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DETERMINACAO DE METALICIDADE EM NUCLEOS DE GALAXIAS SEYFERT
RESUMO

Ao longo das ultimas décadas o trabalho envolvendo os objetos conhecidos como Active Galactic
Nuclei (AGNs) vem ganhando cada vez mais atencao de diversos autores, no sentido aprimorar
os conhecidos ja adquiridos, mas também aprimorar esse conhecimento. Esses conhecimentos
permeiam desde o entendimento dos processos fisicos que nestes ocorrem, bem como aumentar
a contribui¢do para um melhor mapeamento do Universo. A proposta inicial do projeto da
tese partiu do fato de se explorar os valores tanto de metalicidade (Z) quanto do parametro
de ionizacdo (U) dos AGNs disponiveis na literatura por meio das intensidades dos valores
de suas linhas de emissdo na faixa do espectro do infravermelho, 6tico e ultravioleta. Apds a
obtencgdo destes valores, compard-las com os valores preditas por uma grade de modelos de
fotoionizagdo, construidos com o cédigo CLOUDY. Até o inicio deste trabalho de tese haviam
na literatura apenas trés calibragdes (tedricas) para os AGNs relacionando as intensidades
das linhas de emiss@o e aqueles obtidos pelo cédigo, uma na faixa do ultravioleta e duas
na faixa do 6tico. Dentre os tipos de AGNs classificados, foi escolhido para esta anélise as
chamadas galaxias Seyfert. No primeiro momento, o trabalho se deu na regido do 64tico e
foi obtida uma calibragdo entre a metalicidade (Z) e as intensidades das razdes de linhas de
emissdo N202 = log([NIIJA6584/[OII]A3727) para uma mostra de ~ 60 objetos. Para essa
regido do espectro eletromagnético a calibragcdo (Z — N202) para os nucleos das galdxias Seyfert
selecionadas da amostra uma larga faixa de metalicidades (0,30 < Z/Zs < 2,00), com um valor
médio de < Z >~ Z,. Estes valores obtidos da calibragao foram comparados com outros fatores
fiscos (exemplo, luminosidade) para verificar se havia ou nao alguma correlagdo. Seguindo o
mesmo procedimento, partiu-se para a anélise da regido do ultravioleta e a calibracao obtida entre
a metalicidade (Z) e as intensidades das razdes com as linhas de emissdao C43 = log[(CIVA1549 +
CIIA1909) /HellA1640], para uma amostra de ~ 10 objetos, obtendo a calibragdo Z — C43.
Dessa calibragdo foi obtida uma faixa mais estreita de metalicidades (1,00 < Z/Zs < 1,75),
com um valor médio de < Z >~ 1,4Z.. Finalmente, buscou-se comparar estes valores de
metalicidades obtidos da calibragdo com os valores da luminosidade destes. Vale lembrar que as
calibracdes foram obtidas da comparagdes dos valores das intensidades de linhas de emissdo das
galdxias Seyfert escolhidas das amostras com os valores das grades construidas pelo CLOUDY por
meio de interpolagdo linear entre estes valores através dos chamados "diagramas de diagnéstico"e
que desta mesma maneira pode-se obter também, os valores dos parametros de ionizagdo.

Palavras-chave: galdxias: abundancias ; galdxias: evolucdo ; galdxias: formacao ; galdxias: geral
; galaxias: Seyfert



DETERMINATION OF METALLICITY IN NUCLEUS OF SEYFERT GALAXIES
ABSTRACT

During the last decades the work involving objects known as Active Galactic Nuclei (AGNs)
has been gaining more and more attention from several authors, in order to improve already
known acquaintances, but also enhance that knowledge. This knowledge permeates from the
understanding of the physical processes that in these occur, as well as increase the contribution
to a better mapping of the Universe. The initial proposal of the the thesis project started from
the fact of exploring the values of both metallicity (Z) and the ionization parameter (U) of
the AGNs available in the literature by means of the intensities of the values of their emission
lines in the range of the infrared, optical and ultraviolet spectrum. After obtaining these values,
compare them with the values predicted by a grid of photoionization models, built with the code
CLOUDY. Until the beginning of this thesis work had in the literature only three calibrations
(theoretical) for the AGNs relating the intensities of the emission lines and those obtained by
the code, one in the ultraviolet range and two in the optical range. Among the types of AGNs
classified, the calls seyfert galaxies were chosen for this analysis. At the first moment, the work
occurred in the optical region shows a calibration was obtained between the metallicity (Z) and
the intensities of the emission ratio N202 = log([NII]A6584 /[OII|]A3727) for a ~ 60 objects.
For this region of the electromagnetic spectrum the calibration (Z — N202) for the nuclei of the
Seyfert galaxies selected from the sample were a wide range of metallicities (0.30 < Z/Z; <
2.00), with an average value of < Z >~ Z. . These values obtained from the calibration were
compared with other factors (e.g., brightness) to check if there was any correlation. Following the
same procedure, the analysis of the ultraviolet region and the calibration obtained between the
metallicity (Z) and the intensities of the ratios with the emission lines C43 = log[(CIVA1549 +
CIIA1909) /HellA1640], for a sample of ~ 10 objects, obtaining the Z — C43 calibration. From
this calibration a narrower range was obtained of metallicities (1.00 < Z/Z., < 1.75), with
an average value of < Z >~ 1.4Z.. Finally, we tried to compare these values of metallicities
obtained from the calibration with the values of their luminosity. It is worth remembering that the
calibrations were obtained from the comparison of the values of the emission line intensities of the
Seyfert galaxies chosen from the samples with the values of the grids built by CLOUDY by means
of linear interpolation between these values through the so-called "diagnostic diagrams"and in
this same way, the values of the ionization parameters can also be obtained.

Keywords: galaxies: abundances ; galaxies: evolution ; galaxies: formation ; galaxies: general ;
galaxies: Seyfert
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1 INTRODUCAO

O estudo da Astronomia € de longe um dos mais antigos da humanidade. Na busca pelo
entendimento do universo que o cercava, 0 homem veio desde sempre observando o movimento
do "céu"e de suas mudancgas ao longo do dia, do més, dos anos. Um dos frutos mais conhecidos
e utilizados por nés até hoje € o calendério, que nos permite separar dia e noite, 0s meses,
as estacdes do ano. Em consequéncia dessas descobertas, em fun¢do das observacoes, novas
questdes foram colocadas. Por exemplo, o porqué alguns objetos apresentavam diferencas
quando "visualizados"tanto em questdo a sua aparéncia, quanto aos seu movimento em relacdo
ao observador.

Ao longo de séculos essa busca incessante em entender mais e mais o Universo, faz com
que Ciéncia e Tecnologia caminhem em conjunto para "enxergar"e obter cada vez mais dados
para andlise e consequentemente aprimorar o conhecimento do nosso universo. Uma das maneiras
de se obter essas informagdes € através da luz emitida por alguns objetos e mais especificamente
para a proposta desse trabalho de tese, dados provindos da luz (emiss@o de radiacio) de galdxias.
Que se traduz: intensidade de linhas de emissdo, o que produz espectros eletromagnéticos. Esses
espectros apresentam intensidades de linhas de emissdo em determinados comprimentos de
ondas (frequéncias) para cada elemento quimico presente na "regiao"observada.

A obtencgdo dessas linhas de emissdo (espectros) ndo seria possivel, ndo fossem os equi-
pamentos utilizados. Nesta andlise utilizamos dados disponibilizados na literatura e obtidos por
alguns desses equipamentos (exemplo, o Sloan Digital Sky Survey). H4 diversos equipamentos
astrondmicos atualmente, tanto localizados na Terra, quanto no Espaco, que obtem dados didrios
e esses dados sdo utilizados por diversos grupos de pesquisadores nas vérias dreas de atuagdo do
estudo da Astronomia.

Na defini¢do da abordagem a que se proporia o estudo desta tese, foram utilizados
dados de alguns desses equipamentos que forneceram intensidades de linhas de emissao (6tico
e ultravioleta) das chamadas "galdxias ativas", mais especificamente os Nucleos de Galéxias
Seyfert. No que segue, apresenta-se com mais detalhes os objetos de estudo e a como algumas
propriedades fisicas destes objetos foram estudadas, além de uma breve discussdo de como
alguns objetos "aparentemente"semelhantes foram sendo melhor entendidos e classificados ao

longo dos dltimos séculos.
1.1 Descoberta das nebulosas

Ainda no século XVIII Thomas Wright (1711-1786) e Immanuel Kant (1724-1804)
jé se intrigavam em entender o que até entdo eram chamadas de nebulosas, objetos extensos e
difusos observados entre as estrelas. Em 1755 Kant propde que algumas dessas nebulosas sao
sistemas estelares compardveis a nossa galaxia.

Um dos maiores empecilhos em ditar se esses objetos estavam ou ndo na nossa propria

galaxia era o fato de ndo se saber calcular, a época, suas distancias. Doust Curtis (1872-1942)
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contribuiu e muito para o entendimento de que nebulosas espirais eram objetos externos a Galdxia
e Harlow Shapley (1885-1972) mapeou muitos objetos internos, o que o ajudou a estimar com
boa precisdo a posicdo do Sol na Via Lictea.

Na sequéncia de tentativas de estimar e/ou encontrarem objetos extragaldcticos, em 1923,
Edwin Powell Hubble (1889-1953) estimou uma distancia para a "nebulosa" de Andromeda
(M31), além de um milh@o de anos-luz - distancia bem acima dos limites da nossa galdxia,
provando assim que esta Ultima era um sistema estelar independente.

O termo nebulosa é melhor entendido se considerarmos que a maior parte das galdxias
que conhecemos apresenta um espectro dominado por linhas de absor¢ao por conta da integracio
do fluxo medido das estrelas e poucas linhas de emissao nas regides de formacao estelar. Muitas
galdxias apresentam linhas de emissdo nebulares no seu espectro quando estudadas, devido a
fotoionizacdo do gds em torno de uma estrela quente nos seus nucleos, conceitos que serdao
esclarecidos mais adiante.

Desde os primeiros trabalhos para o entendimento e a segregacao destes objetos até
entdo conhecidos como nebulosas, umas das maneiras que vem sendo utilizada com bom
aproveitamento € o chamado método BPT (BALDWIN et al., 1981), que estudaremos com mais
detalhes.

Nos ultimos anos uma grande demanda de trabalhos vém sendo desenvolvida sobre
o esclarecimento ndo apenas em relagdo ao estudo de regides HII, mas também, com o enten-
dimento de que o conceito de nebulosas planetarias € muito mais amplo e compreende outros

objetos, conhecidos por apresentarem niicleos ativos.
1.2 Nucleos Ativos de Galaxias

Com o aperfeicoamento das técnicas de observacao nos tltimos anos, € possivel obter
dados de objetos astrondmicos cada vez mais distantes da Via Lactea e aprimorar o conhecimento
de objetos préximos. Um tipo de objeto que vem sendo mais estudado em funcdo da maior e
melhor quantidade de dados sdo os chamados Nucleos Ativos de Galédxias ou, do inglés, Active
Galactic Nuclei (doravante AGNSs).

Basicamente, AGNs sao objetos compactos, com raio de poucos parsecs, que apre-
sentam uma alta luminosidade comparada a luminosidade dos chamados "ntcleos normais de
galaxias", isto €, niicleos que contém somente formacgdo estelar. Os AGNs apresentam uma
estrutura basicamente simples a saber: em geral encontram-se no centro de galdxias espirais ou
elipticas gigantes; com um buraco negro (BN) de grande massa no centro; um toro (formado por
gds e poeira) em torno deste; e ainda, duas regides nas quais as linhas de emissao se formam.
Uma regido mais densa e proxima ao ntcleo, regido de linhas largas (Broad Line Region - BLR)
e outra mais distante do nicleo, menos densa, a regido de linhas estreitas (Narrow Line region -
NLR) e por fim, os jatos dispostos perpendicularmente ao disco do toro.

Na Figura 1, temos uma imagem de uma galdxia em espiral (NCG1068) que contém
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um AGN tipo Seyfert 2. Deve-se observar que a imagem mostra "toda" a galdxia, sendo a regido

bem ao cenro um AGN e o entorno a que denomina-se "galdxia hospedeira".

Figura 1 - Imagem da galaxia (visivel e raio-X) NGC1068 que contém um AGN tipo Seyfert 2.

Fonte: <https://www.jpl.nasa.gov/spaceimages/index.php?search=Columbia>

1.3 Linhas de emissao

A grande maioria dos espectros de nucleos de galdxias espirais apresentam linhas
em emissdo formadas por recombinagio (exemplo, HP) e excitadas colisionalmente (exemplo,
[OTITJA5007). A Figura 2 apresenta um espectro do niicleo da galaxia NGC7213, onde podemos

ver varias linhas de emissao.

O método de analise dos espectros das linhas de emissdo apresentados por estes objetos
¢ a ferramenta utilizada tanto para a separacao das nebulosas em regides HII, nicleos ativos e até
mesmo dos chamados objetos compostos, quanto para a divisdo dos AGNs em classes distintas
(VEILLEUX; OSTERBROCK, 1987). Além de proporcionar o estudo de algumas propriedades
fisicas destes objetos.

Tais linhas formam-se pela emissao de radiacdo em todos os comprimentos de onda do
espectro eletromagnético basicamente quando a energia potencial do gds do toro (regido formada
por gds e poeira) torna-se cinética pelo momento angular criado pelo movimento de rotacdo em
torno do BN (PETERSON, 1997), porém esse movimento de rotacao nos limites do disco do BN


https://www.jpl.nasa.gov/spaceimages/index.php?search=Columbia
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Figura 2 - Espectro do nicleo da galdxia Seyfert 2 - NGC7213. A identificacdo de algumas linhas esta

indicada.
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Fonte: <https://ned.ipac.caltech.edu/level5/March02/Netzer/Netzer9_3.html>
aquece esse gas transformando essa energia em radiagdo. A radiacdo que ndo € absorvida pela

queda no BN ¢ emitida na forma de fétons (JONES; LAMBOURNE, 2004).

As informacodes obtidas desta radiacdo (intensidades de linhas de emissdo) é uma das
maneiras de se estudar os AGNs, estabelecendo classes para esses objetos (galdxias Seyfert
tipo 1 - Syl e tipo 2 - Sy2); aprimorando o conhecimento das relagdes entre essas linhas e com
isso explorar suas propriedades fisicas e com base nas informacdes ja conhecidas aumentar
o entendimento da formagdo e evolugdo do Universo (DORS et al., 2014). Ha exemplo de
propriedade fisica que esta diretamente relacionada a forma da intensidade da linha de emissao
no espectro, pode-se citar a FWHM (Full Width at Half Maximum).

O capitulo 2 apresenta os surveys responsaveis pela coleta de dados, a escolha da
amostra relativa a esses dados observacionais (6tico e ultravioleta) e os modelos de fotoionizagao
utilizados para comparar com a amostra de objetos (AGNs).

No capitulo 3 encontra-se descrito caracteristicas pertinentes quanto a anélise espectral;
bem como, os mecanismos de formagdo das linhas de emissdo e a metodologia para a andlise
dos dados, ou seja, nesse caso como as informagdes espectroscopicas sdo trabalhadas para que
se possa obter as propriedades desejadas.

O capitulo 4 fornece a descri¢cdo dos objetos estudados, sua classificacdo e o método
utilizado para distinguir um tipo de objeto de outro (AGN e regido HII), além da separagao de
classes entre os AGNss.

Os métodos utilizados para a estimativa da metalicidade de regides HII e AGNs estdo
descritos no capitulo 5. Além de abordar o método de linhas fortes - utilizado como base desse
trabalho, tanto para o 6tico quanto para o ultravioleta, respectivamente.

A esséncia do trabalho esta descrita no capitulo 6, em que as estimativas dos valores de

metalicidade dos dados observacionais das amostras de AGNs sd@o comparados com os valores
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obtidos dos modelos de fotoionizag¢do. Os resultados e discussdes estdo descritos no capitulo 7 e

no capitulo seguinte tem-se as conclusdes e perpectivas.



2 JUSTIFICATIVAS DO ESTUDO
2.1 Motivacao

O estudo dos chamados Nucleos Ativos de Galdxias ainda € uma drea pouco conhecida
dentro dos trabalhos promovidos no tocante a Astronomia. Muitos autores t€m contribuido com
o estudo de uma ou outra propriedade fisica destes objetos. Como, por exemplo, a abundancia
quimica, a massa (luminosidade), a distancia (redshift) e at¢ mesmo o valor da metalicidade.
Porém, ainda hd muito que se estudar e ndo apenas em relagdo as suas propriedades, mas também,
estabelecer relagdes entre elas (quando possivel). Além, da questao de aumentar a amostra de
dados.

E importante salientar que hd muitos dados disponiveis na literatura, bem como, dispo-
nibilizados nos levantamentos (surveys) por diversos grupos de pesquisa em vdrios paises. Outro
fator importante € a questio da dificuldade em se obter dados em redshifts mais distantes, uma
vez que os surveys ainda demandam um aprimoranto em relagdo as tecnologias utilizadas. Ainda
quanto a obtenc@o de dados, € possivel estruturar projetos que justifiquem um pedido para que
os telescopios coletem mais e/ou diferentes informagdes das ja existentes.

