Bloco 4 Quais sao os responsaveis pelas linhas?

* UV e visivel

Processos radiativos no Ml > 4tomos e fons
Linhas mmﬁmo._”—.mmm no MI: teoria v me 589 e 589.6 nm (dubleto ressonante — absorgao)
v Ca: 422.7 nm
v Cal: 393.4 € 396.8 nm
» Referéncias +H
- Maciel — Cap. 3  radio
» formulario e teoria ® atomos, ions e moléculas
- Spitzer, Physical Processes in the ISM — Cap. 2 e 3 v H: 21cm
* explicagao e teoria de forma mais aprofundada » diferenga de energia devido aos dois estados
- Dyson & Williams — Cap. 2 possiveis do spin do elétron

» H: recombinacao

v energia equivalente a comprimentos de onda em
radio se n >~ 100
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» material de forma resumida

« radio Transicoes

» moléculas
» Transicoes atdmicas (moleculares) podem produzir linhas

» transigbes rotacionals (bandas) de emissao ou absorc¢ao, além de semi-continuos

+E=BJ(J+1) de absorgao
cAJ==x1 ® figura do A&A/IAG (préxima pagina)
« B : relacionado ao momento de inércia da ] .
molécula v ganho e perda de energia por atomos

* As linhas s&o caracterizadas por sua posi¢ao, largura e
intensidade que dependem:

» dos niveis existentes em um atomo ou molécula (esta
aula)

» das populagdes dos niveis (esta aula)
» dos coeficientes de decaimento (esta aula)

» dos mecanismos fisicos que regem alargamento das
linhas
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Tipos de transiées Energia dos niveis principais

i \\\\§

« Atomo de Bohr

Apostila do curso

f de introducao a A&A 72

do IAG E,=—13.6%5 eV
n

* Linhas de Lyman: transigdes envolvendo o nivel n =1

« Linhas de Balmer: transigdes envolvendo o nivel n =2

4 € . ) bHa 2-3  656.273nm
a. linha ressonante (absorgao)
b. emissao >HR 2-4 486.133 nm
c. ligado-livre (ionizagao)
o [ —
d. recombinagao Hy 2-5 434,047 nm
o e. ligado-ligado (absorgéo) > HS 2_-6 410.174 nm
g. livre-livre
* Linhas de Paschen: transi¢ées envolvendo o nivel n =3
Figura 9.7
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A - ~ = Fig. 1.12. Schematic diagram of energy levels of hydrogen with various seric
>.H°3 o Qm I —Q —aomm : —o identified. From Merrill, P. W. (1956). Lines of the Chemical Elements in Estrutura do H
Z m<m m m Q m m : m —:Q mm Astronomical Spectra. Carnegie Institute of Washington Publication 610. Ref.?
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Numeros quanticos

» NUmero quantico principal n 1,2 3,4,..

» ndimero quantico angular I 0,1,2,n1
» nimero quantico magnético m -I, -(-1), ..., 0, ..., (I-1), |
» numero quantico de spin mg -1/2 +1/2

* As transi¢cdes possiveis sdo definidas pelos niveis e pelas
regras de transicao

» em n: qualquer transicao possivel
> Al =+1, -1
» Am =0, +1, -1

* Ver excelente resumo (e muito mais completo, sem ser
longo) em:

® http://www.astro.sunysb.edu/fwalter/AST341/qn.html 4-9

* As transigbes consistem em troca de energia que pode
ocorrer de forma radiativa ou colisional

» Ja vimos que o MI ndo esta em equilibrio termodinamico

* Porém, podemos considerar o equilibrio termodinamico
equivalente (ETE)

» transicoes colisionais dominam sobre as transicbes
radiativas

>T=T,

» nesse caso, as populagbes sdo determinadas pela
temperatura cinética

- EstruturadoH

L . % 1% Ref.?
S
//«\oz/,«_\\\\ L
) 2N \
VAl o

)

