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Resumo

Quando um atomo colide com outras particulas durante um processo de emissao ou
absorcao de fotons, seu espectro é afetado por essa interacao. Esse efeito é conhecido por
alargamento colisional ou alargamento por pressao e é um dos diversos mecanismos de
alargamento que pode afetar uma linha espectral. A diferenga entre esse mecanismo e
os demais é a possibilidade de formagao de um estado ligado transiente entre particula
radiadora e perturbadores durante a colisao. Esse estado é chamado quase-molécula e
tem um espectro de energia distinto daquele das particulas isoladas. Assim sendo, além
do alargamento, ha a possibilidade de formagao de linhas em comprimentos de onda que
nao podem ser explicados se considerado o espectro das particulas isoladas. Essas linhas
sao chamadas satélites, e sua presenca também induz assimetrias no perfil e mudanca na
opacidade do gés, o que, no caso de atmosferas estelares, altera a cor das estrelas.

Satélites ja foram detectadas no espectro ultravioleta de estrelas anas brancas com
temperaturas proximas a 15000K. Apesar dessas identificagoes preliminares, ocorridas
nos anos 1980, modelos de atmosfera que incluam consistentemente os efeitos quase-
moleculares ainda nao existem. Com o advento de grandes projetos de mapeamento do
céu, como o Sloan Digital Sky Survey (SDSS), o nimero de anas brancas conhecidas esté
crescendo significativamente. No data release 7 do SDSS, encontramos 19712 (Kleinman
et al., 2013), duplicando o ntiimero de anas brancas conhecidas. Com os data releases 9 e
10, descobrimos outras 8800 (Kepler et al., 2014). A boa determinagao da temperatura e
da massa dessas estrelas, que é importante para o entendimento do histérico de formacao
estelar na nossa Galaxia, depende do conhecimento da forma das linhas de Balmer, que
sa0 as mais fortes em cerca de 80% das anas brancas. Como elas sdo afetadas pelas colisoes
com os préotons livres da atmosfera parcialmente ionizada das anas brancas, é importante
que esse efeito seja considerado.

Por isso, desenvolvemos um cédigo que permite o calculo das contribuicoes quase-
moleculares do HJ ao espectro do d4tomo de hidrogénio. O método escolhido foi a teoria
unificada em seu desenvolvimento quéntico, conforme proposto por Allard et al. (1999),
pois ela permite determinar a forma completa da linha. Utilizamos os dados disponibili-
zados por Santos & Kepler (2012) para calcular as contribuicoes do Hy & série de Lyman
até Lyman-0 e a série de Balmer até Balmer-10. Em seu trabalho, eles também obtiveram
os perfis para todas essas linhas na aproximacgao quase-estatica, mas tal método, devido
a suposicao de velocidade nula, nao é valido para o centro da linha. Obtivemos os perfis
em densidades de perturbadores e temperaturas que podem descrever bem a atmosfera
de estrelas anas brancas. Todos os satélites ja observados foram identificados, juntamente
com outros ainda nao detectados. Além disso, o codigo foi escrito de forma que leia
quaisquer potencial e momento de dipolo dados, de modo que ele pode ser utilizado para
avaliar contribui¢oes devido a outras particulas. Esperamos que os perfis obtidos possam
ser incluidos em modelos de atmosfera para estrelas anas brancas e que este estudo possa
ser estendido para incluir as contribui¢oes importantes de outros perturbadores.



Abstract

When an atom collides with particles during a process of emission or absorption of
a photon, its spectrum is affected by this interaction. Such effect is known as collisional
broadening or pressure broadening and it’s one of many broadening mechanisms that can
affect a spectral line. The difference between such mechanism and others is the possibility
of formation of a transient bound state between radiating particle and perturbers during
the collision. Such state is known as quasi-molecule, and it has an energy spectra different
than the one by isolated particles. So, besides the broadening, there is also the possibility
of lines forming at wavelengths that can not be explained in terms of the spectra of
the isolated particles. Those lines are called satellites, and its presence also induces
asymmetries in the profile and changes in the gas opacity, what, in the case of stellar
atmospheres, alters the color of the stars.

Satellites were already detected in the ultraviolet spectra of white dwarf stars with
temperatures around 15000K. In spite of those early identifications, done in the 1980s,
atmosphere models that take quasi-molecular effects fully in account still do not exist.
With the advent of large projects of sky mapping, such as Sloan Digital Sky Survey
(SDSS), the number of known white dwarfs is significantly growing. In the data release 7
of SDSS, we found 19712 (Kleinman et al. , 2013), doubling the number of known white
dwarfs. With data releases 9 and 10, we discovered another 8800 (Kepler et al., 2014).
The good determination of temperature and mass for those stars, which is important
to the understanding of the history of star formation in our Galaxy, depends on the
knowledge of the shape of the Balmer lines, that are the strongest ones in around 80% of
white dwarfs. As they are affected by collisions with free protons of the partially ionized
atmosphere of the white dwarfs, it is important that such effect be considered.

Thus, we developed a code that allows the calculation of quasi-molecular Hy contribu-
tions to the spectrum of the hydrogen atom. The chosen approach was the unified theory
in its quantum-mechanical development, as proposed by Allard et al. (1999), because it
allows the determination of the shape of the whole line. We used data provided by Santos
& Kepler (2012) to evaluate Hy contributions to the Lyman series up to Lyman-d and to
the Balmer series up to Balmer-10. In their work, they also obtained the profiles for all
those lines in the quasistatic approach, but that method, due to its assumption of zero
velocity, is not valid for the line center. We obtained the profiles at perturber densities
and temperatures that can describe well the atmosphere of white dwarfs stars. All the
satellites already observed are identified, together with others not yet detected. Besides
that, the code was written in a way that it reads any given potential energy and dipole
moment data, so it can be used to evaluate contributions due to other particles. We hope
that the obtained profiles can be included in atmosphere models for white dwarf stars
and that this study can be extended to include contributions due to other important
perturbers.



1 Introducao

1.1 Espectroscopia e Mecanismos de Alargamento

A composicao quimica de um gas e algumas de suas propriedades fisicas podem ser
inferidas a partir de seu espectro, o qual apresenta uma medida da energia emitida por
unidade de tempo, de area e de angulo solido por comprimento de onda ou, equivalen-
temente, por frequéncia. As contribui¢des ao espectro podem ser divididas em continuo,
que ¢ a emissao térmica do gas como um todo, e linhas de absor¢ao ou emissao, as quais
decorrem da interacao dos fétons diretamente com os atomos e as moléculas que compoem
0 gas.

O continuo ¢ explicado pela radiacao eletromagnética emitida pela matéria aquecida
do géas. Ele pode ser aproximado pela radiacao de um corpo negro, se assumido equilibrio
termodinamico e considerado que a densidade do gas é alta o suficiente para que ele seja
opaco, o que permite uma estimativa da temperatura por meio do ajuste de uma lei de
Planck,

(1.1)

onde A\ é o comprimento de onda, h é a constante de Planck, ¢ é a velocidade da luz, kg é
a constante de Boltzmann e T' é a temperatura do gas. Essa estimativa, em geral, nao é
satisfatoria, pois — além de um corpo negro ser apenas uma idealizagdo — o continuo é
afetado pela presenca das linhas espectrais provenientes das camadas mais externas e de
menor densidade do gas, na regido oticamente fina, as quais devem ser consideradas para
que o modelo seja realista.

A existéncia das linhas espectrais é explicada pelos saltos quanticos realizados pe-
los elétrons entre os niveis de energia dos atomos ou moléculas e, ainda, pela ionizacao
do gas. Como os comprimentos de onda associados a essas transi¢oes dependem do ele-
mento quimico, a observacao das linhas espectrais permite determinar a composi¢ao do
gas. Em primeira aproximacao, a forma das linhas seria de delta de Dirac sobre o exato
comprimento de onda correspondente a transi¢do, dado por

A= (1.2)

onde Ey ¢é a energia do nivel final do elétron, e £; é a do nivel inicial. Essa situagao nao
é, todavia, observada experimentalmente, em razao dos diferentes mecanismos de alarga-



mento que afetam a linha espectral. A linha passa, entdo, a ter uma forma especifica,
chamada de perfil. A forma do perfil depende de parametros fisicos do gas, como tem-
peratura, densidade e campo eletromagnético, que determinam quais os mecanismos de
alargamento atuantes. A linha espectral observada é uma convolugao dos perfis resultan-
tes de todos os mecanismos de alargamento presentes, ja que os diferentes mecanismos
podem afetar simultaneamente o comportamento do elétron em uma transicao. Com um
bom modelo para a linha pode-se, portanto, estimar os parametros fisicos médios do gés
por meio de ajuste de modelos aos dados observados.

Um efeito, em geral ndo dominante, mas bastante elementar e presente em qualquer
gas, ¢ o chamado alargamento natural. Ele é uma consequéncia direta do principio de
incerteza de Heisenberg entre tempo e energia,

AEAt > =, (1.3)

| St

onde h é a constante de Planck reduzida, h/2w. Esse principio dita que a largura do
nivel de energia AE vezes o tempo de decaimento At de um elétron nesse nivel possui um
limite inferior. Assim sendo, essas quantias devem ser limitadas, de modo que a largura
da linha em comprimento de onda, que se relaciona com a largura em energia por meio
da equagao [[L2] é finita.

Outra forma de interpretar esse mecanismo é lembrando que a populacao do nivel
inicial — nao sendo ele o estado fundamental — decai exponencialmente com o tempo
para estados de maior estabilidade, o que leva a reducao da intensidade do pulso de luz
devido a essa transi¢ao. Pode-se escrever a amplitude a(t) da emissao de luz em fungao
do tempo como

a(t) = Re { age 1t el } (1.4)
= ape " cos(wot), (1.5)
onde v ¢é a taxa de decaimento e wy é a frequéncia angular correspondente a diferenca de

energia entre os dois niveis da transicao, wo = (£ — E;)/h. A amplitude no espago de
frequéncias pode ser calculada pela transformada de Fourier de a(t):

Aw) = /Oooa(t)e—iwtdt (1.6)
= ao/oooewcos(wot)eiwtdt (1.7)
~ ao
~ B —wo) ] 9

onde apenas o termo ressonante, que é dominante, foi mantido. A poténcia emitida em
cada frequéncia angular w, que esta associada a forma da linha, é proporcional ao médulo
quadrado da amplitude, ou seja

C

PO = e

(1.9)

onde C é constante de normalizacao. A expressao dada por corresponde a uma linha
de forma lorentziana centrada em wg e de largura a meia altura -, como a da figura [Tl



Ja o alargamento devido ao efeito Doppler é mais importante, sendo, em geral, domi-
nante em gases a temperatura ambiente. Ele ocorre em razao do movimento dos atomos
em relagao ao observador, que é consequéncia de sua energia térmica. Para um gas em
equilibrio térmico, a velocidade v das particulas de massa m segue uma distribuicao de
Maxwell-Boltzmann, dada por:

mU2
Pw)dv = | IQWZ:RBT e 28T dy. (1.10)

Pode-se expressa-la em termos da frequéncia angular w, respeitando

d
Pw)dw = P)dv = p(u)dldw. (1.11)
w
As quantidades v e w sao relacionadas pelo efeito Doppler, que, para velocidades nao-

relativisticas, implica:

w = w0<1+Z) = v = c<:;—1). (1.12)

Substituindo a expressao de [[L12 em [[.T1], obtém-se

. mc2(w7w0)2

2
mc QkBng ’ (113)

P = "
@) ok pTw?

que pode ser reconhecida como uma gaussiana centrada em wg e com largura a meia altura
AWpway = \/%wo, exemplificada na figura [L.T1

Lorentziana
Gaussiana

P(w)

Wo
3

Figura 1.1: Comparacao entra linhas lorentziana, resultado do alargamento natural, e
gaussiana, causada pelo efeito Doppler, de mesma largura a meia altura.

Na presenca de um campo elétrico, que pode ser causado pelos proprios elétrons
e/ou fons livres no plasma, ocorre o efeito Stark, que também causa alargamento da



linha. Se o campo elétrico tem uma direcao definida, a possivel simetria de rotagdo do
hamiltoniano da particula radiadora ¢ quebrada. No caso dessa particula ser o hidrogénio,
por exemplo, a degenerescéncia dos niveis atomicos no nimero quantico ¢ é levantada.
Em razao disso, um maior nimero de transi¢oes, com frequéncias ligeiramente distintas,
é acessivel, alargando — ou mesmo separando em componentes — cada linha espectral.