Em vista dos resultados ja obtidos e/ou sugeridos abre-se uma lacuna no sentido de
obter mais informagdes destes objetos que podem ser melhor compreendidos. Por exemplo, essas
informagdes permitem a estimativa da abundancia quimica (metalicidade) e de posse desses
valores baseados nas intensidades das linhas de emissdo, pode-se avancar para a obtengdo de
calibragdes: metalicidade versus indices (LOPEZ-SANCHEZ; ESTEBAN, 2010). Esses tiltimos
obtidos com base em relacdes de razdes entre linhas de emissao.

Até o momento do fechamento dessa tese apenas trés calibragdes apresentavam re-
sultados disponiveis: uma proposta por Dors et al. (2014) e Storchi-Bergmann et al. (1998)
(calibragdes tedricas). Sendo assim, fica claro a pequena fonte de estudo que aborda a obtengdo
de calibracdes de metalicidade de objetos de nicleos ativos. Pode-se ainda, lembrar que para se
estimar a metalicidade de um objeto faz-se necessdrio, a priori, a estimativa da abundancia dos
elementos quimicos que compdem este, que além do oxigénio e do nitrogénio € pouco conhecida.

O estimulo para a realizagao desse trabalho foi a questdao de estimar valores de me-
talicidade e parametro de ionizacdo de amostras de AGNs disponiveis na literatura. Apds a
obtencdo desses valores compara-los com grades dos modelos (CLOUDY) e obter calibragdes
que relacionassem tanto valores de metalicidade, quanto valores de parametros de ioniza¢ao
dessas comparagdes em funcao das razdes de linhas de emissao.

Vale destacar que calibracdes relacionando valores tanto de metalicidade como de
parametro de ionizacdo com intensidades de linhas de emissdo pelo método proposto (semi-
empirico) ndo havia sido descrito pela literatura, o que reforca o empenho de se trabalhar nessa

abordagem para esclarecer essas relacoes.
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2.2 Objetivos
2.2.1 Objetivos gerais

1) Aumentar a amostra de AGNs e consequentemente obter as suas intensidades de linhas de

emissio;

2) Aumentar o nimero de estimativas de abundancias quimicas nos AGNs ja conhecidos e os

que possam apresentar dados para serem estudados;
3) Estimar, a partir dos valores de abundancia quimica, a metalicidade das amostras;

4) Buscar o entendimento de outras propriedades fisicas dos AGNs (por exemplo, parametro

de ionizacdo);

5) Buscar a possibilidade de calibragdes de metalicidade para as regides do: infravermelho;

6tico e ultravioleta.
2.2.2 Objetivos especificos

1) Derivar relagOes entre valores de metalicidade e linhas de emissao na regiao do 6tico e
ultravioleta de AGNs;

2) Verificar correlagcOes entre valores de metalicidade e outros paramentros fisicos de AGNss,

quando possivel.



3 DADOS E MODELOS
3.1 Coleta de dados

Os dados observacionais utilizados foram obtidos de trabalhos ja publicados, na regidao
do 6tico de Dors et al. (2015), Dopita et al. (2015) e na regido do ultravioleta de Nagao et al.
(2006), Dors et al. (2014). Mas estes dados provém de alguns levantamentos (surveys), como
descritos abaixo. Uma vez definidos os objetos dos dados observacionais, tanto para o 6tico
quanto para o ultravioleta, hd de se gerar os modelos de fotoionizac¢do para que possam ser feitas
as respectivas comparacoes, ou seja, os valores da amostra de dados versus os valores obtidos

dos modelos.
3.1.1 Sloan Digital Sky Survey

Este telescopio estd localizado no Observatério Apache Point e apresenta um design
de dois corretores modificados Ritchey-Chrétien com um corretor primario de 2,5 m (f/2,25) e
um secundario de 1,08 m. Além de, um par de corretores préximos ao plano focal altamente
esféricos intercambidveis, um para geracao de imagens (fotometria) e outro para espectroscopia.
A razdo focal final € f/5 e é equipado por uma camera Charge Coupled Device (CCD). O Sloan
Digital Sky Survey (SDSS) (YORK et al., 2000) é de longe um dos maiores avancos no sentido
de redshifts surveys, além de tornar-se o primeiro grande levantamento a utilizar CCD para a

obtencdo de pardmetros fotométricos e espectroscopicos.

Figura 3 - Ilustrag@o - projecdo do "céu"em coordenadas equatoriais para cerca de 1.000.000 galdxias do
SDSS.

Fonte: Adaptado de Gunn et al. (2006)
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O SDSS apresenta um plano focal de didmetro 3° (0,65 m) com excelente qualidade
de imagem e pequenas distor¢cdes geométricas em uma ampla faixa de comprimentos de onda
(3000 - 10600 ) no modo de geracdo de imagens e boa qualidade de imagem combinada no modo
espectroscopico. A exigéncia incomum de distor¢do muito baixa € definida pelas demandas de
imagens time-delay-and-integrate (TDI); movimento de alta precisdo para suportar observagdes
TDI de circuito aberto e uma construcdo uUnica de wind baffle/enclosure para maximizar a
qualidade da imagem e minimizar os custos de construcdo. O telescépio teve sua primeira luz
em maio de 1998 e iniciou suas operagdes regulares de pesquisa em 2000 (YORK et al., 2000;
GUNN et al., 2006).

3.1.2 Siding Spring Southern Seyfert Spectroscopic Snapshot Survey

O Siding Spring Southern Seyfert Spectroscopic Snapshot Survey (S7) usa o Wide Field
Spectrograph (WiFeS) montado no telescépio ANU 2,3 m localizado no Observatério Siding
Spring para fornecer um campo integrado de 38x25 arcsec a uma resolugdo espectral de R =
7000 no vermelho (530 - 710 nm) e R = 3000 no azul (340 - 560 nm) e resolucdo espacial de 1,0
arcsec. A partir desses cubos de dados € possivel extrair os espectros da regido de linha estreita
(NLR) de uma abertura de 4 arcsec centrada no ndcleo. E possivel determinar também os fluxos
de HP e [OIIT]A5007 nas linhas estreitas, o avermelhamento, as intensidades relativas corrigidas
por avermelhamento das linhas de emissdo observadas, e as luminosidades Hf3 e [OI1I]A5007

determinadas a partir de espectros.

Figura 4 - A distribui¢do dos redshifts da amostra de galdxias do S7.
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Fonte: (THOMAS et al., 2017)
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O S7 € um levantamento de campo integral no 6tico (hemisfério sul) e estd descrito
em Dopita et al. (2007) e seu desempenho € discutido em Dopita et al. (2010). O rendimento
tipico do instrumento € de 20 a 35% (DOPITA et al., 2010), o que proporciona uma excelente
sensibilidade ao baixo brilho de superficie desses recursos de cubos de dados na ENLR, enquanto
a alta resolugdo (~ 50kms~!) no vermelho permite que os diferentes componentes de velocidade
das linhas de emissdo sejam claramente separados (DOPITA et al., 2007; DOPITA et al., 2015).

3.1.3 International Ultraviolet Explorer

O International Ultraviolet Explorer (IUE) realizou espectrofotometria em resolucao
alta (0,1-0,3 A) e baixa (6-7 A) entre 1150 e 3200 A. Os dados cobrem uma faixa dindmica de
aproximadamente 17 magnitudes astrondmicas: -2 a 10 para alta dispersdo e -2 a 15 para baixa
dispersdo. Mais de 100.000 espectros ultravioleta (UV) foram obtidos com o IUE entre 26 de
janeiro de 1978 e 30 de setembro de 1996 (KONDO et al., 1989). O IUE aumentou muito o
entendimento dos astrobnomos sobre os nucleos ativos de galdxias. Antes de seu lancamento,
o 3C273, o primeiro quasar conhecido, era o inico AGN que ja havia sido observado em
comprimentos de onda UV. Com o IUE, os espectros de UV de AGNs tornaram-se amplamente

disponiveis.

Figura 5 - Ilustragdo: localizagao da operacdo do telescopio IUE ao longo das décadas.
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Fonte: (LINSKY, 2018)

Para exemplificar, um alvo em particular era a NGC4151, a mais brilhante galaxia
Seyfert. Comecando logo apds o langamento do IUE, um grupo de astronomos europeus reuniu

seu tempo de observacao para observar repetidamente a galdxia, para medir variagdes ao longo
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do tempo de sua emissao de UV. Eles descobriram que a variacdo de UV era muito maior do
que a observada em comprimentos de onda 6tica e infravermelha. As observagdes do IUE foram
usadas para estudar o buraco negro no centro da galdxia (ULRICH et al., 1984). A emissao de
UV variou em escalas de tempo de alguns dias, implicando que a regido de emissao tinha apenas
alguns dias de luz (KONDO et al., 1989). As observagdes do quasar foram usadas para estudar o

espaco intergaldctico.
3.2 Dados observacionais

3.2.1 Otico

As intensidades de linhas de emissdo estreitas de AGNs classificadas como Seyfert 2 e
1,9 (doravante definidas por Sy2) observadas no intervalo 6tico
(3000 < A < 7000 A) foram compiladas da literatura.

Nao foram considerados AGNs classificados como Seyfert 1, uma vez que estes objetos
podem ter choque de gas com alta velocidade (300 — 500 km/s, (DOPITA, 1995), caracteristica
ndo considerada no c6digo CLOUDY. Da mesma forma, os dados observacionais de LINERs
também ndo foram considerados porque a fisica destes objetos ainda vem sendo estudada,
por ser pouco compreendida. De fato, modelos de fotoioniza¢ao ndo reproduzem intensidades
de linhas de emissdo da maioria de LINERs (Low-Ilonization Nuclear Emission-Line Region)
(STORCHI-BERGMANN et al., 1998).

A amostra utilizada € composta por 59 objetos listados na Tabela 2: 46 compilados por
Dors et al. (2015) e 13 observados por Dopita et al. (2015). Considerou-se as intensidades das
seguintes linhas de emissdo: [OII]A3727, [OII]AS007, [NII]A6584 e [SIT]AA6716,6731.

Os objetos compilados por Dors et al. (2015) foram observados usando espectroscopia
de fenda longa e os observados por Dopita et al. (2015) foram observados usando espectroscopia
de campo integral. Todos os objetos possuem valores de redshift z < 0,1 e suas intensidades de
linhas de emiss@o foram corrigidas por avermelhamento.

Os dados observacionais considerados nesse trabalho sdo heterogéneos, isto €, foram
obtidos utilizando diferentes técnicas de observacio e diferentes aberturas da fenda. No entanto,
Dors et al. (2013) mostraram que os efeitos da utilizacdo de tais amostras ndo produzem diferenga
considerdvel nas estimativas de abundancias. Na Figura 3 os dados compilados sdo mostrados. A
curva nesta figura representa a linha proposta por Kewley et al. (2001) para separar dados de
regides HII de AGNss.

3.2.2 Ultravioleta

Dors et al. (2014) e Nagao et al. (2006), utilizaram fluxos das linhas de emissao
NVA1240, CIVA1549, HellA1640 e CIIIJA1909 com origem em NLRs de uma amostra de
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Figura 6 - Diagrama de diagnéstico 1og[O IIIJ]A5007 /HP vsrsus log ([N ITJ]A6584 /Ha) contendo os dados
de objetos compilados da literatura e listados na Tabela 2. A curva representa a linha proposta
por Kewley et al. (2001) utilizada para separar dados de regides HII de AGNs. Pontos pretos e
vermelhos representam objetos compilados por Dors et al. (2015) e observados por Dopita et al.
(2015), respectivamente.
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Seyfert 2 (12 objetos), rddio-galdxias de alto-z (59 objetos) e quasares tipo 2 (10 objetos), com

redshifts 0 < z < 4,0.

Desta amostra de objetos, consideramos apenas os objetos classificados como Sy?2 (12
objetos), originalmente obtidos de Kraemer et al. (1994) e por Diaz et al. (1988), listados na
Tabela .... Como descrito anteriormente, a correcdo em relac@o ao efeito de extin¢io por poeira
tanto quanto a heterogeneidade dos dados observacionais nao foram considerados por possuirem
pouco efeito na calibracao entre C43 e Z (NAGAO et al., 2006; DORS et al., 2014).

Na Figura... os dados compilados sao mostrados. A divisao nesta figura representa os
limites propostos por Feltre et al. (2016) para separar regides HII de AGNs. Obedecemos estes

limites considerando as equacdes abaixo, sendo que se:

log(CIIJA1909 / HeIIA1640) < 0,3 (1)

log(CIVA1549 / HeTlIL1640) < 0,5 )
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os objetos considerados sao AGNss.

Feltre et al. (2016) construiram grades de modelos de fotoioniza¢cdo também utilizando
o c6édigo CLOUDY. Entretanto, além de considerar como fonte ionizante uma lei de poténcia
como foi feito no presente trabalho, estes autores também consideraram aglomerados ionizantes
como ionizacdo, a fim de separar em diagramas de diagndstico galaxias ativas (AGN) e inativas

(com formacao estelar).

Figura 7 - Diagrama de diagnéstico log([C IIIJ]A1909/HeA1640) versus log([CIV]A1549 /HeA1640) con-
tendo os objetos compilados da literatura e listados na Tabela .... Os limites representam a
divisdo proposta por Feltre et al. (2016) utilizada para separar dados de regides HII de AGNs.
Pontos pretos representam objetos compilados por Kraemer et al. (1994) e Diaz (1998).
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Fonte: Adaptado de Feltre et al. (2016)

3.3 Modelos de fotoionizacao

Para o desenvolvimento da proposta desse trabalho, construi-se uma grade de modelos
de fotoionizacdo usando a versdo 13.0 do cédigo CLOUDY (FERLAND et al., 2013). Estes
modelos sdo semelhantes aos utilizados por Dors Jr. et al. (2012, 2012). Os principais parametros
definidos nos modelos sdo descritos abaixo.

1) Distribuic@o Espectral de Energia (SED, do inglés Spectral Energy Distribution) A SED



2)

3)

4)
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de uma fonte ionizante representa uma relacdo entre o fluxo de fétons (F) emitidos e o

comprimento de onda (A) ou frequencia (v) dos fétons, ou seja,

F = f(v). (3)

Por exemplo, se a fonte ionizante for estrela temos, com uma certa aproximacao, a Equacao
3 dada por uma fung¢do de corpo negro. Para AGNs, a equagao pode ser aproximada por

uma lei de poténcia

Fy ~ VY, “)

sendo o entre —1,0 e —1,4 (ZAMORANI et al., 1981; DORS JR. et al., 2012).

Nos modelos construidos no presente trabalho, a SED foi considerada um pouco diferente
de uma lei de poténcia simples, isto €, uma SED formada por duas componentes: (i) uma
componente exponencial na regido do infravermelho ("Big Pump") com um pico de alta
energia em 1Ryd (1 Rydberg= 13,6 eV) e (i1) uma lei de poténcia com o, = 1 que
representa a emissdo na regido em raios-X, que domina a altas energias - tendo em vista
que sua normalizac@o ocorre para o indice espectral o,y = 1,4. Este valor de o, € a
média dos valores observados para uma larga faixa de luminosidades observadas de AGNs
por Miller et al. (2011) e Zamorani et al. (1981).

Densidade eletronica (N,) - No c6digo CLOUDY deve-se assumir um valor para a den-

3 um valor médio

sidade de particulas no gés. Este valor foi considerado de 537 cm™
encontrado a partir de estimativas com base na relagao [SII]A6716/A6731 para a mostra

de nucleos de Sy2 dados por Dors et al. (2014).

Parametro de ionizagdo (U) - Este parametro pode ser entendido como a razado entre a
densidade de fétons ionizantes do hidrogénio e a densidade de hidrogénio (FERGUSON
et al.,, 1997; DAVIDSON, 1977; SHIELDS, 1976; MATHEWS, 1974). Foi calculada
uma sequéncia de modelos com o logaritimo do pardmetro de ionizagdo variando de
—4,0 < log U < —1,0, com passo de 0,5 dex.

Metalicidade Z - Como definido na Equacio....., a metalicidade representa a soma da
abundancia de todos os metais em relagdo a do hidrogénio. A faixa de valores considerada
nos modelos para metalicidade foi de 0,5 < Z/Z. < 4,0. A abundéncia de todos os
elementos quimicos foi linearmente escalonada com a composicao solar, com excessao a
abundancia do nitrogénio, que foi tomada a partir da seguinte relacdo entre N/O e O/H
obtida por Dopita et al. (2000).

log(N/H) = —4,57 + log(Z/Zs) ; log(Z/Zs) < — 0,63,

5
log(N/H) = —3,94 + 2xlog(Z/Zs) ; paraocasooposto. ©)
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E importante observar que o cédigo CLOUDY utilizado em nossos modelos de fotoioni-
zacdo ndo considera a presenga de poeira, uma vez que, se esta é assumida, estes ndo reproduzem
intensidades de linhas de emissao (NAGAO et al., 2006; MATSUOKA et al., 2009; DORS et al.,
2014).

A relacdo 5, sugerida por Dopita et al. (2000), foi obtida utilizando estimativas de

abundancia do nitrogénio e oxigénio em regides HII.



