature a sample of Seyfert and Starburst
galaxies with observed and reduced spectra in the infrared and
optical. We selected all Starburst and Seyfert galaxies with redshift
lower than 0.04 from the Spitzer/IRS ATLAS project' (Hernan-
Caballero & Hatziminaoglou 2011) and with low-resolution (R ~
100) spectra in the range from 5 to 15 um, obtained with the Infrared
Spectrograph (IRS, Houck et al. 2004) instrument on board the
Sptizer Space Telescope (Werner et al. 2004). From this preliminary
sample, we chose only objects with optical spectra in the Sloan
Digital Sky Survey (SDSS) DR16 (Ahumada et al. 2020). Also, all
the selected spectra approximately correspond to nuclear region of
the galaxies. All the infrared spectra were obtained in staring-mode,
except for Buchanan et al. (2006) and Wu et al. (2009), who utilized
the spectral mapping mode, but only the nuclear spectrum was
given. We used short-low spectroscopy module covering interval
between 5.2um and 14.5um with a resolving power of R ~ 60-127
and slit size of 3.6 to 3.7 arcseconds per 57 arcseconds.

Table 1 lists the objects selected for this study, including some
basic features. The ionizing source of each galaxy was initially
taken from the literature. Diagnostic diagrams initially proposed by
Baldwin etal. (1981) (e.g., [O m1] /HB versus [N 1] /He, [O 1] /HB
versus [S 1] /Ha, and [O mr] /HB versus [O 1] /Ha), which are com-
monly known as BPT diagrams are used to distinguish objects
ionized by massive stars (SFs), AGN, and Low-ionization nuclear
emission-line regions (LINERs). In order to verify the classification
of the ionizing source of our sample, we show in Fig. 1 the diagram
[O ur] /HB versus [N 1] /Ha. The black solid curve represents the
theoretical upper limit for the star-forming regions proposed by
Kewley et al. (2001) and the black dashed curve is the empirical
star-forming limit proposed by Kauffmann et al. (2003), hereafter
Ke01 and Ka03, respectively. The blue dot-dashed curve represents
the Seyfert-LINER dividing line (Ke0O1). According to Fig. 1, some
galaxies presented a different classification from the literature. How-
ever, the nuclear region of the galaxies of our sample is ionized by
AGN, including the galaxies that are between KeO1 and Ka03 lines,
region denominated as composite region, where the object is ion-
ized by SF and AGN. Then, throughout the text, we will refer to our
sample of galaxies as AGNs.

The optical data compiled from SDSS were obtained with
BOSS Spectrograph attached to 2.5 m telescope at Apache Point
Observatory. The spectra range considered is between 3 600 and
10400 /OX, spectral resolution of R = 1560 at 3700 A, R=2270 at
6000 A and the fiber diameter is 3 arcsec.

Fig. 2 shows an optical spectrum of the nuclear region of
the Starburst galaxy NGC 4676, where some emission lines are
highlighted, and an infrared spectrum for the same galaxy with

! http://www.denebola.org/atlas/
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Table 1. Selected objects and their respective information, including the source’s name, IR reference, nuclear type, equatorial coordinates (@ and &), absolute
magnitude in visual band (Mp), bolometric luminosity in visual band (Ly) and infrared luminosity Lg.

Object IR Reference  Nuclear Type @ (2000)¢ 6(2000)¢ z4 Mpg(mag)® Ly (Lo)* L (Lp)?
Mrk 273 Wu et al. (2009) Seyfert [1]  13"44m4281  55M53m13%0  0.038 -22.34 8.37x10'0  7.94x10'0
MrK 471 Deo et al. (2007) Seyfert [1]  14M22m55%4  32h51m03%0  0.034 -22.80 4.58%x10'0 421100
Mrk 609 Deo et al. (2007) Seyfert [1]  03P25m25%3  —06"08™3850  0.034 -22.48 6.58x1010  4.85x10'0
Mrk 622 Deo et al. (2007) Seyfert [1]  08"07™4130  39"00™15%0  0.029 21.44 3.18x1010  1.85x1010
Mrk 883 Deo et al. (2007) Seyfert [1]  16"20m52%9  24h26™38%0  0.038 -22.19 2.70x10'0  3.95%10'0
NGC 660 Brandl et al. (2006) LINER [1] 01"43m0284  13"38™4434  0.003 -21.50 1.32x10'0  2.02x1010
NGC 2622 Deo et al. (2007) Seyfert [S]  08"38M10%9  24h53m43%0  0.023 -22.80 4.75%x10'0  6.35x10'0
NGC 2623 Brandl et al. (2006)  Starburst [2]  08"38M24%1  25M45M16%9  0.018 -21.80 3.35%1010  1.74x10'!
NGC 4676 Brandl et al. (2006)  Starburst [3]  12P46™10%1  30M43™55%0  0.009 -20.97 2.20x10'0  5.15%10'0
NGC 4922 Wu et al. (2009) Seyfert [4]  13M01M24%9  29M18M40%0  0.024 -22.20 2.75%1010
NGC 5256 Wu et al. (2009) Seyfert [4]  13"38M1755  48M16™3750  0.028 -22.85 5.23%x10'0  1.06x10'!
NGC5347  Buchanan et al. (2006) Seyfert [1]  13P53m1758  33029m2750  0.008 -20.33 4.65x10°  3.43x10°

References: [1] Véron-Cetty & Véron (2003); [2] Keel (1984); [3] Liu & Kennicutt (1995) [4] Rush et al. (1993); [S] Deo et al. (2007).
Note: ¢ Taken from the NASA Extragalactic Database (NED).