Nao existe solugao exata para o caso do alargamento Stark, sendo necessario o uso
de aproximagoes ou teorias de perturbagao. Para campos fracos, em que a perturbacao
tem energia muito menor do que a energia original da particula, pode-se utilizar teoria
de perturbacao de primeira ordem, e as correcoes na energia serao lineares na intensidade
do campo elétrico (efeito Stark linear). No caso de campos um pouco mais fortes, torna-
se necessario o uso de correcoes de segunda ordem, que sdo quadraticas na intensidade
do campo (efeito Stark quadrdtico). Se a contribuigdo do campo elétrico for maior que
a energia dos niveis eletronicos, é necessario utilizar a teoria de Landau, na qual sdo
quantizadas as Orbitas de ciclotron dos elétrons.

Em geral, o perfil de linha devido ao alargamento Stark é calculado realizando-se a
média ponderada sobre os perfis causados por configuracoes eletronicas distintas, ou seja

(W) = /OOO P(F)I(\; F)dF, (1.14)

onde P(F') é a distribuigao que descreve a probabilidade de que se tenha uma configuragao
eletronica que resulte em um campo de intensidade F' e I(\; F') é o perfil resultante dessa
determinada configuragdo. Existem diferentes aproximagoes para determinar I(\;F),
desde considera-lo uma constante [I], até teorias quanticas mais complexas, como a de
Vidal, Cooper & Smith (1970), que leva em conta efeitos nao-ideais [2].

Além do campo elétrico, o gas pode estar sujeito também a um campo magnético, o
que causa o efeito Zeeman. Tal campo pode, novamente, ser causado por particulas livres
carregadas movendo-se no plasma e/ou por um efeito externo. Na maioria dos casos, a
amplitude do campo magnético é muito menor que a do campo elétrico, de forma que esse
efeito é desprezivel. Contudo, quando ha algum agente que cause um campo maior, esse
efeito torna-se importante. Assim como no caso do efeito Stark, o que ocorre é a quebra
da simetria de rotagao, separando niveis de energia antes degenerados. Novamente, pode-
se ter apenas alargamento ou desdobramento da linha em componentes, dependendo da
intensidade do campo.

Outra forma de interpretar o alargamento Stark é assumindo que os elétrons livres
colidem com as particulas do gas. Esse alargamento por colisdes, também chamado alarga-
mento por pressao, pode ocorrer devido a qualquer particula perturbadora que se encontre
no gas, ou mesmo devido as colisoes entre particulas do préprio gas. Para um gas de hi-
drogénio parcialmente ionizado, por exemplo, calcula-se o efeito Stark nas linhas devido
aos elétrons e, para contabilizar a contribuicao dos préotons, é de habito apenas multipli-
car a densidade de perturbadores por dois, resultando simplesmente em um alargamento
maior.

Ja no caso das colisdes entre as particulas neutras do préprio gas, existe a forga de
van der Waals, que se deve a interagao entre os dipolos das particulas, sejam eles perma-
nentes ou induzidos. O potencial para essa interagao é, normalmente, aproximado por um
potencial tipo Lennard-Jones (~ 77 %). Esse efeito também estd presente em qualquer gés,



como o alargamento natural, mas é mais significativo em gases nao-ionizados. No caso de
a particula em um estado excitado interagir com uma particula idéntica no estado funda-
mental, pode ocorrer também o alargamento ressonante, cuja interacao é proporcional a
r—3. Esse efeito também s6 é significativo em gases nao-ionizados.

Em nenhuma dessas abordagens é considerada, no entanto, a formagao de estados
ligados transientes entre a particula radiadora e o perturbador, que pode ser impor-
tante sob condigoes de temperatura e pressao adequadas. Esses estados sao chamados
quase-moléculas e possuem niveis de energia distintos dos da particula isolada original,
o que leva a existéncia de transi¢oes cuja contribuicdo em fluxo difere do que seria es-
perado em uma situagao ideal nao-interagente. Assim, a linha nao s6 é alargada devido
ao processo de colisdo, mas pode também apresentar linhas em comprimentos de onda
inesperados, correspondentes ao estado ligado entre particula radiadora e perturbador,
chamadas linhas-satélite.

1.2 Anas Brancas

Todos os mecanismos de alargamento citados podem ser observados no espectro de
estrelas anas brancas. Essas estrelas sdo o estdgio evolutivo final de mais de 97% das
estrelas, incluindo o Sol [3]. Sao o resultado da perda das camadas externas da estrela
progenitora e sao compostas por um nucleo de matéria parcialmente degenerada que
corresponde a cerca de 99.9% da massa da estrela e uma fina atmosfera, com espessura
de apenas 1% do raio da estrela, que tem raio total da ordem do raio da Terra. A massa
média das anas brancas é cerca de 0.6Mg [4], o que implica em densidades altissimas,
da ordem de 1ton/cm?. Elas normalmente nao realizam fusao nuclear e apenas esfriam
muito lentamente.

A composicao quimica da ana branca depende principalmente da massa da progeni-
tora, que limita o tempo em que ela podera realizar fusao de elementos no seu nicleo e
ainda permanecer estavel. A metalicidade da progenitora também é um fator importante,
pois afeta a convecgao e o processo de perda de massa. Basicamente, para progenitoras
com massa até 7 a 8My, o nicleo da ana branca resultante é composto de carbono e
oxigénio. Se a progenitora tem massa entre 7TMy e 8 a 10Mg), dependendo novamente
da metalicidade, o nicleo da ana branca terd oxigénio, neénio e magnésio. No caso de
anas brancas provenientes de estrelas de baixa massa ou resultantes de sistemas binarios,
pode-se ter nicleo de hélio.

A classificacdo das anas brancas da-se a partir dos elementos que sdo observados em
seu espectro, ou seja, presentes na camada mais externa de sua atmosfera. Em cerca de
80% dos casos, detecta-se somente hidrogénio e a estrela é classificada como DA (a letra
“D” refere-se a degenerescéncia do ntucleo da estrela, e a letra “A” refere-se a atmosfera
de hidrogénio, de forma andloga a classificagdo de estrelas da sequéncia principal), mas
em uma fracdo significativa (em torno de 10 — 15%), detecta-se hélio, caso em que a ana
branca é classificada como DB, se o hélio é neutro, ou DO, se é ionizado. A detecgao
simultdnea de hidrogénio e hélio também é comum (DABs, ou DBAs, dependendo do
elemento que prevalece). Pode-se ainda observar carbono, trazido do nicleo por uma
camada convectiva, e a ana branca é chamada de DQ. Quando ha levitagao radiativa ou
acre¢ao continua de outros elementos (usualmente chamados pelos astronomos de metais,



independente de seu grupo quimico), de forma que eles possam ser observados antes de
difundirem para o niicleo, a classificacao é DZ. Atualmente acredita-se, inclusive, que parte
significativa dos metais detectados em anas brancas provém da acrecao de planetesimais
[5,16].

O alargamento dominante nas anas brancas é comumente o devido ao efeito Stark (fi-
gura[[2). Em cerca de 5—10% das anas brancas, tem-se campo magnético forte causando
efeito Zeeman [7], o que permite a observacao do desdobramento das linhas em compo-
nentes (figura [[3)). Por fim, para um intervalo restrito em temperatura efetiva (entre
8000K e 25000K, aproximadamente), a temperatura é alta o suficiente para que existam
protons livres na atmosfera, mas ainda é baixa o bastante para permitir a formacao de
quase-moléculas, que poderao ter uma contribuicdo importante no espectro. Na figura
[L4l por exemplo, nota-se a existéncia de duas linhas de menor intensidade além da linha
central Lyman-a: uma em 1400A e outra em 1600A.

Essas duas linhas foram detectadas pela primeira vez no espectro de estrelas anas
brancas em dados obtidos com o International Ultraviolet Explorer (IUE) de estrelas com
temperaturas da ordem de 15000K. A primeira a ser reportada foi a linha préxima a
1400A, que foi observada por Jesse Greenstein, em 1980, no espectro de 40 Eri B 18],
considerada uma DA tipica. Dois anos mais tarde, Gary Wegner observou absor¢ao
semelhante no espectro da estrela LB 3303 [9].

Diferentes hipéteses foram levantadas por Greenstein para explicar a presenca da li-
nha. Primeiramente, ele notou que o comprimento de onda correspondia a um transicao
do Si IV, mas que s6 ocorreria a temperaturas da ordem de 40000K, ou seja, significa-
tivamente superiores as das anas brancas observadas. Greenstein sugeriu, entdo, que a
linha formar-se-ia em camadas mais internas da estrela, o que exigiria uma alta razao
Si/H e uma atmosfera extremamente transparente, o que ele préprio considerou improvéa-
vel. Outra possibilidade pouco plausivel seria um envelope circunstelar frio resultante de
acregao. Por tltimo, ele sugeriu que a linha seria uma banda molecular de Hy, apesar da
fracao de Hg ser pequena a tais temperaturas, mas a falta de dados tedricos satisfatérios
nao permitiu que tal hipétese fosse testada.

Em 1985, ao analisarem o espectro de estrelas ZZ Cetis, Holm et al. (1985) identifi-
caram, além da absorcao em 1400A, a absorcdo em 1600A [I0]. Essas estrelas sdo anas
brancas que estao passando por uma fase de pulsa¢oes devido ao surgimento de uma ca-
mada convectiva. Apesar da deteccao desses satélites ser secundaria no artigo, os autores
observaram que a intensidade das linhas diminuia com o aumento da temperatura, o que
é o contrario do que seria esperado se elas decorressem de uma absorcao em algum atomo
ionizado. Excluiu-se, entdo, a possibilidade de que a absorcdo em 1400A fosse devida ao
Si IV. Além disso, foi apontada a inexisténcia de outras absorgoes caracteristicas do Ho,
especialmente a que deveria ser observada em 1334A, de modo que a hipétese de hidro-
génio molecular como explicacdo também foi descartada. Quanto & absorcdo em 1600A,
notou-se que ela era coerente com os resultados de Sando & Wormhoudt [I1], que calcu-
laram o alargamento ressonante de Lyman-a e observaram a existéncia de linhas-satélite
devido a formacao de hidrogénio quase-molecular.

A explicacao definitiva para essas absorc¢oes foi dada no mesmo ano, por Detlev Ko-
ester et al. (1985) [12]. Utilizando uma aproximagao quéntica considerando os primeiros
vizinhos, conforme sugerido por Szudy & Baylis (1975) [13], eles calcularam nao apenas
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os perfis tedricos devido ao Hy quase-molecular, confirmando a hipdotese de Holm et al. de
que isso explicaria a absorcdo em 1600A, mas também devido ao Hy, a quase-molécula
formada na interagao do hidrogénio com prétons livres. Verificou-se que essa interacao
com prétons era a real causadora da absorcdo préxima a 1400A. Como o hidrogénio é o
elemento dominante na atmosfera das DAs, devido a rapida difusdao dos elementos mais
pesados para o nucleo, essa explicacao foi amplamente aceita.

Com calculos precisos do efeito das colisdoes e da formacao de quase-moléculas no
espectro do atomo de hidrogénio, sua contribuicao poderia ser incluida como fonte de
opacidade em modelos de atmosfera estelar. Esses modelos essencialmente mapeiam a
atmosfera da estrela, calculando pressdo e temperatura ponto a ponto, o que permite
determinar a opacidade em cada camada e estimar, a partir disso, o espectro observado
de uma estrela. Com uma grade dos modelos calculados para diferentes temperaturas e
pressoes (essa normalmente expressa em termos do logaritmo da gravidade superficial em
unidades cgs, log(g)), pode-se ajusté-los aos espectros observados e, a partir do modelo
com melhor ajuste, estimar a temperatura efetiva e a gravidade das estrelas — que per-
mite, por sua vez, o cadlculo da massa, ja que, para anas brancas, existe uma relagao entre
massa e raio, obtida facilmente considerando que os elétrons no nicleo da ana branca sao
degenerados. Esse é o método de maior sucesso na obtenc¢ao desses parametros [14].

Apesar da ampla aceitagdo, o método de obtencao de parametros fisicos por meio de
ajuste de modelos de atmosfera ainda é incompleto. Muitas aproximagoes e suposi¢oes
sao feitas nesses modelos, como, por exemplo, que o gas esta em equilibrio termodinamico
local. Modelos fora do equilibrio termodindmico (NLTE, da sigla em inglés non-local ther-
modynamical equilibrium) sao importantes para estrelas quentes (T>40000K). Além disso,
as tabelas de opacidade nao costumam levar em conta contribui¢oes quase-moleculares, ou
mesmo de colisdes em geral (com excegao do efeito Stark). Em razao dessas limitagoes e,
também, do aumento em ntmero e melhoria em qualidade dos dados espectroscopicos, o
desenvolvimento desses modelos e o aperfeicoamento dos dados de opacidade sao assunto
ainda de bastante interesse aos astronomos.