FIGURE 2.1 . » -
Partial energy-level diagram of HI, limited to n < 7 and L < G. Permitted radiative transitions to
levels n < 4 are indicated by solid lines.
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* Uma aproximagao util em alguns casos é o equilibrio
termodinamico local (ETL)

* Nesse caso:

® b; = 1 para todos os niveis. Ele quantifica a diferenca de

uma populacdo com relacdo ao valor esperado em ET
(vide a seguir)

» colisdes dominam as excitagdes e desexcitagdes

~ isso ocorre em altas densidades, quando os estados
sdo metaestaveis ou estaveis

» Equacgdo de Saha pode nao ser valida

© radiacdo nao é de corpo negro
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Daqui para frente, sempre que usarmos T,
estaremos nos referindo a
temperatura cinética.

Quando o T tiver uma interpretagao diferente,
isso sera explicitado.
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* Vamos considerar todos os niveis de energia possiveis e
definir a funcdo de partigéo, f,

m.\a

X)=f=> g exp|——=

FXN=1,= 2. geexp|~p
: E
5”:@9% =—=
7, P\ T

Populacao de um nivel

« Equacdo de Boltzmann, onde T = T, = T,

* Vamos considerar um dado atomo (X) em um dado nivel de
ionizacgéo (r), X'

&; m.\.lm,»
n;= Sm exp|— kT degenerescéncia do nivel
k

\ de energia
g, eg,: pesos estatisticos dos niveis jek ;
E e E,:energiados niveis je k.
E,>E,; j>k
E,=0
4-14

* E se ETE nao é a melhor aproximagao?

» Considerar os coeficientes de desvio, c_. :

n;(distribui¢do verdadeira)

n;(distribui¢do ET )

b.=

J

» Assim, a populagdo dos niveis pode ser expressa como:

n.=n WW@% _ETE
’ »v\m Ex kT
ou
_p & E,
x,\.lxw,\ﬁox@ N



Populacao dos estados de ionizacao

* Equacao de Saha
SAN\+Hv=m \,}L\,m

n(X’) e
2mtm kT -
i

Aproximagao comum:
considerar apenas o primeiro nivel nas fungées particao

4-17
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Figure 2.3. Schematic diagram defining intensities after absorption.
Dyson & Williams
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Transporte radiativo: linhas

d, 7
&h =Jv _A< v
r, j,
=——1,, onded T ,=«k  dz
QNlﬂl/\ —A(

A solucdo para a equacao acima é:

:<VH~§m5+% iio%ll? —7,)

v v

onde s = 0 (t = 0) esta na fonte (figura do DW) e cresce para a

direcdo do observador (notagio do DW — Spitzer e Maciel usam notagao
diferente)

Coeficientes de Einstein

j Bjx j

e = — — = - -

R et

Fig. 3.2 — Maciel

4-20



Emissao

« Os coeficientes de Einstein, Ay [s'], quantificam a
probabilidade por unidade de tempo de um atomo X" no
estado de excitacdo k sofra espontaneamente uma
transicdo k — j com emissédo de um féton (decaimento)

. >_A_..: tempo de vida no nivel k o :
Qual é o nivel mais

excitado, k ou j?

_numero de emissoes espontdneas

n (X)) Ay

3
cm S N

1 .

E =1 jdv=——hv n(X)4  / €Ssaenergiaé por

e :%s T 4 N (X Ay ~ unidade de angulo
solido:

erg cm-3 s-1 sr-1
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« Em ET, s&o validas as seguintes relagcbes entre os
coeficientes de Einstein

g, By =8By
4 _ 8T \zw\ﬁ 2

ki 3 ki
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Absorcao

« Coeficientes de absorcao de Einstein, w_.x

» Coeficientes de emissao induzida (ou absorgao negativa) de

Einstein, wz.
. . Unidade:
hv. ;N*w.ls uﬂw -3 s-1 sr-1
% ;if&z\nizﬁv \L \A V jk ; V \L erg cm-3 s-1 sr
linha ¢
) r n p 1. 1umerodeabsorgoes
U: densidade |, S?\_Cm vm;lslk vwi. 3
de energia cm s
» Unidades
DK cm’”
® intensidade: erg cm? s Hz" sr”
® densidade de energia: erg cm® Hz 4-22