of stellar population contribution of the observed spectrum. To ob-

1.00 7 tain the stellar population contribution we use the stellar population
0.75 - * + synthesis code starLiGHT developed by Cid Fernandes et al. (2005);
Mateus et al. (2006); Asari et al. (2007). The code fits an observed

0.50 spectrum with a combination of simple stellar population (SSP)

% 0.25 4 AGN models excluding the emission lines and spurious features (bad pix-
= els or sky residuals). We use the spectral basis of Bruzual & Charlot
g 0.00 (2003) with 45 synthetic SSPs spectra with three metallicities, Z
= N =[0.2, 1, and 2.5] Z¢, and 15 ages, t = [0.01, 0.003, 0.005, 0.01,
870257 \ 0.025, 0.04, 0.1, 0.3, 0.6, 0.9, 1.4, 2.5, 5, 11, and 13]x10° years.
—0.50 \ The synthetic SSP spectra have a spectral resolution of 3 A and to

\ obtain the same spectral resolution of observed spectra these were

—0.75 7 \ blended with an elliptical Gaussian function. For more details about
~1.00 ‘\‘ the synthesis method see Cid Fernandes et al. (2005), Mateus et al.

T T T T T T T
-1.00 -0.75 -0.50 -0.25 0.00 0.25 0.50

log(IN 1l]/Ha)

(2006), and Asari et al. (2007).The flux of the lines in the pure neb-
ular spectra was measuring by using in-house fitting code, which
fitting gaussian functions to the line profiles (Hernandez-Jimenez
et al. 2013, 2015).

(iii) The residual extinction associated with the gaseous compo-

Figure 1. [O ] /Ha versus [N 1| /Ha diagnostic diagram for galaxies of
our sample. The black solid curve represents the theoretical upper limit for
the star-forming regions proposed by Kewley et al. (2001), and the black
dashed curve is the empirical star-forming limit proposed by Kauffmann
et al. (2003). The region between the KeOl and Ka03 lines is denominated
composite region.

the main bands of PAHs indicated. All the compiled spectra were
reduced and calibrated in flux and wavelength.

3 OPTICAL DATA ANALYSIS

The optical spectra from SDSS within the wavelength range of
3600-10400 A were used to estimate some physical properties of
the ionized gas through the use of emission line intensity ratios in
combination with photoionization models. The spectrum of each
galaxy was processed following the steps listed below:

(i) The spectra were corrected to their rest-frame, adopting the
values of z listed in Table 1.
(i1) The pure nebular spectra were obtained after the subtraction

MNRAS 000, 1-20 (2020)

nent for each galaxy was calculated by comparing the observational
value for Ha/Hp ratio to the theoretical value of 2.86 obtained by
Hummer & Storey (1987) for the Case B at electron temperature
and density of 10000 K and 100 cm™3, respectively. For this, the
following expression was considered

IO F) e () - HB)] n
I(HB)  F(HB)

where I(2) is the intensity (reddening corrected) of the emission line
at a given wavelength A, F (1) is the observed flux of the emission
line, f (1) is the adopted reddening curve normalized to HB, and
c(Hp) is the interstellar extinction coefficient.

Table 2 lists the reddening function f (1), the reddening cor-
rected emission line intensities 7(1), and the logarithmic extinction
coeflicient ¢(Hp) for each object.

3.1 Oxygen abundance and ionization parameter

This section briefly discusses the methods used to estimate the
oxygen abundance and the ionization parameter of the ionized gas
in the galaxies.
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Table 2. Reddening corrected emission-line intensities and the logarithmic extinction coefficient, ¢(Hf). The flux for H3 and Ha are 100 and 286, respectively.

Object [Om]24959  [Om]A5007  [N1]A6548  [N1]26584  [Su]26716  [Su]16731 c(HB)
f -0.02 -0.04 -0.35 -0.39 -0.39 -0.43
MrK 273 T7+2 22445 87+2 252+7 7942 65+2 1.29+0.02
Mrk 471 226+10 670+28 1319 389+24 96+8 84+7 0.69+0.05
Mrk 609 178+4 52911 90+3 266+8 4942 5243 0.67+0.03
Mrk 622 10149 300+15 98+6 290+18 65+4 56+4 0.67+0.05
Mrk 883 731 219+1 48+1 144+2 741 58+1 0.39+0.01
NGC 660 66+4 187+6 105+5 300+13 7543 58+3 1.55+0.04
NGC2622  310+8 947423 186+9 569+23 175+10 18411 0.04+0.04
NGC2623  46+6 131+18 9114 261+41 7512 58+9 1.30+0.14
NGC4676 2543 7245 50+4 143+12 63+5 4444 1.29+0.07
NGC4922 75«1 22042 66=+1 19343 50+1 48+1 1.00+0.01
NGC5256 371 1091 58+1 1741 631 58+1 0.53+0.01
NGC5347 23948 714423 6243 186+9 75+4 66+4 0.55+0.04
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Figure 2. Left panel: the observed optical spectrum for the nuclear region of NGC 4676 obtained with SDSS. Right panel: the observed infrared spectrum for

the nuclear region of NGC 4676 obtained with IRS of Spitzer.

Oxygen is the element widely used as a proxy for global gas-
phase metallicity Z (Kennicutt et al. 2003); (Hégele et al. 2008) of
gaseous nebulae. This element has prominent emission lines, and
their most important ionization stages are present in the optical spec-
tra of these objects. One of the most reliable methods to determine
the oxygen abundance is based on the ratio between oxygen for-
bidden lines and hydrogen lines, and the electron temperature (7¢),
specially for star-forming regions and planetary nebulae. Measure-
ments of the auroral lines, such as [O111] 14363, and [N 11] 15755,
are necessary to determine 7.. Unfortunately, they are very faint
and often drop below the detectability level in the spectra of high-
metallicity Hir regions. This method is known as the T-method
or direct method. Unfortunately, we do not detect temperature-
sensitive emission lines [O 111] 14363, and [N 11] 2 5755 in the spec-
tra of the galaxies, and then the direct method could no be used to
determine the O/H abundance.