Um exemplo da importancia da melhora dos modelos é a questdo da massa média
das anas brancas. No trabalho de Kleinman et al. (2013) [4], por exemplo, do qual sou
coautora, foram analisadas 12843 DAs do data release 7 do Sloan Digital Sky Survey Teles-
cope (SDSS), selecionadas apds a inspecao visual de mais de 40000 espectros de possiveis
anas brancas — minha principal contribuicdo ao trabalho. Dessas, as 3577 com razao
sinal-ruido superior a 15 foram utilizadas para estimativa da massa média, resultando em
(M) =0.623+0.002 M. Kepler et al. (2006) [I5] reportaram, no entanto, uma superes-
timativa sistematica, da ordem de M~0.13 Mg, na massa de estrelas com temperatura
efetiva inferior a 12000K, especialmente quando utilizados espectros do SDSS. Nesse faixa
de temperatura, uma camada convectiva surge na atmosfera das anas brancas, pois ja nao
existe equilibrio radiativo. Para evitar essa contaminacao, é comum excluir essas estrelas
das estimativas de massa. Fazendo isso, Kleinman et al. encontraram uma massa média
mais baixa, de (M) =0.593 £0.002 M), para as 2217 estrelas restantes.

Para comparagdo, o valor obtido por Falcon et al. (2010) em uma amostra de 449
DAs do European Southern Observatory Supernova la Progenitor Survey (SPY), pelo
método de andlise do avermelhamento gravitacional, foi (M) = 0.6477001% Mg, [16]. J4
Romero et al. (2012), por meio da sismologia de 44 ZZ Cetis, encontraram uma massa
média de (M) = 0.63040.028 Mg, [I7]. Ambos valores concordam entre si e sdo distintos
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do valor determinado via espectroscopia por Kleinman et al. . Ja no recente trabalho
de Kepler et al. (2014), do qual também participo, reportou-se a descoberta de novas
8800 anas brancas ou sub-anas no data release 10 do SDSS e, na analise das 5868 novas
DAs, obteve-se uma massa média de (M)= 0.629 +0.039 M, [18], consistente com as
determinacoes de Falcon et al. e Romero et al.. A diferenca nesse trabalho é o emprego de
uma corregao na temperatura efetiva e no log(g) de estrelas com T < 15000K que leva em
conta que a convecgao ¢ tridimensional, conforme descrito por Tremblay et al. (2013) [19].
A discrepancia entre as determinagoes foi, portanto, resolvida com uma melhoria nos
modelos de atmosfera.

A significativa diferenca entre as massas espectroscopicas médias para temperaturas
acima ou abaixo de 12000K para DAs e 16 000K para DBs (conforme reportado por Kepler
et al. (2014) [18]), no entanto, continua sem explicagdo. Ela parece ser de fato exclusiva
ao método espectroscépico, pois Falcon et al. , por exemplo, ndo encontram diferenca
significativa quando utilizado o método de avermelhamento gravitacional. No caso das
DAs, inicialmente se acreditava que isso poderia ser explicado por uma correlacdo exis-
tente entre temperatura efetiva (Tef) e log(g) nessa faixa de temperatura: um pequeno
aumento em Ty pode ser compensado por uma pequena diminui¢do em log(g), conside-
rando o espectro no visivel, como é o caso dos obtidos pelo SDSS. Isso resulta, devido
a escala logaritmica, em uma diminuicao significativa da massa. Assim, se os modelos
espectroscopicos convergissem para temperaturas ligeiramente maiores, massas menores
seriam encontradas. Kleinman et al. (2013) propdem que o fato dessa diferenca ser en-
contrada apenas nos modelos espectroscopicos ¢ um indicio de que ela seja, na verdade,
uma consequéncia de efeitos fisicos ndo considerados nesses modelos [4].

Um desses efeitos é a opacidade em razao da formagao de quase-moléculas, detectada
mais facilmente na regiao do ultravioleta, conforme a ja citada figura [[L4l Assim sendo, é
de suma importancia que essas opacidades sejam bem determinadas para que elas possam
ser, definitivamente, incluidas nos modelos. Além da melhoria nos modelos para a parte
visivel do espectro, a possibilidade de ajustar os satélites detectados na regiao do ultra-
violeta é também importante, pois levaria a uma determinagao de pressao e temperatura
independente da obtida na regiao do visivel. Isso poderia reduzir significativamente as
discrepancias encontradas na determinacao de massas médias e, além disso, melhorar as
determinacoes de temperatura — que, por meio do estudo da taxa de esfriamento, permi-
tem obter a idade das anas brancas. Essa tltima possibilidade é de interesse até mesmo
para a cosmologia, pois a idade das anas brancas mais frias, que sdo objetos extremamente
velhos, pode ser utilizada como limite inferior para as idades da Galaxia e do Universo.

Considerados esses fatos, o objetivo deste trabalho é calcular perfis de alargamento
colisional devido a colisoes entre hidrogénio e proétons livres para futura aplicacao em
modelos de atmosfera de estrelas anas brancas. Esses calculos existem na literatura para
um numero extremamente reduzido de linhas, pois os dados tedricos para os potenciais
de interacao e momentos de dipolo entre essas particulas eram limitados, permitindo o
calculo dos perfis apenas até Lyman-v, para a série de Lyman, e, para a série de Balmer,
apenas Ha. Essas linhas de baixa ordem (decorrentes de transigdes com ntiimero quantico
n pequeno), ja calculadas, dependem mais fortemente da temperatura, enquanto linhas
de alta ordem sdo mais afetadas pela pressao. A deficiéncia em dados comegou a ser
resolvida apenas em 2012, no artigo de Santos & Kepler [20]. Os dados desse artigo serdo,
entao, utilizados para o calculo computacional dos perfis tedricos do H2+ para as principais
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linhas das séries de Balmer e de Lyman.
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Figura 1.2: Espectro de uma ana branca do tipo DA — que exibe apenas linhas de hi-
drogénio —, obtido pelo Sloan Digital Sky Survey Telescope, com temperatura efetiva
19500 £ 100K e massa 0.52240.009M¢ [4]. Notam-se as linhas da série de Balmer (tran-
sigoes com ny = 2), de HY (A=3835A, & esquerda) até Ha (A=6563A, & direita), em ab-
sorcao. Nessas condigoes, tem-se tanto alargamentos natural e de van der Waals quanto
Doppler, mas o alargamento devido ao efeito Stark ¢ dominante.
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Figura 1.3: Outra ana branca DA obtida com o Sloan Digital Sky Survey Telescope,
temperatura efetiva 35800 4 280K. Aqui percebe-se o desdobramento das linhas da
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de Balmer devido a existéncia de um campo magnético forte, estimado em 6.2MG [7]. Esse
efeito dificulta a determinagdo da massa da estrela via ajuste de modelos ao espectro, pois
¢é necessario também modelar o efeito do campo magnético na estrutura da atmosfera da

estrela.
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Figura 1.4: Espectro obtido pelo Hubble Space Telescope da estrela G226-29, uma DA com
temperatura efetiva 117504 20K e massa 0.7040.03M, [21]. Préximo a 1216A, observa-
se a linha Lyman-« do hidrogénio em absor¢ao (transi¢ao de n =2 para n = 1), com uma
emissdo geocoronal em seu centro. Além do evidente alargamento, nota-se também a
existéncia de linhas de absorcao préximo aos comprimentos de onda 1400A e 16004, as
quais nao podem ser explicadas por transicoes do hidrogénio puro, pois originam-se de
quase-moléculas [12].
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1.3 A Quase-molécula H

O estado ligado entre um atomo de hidrogénio e wm préton, representado por HJ
e denominado cdtion dihidrogénio, é o ion molecular mais simples. Sua formacdo pode
dar-se tanto pela ionizacao da molécula de Ho quanto pela colisao entre um hidrogénio e
um préton. Em estrelas anas brancas, nas quais a temperatura é demasiado alta para que
a molécula Ho seja estavel, o segundo caso é o relevante. Além disso, o estado sera apenas
transiente, ja a energia de dissociagao de seu estado fundamental, que é aproximadamente
2.8eV, equivale a uma temperatura de 32500K, que é da mesma ordem das temperaturas
na atmosfera de uma ana branca.

O H2+ é composto por dois nicleos, cada qual com um préton, e um elétron. Por
conter s6 um elétron, nao ha nenhum termo de repulsao eletronica em seu hamiltoniano,
que, considerando as particulas massas pontuais e desprezando interagao spin-orbita e
efeitos relativisticos, pode ser escrito como:

2 2 2

o, ) R, e /1 1 1
_W(VRAJFVRB)—%V% <+—R>, (1.15)

H = —
4meg \r4 TR

onde M é a massa do proton, m é a massa do elétron, ¢y é a constante de permissividade
elétrica do vacuo, r., R4 e Rpg sao as distancias do elétron e de cada um dos prétons ao
centro de massa entre os dois nucleos e r4 e rg sdo as distancias do elétron aos nucleos
A e B, respectivamente. A equagao de Schrodinger para esse hamiltoniano nao pode ser
resolvida analiticamente, exceto para o caso em que a distancia R entre os dois nticleos é
fixa [22], quando a equacao se reduz a:

h? 2 1 1 1
Lo

2m ¢ 4dmeg\rqy rp R
A energia E(R) do elétron nessa configuracao, apesar de comumente referida apenas como

energia potencial, inclui a atracao coulombiana entre o elétron e os nicleos e a energia
cinética média do elétron.

O(ra,rp;R) = E(R)®(rary;R)  (1.16)

A suposicao de nucleo fixos estd de acordo com a chamada de aproximagcao de Bohr-
Oppenheimer e baseia-se no fato de que os protons sao muito mais massivos do que os
elétrons (m, ~ 1840m,), de modo que suas velocidades sao muito menores e, por isso,
os elétrons ajustam-se rapidamente a qualquer mudanca de configuracao dos protons. A
equacgao é usualmente resolvida por separagao de variaveis em coordenadas cilindricas,
e o estado do elétron fica definido por trés nimeros quanticos: n, £ e A. O ntmero n
identifica os estados eletronicos em ordem crescente de energia (analogamente ao niimero
quantico principal nos atomos), ¢ é associado ao momento angular v (que, na verdade, é
bem definido apenas para grandes distancias) e A é o médulo da proje¢cdo do momento
angular no eixo definido pelos dois nicleos.

Os possiveis estados do elétron, caracterizados por nfX, constituem orbitais mole-
culares. Para o H;r e outras moléculas em geral, eles podem ser aproximados por uma
combinacao linear de orbitais atomicos (método conhecido por LCAO, da sigla em in-
glés linear combination of atomic orbitals). Os orbitais atdmicos sdo simplesmente os do
atomo de hidrogénio e sua combinagao segue logica exemplificada na figura [LLAl
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A nomenclatura dos orbitais substitui o valor de ¢ por uma letra latina: s para ¢ =0,
p para £ =1, d para ¢ =2, f para { =3 e, dai por diante, segue-se o alfabeto, pulando
a letra j. O A, por sua vez, é substituido seguindo ¢ para A =0, m para A =1 e, assim
por diante, simplesmente substituindo a letra latina que se teria para o ¢ pela letra grega
correspondente. Acrescenta-se ainda um subscrito para indicar a paridade: ¢ para os
orbitais cuja funcao de onda é par (¢ = 0, 2, 4, ...) e u quando ela é impar (¢ = 1, 3, 5,
...), que remetem as palavras no alemao gerade, par, e ungerade, impar.
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Figura 1.5: Mudanca esquemaética nos orbitais quando se vai do limite em que as duas
particulas formam um dtomo unido (d esquerda), para orbitais moleculares (centro) e dai
para o limite em que os 4tomos podem ser considerados separados (d direita). Adaptado
de Harris, Daniel C. & Bertolucci, Michael D. [23].