4 ANALISE ESPECTRAL

O espectro observado de uma galdxia retine diversas informacdes sobre os processos
fisicos que conduziram sua formagao e evolugdo e metalicidade de suas populagdes estelares,
bem como a quantidade de gis envolvida nos processos de formagao estelar e o contetido de
metais desse gas, sdo exemplos de importantes caracteristicas que afetam a luz integrada de um
objeto. Em principio, o espectro de uma galéxia pode ser considerado como uma composi¢ao
de populacgdes estelares simples de varias idades e metalicidades, que evoluiram ao longo de
sua existéncia. Dessa forma, a sua histéria quimica e de formacao estelar pode ser obtida da
decomposicio de seu espectro em distintas populagdes estelares (STASINSKA, 2006).

No entanto, recuperar o conteido estelar de uma galdxias a partir de seu espectro
integrado ndo € uma tarefa simples, como pode ser comprovado pelas vérias geracdes de
astronomos dedicados a este objetivo ao longo de décadas (WORTHEY, 1994). Aliado a este
esforco tedrico, no lado observacional os espectros de galdxias obtidos por grandes redshift
surveys geram bancos de dados gigantescos que se tornaram a base dos progressos recentes em
nossa compreensao sobre a composi¢ao, formacao e evolucao das galdxias no universo local.

Com base nas informagdes inferidas das intensidades das linhas de emissao € possivel
estudar algumas propriedades fisicas das galdxias, sobretudo para esse estudo, a metalicidade
dos nucleos ativos de galédxias. Para tal, segue algumas informag¢des de duas das maneiras de

como sao formadas estas linhas.
4.1 Mecanismo de formacao de linhas de emissao

Linhas de emissdo surgem em gases difusos e sd@o produzidas quando um elétron
que estd ligado a um dtomo e em um nivel de energia maior (E,), € conduzido, por transi¢cao
radiativa, a um nivel de menor energia (E;), emitindo um féton com energia E = E, - E;.
H4 dois mecanismos que produzem as condi¢Oes necessdrias para que esse processo ocorra:
Recombinagdo e Excita¢do Colisional.

Em relagdo as linhas de emissdo hd de se esclarecer que existem as linhas conhecidas
como linhas permitidas, quando ocorre a transi¢do entre dois niveis de energia conservando o
momento angular total do sistema e aquelas conhecidas como linhas proibidas, em que dentre as
condicdes necessdrias para ocorrer o ambiente deve apresentar uma densidade extremamente
baixa de dtomos e/ou moléculas. Ambiente esse que dificilmente serd reproduzido em condic¢des
terrestres e assim sendo, t€ém maior probabilidade de ocorrer em nuvens de gds € no meio

interestelar.
4.1.1 Recombinaciao

No processo de recombinagdo, um elétron livre se recombina com um fon e, a medida

que ocupa niveis atdbmicos com menor energia, emite fotons com energia igual a diferenca da
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energia destes niveis. Por exemplo, no espectro de nebulosas e AGNs, as linhas do hidrogénio da
série de Balmer, que consistem em transi¢Oes para o nivel 2, a linha Hou (A6563A) que € formada
quando um elétron decai do nivel 3 para o 2 e a linha Hp (M861A) do 4 para o 2, etc.

Pode-se também detectar linhas provenientes da recombinacdo de elétrons em dtomos de
elementos mais pesados (exemplo, O, C), porém, essas linhas sdo muito mais fracas e detectadas
somente em objetos (regides HII e nebulosas planetarias) proximos a Via Lictea.

A energia por unidade de tempo e, ,(/) emitida por um fon X!, em uma linha de emissdo
[, devido a transi¢cdo de um elétron ligado, que passa do nivel m para n (m > n), pode ser escrita

na forma simplificada

emm(l) = Cmn e ”(Xi) Te_oc7 (6)

sendo Cy, , uma constante, n. a densidade de elétrons livres, n(X‘) a abundancia de fons
X! e T, a temperatura dos elétrons livres. O expoente o é da ordem de 1.

Assim, as intensidades de linhas de recombinacdo aumentam com a diminui¢ao da
temperatura. Em geral, assume-se que elétrons livres localizados no gas de regides HII e de

AGNSs seguem a distribui¢ao de temperatura de Maxwell-Boltzmann.
4.1.2 Excitacio colisional

No processo de excitagdo colisional, elétrons ligados que estdo em um certo nivel de
um 4tomo sao conduzidos a um nivel de energia superior devido a colisd@o com elétrons livres.

Uma vez que os niveis de energia dos elementos pesados (exemplo, O, N, S,...) possuem
diferenca de energia (AE) da ordem da energia dos elétrons livres, ou seja, AE ~ k T¢, o processo
de excitagdo colisional nestes elementos € muito efetivo.

A energia por unidade de tempo e, ,() devido a excitagdo colisional em um ion Xi

pode ser escrita na forma

emn(l) = Anen(X) Qun(l) /(@ (1) T, 05 Xma Klepyy, ) (7

sendo A uma constante, Q,, ,(!) a forca colisional, @, ,(I) o peso estatistico do nivel
mais alto, Y, (/) a energia de excitagdo, e hv; a energia igual a AE.

Pode-se ver nas Equacdes 6 e 7 que linhas proibidas possuem uma dependéncia mais
forte com a temperatura eletronica que a de linhas permitidas. Este fato tem uma grande impor-

tancia na determinagdo de abundancias a partir de linhas excitadas colisionalmente.
4.2 Razao de linhas de emissao

Em geral, na andlise do espectro de nebulosas ionizadas e AGNs, ndo se considera
apenas a intensidade de uma dada linha de emissdo, mas a razio entre duas ou mais linhas, assim,

ndo hd necessidade de conhecer a distincia do objeto. Geralmente, utiliza-se como linha de
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referéncia, ou melhor, no denominador da razdo que estamos utilizando, uma linha do hidrogénio
como, por exemplo, a linha Ho ou HP.

Geralmente, a metalicidade é apresentada em relagdo a metalidade solar Z.), razao

pela qual vérios autores t€ém calculado a abundéancia de metais referentes as estimadas para a

atmosfera do Sol. Deve-se observar que os valores obtidos para a metalicidade dos diversos

elementos quimicos abrangem varias ordens de grandeza. Dessa forma, para uma andalise mais

adequada, deve-se estruturar esses valores em uma grade logaritmica. Outra questdo pertinente

€ de se adicionar o fator 12 as equacdes, isto se dd em fun¢do de que alguns elementos menos

abundantes (exemplo, uranio - U) possuirem valores do logaritimo da abundéancia em relacao

a do hidrogénio da orderm de —12. Por essa razdo, soma-se o fator 12 e todos os valores de

abundancias tornam-se positivos (GREVESSE, 1969). Por exemplo, a abundéncia de oxigénio

no Sol foi encontrada por Prieto et al. (2001) como sendo 12 +1og(O/H)e = 8,69.

Diferentes razdes de linhas de emissao dependem de diferentes parametros nebulares:

1) [NI]A6584/Hal6563 — A linha 16584 é formada no ion N, que estd localizado na regido

do gas de baixa excitacdo. A intensidade desta razdo depende diretamente da abundancia

de nitrogénio em relagdo a abundancia do hidrogénio (N/H). Uma vez que N/H € proporci-

onal a abundancia de O/H (geralmente utilizado como tracador da metalicidade), a razao

[NIIJA6584 /How pode ser utilizada como indicador da metalicidade. Essa razdo pratica-

mente ndo sofre efeitos de extin¢do interestelar devido a proximidade dos comprimentos

de onda das duas linhas envolvidas. Vale lembrar que as linhas Ho e [N1I] sdo linhas muito
intensas nos espectros de AGNS.

2) [OTIA5007 /HBA4861 — A maior abundancia do ion O>* ocorre em uma regio inter-
medidria de excitagdo. Esta razdo tem uma dependéncia direta com O/H, possui uma
certa dependéncia com a extin¢do e depende também do grau de ionizagdo do gas. Para
formar o [OIII], por fotoionizagdo, necessita-se de energia igual ou superior a 35 eV
(potencial de ionizacdo do [OII], (KROLIK, 1999)). Uma caracteristica importante é que o
oxigénio € um dos principais agentes resfriadores do gas. Assim, até um certo valor de
abundancia de O/H (12 + log(O/H) ~ 8,2), a medida que O/H aumenta, a intensidade de
[OII]A5007 /HB aumenta. Para 12 + log(O/H) 2 8,2, quando aumenta-se O/H, devido aos
efeitos do resfriamento, [OIII]A5007 /HB diminui.

3) [O1]A3727/[OII]A5007 — Uma vez que os fons OF e O>* se encontram em regides com
baixo e intermedidrio graus de ionizagdo, respectivamente, a intensidade desta razdo pode
ser utilizada como indicador do grau de excitagao do gés. Ou seja, quando a excitagdao do

gds cresce, o valor desta razdo diminui.

4) [NIIJA6583/[O1IJA3727 — Esta relagdo é geralmente utilizada como um indicador da
abundancia quimica do nitrogénio em relacdo a do oxigénio no gds ionizado de regides
HIT (VIEGAS; PRIETO, 1992; KEWLEY et al., 2001). Esta razdo possui uma forte
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dependéncia do grau de extin¢do devido a grande diferenca em comprimentos de onda das

linhas envolvidas.
4.3 Combinacoes entre razoes de linhas

Diagramas de diagndstico considerando combinagdes de duas razdes de linhas, como as
listadas acima, podem ser utilizados para derivar a metalicidade Z e o pardametro de ionizacdo U
de regides de formacdo estelar e AGNs. No que segue, algumas combina¢des de linhas utilizadas
na literatura (DORS et al., 2013) sdo listadas.

Figura 8 - Exemplo de diagrama de diagndstico utilizando a combinagdo das razdes de linhas
log N/H versus log O/H. Os pontos representam os objetos observados e a linha representa
o ajuste proposto (log N/H = (1,05+0,09) x log O/H — (0,35 +£0,33)) por Dors Jr. et al.

(2017).
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Fonte: Figura extraida de Dors et al. (2017).

1) [OTI]A5007/[O]A3727 versus [NII|]A6584 /[O1I]A3727 — Diagrama sugerido por Dopita
et al. (2000). A razdo [O1III] /[O1I] depende fortemente do grau de ionizagdo do gas (DORS
JR.; COPETTI, 2003; PEREZ-MONTERO; DIAZ, 2005) e a razdo [N1I]/[O1I] depende da
razdo de abundancia N/O e da metalicidade Z (DOPITA et al., 2000; KEWLEY; DOPITA,
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2002), para valores acima de 0,04 x Z., (KEWLEY; DOPITA, 2002).

2) [OII]A5007 /HP versus [NI[]A6584 /[OT]A3727 — Diagrama proposto por Dopita et al.
(2000). A razdo [OIII]/HJ foi sugerida por Edmunds e Pagel (1984) como um indicador da
abundéncia do oxigénio (O/H), entretanto, esta razdo tem uma forte dependéncia com U
(DOPITA; EVANS, 1986; MCGAUGH, 1991). Assim, [OIII] /HP ndo é um bom indicador
de metalicidade (KOBULNICKY et al., 1999).

3) ([OIIJA5007/HP)/([NIJA6584/Ha) versus [SII](AA6716,31)/[STII](A9069 + 9532) —
Pettini e Pagel (2004) mostraram que ([OIII]/HB)/([N1I]/Ha) pode ser utilizado para
estimar Z. Tendo em vista que esta razdo possui uma (fraca) dependéncia com U, o seu uso

para estimar Z, deve ser associada a uma outra razdo dependende de U, no caso [SII] /[S1II]
(DORS JR. et al., 2011).

4.4 Diagramas BPT

Com base no uso de razdes de intensidades de linhas de emissao Baldwin et al. (1981)
demonstraram que € possivel distinguir regides HII de AGNs. Os diagramas de diagndstico
(diagramas BPT), nome atribuido aos grdficos construidos a partir destas combinacdes de razdes
de linhas, propostos por estes autores e posteriomente estudados por Veilleux e Osterbrock (1987)
sdo a base padrdo para trabalhos no que tange a classificacao de galdxias até os dias atuais.

Para a utilizacdo dos diagramas de diagndstico, deve-se observar alguns critérios
(BALDWIN et al., 1981; VEILLEUX; OSTERBROCK, 1987). Em geral, sdo utilizadas as
linhas de maior intensidade observadas no espectro; tomar as intensidades de linhas o mais
proximo possivel, para minimizar os efeitos de avermelhamento e por fim, na falta de uma linha
do mesmo elemento, a razdo entre as intensidades deve ser com base nas linhas do hidrogénio
(Hoou HP).

O diagrama gaivota, inicialmente proposto por Baldwin et al. (1981) considera as rela-
¢oes entre as razdes de linhas [OIIT]A5007 /H versus [NII]L6584 /Ha.. Em trabahos posteriores
esse diagrama ("diagrama BPT") foi investigado por Veilleux e Osterbrock (1987) e vale ressaltar
que se estes trabalhos forem consultados a amostra encontrada para sua constru¢do provém de

dados de regides HII, nebulosas planetarias e nucleos ativos de galédxias, disponiveis a época.

A partir do aumento dos dados fornecidos pelo SDSS, o diagrama apresentou uma
"quebra" distinta entre dois tipos de objetos ("asas da gaivota"), como apresentado na Figura 10.
No ramo esquerdo, composto por galdxias com formagao estelar normal. Esse ramo corresponde
a metalicidade das regides HII destas galdxias. Por outro lado, o ramo direito, apresenta objetos
com caracteristicas de galaxias com nucleos ativos (KEWLEY et al., 2001; KAUFFMANN et
al., 2003).
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Figura 9 - Diagrama BPT/gaivota de uma amostra de galdxias do SDSS com SFHs sobrepostos. Linhas
tracejadas - Stasiiska (2006) (azul) e Kewley et al. (2006) (laranja). Nota-se que a esquerda
apresenta regides de Formacao Estelar e a direita apresenta Seyfert e LINERs (acima e abaixo,
respectivamente).
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Fonte: Adaptado de: Fernandes et al. (2009).
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Figura 10 - Diagrama BPT mostrando as razdes de intensidades
log([OIINA5007 /A4861) versus log([NII|A6584/M6563). Asteriscos representam AGNS,
circulos vazios regides HII e circulos cheios representam a amostra de objetos do Sloan Digital
Sky Survey (SDSS). A linha sélida e a linha tracejada representam a divisao entre regides HII
e AGNs2 %ropostas por Kauffmann et al. (2003) e Kewley et al. (2001), respectivamente.
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Fonte: Figura extraida de Dors et al.(2015).



5 CLASSIFICACAO DE NUCLEOS ATIVOS DE GALAXIAS

As informacdes fornecidas pelos espectros integrados de galédxias sdo dados fundamen-
tais para o estudo destes objetos. Por exemplo, quanto a busca de informagdes sobre eventos de
formacdo estelar, uma vez que a partir dos dados apenas fotométricos esse estudo ndo poderia
realizado. Assim, as informacdes provindas das linhas de emissdo espectrais sdo umas das
principais fontes de dados para o estudos de algumas propriedades das galdxias, como exemplo,
podemos citar os valores de redshifts.

Outras propriedades fisicas galdcticas também, podem ser estimadas através dos dados
espectrais, absorcdo interestelar, massa (luminosidade) e metalicidade sao alguns exemplos.
Antes de objetivar esse trabalho (metalicidade de nucleos ativos) hd de se entender como sdo

classificados esses objetos e por meio de quais informacoes.
5.1 Tipos de AGNs - Modelo Unificado

Uma vez em se tratando de objetos conhecidos como nucleos ativos de galédxias (Ac-
tive Galactic Nuclei - AGNs), sempre houve um interesse ou melhor, por que nao dizer uma
necessidade em separar estes objetos em classes distintas. Sendo que cada vez mais os trabalhos
direcionados a estes objetos apontavam para propriedades dispares. Varios autores (ROWAN,
1977; KEEL, 1980; LAWRENCE, 1982) buscaram ao longo dos anos, caracterizar estes nicleos
ativos e chegaram ao "Modelo Unificado". Este propunha que um AGN visto a partir de diferentes
angulos pelo observador apresentava linhas de emissdo com diferentes caracteristicas, ou seja,
diferentes intensidades e larguras (Full Width at Half Maximum - FWHM).

H4, sem duvida outras caracteristicas exploradas por diversos autores no sentido de
aprimorar o conhecimento destes objetos. Porém, menciona-se aqui essas caracteristicas por
estarem diretamente ligadas a "leitura" do espectro obtido de cada AGN. Assim, o modelo
unificado propde a ideia de que as galdxias do tipo Seyfert 2 sdo galdxias do tipo Seyfert 1 nas
quais a fonte central (BN) e a regido de linhas largas estdo ocultas da linha de observagao direta

pelo toro. J4, nas Seyfert 1 € possivel observar a fonte central e a regido de linhas largas.

O Modelo Unificado, representado na Figura 10, baseia-se que os diferentes tipos de
AGNs sdo explicados pela orientacdo da linha de visada (do inglés line-of-sight - LOS) de um
material com alta profundidade 6tica, o toro disposto em uma geometria assimétrica/toroidal em
torno do eixo central da "estrutura”.