Here, we determine the O/H abundance combining the ob-
served emission line ratios with a grid of photoionization models.
The photoionization model grids were built using version 17.02

of the CLOUDY code (Ferland et al. 2017) in order to compare
the observational emission-line intensity ratios for the galaxies in
our sample with the photoionization model predictions for similar
emission-line intensity ratios. The input parameters of the models
are briefly described in the following, however, for more details to
these parameters see Dors et al. (2015, 2017, 2020) and (Carvalho
et al. 2020).

(i) The Spectral Energy Distribution (SED): The SED utilized
was typical of AGNSs, consisting of the sum from the Big Bump
component peaking at ~ 1 Ryd, which is parametrized by the tem-
perature of the bump assumed to be 1.5 X 10° K and, an X-ray
power law with spectral index ax = -1.0, representing the non-
thermal X-ray radiation. The continuum between 2 keV and 2500 A
is described by a power law with the optical to X-ray spectral index
@ox, Which is defined by

_ log[F(2keV)/F(2500 A)]

= —» @
log[v(2keV)/v(2500 A)]

Qox

MNRAS 000, 1-20 (2020)
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where F is the flux at 2 keV, 2500 A and v are the correspond-
ing frequencies (Tananbaum et al. 1979). Therefore, the aox is the
power-law slope connecting the monochromatic flux at 2500 A and
at 2 keV and display hard X-ray spectra. For instance, SEDs with
small values of aox, €.g -2, represent an ionization source with
a very soft spectrum yielding models with a very low ionization
degree (e.g. ?).

(i1) Metallicity (Z): The metallicities used in relation with the
solar value (Z/Zg) was 0.5, 1.0, 1.5, 2.0, 2.5, 3.0, 3.5 and 4.0.
The assumed solar oxygen abundance is 12 + log(O/H)p = 8.69
(Asplund et al. 2009; Allende Prieto et al. 2001) whose abundances
8.40, 8.69, 8.86, 8.99, 9.08, 9.16, 9.23, and 9.29, correspond to the
above listed metallicities, respectively.

(iii) Ionization Parameter (U): The ionization parameter is de-
fined by U=Q(H)/47rR(2)nc, where the Q(H) is the number of ion-
izing photons emitted per second by the ionizing source, R is the
distance from the ionization source to the inner surface of the ion-
ized gas cloud incm, n [em™3]is the total hydrogen density (ionized,
neutral, and molecular), and c is the speed of light in km s~!. We
considered the logarithm of U in the range of -4.0 < logU < -1,
about the same values considered by Feltre et al. (2016) for AGNSs.

(iv) Electron Density: We assumed for the models an electron
density value of Ne= 500 cm_3, constant in the nebular radius. The
electron density (Ne) derived from the [S ]2 6717/2 6731 for our
sample of galaxies is in the range of 111 to 922 cm™3, with a mean
density of No=411 cm™3.

(v) Inner and outer radius: The inner radius of 3 pc was assumed,
which is the distance from the ionizing source to the illuminated
gas region. It is a typical value for Seyfert galaxies (Balmaverde
et al. 2016). The outer radius was assumed to be the one where
the electron temperature of the gas reaches 150 K. It is worth to
mentioning that studies has found evidences that the inner wall of
the dust torus has around several tenths of a parsec from the central
engine (e.g. (Xie et al. 2017)). However, models with different
combinations of Q(H), inner radius and N but that result in the
same U are homologous models with about the same predicted
emission-line intensities (Bresolin et al. 1999) and (?).

(vi) PAH: The size distribution for PAHs is given by a power
law of the form a=3-, where a is the PAH radius and the number
of carbon atoms range from 30 to 500, and 10 size bins (Abel et al.
2008).

In order to extend this analysis to other sources with a wider
range of metallicities, we included data taken from the sample of
the Spitzer Infrared Nearby Galaxies Survey (SINGs) by Smith
et al. (2007), in which the 6.2/11.3 and 6.2/7.7 emission ratios were
considered. The log([N 1]16584/Ha) values of this sample were
taken from Moustakas et al. (2010). This sample is composed of
Seyfert, LINERS and, star forming galaxies.

In Fig. 3, a diagram log(6.2/11.3) versus log([N 1]16584/Ha),
the observational data and the photoionization model results ob-
tained with the CLouDY code, assuming aox = —1.4, are shown. It
is worth to mention that [N 116584/Ha line ratio is highly sensitive
to the metallicity, as measured by the oxygen abundance (O/H) and
has a small (although not negligible) ionization parameter depen-
dence (e.g. Kewley et al. 2019; Carvalho et al. 2020). An opposite
behaviour is derived for the log(6.2/11.3), which shows a stronger
dependence with the ionization degree of the gas (represented by
U) mainly for the highest values of U rather than with the metallic-
ity. We built grid of models with @,x = —1.1 and —1.4 and verify
that the photoionization model results reproduce the majority of
the observed line ratios assuming from the optical to X-ray spectral

MNRAS 000, 1-20 (2020)
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Figure 3. log(6.2/11.3) versus log([N 11]16584/H @) diagram. Dashed lines
connect photoionization model results with the same metallicity, while solid
lines connect models with the same logarithm of the ionization parameter
U, as indicated. The blue points represent the observational line intensity
ratios from the sample considered in this work, and the gray points represent
data from Smith et al. (2007). The assumed values of the metallicity (Z/Zg)
and log U values are indicated.