Sendo conhecidos os orbitais da molécula, pode-se construir o diagrama de correlacao.
Nesse tipo de diagrama, exemplificado na figura [[LO, os estados sdo ordenados por sua
energia em dois limites: de a&tomos separados e de 4tomos unidos (ambos prétons formando
um s6 nucleo). Cada um desses niveis tem uma curva de energia potencial caracteristica
E(R) (exemplos na figura [[7]), como mencionado anteriormente. Transi¢des entre esses
niveis podem ocorrer respeitando, como usualmente, certas regras de selecao (Apéndice
[Al). A probabilidade de que elas ocorram depende do momento de dipolo da transigao,
que se relaciona a probabilidade de que os dois prétons estejam a uma dada distancia R
(alguns comportamentos encontram-se na figura [[.§]). No limite assintotico, as energias
da molécula de HJ vdo, simplesmente, para as energias dos diferentes niveis do atomo de
hidrogénio, e isso indica a qual linha do 4tomo a transicao da quase-molécula contribui.
Sao essas contribuigoes que serdao estudadas neste trabalho.
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Figura 1.6: Diagrama de correlacdo para a quase-molécula HJ representando todos os
niveis de energia que contribuem para a linha de Lyman-a. Adaptado de Allard et

al. (1994) [24].
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Figura 1.7: Niveis de energia da molécula de H3 que convergem para os niveis de n=1 a
n=4 do atomo de hidrogénio (dados de Santos & Kepler, 2012 [20]).
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Figura 1.8: Momentos de dipolo da molécula de HJ para as transi¢oes que contribuem
para Lyman-a, Lyman-£, Lyman-6 e Lyman-y (dados de Santos & Kepler, 2012 [20]).
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2 Fundamentacdao teorica

2.1 Teoria de Impacto

O primeiro a sugerir colisoes como um mecanismo de alargamento foi Michelson, em
1895 [25]. Em seu modelo simplificado, ele considera um trem de ondas colidindo sobre
um prisma e representa-o por sua transformada de Fourier:

o(r) = i/()oodk [C cos(kx)+ Ssen(kz)], (2.1)

com coeficientes dados por:

C = /_;oogb(u)cos(ku)du; (2.2a)
+00
S = /_OO o(u)sen(ku)du. (2.2b)

Assim, a intensidade do espectro é, simplesmente, a soma quadratica das amplitudes de
cada componente: (k) = C?+52. O efeito da colisao, conforme a suposiciao de Michelson,
seria de interromper o trem de ondas, de forma que ele teria um comprimento limitado,
dado por r, o que altera os limites das integrais em [2.2] para o intervalo [—r/2,r/2]. Para
um trem de ondas monocromético ¢(z) = acos(kx)+ bsen(kx), por exemplo, ele obteve

a? +b? sen?(mnr)
4 2n?

W =

(2.3)

onde foi feita a substituicdo k — k = 27n. A largura da linha pode ser estimada pelo
primeiro zero dessa funcao, de onde se obtém que ela é inversamente proporcional ao
tamanho r do trem de ondas ou, equivalentemente, ao tempo entre colisoes. Diferentes
formas e assimetrias seriam explicadas por diferentes frequéncias e intensidades compondo
o trem de ondas.

Tal modelo foi a base para o trabalho de Lorentz, em 1906, em que ele obteve o
perfil lorentziano [26]. As principais modificagoes foram tratar a emissdo em termos
do seu tempo de duracdo, em vez do comprimento do trem de ondas, e a adicao de
uma distribuicao de probabilidades descrevendo tal duracao. Lorentz considerou que o
atomo emitia radiacdo em uma frequéncia wy no intervalo de tempo de 0 a T', e que a
probabilidade de que o dtomo iria irradiar por esse tempo T seria poissonica: 7 te=1/7,
onde 7 é o tempo médio de duragao da emissao. A amplitude da emissao correspondente
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a um atomo seria:

T (w—s0)T _ 1
i(w—wp)t _ S
Aw,T) /0 e = S (2.4)

A intensidade total é simplesmente a média ponderada sobre a emissao de cada atomo,
que é proporcional ao modulo quadrado da amplitude emitida, ou seja

I(w) = 7_1/OO|A(w,T)|Ze_T/TdT x !

- 2.5
0 (w—wo)?+ 12 (2.5)

onde v, =1/7 é a frequéncia central da emissdo, igual a frequéncia das colisoes. Aqui
a largura a meia altura é dada por 2v., de modo que, novamente, a largura da linha é
inversamente proporcional ao tempo entre colisoes. Em termos da densidade de pertur-
badores n, da secao de choque de colisao g e da velocidade v, pode-se escrever v, = nqu,
de modo que a largura da linha é proporcional a pressao a temperatura constante. Por
isso, o alargamento por colisoes também é chamado alargamento por pressao.

Uma modificacdo importante na teoria de impacto foi feita por Lenz (1924, 1933)
[27,28] e por Weisskopf (1932) [29,30]. Em vez de considerar que a colisdo interrompia
abruptamente o processo de emissao, como nas teorias anteriores, eles assumiram que
os perturbadores teriam efeito a longa distancia, devido a existéncia de um potencial
de interagdo com a particula radiadora. Assim, a frequéncia emitida seria gradualmente
alterada conforme os perturbadores fossem aproximando-se do radiador, mas a emissao
nao seria necessariamente interrompida. Para descrever essa alteracao, foi introduzido um
desvio de fase 7, cuja taxa de variacao corresponderia a mudanca na frequéncia emitida
em relacao a frequéncia original wy:

w(t) = wo+@. (2.6)
dt
Segundo Weisskopf, uma colisao comegaria efetivamente quando o desvio de fase excedesse
um radiano — diz-se entao que a colisao é ética, ou seja, seus efeitos podem ser observados.
O perfil obtido nessa situacao é também lorentziano, mas agora com a largura proporcional
a 1/7., onde 7. é o tempo médio entre as colisoes dticas.

Lindholm (1945) desenvolveu ainda mais essa teoria assumindo que os desvios de
fase dependiam linearmente do tempo de interagao entre radiador e perturbador, isto é
n = Ct, com C constante complexa [31]. Com isso, efeitos de colisdes a curta distancia
foram incluidos, o que — assumindo ainda que nao ha correlagao entre as fases antes e
depois da colisao — produz um deslocamento do comprimento de onda central da linha,
além do alargamento. O perfil encontrado por Lindholm foi da forma

@) = —w071 7;)2 gt (2.7)

onde a largura a meia altura v e o deslocamento o sdo determinados a partir dos desvios
de fase.

Geralmente, o centro de uma linha real alargada por colisdes é bem descrito pela
teoria de impacto, mas as asas nao o sdo. A razao para isso é que tal teoria considera
mudangas stubitas de fase, o que significa dizer que elas estdo limitadas a um intervalo
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de tempo At pequeno. Considerando todas as frequéncias angulares possiveis w que se
obtém ao realizar a transformada de Fourier, isso significa que

27
At € —, 2.8
A (2.8)
onde Aw ¢ a frequéncia angular medida a partir do centro da linha. Analogamente, pode-
se exigir que a duragao At da colisdo seja pequena comparada com o tempo entre colisdes
(~27m/Aw). Essa desigualdade é mais facilmente satisfeita para valores pequenos de Aw,
ou seja, préximo ao centro da linha.

2.2 Aproximacao Quase-estatica

Ao analisar o limite de validade da aproximacado de impacto, é natural questionar o
que ocorre no outro extremo, quando a duragdo da colisao é muito maior que o tempo
entre colisdes. Esse é o limite da aproximagao quase-estatica, que foi desenvolvida por
Kuhn (1934, 1937) [32134] e Kuhn & London (1934) [35]. Tal aproximacao ¢é valida para
o comportamento longe do centro da linha, nas asas, em que a inequagao complementar
a dada por ¢ satisfeita. Outra importante simplificacao ¢ feita comumente nessa
aproximacao. Como a asa da linha é dada por frequéncias distantes da original, é razoavel
deduzir que ela deve-se majoritariamente a colisoes a distancias curtas, de modo que
a frequéncia emitida é de fato alterada significativamente. Nesse caso, interagoes com
apenas um perturbador tornam-se predominantes, e o efeito de multiplos perturbadores
pode ser desprezado.

Considera-se que um perturbador a uma distancia R produz uma alteracdo Aw = wg—
w sobre a frequéncia original wgy. A intensidade em cada Aw serd, portanto, proporcional
a probabilidade de um dos perturbadores encontrar-se entre R e R+ dR. Sendo n a
densidade de perturbadores, tem-se:

dw| ™!

I(Aw)dw o n4rR*dR = I(Aw) o 4mnnR? iR

(2.9)

A intensidade pode, por conseguinte, ser calculada se w(R) for conhecido. Sabe-se, con-
tudo, que ele é relacionado com a diferenga de potencial AV (R) entre os estados final e
inicial das particulas por meio de hw = AV (R), de onde se obtém a expressao fundamental
da aproximacgao quase-estatica:

-1

davy (2.10)

I(Aw) = C4nnhR? 5

onde C' é a constante de normalizacdo. Dessa expressao, fica claro que existirdo diver-
géncias na intensidade nos pontos em que existem extremos na diferenca de potencial
AV (R), ou seja, onde ha a formagao de um estado ligado quase-estatico. As linhas sa-
télites encontram-se justamente nesses pontos; sua forma, contudo, ndao pode ser bem
determinada unicamente por esse método devido a ocorréncia da divergéncia.

Essa aproximacao, com uma abordagem mais rigorosa, foi utilizada com sucesso por
Kowalski & Saumon (2006) [36] e Rohrmann et al. (2011) [37] para modelar a opacidade
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de ands brancas DAs frias (Tos < 5000K) na regido do maximo de emissdo, A < 5000A.
Antes, o fluxo nessa regiao era sistematicamente superestimado, pois o efeito de colisoes
com protons e atomos de hidrogénio na asa distante de Lyman-« era desprezado, embora,
como foi provado, fosse importante. Em seu artigo, Rohrmann et al. enfatizam ainda
algumas outras aproximacoes feitas nesse método.

Uma delas é a aproximacao de Bohr-Oppenheimer, que permite a separagao da fungao
de onda em seus componentes nucleares e eletronicos. Com isso, considera-se que os
nucleos movem-se em uma unica superficie de energia potencial, de modo que suas posi¢oes
sdo parametros constantes na determinacao dessa superficie, gerada pelos elétrons. As
transicoes se dao entre essas superficies, e a energia do foton associado é a diferenca entre
os potenciais final e inicial no ponto em que ocorre a transi¢ao, como dita o principio
de Franck-Condon, segundo o qual uma transi¢do ocorre com maior probabilidade se nao
ocorre mudanga na posi¢ao dos niucleos (“transi¢ao vertical”). Além disso, assume-se que
as colisoes sao adiabaticas: a curva de energia nao ¢é alterada durante a colisdao. As duas
primeiras suposi¢des sao, geralmente, comuns a todos os métodos. A adiabaticidade nao
é, contudo, exigida no método quantico, que sera sumarizado a seguir.

2.3 Método Quantico

A base do método quantico é a chamada aproximacao molecular, desenvolvida por
Jablonski em uma série de artigos [38H45]. Nessa aproximacao, o radiador e os N pertur-
badores sao tratados como uma tnica quase-molécula, e a equacao de Schrodinger para o
sistema é resolvida assumindo que a aproximagao de Bohr-Oppenheimer é valida.

Considera-se que uma mudanga € na energia translacional total do sistema (radiador e
N perturbadores) pode ser descrita por meio da distribuigao de probabilidades [5. P(c)de.
A quantidade ¢ relaciona-se diretamente com a frequéncia emitida w por meio de

w = wo+e/h, (2.11)

onde wyp ¢ a frequéncia da linha nao perturbada.

A obtengao de P(g)de parte do principio de que a mudanga total € na energia pode
ser descrita em termos das mudancgas ¢; de cada uma das i particulas,

N
e = ) &, (2.12)
i=1

de modo que a distribuigdo de probabilidades P(g) relaciona-se com o produto entre as
distribuigoes individuais P(g;), as quais sao dadas por

/A P(ei)de; = / [(1— €)3(e;) + W (2:)] des (2.13)
£ €

onde Ag; pode ser arbitrariamente pequeno. O termo € = [ W(e)de; denota a pro-
babilidade da energia da particula i ser alterada por uma quantia €;, correspondendo a
contribuigao das colisdes. J& o outro termo, (1 —¢€)d(g;), onde d(¢;) é uma delta de Dirac,
representa a probabilidade da energia permanecer inalterada, dando a contribuicao na
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posicao original wy a intensidade da linha perturbada.

Conforme mostrado por [43], obtém-se que

/AgP(s)dg = /Aa [5(£)e€N+§< jj )W(i)<€)66(Ni)] de. (2.14)

sendo W (g) calculado a partir de

. +0o0 . .
W) = WD (e =))W (g;)de;, (2.15)

—0o0
com a probabilidade correspondente a um perturbador no volume de interacao dada por:

9 dn”

n/n/lngMd£7 (216)

b
wie) ~ [ QoA
onde ¢ é o nimero quantico angular, n é o nimero quantico radial, Q(¢) representa a
probabilidade de ocorréncia de um dado ¢ e Ai,n,,z ¢ a probabilidade de mudanca no
estado vibracional acompanhando a transi¢ao eletronica, que é a integral de sobreposicao
entre as fungoes dos estados envolvidos. O perfil de linha normalizado pode ser obtido a
partir disso, considerando que

[(W)dw = P(e)de. (2.17)

Contrario ao que sugeriu Jablonski, que acreditava que seu método era mais completo
e nao relacionado com as teorias existentes, Foley (1946) mostrou que os resultados obti-
dos pelo método quéantico eram os mesmos dados pelas teorias baseadas no tratamento via
transformada de Fourier [46], sendo apenas necessério supor, no desenvolvimento do mé-
todo quantico, que as colisoes sejam adiabaticas e atentar para a necessidade de realizar
a média entre possiveis transi¢oes simultaneas.