Sob o ponto de vista edge-on (lado), o toro obscurece a radia¢do proveniente do disco de
acrecdo. Nesta posicao, classifica-se o objeto como uma Sy2 e quando visualizado pela posi¢do
face-on (topo), a parte central (BN) pode ser observada mais diretamente, tendo assim as galdxias
Syl (URRY; PADOVANI, 1995; ANTONUCCI, 1993).
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Figura 11 - Esquema representando o Modelo Unificado.
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Fonte: Adaptado de Urry e Padovani (1995).
5.2 Nucleos Ativos de Seyfert

Ha no Universo uma consideravel fracdo de galdxias observadas que apresentam linhas
de emissdo em seus espectros. Uma parte dessa fracdo € composta por galdxias com formagao
estelar intensa. Esses objetos possuem uma grande quantidade de regides HII nas quais o gas
¢ fotoionizado por estrelas dos tipos O e B (FRENCH, 1980). Em contrapartida, hd uma outra
classe de galdxias formadas por objetos com nucleos ativos, os quais sdo responsaveis pela
fotoionizacdo do gés que emite as linhas.

Os chamados nucleos ativos de galdxias (AGNs) apresentam luminosidade integrada
em todos os comprimentos de ondas (10'% < v 10% Hz) que resultaem L ~ 2 x 10* erg.s™!.
A fonte provével para essa quantidade € a liberacdo de energia gravitacional em um disco
de acres¢do que gira em torno de um buraco negro de grande massa (PETERSON, 1997).
Estima-se que na regidio central, préxima ao niicleo, a temperatura possa atingir 7 ~ 10* K
e que a densidade eletronica seja de N, ~ 1010 ¢m—3 (OSTERBROCK, 1983). Com base nas
informacdes das linhas espectrais € possivel também, estimar tanto os valores de massa quanto
das dimensdes, sendo da ordem de M ~ 1068 M., e os didmetros entre 2 X 10 a 2 x 1000 pc,
respectivamente (OSTERBROCK, 1983; FILIPPENKO et al., 1993).

Nesse estudo utilizamos dados de um tipo especifico de AGNs, as galaxias Seyfert
(homenagem a Carl K. Seyfert). A priori, Khachikian e Weedman (1974) propuseram uma

divisdo em dois tipos a saber, tipo 1 e 2 (conforme mostra a Figura 11). Esta divisdo baseia-se
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na relagd@o entre a largura das linhas proibidas e a largura das linhas da série de Balmer. Sendo
que, as galaxias Seyfert tipo 1 (Sy/) apresentam as linhas de Balmer mais largas que as linhas
proibidas (exemplo, [OII[]A5007) e as Seyfert tipo 2 (Sy2), quando ambas as linhas apresentam a

mesma largura.

Figura 12 - Espectos de nicelos de Seyfert tipo I (topo) e tipo II (base).
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Type I Seyfert
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Fonte: Adaptado de Tran (2002).

Lembrando que quando refere-se as "largura das linhas", significa a relacdo da
velocidade da regido em que estas linhas sdo formadas. Para Syl tem-se, FWHM entre
3000 a 10000 Km.s~! e para Sy2 entre 500 a 1000 Km.s~' (KHACHIKIAN; WEEDMAN,
1974).



6 DETERMINACAO DE METALICIDADE

A composi¢io quimica de uma galdxia pode ser obtida a partir da intensidade de linhas
de metais presentes no espectro destas. Em particular, espectros 6ticos de nebulosas sdo domina-
dos por linhas de emissao, que incluem as linhas de hidrogénio permitidas da série de Balmer
(HoA6563, HBA4861, HYA4340) e as linhas proibidas de elementos pesados ([OIT]AA3726,3729,
[OIII]AA4959,5007, [NIIJAA6548,6584, [SIT]AA6717,6731). Devemos salientar que ha nume-
rosas outras linhas de emissao mais fracas que também estao presentes nos espectros desses
objetos ([OIIT]A4363).

A metalicidade de um gés € definida como sendo a soma da abundéncia de todos os
elementos quimicos com massa atdmica maior que a do hélio (doravante metais), em relagdo a

abundancia do hidrogénio:
Z=(0/H)+ (N/H)+(S/H)+ (Ar/H) +.... . (8)

Considerando que, na maior parte dos casos, em estudos de nebulosas ionizadas e AGNs,
ndo podemos determinar a abundancia de todos os metais, temos que estimar a metalicidade
utilizando a abundancia quimica de poucos ou de apenas um elemento quimico. Entre os metais,
o oxigénio € o melhor tracador da metalicidade, devido aos fatores listados a seguir.

¢ E o elemento mais abundante entre os metais.

* Possui linhas de emissdo dos estigios de ionizagdo mais abundantes (O e O>T) facilmente

medidas no espectro observado no 6tico.

* Praticamente ndo precisamos utilizar Fatores de Correcdo de lonizacao (ionization cor-
rection factor - ICF) (PEIMBERT; COSTERO, 1969) para este elemento, ou seja, a
abundancia total O/H é dada por O/H ~ (O* /H*) + (O** /H*).

6.1 Determinacao de abundincia quimica em regioes H 11

A determinagdo da abundancia quimica em regides H II pode ser obtida por diferentes
métodos, tais como, por meio de linhas de recombinagao, linhas sensiveis a temperatura eletronica
(método direto) e pelo uso de linhas de emissoes fortes, facilmente observdveis (método indireto
- (DORS JR. et al., 2011)).

6.1.1 Meétodo direto

Este método consiste, basicamente, em medirmos a intensidade de uma linha de emissio
do fon para o qual queremos determinar a abundéncia e, utilizando valores calculados da
densidade eletronica (N,) e temperatura eletronica (7,), calculamos sua abundancia. A densidade

eletrdnica pode ser obtida pela razdo de linhas do enxofre [SI[]A6716/A6731, enquanto que a
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temperatura eletronica pode ser estimada com a utiliza¢do da razdo de linhas [OIII][(A4959 +
A5007)/A4363]. Uma vez determinadas a temperatura e a densidade eletronica, a abundancia de

um elemento em um certo estagio de ionizagio X', em relagdo a abundancia do hidrogénio, pode
ser estimada por (OSTERBROCK, 2006).

Ny 17\.””/ h(Vy — Vi) @ (Te; Ne)b
Nyg+ Iyp JHp

; €))

sendo Nyi a abundancia do fon X! relativa & abundancia do hidrogénio Ny, L, a
intensidade da linha emitida pelo ion X', i(v,s —Vv,,) a diferenca de energia entre dois niveis de
transicdo n’ e n, g,y a taxa de excitagdo colisional de elétrons do nivel n para n’, b o fator de
desvio do equilibrio termodinadmico e jyg o coeficiente de emissao da linha do hidrogénio Hp.

Para obtermos a abundancia total de um elemento qualquer X, € necessario somar as

abundancias de todos os seus estdgios de ionizagao,

i
NX) =YX =x"+X'+X*+ ... + X, (10)
0

sendo "i" o niimero de elétrons do elemento X.

Se as linhas de emissdo de todos os estdgios de ionizacdo de um elemento forem
observadas, a abundancia total € obtida pela equagdo acima. Caso contrario, temos que aplicar o
ICE.

6.1.2 Meétodo indireto

Quando linhas sensiveis a temperatura eletronica nao sao medidas, como ocorre em
objetos distantes e/ou com baixa excita¢do, devemos utilizar métodos indiretos para determinar a
abundancia quimica de um certo elemento.

Um dos métodos indiretos mais usados foi proposto por Pagel et al. (1979) e consiste
em calibrar a abundincia do oxigénio em relagéo a do hidrogénio (O/H) com a intensidade de

linhas de emissdo facilmente observaveis, no caso o indice R»3, definido por:

Ry3 = ([OTA3727 + [OII]A4959 + A5007)/Hp. (11)

A idéia € simples, uma vez que:
« {[OMA3727/HB} =< (OT/H") e

» {[OII]A4959 + A5007)/HP} o< (02+/H+),
temos que
» Ry o< {(O* /H*) 4 (O%* /H*)} = (O/H).
Assim, da Equacdo 11 obtem-se também, R»3 o< Z. Ao longo dos anos, diversas calibra-

¢oes do Ry3 com O/H tém sido propostas, como por exemplo, as de Edmunds e Pagel (1984),
McGaugh (1991), Zaritsky et al. (1994) e Dors Jr. e Copetti (2005).
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Outras linhas de emissdo podem também ser usadas para estimar O/H como, por

exemplo, os indices

N2 = log([NIIJA6584/Hax) (12)

03N2 = log([OT|A5007 /HB) / [NTI]A6584 /Hor) (13)

propostos por Storchi-Bergmann et al. (1994) e Alloin et al. (1979), respectivamente.
Estes dois indicadores apresentam, sobretudo, baixa sensibilidade a extin¢ao interestelar devido
as linhas de emiss@o possuirem comprimento de onda préximos, ao contrario do indice R»3.

Basicamente, para obtermos uma calibracio de abundancia tedrica, utilizamos modelos
de fotoionizacao. Nestes, definimos uma faixa de valores de metalicidade como sendo um dos
parametros de entrada. Um dos parametros de saida dos modelos sdo intensidades de linhas de
emissdo. Desta forma, obtemos uma funcao (calibra¢do) ajustando os valores de metalicidade e

os valores de uma dada razdo de linhas.
6.2 Determinacio de metalicidade em AGNs

A metalicidade de AGNs € um importante parametro porque define limites para o regime
de alta metalicidade nos modelos de evolucdo quimica de galdxias (COUSIN et al., 2016; FU
etal., 2013; PILKINGTON et al., 2012; MOLLA: DIAZ, 2005), bem como, pode ser utilizada
para investigar o enriquecimento do Universo (DORS et al., 2014; MATSUOKA et al., 2009;
NAGAO et al., 2006; CASTRO et al., 2017).

A metalicidade da fase gasosa de AGNs, bem como a de regides de formacao estelar,
podem ser obtidas utilizando dois métodos como demostrado acima. No que segue, apresentamos

uma introducdo a aplicagdo destes métodos em AGNSs.
6.2.1 Método-T; (direto)

Como descrito na Sec¢do 6.1.1, o método-T7; se baseia em medicdes de linhas de emissao
dos principais estdgios de ionizacdo de um dado elemento (exemplos, O, N, S) e na medida direta
da temperatura e da densidade eletronica (OSTERBROCK, 2006).

No que diz respeito a aplicabilidade do método-7;, ha um consenso de que ele fornece
estimativas confidveis de metalicidade para regides de formacao estelar. De fato, Pilyugin (2003)
encontrou um bom acordo entre valores de O/H obtidos com o método-7; em regides HII com
valores medidos em estrelas proximas a estes objetos. No entanto, Dors et al. (2015) mostraram
que este método nao pode ser aplicado para AGNs Zhang et al. (2013), Prieto et al. (2005),
Contini (2012).
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6.2.2 Meétodo de linhas fortes (indireto)

Como descrito na Secdo 6.1.2, este método utiliza uma calibrag@o entre a razao de linhas
de emissdo facilmente medidas e a metalicidade ou abundancia quimica de um determinado
elemento, geralmente o oxigénio (PAGEL et al., 1979; EDMUNDS; PAGEL, 1984; STORCHI-
BERGMANN et al., 1998; PILYUGIN, 2000; PILYUGIN, 2001; KEWLEY; DOPITA, 2002;
DORS JR.; COPETTI, 2005; STASINSKA, 2006; PILYUGIN; GREBEL, 2016; ASARI et al.,
2016). Ao longo de décadas, varias calibracOes entre emissOes de linhas fortes e abundancias
do oxigénio tém sido propostas para ser utlizadas em estudos de regides de formacao estelar
(LOPEZ-SANCHEZ; ESTEBAN, 2010).

Apesar da metalicidade de AGNs ter sido estimada por muitos autores (FELTRE et al.,
2016; DORS et al., 2015; RICHARDSON et al., 2014; BATRA; BALDWIN, 2014; DU et al.,
2014; WANG et al., 2011; DHANDA et al., 2007; BALDWIN et al., 2003; HAMANN et al., 2002;
FERLAND et al., 1996; HAMANN; FERLAND, 1992; HAMANN; FERLAND, 1993), parece
que as unicas calibracdes disponiveis na literatura para esta classe de objeto sdo as propostas
por Storchi-Bergmann et al. (1998) e por Dors et al. (2014). Esses autores usaram resultados de
modelos de fotoioniza¢do construidos com o cédigo CLOUDY e obtiveram expressdes facilmente
aplicdveis considerando linhas de emiss@o no 6tico (STORCHI-BERGMANN et al., 1998) e
no ultravioleta (DORS et al., 2014). A seguir, pode ser visto um resumo das derivagdes de suas

calibragdes.
6.2.2.1 Otico

I - Storchi-Bergmann et al. (1998) propuseram duas calibra¢des bidimensionais para
estimar O/H. A primeira calibragio considera razdes de linhas x = [N 11]JAAL6548,6584/HoLe y =
[O 111]AA4959,5007/HP e é dada por

(O/H) = 8,34+(0,212x)— (0,012x%) — (0,002y)
+ (0,007xy) — (0,002x%y) 4 (6,52 x 10~4y?) (14)
+ (2,27 x 10~%xy?) + (8,87 x 1077 x%y?),
sendo x a razdo de linhas com uma maior dependéncia com a metalicidade e y a razao
com uma maior dependéncia com o pardmentro de ioniza¢do. A segunda calibrac@o considera u
= log([O 11]AA3727,3729/[O 111]AA4959,5007) e
v = log([N 11]AA6548,6584/Ha e é dada por

(O/H) 8,643 —0,275u+0, 164 u>
0,655v—0,154uv — 0,021 u?v (15)

0,288v2 +0, 162uv? +0,0353u?v?,

-
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sendo neste caso u dependente do parametro de ionizacdo. Nas Figuras 13 e 14 as

curvas referentes a estas calibracdes sao mostradas.

Figura 13 - Calibragdo entre razdes de linhas [N 11]JAA6548,6584/Ha
e [O 111]JAA4959,5007/Hp e abundancia de oxigénio (z = 12+ log(O/H), Equacdo 14) suge-
rida por Storchi-Bergmann et al. (1998). As curvas representam resultados de modelos de
fotoionizagao.
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Fonte: Storchi-Bergmann et al. (1998).

E vélido observar que em ambas as calibragdes acima propostas utilizaram-se, na
construgdo dos modelos de fotoionizagdo, a seguinte relagdo entre N/O — O/H em que assume-

se o nitrogénio como um elemento de fonte secundéria.

log(N/O) = 0,96 [12 + log(O/H)] — 9,29. (16)
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Figura 14 - Calibragdo entre razbes de linhas log([O11]AA3727,3729/[O 111]AA4959,5007) e
log([N 11]AA6548,6584/Ha) e abundincia de oxigénio (z = 12 + log(O/H), Equagéo
15) sugerida por Storchi-Bergmann et al. (1998). As curvas representam resultados de
modelos de fotoionizagao.

Log([NIT]/Ha)

-1 ~0.5 0
Log([011)/[0111])

Fonte: Storchi-Bergmann et al. (1998).

6.2.2.2 Ultravioleta

II - Dors et al. (2014) consideraram uma calibrac@o entre a metalicidade Z e a razdo de
linhas entre o carbono e o hélio definida por
C43 = log[(CIVA1549 + CIII|A1909) /He ITA1640]. (17)

A Tabela 1 apresenta os coeficientes dos ajustes entre C43 e Z para diferentes valores
do logaritimo do parametro de ionizagdo logU e, na Figura 15, as curvas representando estes
ajustes sdo mostradas. Pode-se ver uma forte dependéncia da relagdao C43 e Z com o parametro

de ionizacdo. Assim, Dors et al. (2014) surgeriam derivar U utilizando a equagdo

logU = —0,10(£0,06) x x> — 1,14(£0,02) x x — 1,93(+0,03), (18)

sendo x = log(CIII/CIV).
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Figura 15 - Logaritmo da metalicidade em relacdo a unidade solar versus
C43=log[(C IVA1549+C I11]A1909)/He ITA1640]. As curvas apresentam os ajustes (Tabela 1)
sobre os resultados dos modelos de fotoionizacdo, representado por pontos. A drea hachurada
separa os bracos superior e inferior como indicado.

-
.
.

1

Lower branch

C43
Fonte: Dors et al. (2014)
Também, como pode ser visto na Figura 15, deve-se escolher um ramo da calibracao

para calcular a metalicidade. Como geralmente AGNs possuem metalicidade Z > (0,5 x Z)),

deve ser utilizado o ramo superior.
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Tabela 1 - Coeficientes de ajuste de log(Z/Z.) = a x C43? 4+ b x C43 + ¢ para diferentes valores de logU.

logU a b c

ramo superior
—-1,0 —1,45(£0,15) —0,25(£0,16) 0,67(£0,04)
-1,5 —-0,59(+0,06) —0,77(£0,03) 0,35(£0,01)
-2,0 —0,18(+0,02) —0,71(£0,03) —0,06(40,01)
-2,5 -0,22(4+0,02) —0,79(+0,03) —0,38(40,01)
-3,0 —0,12(+0,02) —0,71(+0,06) —0,63(40,03)
ramo inferior
—-1,0  4,60(+0,85) —4,03(x1,17) —1,06(£0,39)
—-1,5 4,90(+0,78) —2,53(%+0,80) —1,49(+0,19)
-2,0 1,13(%0,24) 1,37(+0,08) —1,70(40,01)
( ) )
( ) )

—-2,5 0,76(+£0,18 1,82(+0,10) —1,03(+0,.01
—-3,0 1,02(+£0,29 2,81(£0,39) —0,01(£0,11
Fonte: Dors et al. (2014).