Table 3. The oxygen abundance and the ionizing parameter U .

Object  12+1log(O/H)y  log(U)

Mrk 273 8.64+0.01 -3.42+0.11
Mrk 471 8.83+0.03  -1.28+0.23
Mrk 609 8.69+0.02  -2.08+0.08
Mrk 622 8.76+0.04  -1.33+0.33
Mrk 883 8.62+0.02  -2.00+0.33
NGC 660 8.70+£0.01  -2.37+0.05
NGC 2622
NGC 2623 8.67+0.05  -2.62+0.10
NGC 4676 8.60+0.02  -2.49+0.09
NGC 4922 8.63+0.00  -2.55+0.05
NGC 5256 8.61+0.01 -2.69+0.15
NGC 5347 8.64+0.03  -2.35+0.61
index aox = —1.4 (see Fig. 3), while for @px = —1.1 (not shown

here), there are more points that are not reproduced by the pho-
toionization models. Therefore, we adopted @ox = —1.4. This value
is representative of typical AGNs, as described in the Hazy manual
of the CLOUDY code?, and pointed out by Miller et al. (2011); Zhu
et al. (2019) and Dors et al. (2019). To calibrate the metallicity as a
function of the log(6.2/11.3), we calculated the logarithm of the ion-
ization parameter and the metallicity values for each object of our
sample by linear interpolations between the models shown in Fig. 3.
Table 3 lists the oxygen abundance and the ionizing parameter U
derived by linear interpolation between the models.

2 http://web.physics.ucsb.edu/ phys233/w2014/hazyl_c13.
pdf
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Figure 4. Detailed decomposition of NGC 4676 from 5 to 15 um obtained
with the PAHFIT code in components of the total continuum, ionic lines,
stellar stars, best-fit model, and PAH features.

4 INFRARED DATA ANALYSIS
4.1 PAHFIT

The mid-IR spectrum of any object is composed of a diversity of
components, such as dust and stellar continuum, emission features
from PAHs, forbidden spectral lines from Ne, Ar, S, and Fe, and
rotational lines from molecular hydrogen. In low-resolution spectra,
these components are blended, and it is necessary to separate them.
We employed the spectrum fitting tool PAHFIT (Smith et al. 2007)
to decompose the 5 to 15 um low-resolution Spitzer’s IRS spectra
and obtain the fluxes for different PAH features from our sample.

The default PAHFIT parameters were adopted in the fitting.
The dust continuum was represented by blackbodies at fixed tem-
peratures of T = 35, 40, 50, 65, 90, 135, 200, and 300 K. Drude
profiles were applied to recover the full strength of dust emission
features, with PAH emissions at central wavelengths of 5.3,5.7, 6.2,
6.7,74,7.6,77,7.38, 83, 8.6,10.7, 11.2, 11.3, 12.0, 12.6, 12.7,
13.5, 14.0 and 14.2 um. From these measurements, we analyzed
the emissions of 6.2 yum PAH, 7.7 um PAH complex, and 11.3 ym
PAH complex. The 7.7um PAH complex is the sum of 7.6, 7.7 and
7.8um, while 11.3um PAH complex is the sum of 11.2 and 11.3
pm.

The integrated PAH fluxes analyzed in this work are given in
Table 4. Fig. 4 shows the detailed decomposition of the starburst
galaxy NGC 4676 from 5 to 15 yum obtained with the PAHFIT code
in the components: total continuum, ionic lines, stellar lines, best-fit
model, and PAH features. This spectral decomposition was similarly
applied to the other eleven objects in our sample.

4.2 PAH spectra

The PAH spectra of our sample obtained using the PAHFIT were an-
alyzed using version 3.2 of the NASA Ames PAH IR Spectroscopic
Database (PAHdb, Boersma et al. 2014; Bauschlicher et al. 2018),
which contains 4 233 theoretically calculated PAH spectra. In order
to perform the fit, we used the version online of the PAHdb, which
is based on spectra of individual aromatic molecules with specific
charge states, structures, compositions, and sizes. The Gaussian line
profile with a full width at half maximum (FWHM) of 15 cm~! and
auniform shift of 15 cm™! for all bands was assumed to mimic some
effects of anharmonicity. Fig. 5 illustrates the fitting obtained for
the spectrum of NGC 4676, and it shows the main species that are

PAHs (60 species) =+ Observation
—— CszH15 (8.6% —e— PAHdb (Fit)
1501 CSZH“:\I((G a‘;))
to o 15870 euclidian = 41
——— CagH1s™ (5.6%)
1259 —— CseHi6 (4.9%)
——— CysHoN* (4.6%)
I o
= 100 CsaHig (4-3/2)
€ == Others (65.3%)
3 75
i
50
25
0 <
4 6 8 10 12 14

Wavelength (um)

Figure 5. The PAHdb model fitting for the observed spectrum of NGC 4676.
The quality of the fitting is quantified by the parameter euclidean. The
fractional contribution to the flux from the species is shown.

contributing to the IR emission in NGC 4676. This fitting resulted
in sixty species contributing to the galaxy’s flux. The contributions
of the six species that contribute most to the galaxy’s flux are in
parenthesis and the their adjusts are showed in different colors. In
blue, the contribution of all fifty-four other species. In Fig. 5, it is
possible to see the quality of the fit measured by Euclidean norm?,
whose results are displayed at the top right of the figure. The fitting
obtained for the remaining objects is shown in Figs. B1 and B2 (see

Appendix B).