2.4 Teoria Unificada

A aparente independéncia, ou mesmo complementaridade, entre a teoria de impacto e
a aproximacao quase-estatica, que permitiam o calculo do centro e das asas da linha, res-
pectivamente, foi resolvida por P. W. Anderson, em 1952 [47]. Ele obteve uma expressao
para o perfil de linha em termos da transformada de Fourier de uma fun¢ao dependente
dos desvios de fase, sem a necessidade de suposi¢oes sobre o comportamento dos mesmos
e, a partir dessa expressao, tomando os limites corretos, o resultado de ambos tratamentos
pode ser obtido. Em razao disso, seu método tornou-se conhecido como teoria unificada.

As suposicgoes feitas no desenvolvimento da teoria resumem-se a:

e interacoes entre perturbadores e radiador sao escalares e aditivas;
e perturbadores descrevem trajetérias classicas e retilineas;

e perturbadores sao independentes;



25

e radiador é apenas adiabaticamente perturbado.

A primeira dessas suposicoes consiste, basicamente, em admitir que potenciais devidos
a diferentes perturbadores podem ser diretamente somados. Isso é valido se eles apresen-
tam a mesma simetria, pois nenhuma transformacao de coordenadas faz-se necessaria.
Usualmente, os potenciais sdo assumidos fung¢oes da distancia R entre perturbador e ra-
diador, ou seja, assume-se que as forcas atuantes sdo centrais. Tal suposicao é verdadeira
apenas para estados s isolados, mas Sando, Erickson & Binning (1979), por exemplo,
mostram que a aditividade é satisfatéria mesmo quando a simetria nao é esférica [48].
Além disso, o problema sera adiante reduzido a interacao entre apenas dois corpos, de
modo que, de fato, ndao se deve ter erros significativos devido a soma de interagoes.

A segunda suposi¢ao consiste em assumir que a distancia R entre perturbador e radi-
ador pode ser representada simplesmente como

R(t) = /024022, (2.18)

onde b é o parametro de impacto, v é a velocidade do perturbador e t o tempo decorrido.
Isso exige a especificacdo simultdnea e exata de posicao e velocidade a cada instante de
tempo, o que nao ¢ coerente com o principio de incerteza. Para que tal suposicao seja
valida, é necessario que as incertezas em posicao e velocidade sejam muito menores que a
amplitude dessas quantidades [49], de forma que possam ser desprezadas, o que é plausivel.
Além disso, para que a trajetéria possa ser considerada retilinea, a condigao kyT > V(R)
deve ser obedecida. Rigorosamente, isso nao é valido para a situacao real, exceto para
temperaturas altas (T2 100000K ), mas o erro causado s6 é considerdvel na asa distante
da linha, fora das regioes calculadas neste trabalho, quando o deslocamento em frequéncia
é da ordem de kT'/h [50)].

A independéncia entre os perturbadores, hipétese comum aos diferentes métodos, é
coerente quando a distancia média entre perturbadores ¢ maior que o volume de interacao
entre perturbador e radiador, o que se verifica para densidades nao muito altas (n <
10%ecm=3) . J4 a tltima suposicao é coerente com a hipétese de que a forca entre radiador
e perturbador é pequena, implicando que o estado do sistema permanece o mesmo durante
a colisao, exceto por sua alteragao durante o processo de radiacao.

O desenvolvimento completo da teoria foi feito por Anderson em conjunto com J.
D. Talman [51], culminando no chamado modelo de Anderson-Talman. Nesse modelo,
assume-se que a radiacao da particula perturbada pode ser descrita como um trem de
ondas:

f(t) = foewotemin) (2.19)

onde wy é a frequéncia original do radiador e n(t) é a fase adquirida durante a colisdo.
O perfil de linha normalizado, por sua vez, é obtido considerando o teorema de Wiener-
Khinchin (apéndice [Bl), segundo o qual I(w) é a transformada de Fourier da fungao de
autocorrelacao de f(t), denotada por ®(s):

1 e’}

I(w) = / D(s)e™s ds

27 J—oo

= iRe{/OOOQD(S)ei‘”S ds} . (2.20)
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Com s denotando o tempo de acompanhamento da colisdao, ®(s), calculada partir de
um tempo inicial ¢, pode ser escrita como:

O(s) = (f* () f(t+5));, (2.21)
de modo que

D(s) e*iw08<e*i[ﬁ(f+8)*ﬁ(t)]>.

t (2.22)

E usual medir as frequéncias a partir da frequéncia central da linha, wy, o que simplifica
a equacgao .22 restando:

— (e~ in(t+s)—n(®)]
B(s) = (e ), (2.23)
J& que se assume que as interagoes podem ser somadas escalarmente, isto é,
N
V() = > Vi[Re(t)], (2.24)

k=1

sendo R} a distancia do k-ésimo perturbador ao radiador e V}. o potencial que descreve a
interacao entre eles, pode-se calcular os desvios de fase considerando o efeito simultaneo
de todos os perturbadores. A diferenca de fase fica, portanto, expressa na forma:

t+s N

n(t+s)—n(s) = /t l;ﬁ—lvk[Rk(t')]dt’. (2.25)
=1

Assim sendo, a funcao de autocorrelagao fica:
[ t+s N
O(s) = <exp —1 / > A {Rk(t’)} dt’
t k=

- <exp —i (é /j”h—lv;@ Ry (t)] dt’) >
_ <k1]_:[1exp l_@' (/tmh—lvk [Rk(t’)} dt’>]> . (2.26)

t

)

Assumindo que o sistema é ergddico, a média temporal da equacao 2.26] pode ser
substituida pela média sobre todas as geometrias de colisao possiveis a partir de um
mesmo tempo inicial, que pode ser tomado como t =0. Assim:

O(s) = <]f[1 exp {—i </OS Vi {Rk(t')] dt’)}> . (2.27)

colisoes

Utilizando a ja citada hipotese de que os perturbadores sao independentes, a média
entre o produto de colisdes pode ser substituida pelo produto das médias, de modo que
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se obtém:

o(s) = [p(s)", (2.28)

com

8(s) = <exp (—z’ /O W RE)) dt’> >Cohsées, (2.29)

onde se utilizou ainda que todos os perturbadores sao idénticos, de sorte que Vi(Ry) =
V(R) é a mesma para todos

Para realizar essa média, deve-se assumir uma geometria para a colisao. Denotando
por xg a posicao do perturbador no tempo inicial e por v sua velocidade, a qual se
assume que permanece constante durante a interagao, a geometria comumente utilizada
é esquematizada na figura 211

perturbador @ x =x,+ Vt

radiador

trajetc;ria

Figura 2.1: Geometria para o calculo da média sobre colisoes.

Sendo assim, a média da equacgao[2.29é realizada integrando-se sobre todos os parame-
tros de impacto b e posic¢oes iniciais zg do perturbador no interior do volume de interagao
¥, limitado pelo alcance do potencial, e sobre todas as velocidades v, considerando sua
distribuicao para a temperatura 7' considerada, ou seja:

8ls) —= ;//yQbe(v)dvdbdxoexp<—i/057i_1\/[(b2+x2)1/2}dt>, (2.30)

onde f(v) é a distribuicao de velocidades de Maxwell-Boltzmann,

w2

2 3 _ mwv
flw) = (kBmT> v2e BT (2.31)

™

sendo m a massa dos perturbadores e kp a constante de Boltzmann. Conforme a figura
21 tem-se ainda, R = Vb%+ 22 e x = xg + vt.
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A expressao para (I)(S) pode entao ser reescrita como
1 s
d(s) = 7//A/ 27 f (v) dvbdbdzgexp (—i/o Ry {(bQ—i—xQ)l/Q] dt)

1
_ {1— 7/%27rbdbdxo><

1—exp (—z‘/oshlv (0% +27)1/?] dt)”N (2.32)

X

Assumindo um volume de interagao suficientemente grande, pode-se utilizar a apro-
ximacdo (1 —a)V ~ e N vilida para a < 1 e N> 1 e escrever ®(s) na forma:

B(s) = e 90, (2.33)

onde n é densidade de perturbadores N/¥ e
o0 o0 o0 S 1
o(s) = 271'/0 floydo | da:o/o bdb [1—exp (—2/0 B V[R(t)]dtﬂ. (2.34)
—00

A partir dessa equacgao, o carater unificado da teoria pode ser verificado fazendo os
limites de v — 0 e de s — co. No primeiro caso, ¢ como se a particula estivesse parada
na posicao R no interior do volume de interacao durante todo o tempo de interagao
s, o que simplifica a integral do desvio de fase, que fica igual a h_IV(R)s, e reduz a
integracao apenas a variavel R. Conforme Allard & Kielkopf (1982), o que se obtém sao
os perfis dados pela aproximagao quase-estatica [50]. Fazendo o outro limite, s — oo,
Anderson (1952) demonstrou que se obtinha um perfil lorentziano deslocado, compativel
com aproximagao de impacto [47].

2.4.1 Abordagem Quantica do Modelo de Anderson-Talman

Devido ao sucesso da teoria unificada de Anderson e Talman em representar a linha
como um todo para diferentes pressoes e temperaturas, ela continua sendo aplicada e
aprimorada. Allard, Sahal-Brechot & Biraud (1974), por exemplo, utilizaram-na para
o estudo das linhas D do césio perturbado por xenénio [52]. Allard & Kielkopf (1991)
realizaram calculos da contribuicao das quase-moléculas H;, Ho, H?f e Hs a asa da li-
nha Lyman-a [53]. Todas essas abordagens desconsideravam, no entanto, a variagdo do
momento de dipolo das transi¢coes com a distancia entre perturbador e radiador. Essa
variacao foi incluida apenas na abordagem quantica da teoria, sugerida primeiramente
por Allard et al. (1999) [54], cuja formulagdo, em mais detalhes, é reproduzida aqui.

Seguindo o tratamento proposto, a funcao de autocorrelacao é calculada em termos
do momento de dipolo da transicao:

®(s) = (D'(0)D(s)) (2.35)
— Tr{pDfe"H/hpe=isH/M (2.36)

onde D é o momento de dipolo da transicao na representacao de Heisenberg, p é a matriz
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densidade,
e PH
= — 2.37
P = T oPE (2.37)
e H é o hamiltoniano do sistema, dado por:
H = Tnucl +Telec + V(ZB,R), (238)

sendo que T, é a energia cinética dos nicleos, T é a dos elétrons e V(z,R) é a
energia potencial entre essas particulas, onde x representa as coordenas eletrénicas (spin
e posi¢ao) e os spins nucleares e R representa a posigao dos nicleos .

A fungao de onda total do sistema ¥ (x, R), considerando o principio de Bohr-Oppenhei-
mer, pode ser expandida em termos de estados adiabaticos,

U(z,R) = Z¢6(R>Xe(x§R)' (2.39)

Tais estados sao ditos adiabaticos porque os estados eletronicos, representados por y.(z; R),
seguem adiabaticamente o movimento nuclear dado pelo pardmetro R. ¢.(R) é a fungao
de onda dos nitcleos.

Considerando um tunico radiador imerso em um gas de perturbadores opticamente
inativos, tem-se que, para uma transicao o = (i, f), a frequéncia emitida ird depender de

R,

Ee(R) — Ee(R)
- :

Wee' (12) (2.40)

onde e e € correspondem aos subespacos de estados eletrénicos com valor assintético
de energia F. e E./, respectivamente. Podem-se definir projetores P, que selecionem a
e-ésima componente adiabatica da fungao de onda,

PV (z,R) = ve(R)xe(z;R). (2.41)

Para selecionar todos os estados cuja energia assintotica ¢ £7° (pertencentes a um subes-
paco €;), basta fazer Pj =3 P..
ece;
Assim, o dipolo para uma dada transicao fica:
D, = Y @p,DP,, (2.42)
ee’
onde Z(O‘) é a soma sobre todos os pares (e,€’) tais que w,(R) tende & frequéncia do
!/

ee
radiador isolado, w,, quando R — oo. O dipolo total é D =" D,,.
(e

1 Utiliza-se a convencio de que quantidades em negrito sio operadores.
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Com isso, a fun¢ao de autocorrelacao fica

O(s) = Z%:(DL(O)DB(SW (2.43)

= YN TvpD]esH/MD e~ isH/ (2.44)
a g

= ) Dup(s), (2.45)
aff

o que permite escrever também o perfil de linha como uma soma: I(w) =3 I,g(w).
af

Desconsiderando a interferéncia entre diferentes linhas espectrais (a # ), restam apenas
os termos diagonais:

@) = Y lalw) (2.46)
(s) = Y @als) = S(DL(0)Dals)). (2.47)

«

E til introduzir uma representacao de interacdo para a funcdo de autocorrelacio em
que se divida ®,(s) pelo comportamento na auséncia de perturbadores, @&O)(s):

N E)
\Ija S) = 5 (248
( ol (s) )
onde (I)&O)(S) ¢ dada por:
d0(s) = ®0(s=0)ew* (2.49)
= gDeives, (2.50)

com qbg)) = (D} D)) =3 (@) pe\DgP. Na auséncia de perturbadores, ¥, (s) = 1.