7 NOVAS CALIBRACOES PARA DERIVAR METALICIDADE DE AGNs

Esse capitulo apresenta a metodologia utilizada para derivar uma calibragdo entre a
razao de linhas [N I1]A6584/[O 11]A3727 ¢ a metalicidade de AGNss tipo Seyfert 2. Também, uma
nova calibragio entre a razdo de linhas (CIVA1549+ CIIIA1909)/HellA1640 (ultravioleta) e a
metalicidade de AGNs foi obtida.

Para obter uma relacdo entre a metalicidade e linhas de emissao fortes de galdxias
Sy2, compilou-se da literatura intensidades de linhas de emissdo estreitas e observadas
no oOtico e ultravioleta. Estes dados observacionais foram comparados com os resultados
de uma grade de modelos de fotoionizacdo a fim de estimar a metalicidade de cada objeto.

No que segue, € apresentada uma descri¢ao dos modelos de fotoionizacdo e da amostra de objetos.

7.1 Otico

O indice definido por

N202 = log ([NTI]A6584 / [O11]A3727) (19)

foi proposto por Dopita et al. (2000) para ser aplicado no estudo de abundancia quimica
de regides de formacao estelar (KEWLEY; DOPITA, 2002; KEWLEY; ELLISON, 2008). Mode-
los de fotoionizac@o construidos para representar regides HII tém mostrado que esta razdo de
linhas tem a vantagem de ser menos dependente do parametro de ionizacdo que outros indices,
por exemplo, [OIIIJA5007/HB, Ry3 e [NI[]A6584 /Hoo (KEWLEY; DOPITA, 2002). Entretanto,
ndo se sabe se este resultado converge para AGNs. Assim, para testar faz-se necessdrio comparar
os resultados de nossos modelos para o indice N202 e N2 = log [NIIJA6584 /Ho versus o
logaritmo do parametro de ionizagdo, que para diferentes valores de metalicidade sdo mostrados
na Figura 16.

Como € mostrado no capitulo anterior, o indice N2 foi proposto por Storchi-Bergmann
et al. (1998) para ser usado como indicador de metalicidade de AGNs e também tem sido
aplicado em estudos de regides de formagio estelar (PEREZ-MONTERO; VILCHEZ, 2009).
Como podemos ver na Figura 16, N20?2 varia por cerca de 0,5 dex para toda a faixa de valores
de log U, enquanto N2 varia por cerca de 1,0 dex. Além disso, N2 mostra um comportamento
bimodal com a metalicidade, no sentido que seu valor aumenta com a metalicidade no regime
(Z/Zs) < 1,0 e diminui para maiores valores de metalicidade.

A desvantagem de utilizar a relacdo de metalicidade de linhas fortes baseada nas linhas
de emissdo do [N II] é a forte dependéncia delas com a razdo de abundincia de N/O (PEREZ—
MONTERO; VILCHEZ, 2009), sendo que [N1A0584

[OTA3727 ~
De fato, a maioria das grades dos modelos de fotoionizac¢do construidas para representar AGNs

g. que € pouco conhecida para AGNss.

tém considerado rela¢des entre N e O (ou Z/Z) obtidas de estudos de metalicidade de regides
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HII (DORS et al., 2014; DORS et al., 2015; GROVES et al., 2006). Por exemplo, Storchi-
Bergmann et al. (1998) assumiram em seus modelos uma origem secundaria para o nitrogénio
(N/O =~ O/H) e usaram a rela¢do obtida de estudos de nicleos starburst por Storchi-Bergmann
et al. (1994). Recentemente, Dors Jr. et al. (2017) derivaram uma relacdo entre N e O para Sy2

que podera ser considerada em modelos futuros.

Figura 16 - Indices N202 e N2 versus o logaritmo do pardmetro de ionizacdo paradiferentes metalicidades,
painéis inferior e superior, respectivamente. As retas conectam resultados dos modelos de
fotoionizacdo representados por pontos. Resultados de modelos com diferentes metalicidades
sdo representados por diferentes cores, como indicado.

| T T
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logly
Fonte: Autor

Para calibrar o indice N202 com a metalicidade adotou-se a seguinte metodologia:
Inicialmente, considera-se um diagrama [O III]A5007 / [O1I]A3727 versus
[INII]A6584 / [OTI]A3727 contendo o resultado dos nossos modelos e os dados observacionais
(Secdo 3.2). Na Figura 17 este diagrama € mostrado. Pode-se ver que todos os dados observacio-
nais estao localizados dentro das regides ocupadas pelos nossos modelos, com excessao de um
objeto, isto €, NGC1068 (representado por um tridngulo) ndo considerado em nossas anélises.
Diferente dos resultados do modelo de Storchi-Bergmann et al. (1998), observa-se que

as curvas representando os resultados de nossos modelos de fotoionizacdo sobrepdem-se para
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valores extremos de log U. Assim, ndo foi considerada em nossa andlise esses valores extremos
(logU > —1,8elogU < —3,5paraZ/Z; > 2,0), uma vez que nio pode-se distinguir entre
duas estimativas de metalicidade.

Portanto, para calibrar a metalicidade como uma funcao do indice N202, utilizando a
Figura 17, calcula-se os valores da metalicidade e do logaritmo do pardmetro de ionizagdo para
cada objeto em nossa amostra utilizando interpolagdes lineares entre nossos modelos. Estes

valores interpolados estdo listados nas colunas 2 e 3 , respectivamente, da Tabela 2.

Tabela 2 - Identificac@o, pardmetro de ionizagdo e metalicidade (Z/Z) estimados usando interpolacdo
da Figura 17, Z/Z, pelo indice N202 (Equagio 20), log L(HP), densidade de elétrons (Ne),

excesso de cor E(B-V) e a referéncia original para os objetos em nossa amostra.

Identificagdo logU Z/Zs logL(HB)(ergs™!) N, (cm™3) E(B-V) Ref.

Interpolagdo N202

1Zw 92 25 0,67 0,67 41,55 822,0 0,15 1
NGC 3393 23 1,85 1,80 — 2022,0 0,20 1
Mrk 176 2,5 1,22 1,12 40,02 535,0 0,60 1
3c033 -2,6 0,67 0,66 40,51 252,0 0,23 1
Mrk 3 26 1,25 1,16 40,91 948.,0 0,45 1
Mrk 573 2,5 1,22 1,12 40,51 781,0 0,30 1
NGC 1068 -2,4 4,00 — 42,03 — 0,32 1
Mrk 78 2,77 0,32 0,77 40,80 370,0 0,45 1
Mrk 34 -2,6 097 0,93 41,31 546,0 0,26 1
Mrk 1 2,5 112 1,07 40,20 767,0 0,41 1
3c433 3,0 1,02 1,10 40,36 50,0 0,57 1
Mrk 270 -29 0,87 0,82 39,72 1027,0 0,20 1
3c452 -3,0 1,00 1,02 40,17 50,0 0,47 1
Mrk 198 2,8 1,22 1,16 40,34 111,0 0,22 1
Mrk 268 3,0 1,17 1,46 40,69 260,0 0,40 1
Mrk 273 -3,2 0,67 0,62 40,25 50,0 0,86 1
NGC 3227 2,7 1,62 1,62 — 647,0 0,36 1
Mrk 6 -2,5 1,09 1,01 — 647,0 0,37 1
ESO 138 G1 -25 0,57 0,59 — 685,0 0,29 1
NGC 5643 2,7 0,87 0,82 40,59 141,0 0,52 1
NGC 1667 320,92 0,90 39,06 281,0 1,31 1
Mrk 423 3,2 0,82 0,75 40,13 239,0 0,35 1
Mrk 609 -2,7 1,50 1,55 40,54 239,0 0,57 1
Mrk 226SW -3,1 0,75 0,69 — 296,0 0,53 1

Continua na

proxima pdgina
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Tabela 2 —
Continuagdo da

pdgina anterior

Identificacdo logU Z/Z logL(HB)(ergs™!) N (cm™3) E(B-V) Ref.

Interpolacio N202

NGC 3081 2,6 1,32 1,29 — 693,0 0,33 1
NGC 3281 277 1,32 1,30 — 974,0 0,56 1
NGC 3982 -2,5 1,00 0,95 — 819,0 0,24 1
NGC4388 -2,5 092 0,83 — 343,0 0,39 1
NGC5135 -2,8 1,30 1,36 — 492,0 0,56 1
NGC 5643 277 0,92 0,89 40,59 451,0 0,56 1
NGC5728 -2,7 1,30 1,30 41,10 606,0 0,54 1
NGC 6300 -29 0,77 0,73 — 360,0 0,70 1
NGC 6890 23 1,75 1,61 — 176,0 0,27 1
IC 5063 -2,8 0,87 0,82 — 311,0 0,48 1
IC5135 29 1,07 1,09 — 471,0 0,55 1
Mrk 744 2,6 1,62 1,59 39,88 606,0 — 1
Mrk 1066 -3,0 0,95 1,01 — — — 1
NGC 5506 2,7 1,19 1,15 39,68 809,0 0,68 1
NGC2110 -3,1 1,07 1,12 39,68 395,0 0,53 1
NGC 3281 2,8 0,92 0,90 39,22 471,0 0,68 1
Akn 347 -2,5 1,37 1,30 39,93 606,0 0,54 1
UM 16 2,6 0,92 0,88 41,07 606,0 0,36 1
Mrk 533 23 1,82 1,71 40,82 1046,0 0,35 1
1Zw 92 -2,5 0,72 0,68 41,44 805,0 0,19 1
Mrk 612 2,5 1,82 1,82 40,20 75,0 0,48 1
Mrk 622 -3,2 0,57 0,54 40,71 64,0 1,17 1
IC 1657 -25 0,85 0,81 39,24 40,0 — 2
(HIRAS 3,0 1,25 1,20 39,80 90,0 — 2
IC 1816 -29 2,00 2,01 39,96 8691,0 — 2
NGC 1125 -2,8 1,00 0,97 39,70 403,0 — 2
2)MCG 3,0 1,20 1,17 39,43 949,0 — 2
(3)IRAS 2,8 0,87 0,84 39,22 532,0 — 2
(4)ESO 3,0 142 1,38 39,74 581.,0 — 2
NGC 6300 3,2 1,20 1,17 37,92 330,0 — 2
(5)ESO 277 1,25 1,23 39,35 2449,0 — 2
NGC 6926 -2,8 0,90 0,90 38,86 305,0 — 2

Continua na

proxima pdgina
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Tabela 2 —
Continuagdo da

pdgina anterior

Identificacio logU Z/Zs logL(HB)(ergs™!) N (cm™3) E(B-V) Ref.

Interpolagao N202

IC 1368 -2,7 0,95 1,02 38,78 217,0 — 2
NGC 7590 2,77 0,97 1,00 38,54 121,0 —

Fonte: (1)Dados compilados por Dors et al. (2015); (2)Observados por Dopita et al. (2015);
(1)IRAS01475-0740; (2)MCG-06-23-038; (3)IRAS11215-2806; (4)ESO137-G34;
(5)ESO103-G35.

Figura 17 - Logaritmo da razdo de linhas [O II[]A5007 /[O I[]A3727 versus N202. As linhas s6lidas conec-
tam os resultados dos nossos modelos com iso-metalicidade, enquanto as linhas tracejadas,
conectam modelos com iso-pardmetro de ionizag¢do, como indicado. Os pontos representam
os dados observados compilados da literatura. O ponto fora da regido ocupada pelos modelos
(representado por um triangulo) corresponde ao nicleo de NGC1068.
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Entre os objetos selecionados, observou-se que NGC7674 (ndo listado na Tabela 2) apre-
senta o valor mais alto de metalicidade (Z/Z.;, = 3,25), em contraste com valores relativamente
baixos (Z/Zz = 0,50) encontrados por Dors et al. (2014), usando o indice C43, o qual considera
linhas de emissdo no UV. Dors et al. (2015) também estimaram valores de baixa metalicidade
para esse objeto (Z/Z = 1) usando a primeira calibracido dada por Storchi-Bergmann et al.
(1998). Os dados no otico desse objeto foram originalmente publicados por Shuder e Osterbrock
(1981), que relataram a presenca de asas em todas as linhas de emissdo medidas, exceto em
[OIIJA3727. Este fato poderia levar a subestimar o fluxo de [OII|A3727 conduzindo a um valor
mais alto de metalicidade. Assim, para evitar qualquer possibilidade de derivar uma calibragdo
incerta de metalicidade introduzido por considerar NGC7674, eliminamos esse objeto em nossa
andlise.

Na Figura 18, os valores de Z/Z, interpolados, os valores observados N202 e o ajuste

destes dados obtido por

(Z/Z2) = 1,08(£0,19) x N202% + 1,78(+0,07) x N202 + 1,24(+0,01)  (20)

sdo mostrados.

Embora essa relagdo seja unidimensional, ou seja, ela utiliza apenas uma relagcdo de
linha principalmente dependente da metalicidade, a presente calibragcdo leva em consideragdo a
dependéncia com o parametro de ionizagdo através da razao
[O II]A5007/[O IT]A3727, que é fortemente dependente de U e, que foi considerado nas
estimativas de Z/Z, (Figura 16).

7.2 Ultravioleta

Nagao et al. (2006) construiram uma grade de modelos de fotoionizacao e mostraram
que a razdo de linhas CIVA1549 /He ITA1640 pode ser utilizada como um indicador da metalici-
dade de AGNs. Entretanto, esta razao de linhas possui uma forte dependéncia com o parametro
de ionizacdo, o que a faz produzir resultados incertos de metalicidade.

Este problema foi abordado por Dors et al. (2014), que sugeriram adicionar ao nu-
merador desta razdo a linha CIII]A1909. Assim, estes autores propuseram o indice definido

por:

C43 = log [(CIVA1549 + CIIIJA1909)/ He IIA1640] (21)

como um indicador de metalicidade em AGNs. Este novo indice possui uma dependéncia
mais fraca com U que a razao CIVA1549/He ITA1640, como podemos ver na Figura ... . Uma

descri¢cdo da obtencdo da calibracdo entre C43 e Z foi dada na Sec@o ... e ndo serd repetida aqui.
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Figura 18 - Z/Z, versus indice N202. Os pontos representam as estimativas de metalicidade obtida pela
interpolacdo dos resultados do nosso modelo de fotoionizacdo utilizando a Figura 17 e valores
observados de N202, ambos listados na Tabela 2. A curva representa o ajuste sobre estes
pontos representado pela Equacdo 20
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Uma outra vantagem do indice C43 € que ele possui uma menor dependéncia com a razdo de

abundancia C/O que a razdo CIVA1549 /He L1640 (DORS et al., 2014).

A calibracgdo entre C43-Z proposta por Dors et al. (2014) € tedrica. Com o objetivo de
obter uma calibra¢do semi-empirica deste indice, aplicamos a mesma metodologia utilizada para
obter a calibracdo entre N202 e Z, mostrada anteriormente.

Na Figura 20, as razdes de linhas log(CIIIA1909/CIVA1559) versus C43 preditas pelos
modelos de fotoionizacdo (Secao 3.2) sdo comparadas as intensidades de linhas de emissao
da amostra observacional (Sec¢iao 3.2). Podemos ver que os modelos reproduzem os dados
observacionais. Desta comparacao, obtem-se por interpolacdo os valores de metalicidade e
parametro de ionizacdo, listados na Tabela 3. Na Figura 21, estes valores de metalidade versus o
valor de C43, para a amostra de objetos, sdo mostrados. Podemos ver uma clara correlacao entre

eles, sendo que o ajuste destes dados é bem representado por

(Z)Z2) = —9,18(£11,82) x C43% + 6,01(£11,55) x C43 + 0,86(£2,75).  (22)
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Figura 19 - O logaritmo do parametro de ionizacdo versus o indice C43 e o logaritmo da razdo de
linhas CIV /Hell para diferentes metalicidades, representados por linhas cheias e tracejadas
respectivamente. As retas conectam resultados dos modelos de fotoionizacao representados

por pontos.
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Tabela 3 - Identificac@o, pardmetro de ionizagdo e metalicidade (Z/Z) estimados usando interpolacdo
da Figura 20, Z/Z:, pelo indice C43 (Equagéo 22), log L(He II). Intensidades de linhas foram
obtidas de Dors et al.(2014).