5 RESULTS AND DISCUSSION
5.1 Oxygen abundance and the ionization parameter

The effects of the radiation field and metallicity on the intensity
ratios and PAH equivalent widths have been reported by many au-
thors in the literature. Due to the significant radiation field of AGNs
as revelead by the presence of a significant hot dust continuum,
the small PAHs could be destroyed, which tend to decrease the 6.2
and 11.3 ym intensities (e.g., Sturm et al. 2000; Desai et al. 2007;
Diamond-Stanic & Rieke 2010). Smith et al. (2007) performed a
study for a sample of Seyfert, LINER and star forming galaxies, and
found a trend of the increase of the integrated luminosity of the PAH
bands, relative to the total infrared, with the increasing of the oxygen
abundance. Besides, these authors verified that the 7.7/11.3 PAH in-
tensity ratio does not vary with the radiation hardness, measured as
[Ne m1)/[Ne 11] for star forming galaxies, but shows a dependence for
AGN:ss, specially for [Ne mr]/[Ne i1]> 0.1. However, Maragkoudakis
et al. (2018) verified a very weak dependence of the 7.7/6.2 on the
hardness of the radiation field and the ionization index for the H1
regions along the M 83 and M 33 galaxies (for a review, see for
instance, Li 2020).

Fig. 6 presents the 6.2/11.3 um emission ratio as a function
of the oxygen abundance (12 + log(O/H)) and the logarithm of the
ionization parameter of hydrogen (log U) for our sample of galaxies
and the SINGs sample by Smith et al. (2007). We notice that the
6.2/11.3 um PAH intensity presents a linear correlation with the

3 Euclidean norm is one mathematical method that measures the distance
between two points. In this case, the observed and the theoretical ones.
Therefore, the lower the Euclidean norm, the better the quality of the fit.
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Table 4. Integrated PAH fluxes (in units of 1071® W/m?) obtained by the PAHFIT code.

Object 62um 67pum T74pum 7.6.um T8um 86um 11.2pum 113 um 126 um 127 um
7.7 um Complex 11.3 pum Complex 12.6 pm Complex
MrK 273 39.40 36.70 96.60 51.90 82.80 31.40 12.10 7.53 23.10 2.34
Mrk 471 3.79 0.49 0.06 5.60 5.80 3.28 1.42 5.79 3.54 0.26
Mrk 609 15.20 4.76 9.52 24.40 25.40 14.40 3.52 15.30 8.50 1.33
Mrk 622 3.74 1.45 3.59 5.19 5.52 2.95 2.31 4.76 3.81 0.00
Mrk 883 297 0.74 0.36 4.22 3.67 1.77 0.96 3.19 1.57 0.36
NGC 660 263.00 112.00  434.00 322.00 496.00  235.00 39.60 216.00 156.00 23.90
NGC2622 0.59 043 0.00 1.57 1.53 0.56 0.58 1.53 0.23 0.22
NGC 2623 46.80 19.20 93.80 51.10 86.80 50.80 12.70 24.40 30.50 4.03
NGC 4676 21.60 7.49 28.30 27.50 31.50 15.40 6.51 14.80 12.30 1.59
NGC 4922 16.00 8.02 21.60 18.40 21.90 10.10 4.04 10.10 7.13 1.23
NGC 5256 32.10 11.10 54.30 41.30 49.10 23.00 7.18 18.50 19.50 0.54
NGC 5347 7.20 10.00 28.80 2.63 8.32 4.79 0.92 6.49 5.99 0.00

oxygen abundance, and the ionization parameter U. We find the
best fit line of 12+ log(O/H) = -0.24% log(6.2/11.3) + 8.69, with
R = —0.58, and log(U) =-3.51x 10og(6.2/11.3) - 2.32, with a Pearson
correlation coefficient of R = —0.99. It is important to emphasize,
that for the first time we found that the photoionization models can
reproduce most of the observational data in the log (6.2/11.3) versus
log([N 11]16584/Ha) diagram.

5.2 Species Identification and Degeneracy

The knowledge on the physico-chemical conditions of the envi-
ronments where PAHs and PANHs exist is of great importance to
understanding the molecular formation and destruction, with the
possibility of new compounds being formed. Many issues have
been raised about which aromatic species can be found in space
environments, while theoretical studies have been conducted out to
determine vibration frequencies of potential candidates (Ricca et al.
2019; Mattioda et al. 2020). Also, understanding the link between
the evolutionary stage of environments and the aromatic species in
them is an enigma that must be studied. In this work, we will call
PANH any aromatic molecule composed of carbon, hydrogen and
nitrogen, whether nitrogen is inside or outside the ring.

The PAH abundances (PAH %) for each species, i.e., the per-
centage of the contribution on the flux of each species to the total
flux in the spectral range between 5—15 um, were obtained by di-
viding the flux contribution of each species by the total flux, which
includes the contributions of all species. The total number of species
that contribute to IR emission to each galaxy varies from 49 to 77.
These species are presented in Appendix C for the twelve studied
objects. The most relevant identified species in the sample contain
10 — 82 carbon atoms, while the overall species can be composed
of 9 — 170 carbon atoms.