Considerando perturbadores nao correlacionados, como é caracteristico do modelo,
pode-se escrever:

vi(s) = [eD(s)] N, (2.51)

onde N é o nimero de perturbadores no interior do volume de interagao #". A funcao

para um Uunico perturbador \IIS)(S) ira diferir de 1 apenas se ocorrer interagdo entre
radiador e perturbador. A probabilidade de que isso ocorra é proporcional a densidade
de perturbadores no volume de interagao, portanto a 1/%". Aproximando até primeira
ordem, podemos escrever:

N

vD(s) = 1+71/fa(s) = V) — [1+]1[f)/[fa(s)] . (2.52)

Tomando o limite N — oo e denotando a densidade de perturbadores N/¥ por n, pode-se
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escrever \I/&N)(s) na forma exponencial:
vM(s) = enfals), (2.53)

fo = V[¥(s)~1]

Fa(D)
— 0‘1(5)—1]

28" (s)
[ pf (1)
— <Da¢(ff)’>?a () 1] (2.54)
I o eiwas
Definindo d(s) = Dy (s)e™™% tem-se:
I (1)T (1) We S
fo = v |l <O(>g“_(8)e >—1] (2.55)
I Cba )ezwas
_ L, [@(0)d (5) - P (0)d (0))
- o (2.56)
Fazendo ¢o(s) = fa(s) — fa(0), resulta:
dD10) [a (s) —dP (0)
ga(s) = < [ D (2.57)

(@ (0))

O perfil de linha normalizado, com as frequéncias medidas a partir da frequéncia central,
pode ser calculado como:

I(Aw) = iRe{/Oooe”g"(S)eiwsds}. (2.58)

Para calcular os tragos implicitos na equacgao .57, é preciso escolher uma base —
como, por exemplo, a dada pelos estados adiabaticos ¥ (R)x.(x; R) — e verificar o efeito
dos operadores de interesse sobre ela. Considerando primeiro a parte eletronica da funcao
de onda, representada em posicao, tem-se;

[Tetec+ V(@M xe(®;7) = Ee(F)xe(w:r)
[H =Tyl xe(@;7) = Ee(7)xe(w;7). (2.59)
Lembrando que T, = P2 /21, onde ju é a massa reduzida do sistema, resulta:

=)
Hyo(w;) = Ee<f>xe<x;m+;xe<m;m. (2.60)
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Entao:

5

”‘xe<f')>. (261)

D @HI) = B+ (o)

Para calcular o segundo termo do lado direito da equacao, utiliza-se:

PXe(T) = [ﬁ?Xe(F)]"i_Xe(F)ﬁ
= _Z.FLﬁXe(F)'f_Xe(F)ﬁv (2.62)

que implica

(Xer ) BIX () = BeeB— il (Xen (7) | Ve (7))
= 666//ﬁ+7?66//(F)' (2‘63)

Com 1isso:

(e @)% xe () = (e (F) BT X0 (7)) (e (7) 18] e (7))

eI/

= Z [5e’e"ﬁ+ 7?e’e” (F)] [566//ﬁ+ 7?ee” ('Fﬂ

eI/

= {p+7@7} . (2.64)

O termo 7 () pode ser desconsiderado dentro da aproximacao adiabatica, pois esté as-
sociado as transi¢oes induzidas pela energia cinética dos nicleos, que nao sao consideradas
quando o principio de Franck-Condon ¢ utilizado. Resta, no limite assintético:

9
. o\ D
(H—E2) [xe(™) = [xe(F)) T (2.65)
Com essa equagao de autovalores, os tracos na parte eletronica podem ser calculados.

O numerador da equagao [Z01, que define g, (s), é escrito como:

Ty {e—BHdL(O) [da(s) —da(O)]} }(1)‘ (2.66)

(dP1(0) [dD(s)—dP(0)]) = { Tro 7l

Pode-se calcular primeiro:

(Tre_ﬂH)(l) = ) T, <Xe(ﬁ‘e_ﬁH

Xe(). (2.67)

onde Tr, denota o trago sobre a parte nuclear. Definindo E, = E2° = E; e utilizando o



resultado obtido na equagao 2.65, obtém-se:

(Tre*BH)(l) = e BT, (X () [ HEE)

_ Ze—ﬁEé’OTrre—ﬁﬁz/Qu
(&
— Ze—ﬁEé"’/dﬁe—ﬁﬁQﬂu@m
(&
”‘// —2 00
- 505 /2u> —BE
s [ 7 T

onde foi utilizado que

1 v

o = [aranin = [irs = G

Além disso, pode-se também obter facilmente:
0
(Tre_BH)( ) = Ze_ﬂEe
e
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Substituindo os resultados de 268, 270 e 271 em 25T
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(2.68)

(2.69)

(2.70)

(2.71)

(f dﬁe—ﬁﬁ/m) 3 (@) |d§2 2

(0)] } (2.72)

Por simplicidade, o indice V) é suprimido daqui pra frente, ficando subentendido que
as quantidades serao calculadas assumindo a presenca de um tnico perturbador, exceto
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se expresso de outra forma. Com essa convengao, o numerador de [2.72] fica:

Tr e_B(H_Ei)dL (0)da(s) = Tr e_B(H_Ei)PideeiSH/ﬁPfdPie_iSH/he_iswf"

= > > Tre PEEN N () (xe(F)d] xer (7)) x

e,ece;el el cey

(e (7Y FED o (7)) (e (7) ] e (7)) (xm () |~ H =/

= Z Z Trrdee/(f‘)<X6/(1—.')|eis(H—Ef)/h’X€//<f‘)>de//e///(’l’_“) X

eece;el el cey

(o () e~ H= I M= BEHZED (7)) (2.73)

onde se denotou deer () = (xe(F)|d| xer (F)) = dgs (7).

Novamente negligenciando as transi¢oes induzidas por T',,,., tem-se que:

H’Xe('f"» - (Tnucl +Helec) ’X€<F)>

~  (Thuct + Ee(F)) [xe(F))- (2.74)
Definindo
VF) = E.(f)—EX (2.75)
He = Thua+Ve(P), (2.76)
tem-se:
(H = EZO)xe(M)) = Helxe(r)), (2.77)
0 que permite escrever
(Xer (F) [ EEERy (7)) = et Helh (2.78)

Com isso, a equacao 2.73] fica:

Tre M E0d) (0)dn(s) = 30 37 Todogr(F)el e Mg (P e M=

eCeie’cey

- Z Z Kee’(s)a (2.79)

ece; e’eéf
onde

Koo = Trpe BHeq,  (7)eHe/hq, (@e~sHe/l, (2.80)



Expandindo 280, com Ho =T, = §2/24, obtém-se:
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(2.81)

O trago Tr, pode ser calculado com uma base formada por pacotes de onda centrados

em (7,p) tais que:

(rp) = 1
oy 15)3 / dFdp | (5l = 1

e—itHo/ﬁ’F@ — ]r+p—,ﬁ} (trajetoria retilinea).
1

A equagao 2.8T] fica entéo:

Koo = (iple PHel2q,, (,—:)ehfoV/ro VA g o (7o (5))e P HOFTVeo(9))/2 5

e—%’f(f Ve (Fo(t) dt|m§>

1 8
_ / drd (7ile 2 (

(27h)3
4 (B +velfo(s))

—2
)

o (F)efi Jo VerFolt

dee! (FO(S))e

_ ! /df’dﬁe_ﬁ(ﬁ;) (dee/e g (*))( oo BVelos )})X

(27h)3
e% f()é (Ve/ (’F—"_ﬁt/u)_ve (F‘i‘ﬁt/u))dt

Definindo:
Vee (7)) = Ver(7) = Ve(7)
dvee’(F) = dee f&)e*gVe(F)
1 s 5
ns) = [ Ve pt/n) = Vel it/ ) e
resulta:

|7) (Fple ™ Jo Ve@o(t)at 75



36

Substituindo essa expressao em 2.72, obtém-se, enfim:

2
3@ / dfdﬁe_ﬁ(%>Jee/(f) [em@ <r+p S) Jeef(F)]

gals) = -
o (/d—' —Bp /QH) |dee’|2

€e

(2.91)

Assumindo que a velocidade dos perturbadores é tnica além de constante ao longo
da trajetéria, os termos dependentes do momentum no numerador e no denominador
cancelam-se, restando a expressao mais comumente encontrada na literatura:

[ o [ 2 deslr O r(4)) - el O)])
gals) = < . (2.92)

Z ‘dee’ ’2

ee!

a qual é a adotada neste trabalho.
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3 Modelo Computacional

Mesmo com todas as aproximacgoes introduzidas no Modelo de Anderson-Talman, a
fungao de autocorrelagdo nao pode, em geral, ser determinada analiticamente [24]. Para a
obtencao dos perfis de linha é preciso, portanto, calcula-la numericamente. Neste trabalho,
desenvolvi codigos em linguagem Fortran 90 para realizacao dessa tarefa. O algoritimo
que escrevi é esquematizado na figura [3.11

. amy L

fixa b
J' il ®(s)
NAO
n(x)
g+(s)
SIM
| -
X = X,+VS,b || integra em X,
N %= Xo ) SiM integraem b
NAO

Figura 3.1: Algoritmo escrito para implementagao computacional do modelo de Anderson-
Talman em sua abordagem quéntica.

Fornecidos, além da temperatura e da densidade de perturbadores, as energias poten-
cias para os niveis envolvidos na transi¢ao e o momento de dipolo para ela, o primeiro passo
é computar as integrais em [2.92] que permitirdo o céalculo da funcao de autocorrelagao.
Para isso, devem-se avaliar os desvios de fase em cada uma das trajetérias consideradas.
Como tais trajetorias sdo assumidas retilineas, o desvio de fase para um dado pardmetro
de impacto depende apenas das posi¢des inicial, dada pelo pardmetro xg, e final, que
vale xg 4+ vs, onde v ¢é a velocidade da particula perturbadora, aqui considerada como a
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velocidade média maxwelliana para a dada temperatura:

kT
5 = 2Bl (3.1)
™m

Pode-se entao determinar, para todos os parametros de impacto, o desvio de fase
acumulado desde a separacao maxima até cada uma das posi¢des x no interior do volume
de interacao (figura B2). O desvio de fase para uma trajetéria especifica, determinada,
pela posicao inicial g, pelo pardmetro de impacto b e pelo tempo de correlagao s, fica
simplesmente a diferenca entre o valor acumulado até a posicao final e o que se teria na
posicao inicial, sendo que tais posi¢oes podem assumir qualquer valor x no interior do
volume de interacao.

A proxima integracao a ser feita é sobre distintas posigoes iniciais. Ela envolve fun-
¢oes trigonométricas da fase, a qual atinge, em mddulo, valores altos (como exemplificado
na figura 33]), de sorte que as funges apresentam oscilagoes com altissima frequéncia
(figura B.7). E importante, portanto, que a integracao seja realizada com passo pequeno,
para minimizar os erros. Diferentes valores foram testados (0.05A-0.5A) até se notar que
a solucao encontrada era estavel. Um leve aumento no passo afeta apenas a forma do
satélite, mas nao sua deteccao. A funcao integrada em posicao inicial também apresenta
oscilagoes, mas a frequéncia nao é tao alta (figura [3.0)), de forma que a integragdo em pa-
rametro de impacto nao apresenta dificuldade e pode ser realizada com passo ligeiramente
maior (0.1A-0.54).

Feita essa integracao, tem-se a funcao g(s) para cada transi¢cdo. Na figura 3.0, tem-
se suas partes real e imaginaria para as seis transi¢oes que contribuem para a linha de
Lyman-a. Para obter-se a funcao g(s) total, devem-se somar as contribuigoes decorrentes
de cada transicao, com pesos adequados que levem em conta a degenerescéncia dos niveis
envolvidos, e dividir pela soma dos momentos de dipolo assintoticos, também pesados,
conforme a equacgao 2921 Com isso, o perfil obtido é matematicamente equivalente &
convolucao dos perfis individuais de cada transicao, pois a fun¢ao de autocorrelagao total
fica igual ao produto entre as fungoes individuais. Isso é consistente com o fato de que
podem ocorrer contribui¢oes simultaneas devido a transigoes distintas, ja que os tempos
de decaimento para as linhas do dtomo de hidrogénio (~ 10~8s) sdo maiores do que o
tempo médio de duragdo das colisdes na atmosfera de anas brancas (~ 10~ !3s).