Identificacao logU Z/Zs log L(HelI)(erg s
Interpolacdo C43
NGC 1068 —-1,4 1,82 1,12 40,80
NGC 4507 —14 1,35 1,44 40,24
NGC 5506 —1,7 0,75 1,12 39,89
NGC 7674 —-1,5 1,02 1,27 40,57
Mrk 3 —-1,3 1,45 1,49 40,34
Mrk 573 —1,2 1,85 1,64 40,75
Mrk 1388 —-1,3 1,52 1,58 41,09
MCG-3-34-64 —14 1,82 1,84 40,38
NGC 7674 —-1,6 0,82 0,91 41,27
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Figura 20 - Logaritmo da razdo de linhas [CIII]A1909/[CIV]A1949 versus C43. As linhas sélidas conec-
tam os resultados dos nossos modelos com iso-metalicidade, enquanto as linhas tracejadas,
conectam modelos com iso-pardmetro de ionizagdo, como indicado. Os pontos represen-
tam os dados observados compilados da literatura. O ponto representado por um tridngulo
corresponde ao nicleo de NGC1068.
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Figura 21 - Z/Z, versus C43. Os pontos representam as estimativas de metalicidade obtida pela inter-
polacdo dos resultados do nosso modelo de fotoionizagdo utilizando a Figura 20 e valores
observados de C43, ambos listados na Tabela 3. A curva representa o ajuste sobre estes pontos
repre&entado pela Equacao 22
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8 RESULTADOS E DISCUSSOES

A metalicidade de AGNs € um importante parametro pois define restri¢cdes para o regime
de alta metalicidade nos modelos de evoluc¢iao quimica de galdxias (COUSIN et al., 2016; FU et
al., 2013; PILKINGTON et al., 2012; MOLLA: DIAZ, 2005), bem como, pode ser utilizada para
investigar o enriquecimento quimico do Universo (DORS et al., 2014; MATSUOKA et al., 2009;
NAGADO et al., 2006), uma vez que podemos observar (e medir a metalicidade) AGNs a altos
redshift (z > 4).

Estimativas de metalicidade das NLRs de galdxias Sy2 e de regides centrais de galdxias
com formacgao estelar podem ser obtidas, indiretamente, pela utilizacdo do método de intersec¢ao
central (DORS et al., 2015; GUSEV et al., 2012; PILYUGIN et al., 2007; PILYUGIN et al., 2004;
ZEE et al., 1998; ZARITSKY et al., 1994; VILA-COSTAS; EDMUNDS, 1992). Este método
consiste em obter o valor de abundancia no centro de uma galdxia a partir da extrapolacao do
gradiente de abundancia quimica (ou metalicidade) de um dado elemento derivado a partir de
dados espectroscopicos de regides HII localizados ao longo dos seu disco. Por exemplo, para a

galaxia espiral M101, Dors Jr. e Copetti (2005) derivaram o gradiente de abundancia do oxigénio

12+1og(O/H) = (—0,035 £0,002) R(kpc) + (9, 15 +0,04). (23)

Assim, a extrapolagdo deste gradiente ao nucleo de M 101 corresponde ao valor da
abundancia de oxigénio para R = 0 kpc, ou seja, 12 +1og(O/H)z_o=9,15+0,04,0u (Z/Z:) =
2,9.

Dors et al. (2015) encontraram que as abundancias no centro de galdxias obtidas por este
método sdo semelhantes ou ligeramente mais elevados que valores obtidos usando o método de
linhas fortes proposto por Storchi-Bergmann et al. (1998). No entanto, o0 método de intersec¢ao
central requer observar uma grande amostra de regidoes HII e € limitado a objetos espacialmente
resolvidos, isto é, objetos com baixos redshifts (préximos).

Dors et al. (2015), considerando dados de uma amostra de Sy2, também analisaram
os resultados obtidos pela utilizacdo do Método-Te (Secao 6.2) e encontraram que este método
substima a abundancia de oxigénio em até ~ 2 dex quando comparadas as abundancias derivadas
através do método de linhas fortes e através de extrapolagdes de gradientes. Assim, determinacdes
de abundancias baseadas na emissdo de linhas fortes parece ser o método mais confidvel e facil
para ser utilizado em AGNSs tipo Sy2.

Até agora, apenas trés relacdes entre a metalicidade e linhas de emissdo fortes e estreitas
de AGNss estdo disponiveis na literatura: a relacdo baseada na linhas de emissdo do ultravioleta
proposta por Dors et al. (2014) e as duas relacdes baseadas em linhas de emissdo do 6tico
propostas por Storchi-Bergmann et al. (1998).

Dors et al. (2015) mostraram que a primeira relagdo proposta por Storchi-Bergmann
et al. (1998), dada pela Equacao 19, apresenta um melhor acordo com os modelos recentes de

fotoionizacdo do que o método de abundancia de intersec¢ao central.
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Além das razdes de linhas no 6tico consideradas por Storchi-Bergmann et al. (1998),
outras razdes poderiam ser utilizadas como indicadores de metalicidade de NLRs de galdxias Sy2
como, por exemplo, Ry3 = ([OIJA3727 + [OIIT]A4959 + A50070/H sugerido por Pagel et al.
(1979) para estimar abundancias de oxigénio em regides de formacdo estelar. Dors et al. (2015),
utilizando uma grade de modelos de fotoionizagdo, encontraram uma nova relagdo O/H — R»3
para NLRs de galdxias Sy2.

No entanto, esses autores apontam que as NLRs de galdxias Sy2 poderiam ter uma
fonte secundéria de aquecimento além da radiagdo proveniente do BN, provavelmente choque
de gds com baixa velocidade (v < 500 km/s). Este fato produz, principalmente, um aumento na
intensidade das linhas mais sensiveis a temperatura eletronica, como, por exemplo, as linhas do
[OII1] e, consequentemente, a relagio O/H — R»3 ndo € confidvel para estes tipos de objetos.

A utilizagdo de indicadores de metalicidade baseados em linhas de emissao fortes envol-
vendo fons com potencial de ioniza¢do semelhante pode minimizar esse efeito. Neste sentido, o
indice N202 tem vantagem em relacdo a maioria dos outros indicadores de metalicidade, porque
os fons envolvidos, N* e O, tém potenciais de ionizagdo préximos, ou seja, 29,60 eV e 35,12
eV, respectivamente.

Com o objetivo de comparar a metalicidade estimada pela nossa relagio N202 — Z/Z,
com resultados obtidos utilizando outras calibracdes, representamos graficamente na Figura 22
(painel inferior) as estimativas de metalicidade para objetos da nossa amostra utilizando nossa
calibracdo (Equacdo 20) e a proposta por Storchi-Bergmann et al. (1998), dada pela Equagao 19.
Também na Figura 22 (painel superior) a diferenca entre estas estimativas € mostrada. A diferenca
média entre as duas estimativas é de < D >= 0,02 40,48 dex e, com base na regressdo linear
considerando a diferenca entre as estimativas, vemos que a calibracdo de Storchi-Bergmann et
al. (1998) produz valores mais baixos e mais altos para regimes de metalicidade alta e baixa,
respectivamente. No entanto, o fato de que a maioria dos objetos estdo localizados em torno de
Z/Zs = 1 pode introduzir um desvio nos coeficientes de regressio linear calculados, devido ao

baixo nimero de estimativas nos regimes de metalicidade extremos.

Para investigar a discrepancia mostrada na Figura 22, o logaritmo do parametro de
ionizagdo versus a diferenca entre as estimativas ¢ mostrado na Figura 23, onde nenhuma
correlacdo pode ser vista. Portanto, a diferencga entre as estimativas de metalicidade baseadas
em nossa calibrac@o e as obtidas usando a calibragdo de Storchi-Bergmann et al. (1998) sao
provavelmente devido ao uso de diferentes relagdes N/O — O/H assumidos nos modelos, a
evolucdo dos parametros atdmicos, a inclusao de processos fisicos nos cédigos de fotoinizagdo
ou devido a metodologia diferente considerada, uma vez que Storchi-Bergmann et al. (1998)

consideraram uma calibragdo tedrica e nés uma semi-empirica.

Analisando a distribui¢do de metalicidade obtida aplicando nossa relagdo N202 —Z/Z,
para os objetos em nossa amostra (Figura 24), encontramos que ~ 55% dos objetos apresentaram

metalicidades na faixa de 0,75 < Z/Z; < 1,25 com um valor médio de ~ 1,0, ou seja,
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Figura 22 - Painel inferior: Comparagdo entre Z/Z, obtido usando as calibragdes propostas em nosso
trabalho e a primeira proposta por Storchi-Bergmann et al. (1998) para os objetos em nossa
amostra. Painel superior: Diferencas entre as metalicidades estimadas baseadas em nossa
calibracdo e estimadas pela primeira calibra¢do proposta por Storchi-Bergmann et al. (1998).
A linha tracejada representa a regressdo linear para estas diferencas.
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12 + log(O/H) =~ 8,69.

O valor médio considerando toda a amostra é < Z/Z, > = 1,03(%0,38), que cor-
responde a 12 + log(O/H) = 8,70(40,13). Estudando uma ampla amostra de regides de
formacao estelar, Pilyugin et al. (2006), Pilyugin et al. (2007) encontraram, utilizando o método-P
(PILYUGIN, 2000; PILYUGIN, 2001), que parece existir um maximo valor de abundancia do
oxigénio de 12 + log(O/H) ~ 8,87 (Z/Z: ~ 1,50) para estes tipos de regides. A maioria
dos objetos em nossa amostra apresenta valores de metalicidades inferiores a esse valor maximo
encontrado.

Encontrou-se apenas quatro objetos (NGC 3393, Mrk 744, Mrk 533 e IC 1816) com
metalicidade maior do que o maximo estimado por Pilyugin (2000), Pilyugin (2001). Dors et
al. (2015) também calcularam a abundancia quimica de oxigénio para uma ampla amostra de
galdxias com nicleo Sy2 e nicleo de formacao estelar. Estes autores encontraram que a maioria
dos objetos apresentam metalicidades na faixa de 0,6 < Z/Z, < 2.0, com alguns objetos

mostrando valores mais elevados. Este é um resultado semelhante ao derivado nesse trabalho.
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Figura 23 - Logaritmo do pardmetro de ionizacdo (U) versus a diferenca entre as estimativas de metalici-
dade derivadas da nossa calibrac¢do e da primeira calibracdo proposta por Storchi-Bergmann
et al. (1998).
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Finalmente, investigou-se se a metalicidade de AGNs esta correlacionada ou ndo com

outros parametros. Em primeiro lugar, foi analisada a correlagido entre a luminosidade e a
metalicidade para a nossa amostra de objetos. E bem conhecida a existéncia de uma forte
correlacdo entre massa (luminosidade) e metalicidade em galaxias elipticas e bojos de espirais de
galdxias normais (FABER, 1973; ZARITSKY et al., 1994; LEQUEUX et al., 1979; SKILLMAN
et al., 1989; GARNETT, 2002; PILYUGIN et al., 2006), no sentido que os objetos mais metalicos
exibem os valores mais altos de massa (ou luminosidade).

Esta relagao € entendida como a ac¢do de ventos galacticos, nos quais objetos massivos
retem o gas enriquecido por explosdes de supernovas de forma mais efetiva que os menos
massivos. Desta forma, o gas enriquecido por metais permanece no centro de galdxias mais
massivas e € ejetado nas menos massivas. No entanto, ainda € pouco conhecido se uma relagao
semelhante € seguida por AGNs. De fato, Dors et al. (2014) e Nagao et al. (2006) encontraram
um ligeiro aumento de metalicidade com a luminosidade calculada a partir da linha He ITA 1640
para uma ampla amostra de Seyferts, Quasares e rddio-galdxias (HAMANN; FERLAND, 1993;
HAMANN; FERLAND, 1999).

A fim de verificar se uma relagdo semelhante € obtida através de nossas estimativas,
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Figura 24 - Histograma contendo os valores de metalicidade derivados da calibra¢do entre N202 —Z/Z,
para a amostra de objetos listados na Tabela 2
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foi calculada a luminosidade dos objetos de nossa amostra utilizando os valores do fluxo de H}

publicados, valores de redshift z obtidos no NED (https://ned.ipac.caltech.edu) e assumindo os
pardmetros cosmolégicos Hy = 71 Km.s™!Mpc™!, Q,, = 0,270 ¢ Q,oc = 0,730 (Wright
2006). Estes valores estdo listados na coluna 5 da Tabela 2. Como pode-se ver na Figura 25
(painel inferior), hd uma grande dispersdo em L(Hp) para cada valor de Z/Z,, portanto, nenhuma
correlacdo foi encontrada.

Também investigou-se o comportamento da metalicidade com a densidade eletrOnica
(Figura 25 painel intermedidrio) e com a abundéncia de poeira presente no AGN (Figura 25
painel superior), tracada pelo excesso de cor E(B — V). Em particular, a existéncia de correlacdes
entre estes parametros sdo importantes na constru¢do de modelos de disco de acres¢do em torno
de buracos negros (COLLIN; HURE, 1999; COLLIN; ZAHN, 1999).

Os valores de densidade eletronica (listados na coluna 6 da Tabela 2) foram estimados
a partir das intensidades de linhas de emissdo [SIIJAA6716,6731 publicadas e utilizando sua
relacdo com a densidade eletronica dada por Dors et al. (2016). Como no caso anterior, ndo foi

posivel encontrar qualquer correlagdo entre esses parametros.

Embora a maior parte das informacdes acerca de AGNs estejam relacionadas aos
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Figura 25 - log[L(HP), log[Ne] e E(B — V) versus Z/Z, (painel inferior,intermedidrio e superior, respecti-
vamente). Os pontos representam as estimativas para os objetos listados na Tabela 2
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comprimentos de onda do 6tico, hd também a possibilidade de obter-se dados em comprimentos

de onda do ultravioleta, pois estes objetos exibem linhas de emissao brilhantes nessa regiao, e
assim, pode-se investigar a metalicidade do gds mesmo em objetos a altos redshifts (NAGAO et
al., 2006; DORS et al., 2014).

O histograma apresentado pela Figura 26 mostra a distribui¢do de metalicidade em fun-
¢do darelagdo C43 — Z/Z, para os objetos da nossa amostra. Pode-se ver que dos nove objetos da
amostra, sete apresentam metalicidade na faixade 1,00 < Z/Z; < 1,75, ou seja, ~ 78%, sendo
que o valor médio é ~ 1,40, ou 12 + log(O/H) ~ 8,83.Ja o valor médio considerando toda a
amostra é < Z/Z > = 1,38(40,08) que corresponde a 12 + log(O/H) = 8,82(+0,01).

Assim, como foi estabelecido para a regidao do 6tico, também, buscou-se verificar
se a metalicidade de AGNs esta correlacionada ou ndo com outros parametros. Foi possivel
estabelecer apenas a relacdo com os valores obtidos da luminosidade (L(HelI)) destes objetos.
Estes valores de luminosidade foram obtidos da seguinte forma:

1) Inicialmente, obteve-se o valor do redshift de cada objeto utilizando a Tabela do artigo de
Dors et al. (2014).

2) Com os valores de redshift, para cada objeto, obteve-se a distancia (em Mpc) utilizando a
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Figura 26 - Histograma contendo os valores de metalicidade derivados da calibragéo entre C43 —Z/Z,

para a amostra de objetos listados na Tabela 3
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homepage www.astro.ucla.edu/ wright/CosmoCalc.html, assumindo os parametros cosmo-

16gicos Hy = 71Km.s~'Mpc~!, Q, = 0,27 e Q,,c = 0,73 (WRIGHT, 2006).

3) Finalmente, a luminosidade para cada objeto foi obtida utilizando os fluxos (F) de He Il
listados na Tabela ... de Dors et al. (2014), a distincia (d) obtida conforme descrita acima
eF = W.
Os valores de logL(HelI)erg/s estdo listados na coluna 5 da Tabela.
Na Figura 27, os valores de logL(Hell) versus Z/Z, da amostra de objetos sdo mos-
trados. Assim como na regido do 6tico, também ndo encontramos qualquer correlagao entre
os valores de L(HeIlI) e a metalicidade, portanto ndo havendo nenhuma correlag@o entre esses

parametros.

Finalmente, na Figura 28, comparou-se os valores de metalicidade obtidos com os
indices N202 e C43. Infelizmente, isso foi possivel somente para trés objetos (NGC 5506,
Mrk 3 e Mrk 573). Pode-se ver que, a principio, o indice C43 fornece valores mais elevados de
metalicidade que os obtidos utilizando N20O2. Entretanto, mais dados de AGNs no 6tico e no

UV sdo obviamente necessdrios para obter qualquer conclusao.
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Figura 27 - log[L(Hell)| versus Z/Z. Os pontos representam as estimativas para os objetos listados na

Tabela 3
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Figura 28 - Comparagio entre Z/Z, obtido usando as calibragdes propostas em nosso trabalho para trés
galdxias que apresentaram valores de metalicidade obtidas tanto para o indice N202 (6tico)
quanto para o indice C43 (ultravioleta).
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9 CONCLUSOES E PERSPECTIVAS

A proposta foi estimar dois indicadores de metalicidade para AGNs tipo Seyfert 2
baseado nas razdes de intensidades de linhas de emissdo estreitas
N202 = log ([NII]A6584/[O11]A3727) (Stico) e
C43 = log [(CIVAL549 + CIIIA1909)/He ITA1640] (ultravioleta).

Para obter estas calibragdes, inicialmente, compilamos da literatura intensidades de
linhas de emissao estreitas de uma amostra de 58 galdxias Sy2, utilizando um diagrama
log([OII]A5007/[OI]A3727) versus N202 para a regido do ético e de uma amostra de 09
galaxias estudadas por um diagrama log(CIIIA1909/CIVA1549) versus C43 para a regido do
ultravioleta.