Secao de choque de absorgao integrada, o

h <.\.»?.\A\ﬂﬁvw\»lzlkwii

_, K,dv=
linha c
. 4 relacido entre coeficiente e segao
_?H:\.Cm VQ< de choque de absorgao
0= % o,dv
linha
F —hv , )I(kT
O.”Q: ~||NA, N<;v: ) ANV
F.
hv.B. il QN . .
onde,= _ kTR _2C i » fik: forga de oscilador
¢ m,c 4-24



Optico — hv/kT >> 1 o~0,
Radio — hv/kT << 1 oo MV
“ kT
onde XHm KT
b, hvy, b,
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Perfil de uma linha espectral

Coeficiente de absorgdo [cm -1] k.=n (X))o
v J

integrando ao longo da linha espectral

v

0,=0 perfil da linha
f——»

onde o= % o,dve
linha

D<H<|<\»
.ﬁ d(Av)dv=1
O que determina a forma de uma linha interestelar, f(Av) ?

» alargamento natural

» alargamento Doppler (movimento microscopico das
particulas)
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Funcao fonte

» Se considerarmos que os perfis de emisséo e absorgao de
uma dada linha sado iguais, podemos escrever a fungéo
fonte como:

5 H\.|<Hw<;§m@,

K, f.:&.q

* Essa expressao pode ser escrita como:

N\S\M@.
rm‘<H - \» |\®w<>;~.|~
& b,

-1
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Calculando t,,, profundidade éptica integrada na regido de
interesse

\/koomzomm:”m de absorcao

v, = | kK, ds—— Definigao de profundidade optica

vr

O Sy

densidade
volumeétrica

secao de choque de absorcao

L
Ain‘, no,ds=o, —» densidade colunar, N
0
g,=0b(AV) lembrando que %ﬁvgisj\nﬂ

Assim: T,,=Nad(Av)

%Aiaj\uzq 4-28



Alargamento natural

O alargamento natural de uma linha — resultado da incerteza
quantica do valor da frequéncia de transicdo — segue o
perfil de Lorentz. E dado por:

r,/4n’
(v=v, P +(T/4n)
onde T, éo coeficiente de dissipagdo quantico ou
constante de amortecimento
Ti=2 4y
J H—J\«

FWHM =—
27

o(AvV)=

* Modelo possivel: oscilador harménico forgcado (pela
radiacao incidente)

4-29
»
1.0 -+
;\ ,,
\ \
,\, ~ | Gaussian  Doppler
[ ] L\
// \ \
\,‘\\ A\
AN
- Lorentzian natural
e T 2 3
(v=v) (in units of width at half-maximum)
Dyson & Williams — Fig. 2.1
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Alargamento Doppler

7

* O alargamento Doppler é causado pela distribuicdo de
velocidades das particulas: térmica e turbulenta

onde v,: frequénciadeemissdo
V :velocidadeda particula

Se distribuicdo de velocidade é Maxwelliana

1 —(AviAv,)?

eA><vH<m‘>§m

1/2
2kT , 1
de  Avy=||——|+(V —
onae <b m A N:\wv v(\.»
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Perfil de Voigt

* Importante no Ml
» o centro da linha é definido pelo alargamento Doppler

»as asas da linha sdo dominadas pelo alargamento
natural
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* A linha como um todo pode ser deslocada caso a regido
possua um movimento macroscopico relativo ao observador

+ esse deslocamento NAO é o alargamento Doppler

®» o alargamento Doppler resulta dos movimentos
microscoépicos das particulas dentro da nuvem (agitagao
térmica)
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