E importante notar que as oscilagoes que dao origem aos satélites (como as que apare-
cem na figura [3.6)) tém, em geral, baixissima amplitude (da ordem de 10~2*cm?) e ocorrem
para valores pequenos de s. O passo utilizado no calculo da fungao de autocorrelagao deve,
portanto, ser pequeno, para bem determinar o comportamento dessas oscilagoes. Isso li-
mita o valor maximo de s a ser calculado em tempo computacional habil, de sorte que,
especialmente para baixas densidades, a funcao de autocorrelagao nao é avaliada até atin-
gir valor nulo. Isso equivale a dizer que ela esta multiplicada por uma funcao retangular,
nao nula apenas no intervalo calculado.

Assim sendo, se o perfil for computado diretamente, ele estara convoluido com a trans-
formada de Fourier da fungao retangular, que é tipo sinc(z) e apresenta fortes oscilagoes,
as quais poderiam mascarar os verdadeiros satélites. E necessério, por isso, multiplicar
a fungdo de autocorrelagao por uma janela distinta, que minimize as oscilagoes. E im-
portante ressaltar que o efeito da funcao janela nao pode ser completamente eliminado:
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o perfil de linha esta sempre convoluido com a transformada de Fourier de tal funcao.
Alguns exemplos dessas fung¢oes podem ser vistos na figura 3.7 Neste trabalho, utilizei
a janela de Blackman-Harris [55] com sete termos, cuja transformada é mais suave e nao
apresenta oscilagoes nessa escala, conforme a figura B.8, de modo que seu tunico efeito
sobre os perfis deve ser um alargamento da linha central, proporcional a largura do pico
de sua transformada.

Outro ponto a considerar-se é que o centro da linha depende principalmente do com-
portamento assintotico da funcao de autocorrelagdo, enquanto as asas e — principalmente
— os satélites dependem do comportamento para s pequeno. Para determinar bem am-
bos comportamentos, em alguns casos é aconselhavel utilizar intervalos distintos para o
calculo de cada regiao. Para a série de Lyman, isso foi feito, ja que se sabe que as asas
das linhas, em especial Lyman-«, tém contribui¢oes relevantes mesmo no visivel [36]. O
centro da linha foi entdo computado com a funcdo de autocorrelacao extrapolada até o
limite assintético (onde o comportamento é linear [50]), enquanto as asas foram avalia-
das apenas com o0s primeiros pontos, onde as oscilagoes que geram os satélites sao bem
evidentes. Os perfis foram ligados nos pontos em que ocorresse intersegao.

Além disso, pode-se notar que os perfis apresentam pelo menos 10 ordens de magnitude
de diferenca entre seu valor minimo e seu maximo. Por isso, é importante que a func¢ao de
autocorrelacao seja avaliada com a maxima precisao possivel. Ainda assim, o perfil acaba
dominado por ruido em alguma ordem de grandeza (como pode ser visto na figura [3.9]
para duas precisoes distintas). A partir desse ponto, ndo se pode mais obter informagao a
partir da transformada de Fourier. Os perfis foram, portanto, extrapolados linearmente a
partir do ultimo ponto em que nao se note ruido, com coeficientes obtidos em regiao que
ainda tenha sido calculada com precisao e cujo comportamento seja aproximadamente
linear (o que é definido por inspecao visual em cada linha).

E importante lembrar, ainda, que os perfis calculados via teoria unificada tém como
abscissa a frequéncia angular medida a partir do centro da linha, ou seja, Aw, e sdo, por
construcao, normalizados a um nessas unidades. Para a conversao para comprimento de
onda, a frequéncia angular da linha central é somada a abscissa, e a ordenada é convertida
considerando que I(w)dw = I(\)d\, com w = 2me/\, de sorte que os perfis permanecem
normalizados a um (em unidades cgs, portanto a 10~® quando o comprimento de onda
¢ em angstron) e sdo, por isso, exibidos em unidades arbitrarias (u. a.). Além disso,
rigorosamente falando, os perfis calculados sdo perfis em emissao. Os perfis em absor¢ao
devem, contudo, ter a mesma forma, devido a conservacao de energia. Para conversao
para opacidade, basta multiplicar o perfil por

me? I
me 17>
onde f;; ¢ a forca de oscilador da transigao, ou, equivalentemente, por

hVZ'j
47 Bij,

onde v;; ¢ a frequéncia da transicao e B;; ¢ seu coeficiente de Einstein para absorcao.
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Figura 3.2: Comportamento do desvio de fase acumulado ao longo de trés trajetorias
retilineas para parametros de impacto distintos.
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Figura 3.3: Valores do desvio de fase em fun¢do da posicao inicial para integracao ao
longo de um caminho com comprimento u = vs e parametro de impacto b.
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Figura 3.4: Fungdes trigonométricas a serem integradas para obtencao da funcgao de au-
tocorrelagao. Nota-se que oscilagoes de alta frequéncia ocorrem quando valores altos de
71 sao alcancados.
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Figura 3.5: Partes real e imaginaria da func¢ao g(s), ainda nao integrada em pardmetro
de impacto.



le-19

1e-20

le-21

Re {g(s)} [cm3 - escala log]

le-22

1e-23 |

2pry,~1s0,

EIpc:“—lsug
4f,-1say
2s04-2pa,
3dog-2po,
3(?7’\2*290.]

le-24
0

2e-14 de-14 6e-14
s(s)

8e-14 le-13

Im {g(s)} [em®]

42

8e-21

6e-21

4e-21

2e-21

-2e-21

—4e-21

-6e-21

-8e-21 . . .
0 2e-14 de-14 6e-14 8e-14 1e-13

s(s)

Figura 3.6: Partes real e imaginéria da funcao g(s) para as seis transigoes que contribuem
para a linha de Lyman-a.
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Figura 3.8:
que a transformada de Fourier da funcao de Blackman-Harris com sete termos é mais
suave, nao apresentando oscila¢oes que prejudicariam o perfil obtido.
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Figura 3.9: Exemplo da linha de Lyman-a calculada com duas precisoes distintas. Mais
de uma ordem de grandeza é ganha com o aumento da precisdo, mas, mesmo com alta
precisao, ruido domina o perfil para, nesse caso, log(Iy) < 1. A partir desse ponto, entao,
o perfil é extrapolado.
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4 Resultados

Para calcular perfis realistas que possam ser utilizados em modelos de atmosferas de
anas brancas, deve-se considerar quais os intervalos relevantes em temperatura e densi-
dade de perturbadores. O perfil de um modelo de atmosfera, que simula uma observagao,
¢ uma soma de perfis devidos as diversas camadas da atmosfera da estrela, com tem-
peraturas e densidades distintas. E através do ajuste desse modelo, que depende das
opacidades previamente determinadas, que se calcula a temperatura efetiva Tef, a gra-
vidade superficial g e as densidades n de cada espécie quimica na atmosfera da estrela.
Um modelo mostrando temperaturas e densidades em camadas com profundidades Sticad]
distintas para uma ana branca DA com Te=10000K e log(g)=8 encontra-se na figura 411
O comportamento especifico da regiao de formagao das linhas espectrais (0.01< 7 <2/3),
por sua vez, encontra-se na figura [£.2]

Sao calculados aqui apenas os perfis monotemperatura e monodensidade, ou seja,
representativos de apenas uma camada da atmosfera. Nota-se na figura que, na regiao
de formacao de linhas, a temperatura pode variar de 8000K até proximo de 11000K, e
que a densidade de perturbadores varia de 10cm ™ até pouco mais de 10cm=3. Como
a temperatura efetiva para esse modelo ¢ de apenas 10000K, ou seja, no limite inferior em
que as contribui¢oes moleculares sao importantes, esses sao os limites inferiores para esses
parametros. De fato, para anas brancas em que satélites sdo observados, as densidades de
perturbadores estao entre 1015~ 10cm™3 e 101%e¢m ™3, j4 a temperatura pode variar de mais
de 50000K (na base da atmosfera) até valores entre 8 000K e 20000 na camada superficial.
As temperaturas efetivas para essas estrelas estdo no intervalo 10000K-25000K.

La profundidade 6tica é uma quantia adimensional definida como dr=-ydz, onde x é o coeficiente de
absorcao médio e z é a altura da camada, medida a partir do niicleo da estrela. E uma medida de de
transparéncia, e pode ser associada a profundidade da camada na atmosfera da estrela.
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Figura 4.1: Estrutura da atmosfera de uma ana branca DA com Te=10000K e log(g)=8,
mostrando a variaciao da temperatura e da densidade de protons livres com a profundidade
Gtica (modelo calculado por D. Koester).
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4.1 Série de Lyman

A série de Lyman é composta pelas transi¢oes cujo nivel inicial, no caso de absor-
¢do, é n = 1. Analogamente, a série de Lyman em emissao tem n =1 como nivel final.
Ela é localizada no ultravioleta, aproximadamente entre os comprimentos de onda 912A
(Lyoo) e 1216A (Lya), de modo que a deteccio dessas linhas em objetos astronémicos é
dificultada devido a atmosfera terrestre, que absorve fortemente nessa regiao do espectro.
Por essa razao, observacoes no ultravioleta sao realizadas com telescépios espaciais como o
International Ultraviolet Ezplorer (1978-1996) e o Hubble Space Telescope (1990-presente).

Com essas observagoes, ja foram identificados satélites nas linhas Lya [8] 10 56],
Lys [57,58] e Lyy [59H61]. Existem também detecgoes de satélites no espectro de plasmas
produzidos por laser em laboratério [62]. Na figura 3], veem-se os perfis para todas as
linhas da série de Lyman calculadas neste trabalho, com os picos normalizados para a
populacio aproximada de quase-moléculas HJ no nivel superior na atmosfera de uma ana
branca com temperatura de 10000K e densidade de perturbadores 1017cm™3. Diversos
satélites podem ser identificados. A linha tracejada vermelha é uma lei de Planck para
mesma temperatura, que pode ser considerada uma estimativa para o continuo no dado
intervalo de comprimentos de onda. Para comparacao, tem-se os perfis quase-estaticos
apresentados na tese de Marcio Santos [63] na figura 4], sendo a soma dos perfis norma-
lizada no intervalo de comprimentos de onda exibido. Nota-se que a posi¢ao dos satélites
é essencialmente a mesma, mas sua forma varia, sendo mais suave nos perfis por mim
calculados com a teoria unificada, ja que, na teoria quase-estatica, os satélites sao diver-
géncias. Nas se¢Oes a seguir, apresentam-se em detalhes os resultados para cada um dos
perfis que calculei, em que se podem identificar todos os satélites observados, além de
outros nao detectados até o presente momento.
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Figura 4.3: perfis para todas as linhas computadas da série de Lyman, com os picos
normalizados para a populacdo aproximada de Hj no nivel superior na atmosfera de uma
and branca com temperatura de 10000K e densidade de perturbadores de 107 cm™3,
juntamente com uma lei de Planck (linha tracejada vermelha) para a mesma temperatura.
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Figura 4.4: Contribuicio do Hj para a série de Lyman conforme calculado por Mércio

Santos para temperatura de 10000K e densidade de perturbadores de 1017 ecm™3. A soma
dos perfis é normalizada no intervalo. Adaptado da tese de Mércio Santos (2012) [63].
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4.1.1 Lyman-«

A linha de Lyman-a tem contribuigoes devido a seis transicoes da quase-molécula Hy .
Na tabela [4.1], veem-se os niveis inicial e final e o peso estatistico para elas, bem como
o comprimento de onda do satélite no perfil obtido para uma temperatura de 10000K
e densidade de 10'7cm™3. Quatro das transicoes apresentam satélites proeminentes, dos
quais pelo menos dois ji foram observados. O satélite préximo a 1400A foi, como j4
mencionado, o primeiro identificado em anas brancas. Outro satélite, com comprimento
de onda em torno de 1230A foi identificado em perfis de plasmas [62].

n; Ny peso  Agqt (A)

lsoy  2pmy 2 1235.21
lsoy  3poy 1 -
lsog 4foy 1 1227.38
2poy  2s0y 1 1118.42
2poy,  3doy 1 1392.05
2po,,  3dmy 2 -

Tabela 4.1: niveis inicial e final, peso estatistico e o comprimento de onda dos satélites
das seis transi¢oes que contribuem para Lyman-a para uma temperatura de 10000K e
densidade de perturbadores de 10'7cm™3.