Em ambos os casos, os valores observacionais foram comparados com resultados de uma
grade de modelos de fotoionizacdo obtidos com o cédigo CLOUDY. Desta forma, utilizamos
o valor de metalicidade obtido e o valor observado de N202 e C43, para obter uma funcao
polinominal entre esses pardmetros, respectivamente.

Usando a primeira calibragdo (6tico) apresentada neste trabalho, encontrou-se que
galdxias Sy2 exibem uma larga faixa de metalicidade (0,3 < Z/Z; < 2,0), com valor
médio de Z ~ Z;. Da mesma forma, nenhuma correlagido foi obtida entre metalicidade e
outros pardmetros de AGNss, isto é, luminosidade L(Hf), densidade eletronica e excesso de cor
E(B-V).

Da segunda calibragao (ultravioleta) apresentada, encontrou-se que a amostra de galdxias
Sy2 estudadas exibem uma faixa de metalicidade de 0,7 < Z/Z, < 1,8, com valor médio
de Z ~ 1,4Z.. Quando os valores de metalicidade foram confrontados com os valores de

luminosidade L(Hell), assim como no caso do 6tico, ndo apresentaram nenhuma correlag@o.
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ABSTRACT

We derive a new relation between the metallicity of Seyfert 2 active galactic nuclei (AGNs)
and the intensity of the narrow emission-lines ratio N202 = log([N u] 16584/[O u] A3727).
The calibration of this relation was performed by determining the metallicity (Z) of a sample
of 58 AGNs through a diagram containing the observational data and the results of a grid
of photoionization models obtained with the cLoupy code. We find the new Z/Z5-N202
relation using the obtained metallicity values and the corresponding observational emission-
line intensities for each object of the sample. Estimations derived through the use of this new
calibration indicate that the narrow-line regions of Seyfert 2 galaxies exhibit a large range of
metallicities (0.3 < Z/Zp < 2.0), with a median value Z ~ Zg. Regarding the possible
existence of correlations between the luminosity L(Hg), the electron density and the colour
excess E(B — V) with the metallicity in this kind of objects, we do not find correlations between
them.

Key words: galaxies: abundances — galaxies: evolution — galaxies: formation — galaxies: gen-

eral —galaxies: ISM.

1 INTRODUCTION

Active galactic nuclei (AGNs) present in their spectra strong emis-
sion lines of heavy elements, easily measured even for objects at
high redshifts. Therefore, the AGN metallicities inferred through
these emission lines have an important role in the study of the
chemical evolution of galaxies and of the Universe.

The metallicity of the gas phase of AGNs as well as of star-
forming regions can be mainly obtained by two methods. The
first one, generally called the T.-method, is based on the mea-
surements of emission lines from the main ionization stages of a
given element (e.g. O, N, S) and on the direct measurements of
the electron temperatures and densities of the gas (Osterbrock &
Ferland 2006). The second one, called the ‘strong-line method’,
uses a calibration between emission-line ratios easily measured and
the metallicity or abundance of a given element, generally oxygen
(e.g. Pagel et al. 1979; Edmunds & Pagel 1984; Storchi-Bergmann
et al. 1998; Pilyugin 2000, 2001; Kewley & Dopita 2002; Dors &
Copetti 2005; Stasinska 2006; Maiolino et al. 2008; Berg, Skillman
& Marble 2011; Dors et al. 2013; Brown, Martini & Andrews 2016;
Pilyugin & Grebel 2016; Vale Asari et al. 2016). Concerning the
applicability of the T.-method, there is a consensus that it provides
reliable metallicity estimations for star-forming regions. In fact,
Pilyugin (2003) showed that there is a good agreement (at least for

* E-mail: olidors @univap.br (OLD); mvcardaci @gmail.com (MVC)

© 2017 The Authors

the solar neighbourhood) between oxygen determinations based on
the T.-method and the ones derived through observations of the
weak interstellar O1 A1356 line towards the stars [see also Moss
et al. (2002), Deharveng et al. (2000), Rolleston et al. (2000) and
Meyer et al. (1998)]. However, Dors et al. (2015) found that the
T.-method does not work for AGNs. These authors examined the
relation between oxygen abundances (generally used as metallic-
ity tracer) in the narrow-line regions (NLRs) of AGNs estimated
from the T.-method, the strong-line method and through central
intersect abundances in the host galaxies determined from the ra-
dial abundance gradients. They found that the 7.-method underes-
timates the expected oxygen abundances by 0.8 dex and that this
fact could be due to the presence of a secondary heating (ionizing)
source in addition to the radiation produced in the inner parts of the
AGN [see also Zhang, Liang & Hammer (2013), Prieto, Marco &
Gallimore (2005), and Contini (2012). Therefore, the strong-line
method seems to be more reliable to be used in AGN metallicity
determinations.

Through decades, several relations between strong emission
lines and oxygen abundances have been proposed for star-forming
regions [see Lopez-Sanchez & Esteban (2010), for a review].
Although metallicities of AGNs have been estimated by many au-
thors (e.g. Hamann & Ferland 1992, 1993; Ferland et al. 1996;
Hamann et al. 2002; Baldwin et al. 2003; Dhanda et al. 2007; Wang
et al. 2011; Batra & Baldwin 2014; Du et al. 2014; Richardson
et al. 2014; Dors et al. 2015; Feltre, Charlot & Gutkin 2016), it
seems that the unique calibrations available in the literature are the
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ones proposed by Storchi-Bergmann et al. (1998) and by Dors et al.
(2014), who used photoionization model results to obtain expres-
sions easily applicable, considering optical and ultraviolet emission
lines, respectively.

Keeping the above in mind, we use a grid of photoionization
models to obtain a new relationship between abundances and the
strong narrow emission lines of Seyfert 2 (Sy2) AGNs observed in
the optical spectral range. The present study is organized as follows.
In Section 2, a description of the methodology used to obtain the
index calibration is presented. In Section 3, the calibration obtained
is presented. The discussion and the conclusions of the outcome are
given in Section 4 and Section 5, respectively.

2 METHODOLOGY

To obtain a calibration of the relation between the metallicity and the
strong emission lines of Sy2 galaxies, we compiled the intensities of
narrow emission lines from the literature. These observational data
were compared with the results of a grid of photoionization models
in order to estimate the metallicity of each object. In what follows, a
description of the photoionization models and of the observational
sample is presented.

2.1 Photoionization models

We build a grid of photoionization models using the version 13.0
of the cLoupy code (Ferland 2013). These models are similar to
those used by Dors et al. (2012, 2014) and the reader is referred
to these works for a detailed description of them. In summary, for
the spectral energy distribution (SED), we considered two sources
of continuum modelled by: a ‘Big Bump’ component peaking at
1 Ryd with a high-energy and an infrared exponential cut-off, and
a power law with an o, = —1 representing the X-ray source that
dominates at high energies taking into account that its normalization
must provide an optical to X-ray spectral index aox = —1.4. This
o, value is the average of the observed values for the entire range of
observed luminosities of AGNs by Miller etal. (2011) and Zamarani
etal. (1981). Indeed, the photoionization models assuming this SED
are able to reproduce the optical and infrared observational data of
a large sample of AGNs [see Dors et al. (2012)]. In all models, a
fixed electron density (V,) value of 500 cm™3 was assumed. It is
a representative value for the NLR densities in AGNs as showed
by Dors et al. (2014). These authors also showed that Sy2 exhibits
electron density values in the range 100 < N.(cm™3) < 2000.
Storchi-Bergmann et al. (1998) investigated the influence of the
electron density on the [N 1] A16548,6584/Ho metallicity indicator,
finding that it is suppressed by collisional de-excitation only for
very high-density values, larger than their critical electron densities,
e.g. N. ~ 10° cm™ [see also Zhang et al. (2004)]. For the [O ]
emission lines 23726 and A3729, the critical density is in order
of 2000 and 5000 cm ™3, respectively. Thus, the effects of electron
density on metallicity estimations based on [O1] lines could be
relevant for some objects studied.

We computed a sequence of models with the logarithm of the
ionization parameter ranging from —4.0 = logU = —1.0, witha
step of 0.5 dex. U is defined as U = Qion/47'rRi2nnc, where Q. is
the number of hydrogen ionizing photons emitted per second by the
ionizing source, R;, is the distance from the ionization source to the
inner surface of the ionized gas cloud (in cm), n is the particle density
(in cm™3) and c is the speed of light (Mathews 1974; Shields 1976;
Davidson 1977; Fergusonet al. 1997). It is worth mentioning that
models that have different combinations of Q;,,, R and n but result

in the same U are homologous models with the same predicted
emission-line intensities (Bresolin, Kennicutt & Garnett 1999).

The metallicity range considered was 0.5 = Z/Zg = 4.0.The
abundance of all elements was linearly scaled to the solar metal
composition,! with the exception of the N abundance, which was
taken from the following relation between N/O and O/H given by
Dopita et al. (2000):

log(N/H) = —4.57 +1og(Z/Z); for log(Z/Zx) = —0.63,

1
log(N/H) = —3.94 + 2 log(Z/Z); otherwise. M

Photoionization model grids assuming these ranges of U and
Z/Z¢ values describe emission-line intensities observed practi-
cally at all wavelengths (Nagao et al. 2002; Groves, Heckman &
Kauffmann 2006; Nagao, Maiolino & Marconi 2006; Dors
et al. 2012, 2014, 2015). Models assuming the presence of dust
in the gas phase do not reproduce the majority of emission-line
intensities of AGNs (Nagao et al. 2006; Matsuoka et al. 2009; Dors
et al. 2014), hence all the considered models in this work were dust
free.

2.2 Observational sample

The intensities of narrow emission lines of AGNs classified as
Seyfert 2 and 1.9 (hereafter Sy2) observed in the optical range
(3000 A < A < 7000 A) were compiled from the literature. We
did not consider AGNs classified as Seyfert 1 because these objects
seem to have shock of gas with high velocity (300-500kms~!;
Dopita 1995), which is not considered in the cLoupy code. The ob-
servational data of LINERs were also not considered because the
physics of these objects seems to be little understood and assump-
tions of standard photoionization models seem do not reproduce
them (Storchi-Bergmann et al. 1998). Our selection criterion was
the measurement of the intensities of the [O 1] L3727, [Om] A5007,
[N 1] A6584 and [S 1] AA6716,6731 narrow emission lines. The ob-
servational data of 47 Sy2 compiled by Dors et al. (2015) and 13
observed by Dopita et al. (2015) were considered. From this sam-
ple, only the objects that meet the criteria proposed by Kewley et al.
(2001) to distinguish objects ionized by massive stars from those
containing an AGN and/or gas shock were considered (see Fig. 1).
Hence all objects with

0.61
[log(IN I].6584/Ha)] — 0.47

log[O TII]A5007/HB > +1.19

@)

were selected. The final sample consists of 58 objects: 46 compiled
by Dors et al. (2015) and 12 observed by Dopita et al. (2015). In
Fig. 1, the objects of our final sample and a curve representing the
criterion defined by Kewley et al. (2001) are shown. All objects have
redshifts z < 0.1 and their emission-line intensities were reddening
corrected. Table 1 lists the identification, logarithm of the ionization
parameter, metallicity, luminosity, electron density, colour excess
derived along the paper and the bibliographic reference for each
object of the sample.

The objects compiled by Dors et al. (2015) were observed us-
ing long-slit spectroscopy and those from Dopita et al. (2015)
were observed using integral-field spectroscopy; therefore, they
constitute a heterogeneous sample, i.e. they were obtained using

!'In the cLoupy code (version 13.00), the solar oxygen abundance relative
to hydrogen is adopted to be the one derived by Alende Prieto, Lambert &
Asplund (2001), i.e. 124+log(O/H) = 8.69.
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Figure 1. log[O m]A5007/HpB versus log([N 1]16584 /Hw) diagnostic dia-
gram. Solid line, taken from Kewley et al. (2001), separates objects ionized
by massive stars from those containing active nuclei and/or shock-excited
gas [equation (2)]. Black and red squares represent the objects taken from
the compilation of Dors et al. (2015) and observed by Dopita et al. (2015),
respectively, listed in Table 1.

different observational techniques and measurement apertures. In
Fig. 1, no segregation between the long-slit and integral-field data
can be noted. The effects of using such data sample do not yield
any bias on the abundance estimations [see a complete discussion
about this point in Dors et al. (2013)].

3 Z/Z5-N202 RELATION
The N202 index defined by
N202 = log ([N I1]A6584 /[0 I1]A3727) 3)

was proposed by Dopita et al. (2000) to be applied in chemi-
cal abundance studies of star-forming objects [see also Kewley &
Dopita (2002) and Kewley & Ellison (2008)]. For star-forming re-
gions, it has the advantage of being little dependent on the ionization
parameter than other indexes (Kewley & Dopita 2002). To test if
this result is also valid for Sy2s, predictions of our models for the
N202 index and N2 = log([N u] 16584/Ha) versus the logarithm
of the ionization parameter and for different metallicity values are
shown in Fig. 2. The N2 index was proposed by Storchi-Bergmann
etal. (1998) to be used as a metallicity indicator of AGNs and it has
also been applied in the studies of star-forming regions (e.g. Pérez-
Montero & Vilchez 2009). We can see that for each Z /Z = 2.0,
the N202 index varies by about 0.5 dex for the entire log U range,
while the N2 varies by about 1 dex. For Z/Z ) = 4.0, a higher vari-
ation in both indexes is found. Moreover, we can note in Fig. 2 (top
panel) that the N2 indicator does not show a monotonic behaviour
with Z/Z¢.

The disadvantage of using strong-line metallicity relation based
on the [N 11] emission lines is the strong dependence of them on the
N/O abundance ratio (Pérez-Montero & Vilchez 2009), which is
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known to be poor for AGNS. In fact, the majority of the photoioniza-
tion model grids for AGNs have been built considering the relations
between N and O (or Z/Z,) taken from the metallicity studies of
the H i regions (e.g. Groves et al. 2006; Dors et al. 2014, 2015). For
example, Storchi-Bergmann et al. (1998) assumed in their models a
secondary origin for the nitrogen (N/O ~ O/H) and they used are-
lation obtained for nuclear starbursts derived by Storchi-Bergmann,
Calzetti & Kinney (1994). However, for the low-metallicity regime
(Z < 0.3Z), the nitrogen seems to have a primary origin [see
e.g. Pilyugin, Thuan, & Vilchez (2003)], which must be considered
in AGNs models.

To calibrate the N202 index with the metallicity, we adopted the
following method. We prepared a [O m] A5007/[O 1] A3727 versus
[N ] A6584/[O 1] 3727 diagram containing the results of our mod-
els (see Section 2.1) and the observational data (see Section 2.2).
In Fig. 3, this diagram is shown. We can see that all observational
data are located within the regions occupied by our models, with
exception of one object, i.e. NGC 1068 (represented by a triangle
in Fig. 3), not considered in our analysis.

Contrary to the model results of Storchi-Bergmann et al. (1998),
it can be seen that the curves representing our photoionization
model results overlap for the extreme log U values. Even though this
method cannot be used for these extreme values (i.e.log U = —1.8
and log U < —3.5for Z/Zg 2 2.0), since we could not distin-
guish between two possible metallicity estimations, we can see
from Fig. 3 that our observational data are located in a zone in
which models do not overlap between them. Therefore, to calibrate
the metallicity as a function of the N202 index, we calculated the
logarithm of the ionization parameter and the metallicity values
for each object in our sample by linear interpolations between our
models. These interpolated values are listed in the columns 2 and
3, respectively, of Table 1.

Among the objects selected, we found that NGC 7674 (not listed
in Table 1) presents the highest measured metallicity value (Z/Zq) =
3.35) in contrast to the relatively low value (Z/Zg ~0.5) found by
Dors et al. (2014) using their C43 index involving near-UV lines.
Dors et al. (2015) also estimated low-metallicity values for this
object (Z/Zx ~1), using the first calibration given by Storchi-
Bergmann et al. (1998). The optical data of this object were origi-
nally published by Shuder & Osterbrock (1981), who reported the
presence of blueward wings on all the emission lines used in the
present work except on [O 1] A3727. The observed difference in the
shape of the emission lines could lead to underestimate the [O11]
13727 flux yielding a highest metallicity value. Hence, to prevent
any possible bias introduced by NGC 7674 in the calibration we
are going to perform, we take off NGC 7674 from our sample. The
interpolated Z/Z) values together with the observational N202
values were considered and the following equation was obtained

(Z/Zp) = 1.08(£0.19) x N202? +1.78(£0.07)
x N202 + 1.24(£0.01). 4)

In Fig. 4, the interpolated Z/Z¢) values as a function of N202
together with the fitted function are shown. Although this relation is
unidimensional, i.e. it uses only one line ratio mainly dependent on
the metallicity, it takes into account the dependence on the ionization
parameter through the [Om] A5007/ [O1u] A3727 ratio, which is
strongly dependent on U, and that was considered in the Z/Zg
estimations (see Fig. 3).
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Table 1. Identification, ionization parameter and metallicity (Z/Z ) estimated using interpolation from Fig. 3, Z/Z ) through the N202 index [equation (4)],
log L(HP), electron density (Ne), colour excess E(B — V) and the original reference for the objects in our sample.