Among the pure hydrocarbons, we highlight the CspH;g
(UID 3173), which is present in 75 per cent of the sample and con-
tributes from about 4 per cent to 13 per cent in the galaxy’s fluxes.
Among nitrogenous polycyclic aromatic hydrocarbons, CigHgN
(UID473) is present in 92 per cent of the sample, with fluxes
contributions ranging from about 3 to 8 per cent. The molecular
ion CjgHgN™ is also present in several galaxies analyzed in this
work. Similar species such as benzonitrile, also called cyanoben-
zene (C¢H5CN), and cyanonaphthalenes (CjgH7N) have already

MNRAS 000, 1-20 (2020)

been detected in the dark molecular cloud TMC-1 (McGuire et al.
2018, 2021; McCarthy & McGuire 2021). Confirmation of hy-
drocarbons with CN, such as cyanobenzene in TMC-1 and other
sources, improves our understanding of chemical processes. Re-
actions between unsaturated hydrocarbons with CN are usually
exothermic and without barrier activation. Furthermore, CN is an
abundant radical in most molecular clouds. Since cyan derivatives
have significant dipole moments, they are easy targets to detect in
radio and, therefore, will have bright rotation spectra (McCarthy &
McGuire 2021).

It is known that there is degeneracy in the fitting of the spectra
using the PAHdb database, and it is not possible to guarantee that
these three species are always present in the spectra of the galaxies
studied here. If C5pH;g, C1gHgN, and C4H N are excluded from
the database, the PAH spectra can still be reproduced, but the qual-
ity of the fitting decreases and the Euclidean have a slightly worse
result. In this context, it is worthwhile to known that the species
Ci4Hq N, is simply C1gHgN with the addition of one more aro-
matic ring. This molecule is present in 60 per cent of the sample,
and contributes of 2 to 6 per cent of the total flux. For example, the
fitting of the spectrum of the galaxy Mrk 273 performed using all
database resulted in the contribution of 56 species (see the fitting in
Fig. B1), with an Euclidean close to 95. When the species C5oHig,
CioHoN, Ci4H{|N and their isomers (15 species) were removed,
the PAHdb resulted in 53 species contributing to the galaxy’s flux
and the Euclidean value was 108. In this case, some new species
were introduced, as well as the relative quantity of the species was
slightly modified, when compared with the first fitting (considering
all database). However, these new species have the same charac-
teristics of the excluded species, being, majority, small pure PAHs
or small PAHs with heteroatom (N or O), with two or three fused
aromatic rings. Therefore, although excluded molecules are more
appropriate, molecules of the same family also reproduce the spec-
tra of the galaxies, and the presence and (relative) quantity of the
PAH species is not uniquely determined.

Then, a coarse, but robust description of the contribution of the
types of PAHs of a galaxy may be obtained by grouping their differ-
ent types. We grouped these types adapted according to Andrews
et al. (2015), as dehydrogenated, pure, PANHs, and heteroatom.
The table 5 lists the results of flux contribution according to these
components.
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Figure 6. 6.2/11.3 emission ratio as a function of the oxygen abundance (12 + log(O/H)) and the logarithm of the ionization parameter of hydrogen (log U).
Blue points represent the galaxies of our sample and gray points the SINGs sample of galaxies from Smith et al. (2007). The black solid line is the linear fit to

the data.

Table 5. Flux contribution grouped by type of PAHs.

Object Dehydrogenated Pure PAHs PANHs  Heteroatom

(%) (%) (%) (%)
Mrk 273 42.1 25.1 32.5 0.3
Mrk 471 31.5 53.3 11.9 34
Mrk 609 322 55.3 10.4 2.0
Mrk 622 36.2 489 10.8 4.2
Mrk 883 28.6 60.0 8.3 3.1
NGC 660 33.8 44.3 19.0 3.0
NGC 2622 373 51.1 10.8 0.8
NGC 2623 352 414 23.4 0.0
NGC 4676  30.2 48.9 19.9 1.1
NGC4992 32.0 49.9 15.9 2.2
NGC 5256  31.6 48.6 19.4 04
NGC 5347 478 36.2 15.1 1.3

5.3 PANHs and the Peeter Classification

Hudgins et al. (2005) demonstrated that only the nitrogen incorpo-
rated into the aromatic rings is capable of reproducing the inter-
stellar observations of the 6.2 um PAH band at shorter wavelengths
through experimental process. The blueshift of the 6.2 yum band was
also observed in 67 per cent of 155 starburst-dominated galaxies
(Canelo et al. 2018). Moreover, Boersma et al. (2013) proposed that
the PANH cations dominate both the 6.2 and 11.0 ym emissions
in slightly dense regions of the Photodissociation Region (PDR)
known as NGC 7023, and they are also significantly responsible for
the emissions of the 7.7, 8.6, 12.0, and 12.7 um features.

PANHs, both neutral and cation, generate up to 55 per cent
of emission at 6.2 um in our sample of galaxies. PANHSs also con-
tribute, on average, about 5.7 per cent of the band flux in 11.3 um,
reaching the value of 37 per cent in the MRK 883.

The importance of N-containing PAHs in the total emission of
our sample is also in agreement with the results obtained by Canelo
et al. (2018) and Canelo et al. (2021), as can be seen in Table
6. This table shows the Peeters’ classification of the 6.2, 7.7, and
8.6 um bands (Peeters et al. 2002), previously obtained by Canelo
(2020) to most of our galaxies together with our current classifica-

tion for NGC 2622, NGC 4922 and NGC 5347. The procedure for
this analysis, as well as the new results from those three sources,
are described in Appendix D. The 6.2 ym band, in particular, was
mainly distributed into the A class objects, implying a predomi-
nance of blue shifted profiles, which are typical of PANH emission
and thus confirms the presence of such molecules in these sources.

Besides, we found that the majority of the PAH population
is composed of up to 95 per cent of small species* (81 per cent
being the average) and 79 per cent of neutral PAHs ( 68 per cent the
average) in our sample of galaxies. These values are consistent with
those provided by Martins-Franco & Menéndez-Delmestre (2021),
who found that the predictions by the code PAHdb species of a
sample based on Spitzer/IRS mid-infrared spectra of 700 dusty
galaxies from the GOALS and ATLAS surveys shown themselves
to be predominantly small and neutral PAHs.