Identification logU Z/Zo log L(HB)(erg s~ 1) N (cm™3) EB-YV) Reference
Interpolation N202
1Zw 92 -2.5 0.67 0.67 41.55 822.0 0.15 1
NGC 3393 —-23 1.85 1.80 - 2022.0 0.20 1
Mrk 176 -2.5 1.22 1.12 40.02 535.0 0.60 1
3c033 —2.6 0.67 0.66 40.51 252.0 0.23 1
Mrk 3 —2.6 1.25 1.16 40.91 948.0 0.45 1
Mrk 573 -2.5 1.22 1.12 40.51 781.0 0.30 1
NGC 1068 —24 4.00 - 42.03 - 0.32 1
Mrk 78 —-2.7 0.32 0.77 40.80 370.0 0.45 1
Mrk 34 —2.6 0.97 0.93 41.31 546.0 0.26 1
Mrk 1 -2.5 1.12 1.07 40.20 767.0 0.41 1
3c433 -3.0 1.02 1.10 40.36 50.0 0.57 1
Mrk 270 -2.9 0.87 0.82 39.72 1027.0 0.20 1
3c452 -3.0 1.00 1.02 40.17 50.0 0.47 1
Mrk 198 —2.8 1.22 1.16 40.34 111.0 0.22 1
Mrk 268 -3.0 1.17 1.46 40.69 260.0 0.40 1
Mrk 273 —-3.2 0.67 0.62 40.25 50.0 0.86 1
NGC 3227 —2.7 1.62 1.62 - 647.0 0.36 1
Mrk 6 -2.5 1.09 1.01 - 647.0 0.37 1
ESO 138 G1 —-2.5 0.57 0.59 - 685.0 0.29 1
NGC 5643 2.7 0.87 0.82 40.59 141.0 0.52 1
NGC 1667 —-3.2 0.92 0.90 39.06 281.0 1.31 1
Mrk 423 —-3.2 0.82 0.75 40.13 239.0 0.35 1
Mrk 609 2.7 1.50 1.55 40.54 239.0 0.57 1
Mrk 226SW —3.1 0.75 0.69 - 296.0 0.53 1
NGC 3081 —2.6 1.32 1.29 - 693.0 0.33 1
NGC 3281 —2.7 1.32 1.30 - 974.0 0.56 1
NGC 3982 —-2.5 1.00 0.95 - 819.0 0.24 1
NGC 4388 -2.5 0.92 0.83 - 343.0 0.39 1
NGC 5135 —2.8 1.30 1.36 - 492.0 0.56 1
NGC 5643 —-2.7 0.92 0.89 40.59 451.0 0.56 1
NGC 5728 2.7 1.30 1.30 41.10 606.0 0.54 1
NGC 6300 -2.9 0.77 0.73 - 360.0 0.70 1
NGC 6890 —2.3 1.75 1.61 - 176.0 0.27 1
1C 5063 —2.8 0.87 0.82 - 311.0 0.48 1
IC 5135 -29 1.07 1.09 - 471.0 0.55 1
Mrk 744 —2.6 1.62 1.59 39.88 606.0 - 1
Mrk 1066 -3.0 0.95 1.01 — - - 1
NGC 5506 2.7 1.19 1.15 39.68 809.0 0.68 1
NGC 2110 -3.1 1.07 1.12 39.68 395.0 0.53 1
NGC 3281 —2.8 0.92 0.90 39.22 471.0 0.68 1
Akn 347 —-2.5 1.37 1.30 39.93 606.0 0.54 1
UM 16 —2.6 0.92 0.88 41.07 606.0 0.36 1
Mrk 533 —-23 1.82 1.71 40.82 1046.0 0.35 1
1Zw 92 -2.5 0.72 0.68 41.44 805.0 0.19 1
Mrk 612 -2.5 1.82 1.82 40.20 75.0 0.48 1
Mrk 622 —-3.2 0.57 0.54 40.71 64.0 1.17 1
IC 1657 -2.5 0.85 0.81 39.24 40.0 - 2
IRAS 01475-0740 -3.0 1.25 1.20 39.80 90.0 - 2
IC 1816 -2.9 2.00 2.01 39.96 8691.0 - 2
NGC 1125 —2.8 1.00 0.97 39.70 403.0 - 2
MCG -06-23-038 -3.0 1.20 1.17 39.43 949.0 - 2
IRAS 11215-2806 —2.8 0.87 0.84 39.22 532.0 - 2
ESO 137-G34 -3.0 1.42 1.38 39.74 581.0 - 2
NGC 6300 —-3.2 1.20 1.17 37.92 330.0 - 2
ESO103-G35 2.7 1.25 1.23 39.35 2449.0 - 2
NGC 6926 —2.8 0.90 0.90 38.86 305.0 - 2
IC 1368 2.7 0.95 1.02 38.78 217.0 - 2
NGC 7590 2.7 0.97 1.00 38.54 121.0 - 2

References: (1) Data compiled by Dors et al. (2015). (2) Dopita et al. (2015).
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Figure 2. N202 = log([NuJr6584/[0O1]A3727) and N2 = log([Nu]
16584/Hp) versus the logarithm of the ionization parameter for different
metallicities, lower and upper panel, respectively. Lines connect predictions
of our models (see Section 2.1) represented by points. Different colours
represent our model results assuming different metallicities, as indicated.
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Figure 3. log([Om] A5007/ [On] A3727) versus N202 index. Solid lines
connect our model results (see Section 2.1) of iso-metallicity, while the
dashed lines connect curves of iso-ionization parameter, as indicated.
Points represent the observational data compiled from the literature (see
Section 2.2). The point out of the region occupied by the models (repre-
sented by a triangle) corresponds to NGC 1068.

4 DISCUSSION

The metallicity of AGNs is an important parameter because it de-
fines the constraints for the regime of high metallicity in models of
chemical evolution of galaxies (e.g. Molla & Diaz 2005; Pilkington
et al. 2012; Fu et al. 2013; Cousin et al. 2016), and it can be used to
investigate the enrichment of the Universe (e.g. Nagao et al. 2006;
Matsuoka et al. 2009; Dors et al. 2014).

Metallicity estimations of the NLRs of Sy2 galaxies and of
the central regions of normal galaxies can be obtained, indi-
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Figure 4. Z/Z ) versus N202 index. Points represent metallicity estima-
tions obtained through our photoionization model results (see Section 3).
Curve represents the fitting [see equation (4)].

rectly, by the use of the central intersect method (e.g. Vila-Costas
& Edmunds 1992; Zaritsky, Kennicutt & Huchra 1994; van Zee
et al. 1998; Pilyugin, Vilchez & Contini 2004; Pilyugin, Thuan, &
Vilchez 2007; Gusev et al. 2012; Dors et al. 2015). This method
consists in extrapolating to the central regions the radial abundance
gradients of spiral galaxies estimated from spectroscopic data of Hu
regions located along their discs. Dors et al. (2015) found that abun-
dances obtained by this method are similar to or slightly higher than
those obtained using strong-line methods for a sample of objects for
which there are direct spectral measurements. However, the central
intersect method requires to observe a large sample of H 11 regions
and it is limited to objects spatially resolved, i.e. objects with low
redshifts. These authors also analysed the results obtained by the
use of the T.-method (which involve the weak auroral temperature
sensitive emission lines) finding that this method underestimates the
oxygen abundances by up to ~2 dex compared to the abundances
derived through the strong-line method. Therefore, determination
based on strong emission lines of AGNs seems to be the easiest and
most reliable method.

To date, it seems that only three relationships between the metal-
licity or oxygen abundance and strong and narrow emission lines of
AGNS are available in the literature: the relationship based on ultra-
violet emission lines proposed by Dors et al. (2014) and two rela-
tions based on optical emission lines proposed by Storchi-Bergmann
et al. (1998). Dors et al. (2015) showed that the first relationship
proposed by Storchi-Bergmann et al. (1998), given by

(O/H)spos.1 = 8.34 + (0.212x) — (0.012x%) — (0.002 y)
+(0.007 xy) — (0.002 x>y) + (6.52 x 107* y?)
+(2.27 x 1074 xy?) + (8.87 x 1077 x2y?),  (5)

where x = [N 1] AA6548,6584/Ha and y = [O m1] AA4959,5007/Hp,
presents a better agreement with recent photoionization models than
the central intersect abundance method. Hereafter, we will compare
this relation with our own equation (4).

There are other line ratios that could be used as metallic-
ity indicators of NLRs of Sy2 galaxies, e.g. the classical Ry; =
([0uJa3727 + [Om]r4959 + A5007)/HB empirical parameter
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Figure 5. Bottom panel: comparison between Z/Z, obtained using the cal-
ibrations proposed in this work and the one proposed by Storchi-Bergmann
et al. (1998) for the objects in our sample. Top panel: difference (D) be-
tween metallicity estimations based on our calibration [equation (4)] and
from the one proposed by Storchi-Bergmann et al. (1998), represented by
equation (5). The average difference (D) between both estimations is indi-
cated. Dashed line represents a linear regression to these differences, i.e.
D = 0.89(£0.14) x (Z/Z¢) — 0.86(£0.17).

suggested by Pagel et al. (1979) to estimate oxygen abundances
in star-forming regions. Dors et al. (2015), using a grid of pho-
toionization models, found a new O/H-R,; relation for NLRs of
Sy2 galaxies. However, these authors pointed out that NLRs of
Sy2 galaxies could have a secondary heating (ionizing) source —
probably low-velocity shock gas— in addition to the radiation from
the gas falling into the central engine, making the O/H—R,; rela-
tion not reliable for this kind of objects. The use of metallicity
indicators based on strong emission lines involving ions with sim-
ilar ionization potential can minimize this effect. In this sense,
the N202 index has advantage over the majority of other metal-
licity indicators [see Kewley & Dopita (2002), Lépez-Sanchez &
Esteban (2010) and Dors et al. (2011)] because the involved ions, N*
and O, have near ionization potentials, i.e. 29.60 eV and 35.12 ¢V,
respectively.

With the aim to compare the metallicity estimated through our
N202-Z/Z relation with those obtained using the relation pro-
posed by Storchi-Bergmann et al. (1998), we plotted in Fig. 5 both
estimations for the objects in our sample (bottom panel) and the
difference between them (top panel). The average difference be-
tween both estimations was found to be (D) = 0.02 4 0.48 and,
based on the linear regression considering the estimations, it would
seem that the calibration by Storchi-Bergmann et al. (1998) yields
lower and higher values for the high- and low-metallicity regimes,
respectively. However, the fact that most of the objects are located
around (Z/Z) = 1 could introduce a bias in the calculated linear
regression coefficients (see upper panel of Fig. 5) due to the low
numbers statistics in the extreme metallicity regimes. In order to in-
vestigate this discrepancy, the logarithm of the ionization parameter
versus the difference between the estimations is shown in Fig. 6,
where a correlation between the two can be seen. Therefore, the
difference between metallicity estimations based on our calibration
and those from the calibration proposed by Storchi-Bergmann et al.
(1998) is probably due to the use of different N/O—O/H relations as-
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Figure 6. Logarithm of the ionization parameter (U) versus the difference
(D) between metallicity estimations derived from our calibration [equation
(4)] and from the one proposed by Storchi-Bergmann et al. (1998), repre-
sented by equation (5). The log U and D were taken from Table 1 and Fig. 5,
respectively.
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Figure 7. Histogram containing the metallicity values derived from the
calibration between N202 and Z/Z ) [equation (4)] for the sample of objects
listed in Table 1.

sumed in the models, the evolution of atomic parameters, inclusion
of physical process in photoionization model codes or due to the
different methodologies considered; hence, Storchi-Bergmann et al.
(1998) considered a theoretical calibration and we a semi-empirical
one.

Analysing the metallicity distribution obtained by applying our
N202-Z/Z¢ relation to the objects in our sample (see histogram
in Fig. 7), we found that ~55 per cent of the objects present metal-
licities in the 0.75 = Z/Zz = 1.25range with a median value of
~1.00 (i.e. 12+log(O/H) = 8.69, adopting the solar oxygen abun-
dance to be 12 + log(O/H) = 8.69; Alende Prieto et al. 2001).
The average value of the metallicity considering the whole sample
is (Z/Zg) = 1.03(£0.38), which corresponds to 12+log(O/H) =
8.70(%£0.13). Studying a large sample of star-forming regions,



Pilyugin et al. (2007) and Pilyugin, Thuan, & Vilchez (2006) found,
using the P-method (Pilyugin 2000, 2001), that there seems to be a
maximum attainable oxygen abundance of 12+log(O/H) ~ 8.87
(Z/Z ~ 1.50) for this kind of regions. Most of the objects
in our sample show metallicity values lower than this maximum
value derived for star-forming regions. We found only four objects
(NGC 3393, Mrk 744, Mrk 533, and IC1816) with metallicity higher
than the maximum estimated by Pilyugin and collaborators. Dors
et al. (2015) also calculated the central oxygen abundance for a
large sample of Sy2 active objects and star-forming nuclei of nor-
mal galaxies finding that most of the objects present metallicities in
the range 0.6 = Z/Zc = 2.0, with few objects showing higher
values. This is a similar result to the one derived in this work.

We investigated whether the metallicity is correlated or not with
other Sy2 parameters. First , we analysed the correlation between
the AGN luminosity and the metallicity for our sample of Sy2 ob-
jects. The existence of a strong correlation between the mass (or
luminosity) and metallicity in ellipticals and spiral bulges is well
known (e.g. Faber et al. 1973, 1989; Zaritsky et al. 1994; Lequeux
et al. 1979; Skillman, Kennicutt & Hodge 1989; Garnett 2002;
Pilyugin, Thuan, & Vilchez 2006), in the sense that the most metal-
lic objects exhibit the highest mass (or luminosity) values. This
relation seems to be due to the action of galactic winds, in which
massive objects have deeper gravitational potentials retaining their
gas against the building thermal pressures from supernovae [see
Hamann & Ferland (1999) and references therein]. However, it is
still barely known if a similar relation is followed by AGNss. In fact,
Dors et al. (2014) and Nagao et al. (2006) found a slight increase
of metallicity, calculated from UV emission lines, with the Hen
luminosity for a large sample of Sy2, Quasar and radio galaxy ob-
jects [see also Hamann & Ferland (1993, 1999)]. In order to verify
if similar relation is obtained through our estimations, the lumi-
nosity of 46 of our objects was calculated using the published flux
of Hp, with the redshifts taken from NED? and assuming a spa-
tially flat cosmology with Hy = 71 kms~! Mpc™!, Q, = 0.270
and Qy,. = 0.730 (Wright 2006). These values are listed in the col-
umn 5 of Table 1. There are a large scatter in L(HB) for each value of
Z/Z¢ (see the bottom panel of Fig. 8), hence, any correlation was
found.

We also investigated the behaviour of the electron density and of
the internal dust content, traced by the colour excess E(B — V), as a
function of the metallicity for our sample of objects. In particular, the
existence of correlations between these parameters is important in
building models of accretion disc around black holes (e.g. Collin &
Zahn 1999; Collin & Huré 1999). The electron density values (listed
in the column 6 of Table 1) were estimated from the published [S 11]
AA6716,6731 emission-line intensities and using their relation with
the electron density given by Dors et al. (2016). A large scatter
was also found between the estimated densities and the metallicity
(see the middle panel of Fig. 8), hence, any correlation was found.
Finally, we analysed the behaviour of the colour excess E(B — V)
derived from the nebular gas emission lines as defined by Jones
etal. (2013) E(B — V) = 1.695 log "422 (listed in the column 7
of Table 1) as a function of the metallicity (see the top panel of
Fig. 8). As in the previous cases, we were not able to find any
correlation between these parameters.

2 The NASA/IPAC Extragalactic Database (NED) is operated by the Jet
Propulsion Laboratory, California Institute of Technology, under contract
with the National Aeronautics and Space Administration.
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Figure8. log[L(HpB)],log[N.]and E(B — V) versus Z/Z@ (bottom, middle,
and top panel, respectively). Points represent estimations for the objects
listed in Table 1.

5 CONCLUSIONS

We proposed here a metallicity indicator for Sy2 AGNs based on the
narrow emission-line intensity ratio N202 = log([N 1] A6584/[O 11]
A3727). The calibration of the relation between Z/Z ) and the N202
index was obtained using a sample of 58 Sy?2 galaxies compiled from
the literature for which we estimated their metallicities through a di-
agram containing the observational log([O ] A5007/[O ] 13727,
N202 ratios and the results of a grid of photoionization models
obtained with the cLoupy code. Using these estimated metallicity
values together with the observational N202 index values estimated
for the objects in our sample, we calibrated the Z/Z5—-N202 rela-
tion. Even though this relation depends on only one emission-line
ratio, it also depends on the ionization parameter through the [O ]
A5007/[0 u] A3727 ratio used in the process to calibrate it. Using
the calibration presented in this work, we found that Sy2 galax-
ies exhibit a large metallicity range (0.3 < Z/Zg < 2.0), witha
median value of Z~ Z. Hence, we did not find any extraordinary
chemical enrichment in the NLRs of Sy2 AGNs. Likewise, any cor-
relation was obtained between metallicity and the HB luminosity,
the electron density or the colour excess E(B — V) for the objects
in our sample.
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