In this sense, we can attribute a young object profile to our
studied sources with ISM-type environments and a PAH population
dominated by small species (Shannon & Boersma 2019). There-
fore, the spectra of our sample are consistent with Peeters’ A class
object, which corresponds to H 11 regions and the general material
illuminated by a star in the ISM. On the other hand, large PAHs are
normally more connected with B class spectra of evolved objects,
such as circumstellar material, planetary nebula, and a variety of
post-AGB (asymptotic giant branch) stars (e.g Tielens 2008; An-
drews et al. 2015; Peeters et al. 2017). Moreover, the B class profiles
could also be a mixture of PANH, small and large PAH emissions
(Peeters et al. 2002). It is important to note that Yang et al. (2017)
suggested that neither PAHs with a large side chain nor PAHs with
unsaturated alkyl chains are expected to be present in the ISM in a
large abundance. From Table 6, both A and B classes are present in
our sample, which emphasizes the importance of spatially-resolved
observations in the determinations of which locations in the galaxies
where those different PAH populations are more relevant.

Furthermore, Boersma et al. (2013) and Andrews et al. (2015)
showed that the dominance of the emissions of small molecules
increases with the proximity of the ionizing source. Draine & Li

4 In the present work, small PAHs are considered to have a number of
carbon atoms lower than 50 (N¢ < 50), while large PAHs contain N¢ > 50
atoms.
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Table 6. Peeters’ classification of the 6.2, 7.7 and 8.6 um PAH bands of the
studied galaxies.

Source 62um 77 um 8.6 um Reference
Class Class Class
Mrk 273 A B A [1,2]
MrK 471 B A B [1,2]
Mrk 609 A B B [1,2]
MrK 622 A A A [1,2]
Mrk 883 B A A [1,2]
NGC 660 A A A [1,2]
NGC 2622 B A A This work
NGC2623 A B B [1,2]
NGC 4676 A B A [1,2]
NGC4922 A A B This work
NGC 5256 A A B [1,2]
NGC 5347 B C This work

References: [1] Canelo et al. (2018); [2] (Canelo et al. 2021).

(2001) also demonstrated this behaviour when they proposed that
small PAHs emit mainly at 6.2 and 7.7 um bands, while large PAHs
emit at longer wavelengths (Allamandola et al. 1999). Concerning
the neutral species, their predominance is also expected in pho-
todissociation regions where the species can be shielded due to
high density/low temperature environments. In fact, Allamandola
etal. (1999) demonstrated that the absorption spectrum produced by
the neutral PAHs, compared to the spectrum produced by the same
PAHs in the cationic form, segregate separately in different regions
of the IR when these PAHs are small. According to Bauschlicher
etal. (2008), small PAHs emit at 5 —9 pm region while the emissions
at shorter wavelengths of the 11.3 um profile would be produced by
neutral PAH molecules.

5.4 Small and ionized PAHS, PANHS and the ionization
parameter

It is widely known that the size of PAH species and their ionization
states can directly be related to the physical conditions of the local
environment (Tielens 2005; Sidhu et al. 2021), in specially of the
ionizing field, and a factor of its characterization is the ionization
parameter log U.

In this section, we investigate the relation among the contri-
bution of small PAHs, PANHs and ionized PAHs and log U. In
Fig. 7, we plot these PAH populations as a function of ionization
parameter. We can see that the contribution of the small PAHs and
PANHSs drops as the hydrogen ionization parameter increases (left
panel). The correlation is very strong in both cases; with a Pearson
coefficient of R = —0.71 (P-value= 0.012) for the PAHs, while the
PANHs has a R = —0.86 (P-value= 0.0006). The best linear fit for
the former molecules is Flux(smanpans) = -4.9 log(U) + 68.76,
whereas for the latter ones is Flux(PANHs) = -9.9 log U - 5. The
main reason for a decrease of the fraction of smaller PAHs and
PANHs with increasing ionization factor is due to the fact that the
latter factor is directly correlated with the rising of the fragmenta-
tion rate of the smaller PAHs and PANHsS, since they have lower
energy of dissociation than larger PAHs (e.g., Peeters et al. 2005).
For example the dissociation energy for the formation of the cation

5 Most of PANHs found in our sample have N < 50, except for NGC 5347,
MRK 622 and NGC 4676 have the isomers C52H18N;' (ID=258), and
C52H13N§+ (ID=257), but all them have contributions < 1%.
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C3Hj3 from the smaller PAH Naphthalene (CyHg) and aromatic hy-
drocarbon Benzene (CgHg) is 19 eV and 14 eV, respectively (NIST
webbook®). In addition, the dissociation energy is lower for PANHs
than for smaller PAHs (e.g., for dissociation of aromatic hydrocar-
bon 2-Methylpyridine, C¢H7N, in the cation CsHg the energy is
12.87 eV), and as most of PANHs in our sample are amides (an
amide group outside the ring) the dissociation energy is even lower
(e.g., for dissociation of aromatic hydrocarbon Aniline, CgH7N, in
the cation C5Hg the mean energy is 11.96 eV); this explains why the
fraction of the smaller PANHs fall (~35% to ~5%) faster than the
PAHs (~90% to ~75%). Likewise, the lower percentage of PANHs
(mean value of 17%) with respect to small PAHs (81%) could be
explained by their higher rates of dissociation reducing their half-
life time (Peeters et al. 2005). Therefore the fraction of small PAHs
and PANHs fall as the U factor increases.

According to O’Dowd et al. (2009), an AGN source prefer-
entially destroys small PAH species with its strong radiation field,
favouring the predominance of large species. As a consequence, the
environment is more metallically enriched due to the high destruc-
tion of small PAHs. The studies by Sales et al. (2010) suggested
that Seyferts tend to present an IR emission dominated by PAH
molecules with more than 180 carbon atoms, while other objects
such as Starbursts normally form molecules with less than 180 car-
bons. Indeed, the torus can also explain the dominance of the smaller
PAHs in our sample, once it can protect the ISM-type environments
of galaxies of our sample of the harder radiation field of the central
engine. As can be noted, despite of the presence of the AGN these
galaxies were classified as starburst-dominated sources, in which
class A and B profiles and, consequently, smaller PAHs seem to be
presented (e.g. Canelo et al. 2021; Sales et al. 2010, 2013).

The right panel of Fig. 7 also shows that the fraction of ioniza-
tion of the PAHs decreases as the ionization factor increases. The
correlation coeflicient is R = —0.84 (P-value = 0.001), and the best
liner fit is given by Flux(ionized PAHs) = -11.4 log U + 7.2. This
result could be explained whether the PAH fragmentation rate is
greater than the ionization rate, then, in this case, the percentage
of ionized small PAHs diminishes as the U factor increases. More-
over, Jochims et al. (1994) showed that PAHs containing less than
30-40 carbon atoms, when photoexcited, tend to dissociate rather
than relax by infrared emission. In the case of larger PAHs, the main
relaxation way will occur via infrared emission (see also Sales et al.
2010, 2013).

In order to verify whether our results agrees with the classical
models from Draine & Li (2001), we verified the relation between
the percentage of ionization of PAHs determined from the PAHdb
with the 11.3/7.7 PAH band strength (observational) and the ioniza-
tion parameter determined from the photoionization models. It is
showed in Fig. 8, and as expected, we see that the ionization degree
of PAH species increases with the decreasing of the 11.3/7.7 ratio
and the ionization parameter. We found that the Ionized species (%)
=-28.111og(11.3/7.7) +16.22, with R = —0.90 (P-value=0.0002).

6 https:$//$webbook.nist.gov/chemistry/
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6 CONCLUSIONS

In this study, we combined optical and infrared data of a sample of
Seyfert (Sy) and Starburst (SB) galaxies to characterize the main
type of PAH molecules present in these objects and the local physical
conditions of their irradiating sources, as well as the characteristics
of the residing ionised gas. The infrared data were selected from
ATLAS Spitzer/IRS with low-resolution spectra in the 5-15 pym
wavelength range and local redshift, and the optical spectra from
the Sloan Digital Sky Survey, DR16, in the wavelength range of
3600-10400 A. Photoionization model grids were built using the
CLOUDY code version 17.02 in order to compare the observational
emission-line intensity ratios for the galaxies in our sample with
the photoionization model predictions for similar emission-line in-
tensity ratios. The main findings are summarised in the following
bulletin:

(i) Species containing 10 — 82 carbon atoms are the most
abundant in the sample, while the overall species can be composed
of 9 — 170 carbons;

(i) Depending on the galaxy in our sample, the PAH population
can contain up to 95 per cent of small species (the average being
81 per cent) and 79 per cent of neutral PAHs (the average being 68

per cent);

(iii) Among the pure hydrocarbons, C5,H g deserves the most
attention, since it is found in 75 per cent of the sample, contributing
from about 5 per cent to 13 per cent in the galaxy’s fluxes;

(iv) Concerning PANHs, these species contribute about 8 — 32
per cent of the total emission in all the studied objects (17 per
cent on average). Aromatic amides, such as C;oHgN, CjgHgN",
Ci14HN and, CisH9N" are among the most relevant species
contributing to the IR emitting flux. C;gH9N is an important
species, which is present in 92 per cent of our sample.

(v) Although it is not possible to guarantee that the aromatic
amides mentioned above and CspH|g are always present in the
spectra of the galaxies studied here, due to degeneracy, the removal
of these molecules showed a worsening in the fit and the addition of
molecules from the same family (small PAHs and aromatic amides,
plus a small addition of Oxy-PAHs), suggesting that small PANHs
are responsible for a large part of the emission of the galaxies in the
sample. Thus, we suggest that aromatic amides, as well as theirs
cations should be considered in future experimental/theoretical
studies and observations, intending to search for their interstellar
detection at radio wavelengths;

(vi) For the first time, we show the AGN photoionization models
with aox = —1.4, reproducing very well the observed data points in
the diagram log(6.2/11.3) versus log([N 11]16584/Ha);

(vii) The 6.2/11.3 PAH intensity ratio presents a linear anti
correlation between the oxygen abundance and log U, in the sense
that the 6.2/11.3 ratio decreases as the oxygen abundance and log
U increases;

(viii) In our sample, the small PAH flux, as well as the ionized
PAH and PANH fluxes, exhibit a decrease trend as hydrogen ioniza-
tion parameter increases. Notice a linear anti correlation between
these parameter. We suggest that this bevahior is directly correlated
with the rising of the fragmentation rate of the smaller PAHs and
PANHSs at high U, since they have lower energy of dissociation than
larger PAHs. In addition, the dissociation energy is lower for PANHs
than for smaller PAHs, according to the observed behaviour, where
the fraction of the smaller PANHs fall ( 35% to 5%) faster than
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the PAHs ( 90% to 75%) at the considered log(U) range. On the
other hand, the decreasing of ionized PAHs with the increasing of
U factor could be explained whether the PAH fragmentation rate is
greater than the ionization rate.

(ix) We found that the ionization degree of PAH species increases
with the decreasing of the 11.3/7.7 ratio and the ionization parameter
(log U), in agreement with the models proposed by Draine & Li
(2001).
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