Os perfis parciais das seis transi¢oes para uma temperatura de 15000K e densidade de
perturbadores 10'7cm ™3 encontram-se na figura O satélite em 1400A é o mais forte,
mas podem-se também notar satélites em outras trés transicoes. Dois deles tém compri-
mentos de onda em torno de 1230A, de modo que, no perfil total, eles acabam se mistu-
rando. Além disso, como estao muito proximos da linha central, que tem comprimento
de onda 1215.67A (no vacuo), eles nio sao detectados em objetos astronomicos, ja que a
linha observada é alargada e, ainda, apresenta uma emissao geocoronal@ em seu centro nas
observagoes feitas com satélites de baixa altitude. Kielkopf & Allard (1995) observaram
um satélite nesse comprimento de onda em experimentos com plasma e atribuiram-no a
transicao lsog-4fo, [62]. E provével, no entanto, que ele seja, na verdade, a combinacio
dos satélites dessa transicao e da 1soy-2pmy,.

O comportamento dos perfis com a densidade de perturbadores pode ser visto na
figura .6l Nota-se que a largura da linha central aumenta com a densidade de pertur-
badores, como ja era previsto na teoria de impacto. Além disso, o fluxo aumenta com a
densidade de perturbadores, o que simplesmente indica que a contribuicao das colisoes é
maior quanto maior for a quantidade de perturbadores no volume de interacao. Na figura
7 sao plotados os perfis totais para uma densidade de perturbadores igual a 10!7cm™3
e temperaturas entre 8000K e 50000K, com passo de 1000K. O fluxo é extrapolado line-
armente apos 1440A. Nota-se que o comportamento da linha central ndo parece afetado,
bem como a forma dos satélites, mas sua amplitude varia. O satélite préximo a 1000A

2Emissdo devida aos dtomos na camada mais externa da atmosfera da Terra, a exosfera.
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nao ¢é detectado para temperaturas mais baixas, passando a destacar-se apenas para tem-
peraturas mais altas. Ja o satélite em 1400A desloca-se ligeiramente, além de mudar de
amplitude. Como esse satélite é importante no estudo de estrelas anas brancas, pois ele é
frequentemente observado, seu comportamento com temperatura e densidade é estudado
em mais detalhes.
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Figura 4.5: perfis individuais das seis transi¢bes que contribuem para Lyman-a para
temperatura de 15000K e densidade de perturbadores de 1017 ¢cm™3.

Na figuras 4.8 a A.I1] vemos o comportamento com temperatura. O comprimento
de onda da linha central, cujo comportamento é dado na figura [4.8, nao tem variacao
detectavel na resolucao dos perfis (NO.O4A), porém, vale lembrar, o deslocamento da
linha é subestimado na teoria unificada em razao da suposicao de adiabaticidade. J4 a
amplitude da linha central (figura [£9) cai muito lentamente, variando de apenas cerca
de 0.3% no intervalo de 8000K a 50000K. Na figura .10, vemos o deslocamento do pico
do satélite para menores comprimentos de onda com o aumento da temperatura, sendo a
variacao proxima de 0.5%. Para alguns intervalos de temperatura, especialmente acima
de 30000K, nao se nota mudanga na posicao, apenas na forma da linha. As rapidas
oscilagoes que se notam sao provavelmente efeito de imprecisao numérica. Ja a amplitude
do satélite (figura [LIT]) tem comportamento bastante interessante: ela cresce rapidamente
até préoximo de 20000K, variando mais de 15%, passa a oscilar e, aparentemente, comeca a
diminuir lentamente, ainda oscilando, para temperaturas acima de 30000K. Essa oscilagao
deve estar associada a uma compensacao entre a taxa de alargamento e a mudanca na
amplitude da linha: a amplitude aumenta até que a largura da linha tenha aumentado
significativamente, e entdo passa a cair, até que a taxa de alargamento nao é suficiente
para manter o fluxo (ja que a linha é normalizada) e a amplitude volta a aumentar.



51

Essa variacao notavel do comportamento do satélite com a temperatura é de grande
interesse no estudo de anas brancas. Como mencionado na introduc¢ao, a determinacao da
temperatura para anas brancas com T ~12000K via espectroscopia no visivel é proble-
matica, pois a profundidade das linhas da série de Balmer chega a um maximo, permitindo
a compensacao de uma diminui¢ao na temperatura com um aumento na gravidade e vice-
versa. Obtém-se, em geral, uma solugdo com alta temperatura e baixa gravidade e outra
com baixa temperatura, mas maior gravidade, para as estrelas estudadas. Como os sa-
télites sdo observados precisamente nessa faixa de temperatura, é possivel que a analise
de espectros UV permita selecionar a solucao correta, o que ja é feito para estrelas que
possuem espectro nessa regiao.

O comportamento com a densidade de perturbadores encontra-se nas figuras a
Vé-se, na figuraE12] que a linha central desloca-se ligeiramente (~0.03%) para mai-
ores densidades, pois um niimero maior de perturbadores afeta mais a emissao original. A
amplitude da linha (figura[4.14]) diminui significativamente com o aumento da densidade,
caindo a apenas 12.5% de seu valor inicial, j4 que a linha alarga, e o fluxo distribui-se
para as asas. A localizagao do satélite (figura[L.14]) varia apenas cerca de 0.15% para alta
densidade, quando ha um deslocamento devido ao maior alargamento. Ja sua intensidade,
exibida na figura .15, aumenta de forma aproximadamente exponencial com a densidade
de perturbadores.
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Figura 4.6: perfis de Lyman-a para diferentes densidades de perturbadores, entre
10Pem ™3 e 102%m ™3, para uma temperatura de 15000K.
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Figura 4.7: perfis de Lyman-« para diferentes temperaturas, entre 8000K e 50000K, com
passo de 1000K, e densidade de perturbadores de 10¥c¢m=3.
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uma mudanga de apenas cerca de 0.3% neste intervalo de temperaturas.
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Figura 4.10: variacdo da posicdo do satélite de Ly em ~ 1400A com temperatura. Ela
varia cerca de 0.5% no intervalo, de maneira irregular.
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Figura 4.11: variacdo da amplitude do satélite de Ly em ~ 1400A com temperatura. Ela
varia significativamente, apresentando oscilagoes provavelmente associadas a compensagao
entre taxa de alargamento e mudanca na amplitude da linha, conforme descrito no texto.
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Figura 4.12: variacao da posic¢ao da linha central de Lya com densidade de perturbadores.
H4 um deslocamento de apenas ~ 0.03% para densidades mais altas.
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Figura 4.13: variacdo da amplitude da linha central de Lya com densidade de pertur-
badores. Ela cai bastante com o aumento da densidade, em razdo do alargamento da
linha.
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Figura 4.15: variacdo da amplitude do satélite de Ly em ~ 1400A com densidade de
perturbadores. H4 um aumento exponencial com a densidade.
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4.1.2 Lyman-3

Lyman-£ tem comprimento de onda central 1026A e possui contribuicées devido a
dez transicdes do Hy , das quais cinco geram satélites (tabela 2). Dois desses satélites,
préximos a 1060A e 1078A, foram identificados por Koester et al. (1996) no espectro UV
da ana branca DA Wolf 1346 obtido com o Hopkins Ultraviolet Telecope (HUT) [57].
Nesse mesmo artigo, a contribuicdo quase-molecular, calculada com a teoria unificada,
mas assumindo dipolos constantes, ja é incluida no modelo de atmosfera. Posteriormente,
Allard, Kielkopf & Feautrier (1998) abordaram novamente o problema considerando os
momentos de dipolo [58].

Esses dois satélites aparecem claramente nos perfis aqui calculados, podendo ser asso-
ciados as transi¢oes 1sog4-4fm, e 2poy,-5goy, respectivamente. Além disso, outro satélite
em torno de 1033A também pode ser notado, consequente do efeito combinado das tran-
sigoes 1s04-6hoy, 2poy-4doy e 2poy,-5g7y, mas ele estd muito préximo ao centro da linha
para ser observado em estrelas anas brancas, que tém as linhas bastante alargadas devido
a alta densidade.

n; Ny  peso s (A)

lsoy  3pmy 2 -
lsoy  4poy 1 -
lsog 4fm, 2 1061.13
lsog Sfoy 1 -
1soy 6hoy 1 1035.90
2poy  3soy 1 -
2poy,  4doy 1 1033.59
2po,,  4dmy 2 -
2poy 590y 1 1078.41
2poy  Sgmy 2 1031.24

Tabela 4.2: niveis inicial e final, peso estatistico e o comprimento de onda dos satélites
das dez transi¢des que contribuem para Lyman-3 para uma temperatura de 10000K e
densidade de perturbadores de 10'7cm™3.

Na figura B.16] vé-se o comportamento dos perfis para diferentes densidades. Da
mesma forma que para Lya, a variagao é pouca: o fluxo e a largura da linha central
aumentam com a densidade. Como o efeito de colisbes nao é, especialmente em anas
brancas, o mecanismo dominante de alargamento, essa variagdo é pouco importante. O
comportamento com a temperatura encontra-se na figura 417 para uma densidade de
perturbadores de 108e¢m™ e temperaturas entre 10000K e 20000K, representativas do
intervalo em que os satélites sao observados. Nota-se que, exceto pela asa da linha, que
é extrapolada linearmente a partir de 10804, os perfis tanto da linha central quanto do
satélite pouco variam com temperatura.
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Figura 4.16: perfis de Lyman-g para diferentes densidades de perturbadores, entre
10Pem =3 e 102%m =3, para uma temperatura de 15000K.
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Figura 4.17: perfis de Lyman-/ para diferentes temperaturas, entre 10000K e 20000K,

para uma densidade de perturbadores de 108cm 3.
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4.1.3 Lyman-v

Lyman-y tem comprimento de onda central de aproximadamente 972A. Quatorze
transicoes da quase-molécula HJ contribuem diretamente para essa linha; dessas, sete
apresentam satélites, conforme tabela @3l Um satélite préximo a 990A foi identificado
por Wolff et al. (2001) [59] como satélite de Lyman-vy. Wolff et al. também apontam que tal
caracteristica estd presente no espectro da Wolf 1346 obtido com o HUT [57] e em alguns
espectros obtidos com o Orbiting Retrievable Far and Extreme Ultraviolet Spectrograph
(ORFEUS) [64], apesar de nao identificada.

Modelos foram calculados por Allard et al. (2004), assumindo dipolo constante [61], e
Allard, Noselidze & Kruk (2009), considerando a variagao do dipolo [65]. Eles identificam
esse satélite como uma combinagao dos satélites devidos a duas transigoes: 1sog-6hm,
e 2poy-Tiog, resultado também obtido no presente trabalho. Nesses artigos, também
é previsto outro satélite préximo a 974A, muito préximo ao centro da linha para ser
detectado em estrelas anas brancas. Ele é identificado como efeito combinado de outras
duas transicoes, 2po,-Timy e 1309—8kauﬁ, o que também concorda com o encontrado aqui.
Possivelmente as transicoes 1s04-5fm, e 1s04-Tho, também contribuem para esse satélite,
o que néo foi apontado nos artigos citados. O satélite préximo a 984A, que aparece com
baixissima amplitude no nosso perfil total, também nao é mencionado nesses artigos, mas
¢ listado por Santos & Kepler (2012) [20].

n; Ny peso  Asar (A)

lsoy, 4dpmy 2 -
lsog  Spoy 1 -
lsog Sfmy 2 973.61
lsog 6foy 1 -
1soy, Ghm, 2 992.19
1sog  Thoy 1 974.01
lsoy 8koy 1 978.40
2poy  4soy 1 -
2po,,  Sdoy 1 -
2poy,  Sdmy 2 -
2poy,  6goy 1 984.77
2poy,  Ggmy 2 -
2poy  Tiog 1 996.06
2poy  TiTg 2 976.79

Tabela 4.3: niveis inicial e final, peso estatistico e o comprimento de onda dos satélites
das 14 transi¢oes que contribuem para Lyman-y para uma temperatura de 10000K e
densidade de perturbadores de 10'7cm™3.

30 nivel 8ko,, é denotado erroneamente nos artigos de Allard et al. (2004) [61] e Allard, Noselidze &
Kruk [65] como 8jo,,. A letra j ndo é utilizada para representacao de orbitais, como descrito na introdugéo
deste trabalho.



61

A variacao do perfil de Lyman-y com a densidade de perturbadores encontra-se na
figura I8 O comportamento é o mesmo que para as demais linhas, isto é, um alar-
gamento da linha e aumento do fluxo com a densidade. J& o comportamento com mu-
danca de temperatura vé-se na figura [£.19], com uma densidade de perturbadores fixa em
10®cm™3. As temperaturas em que calculei o perfil sio de 10000K, 15000K e 20000K,
que correspondem a temperaturas efetivas em que o satélite pode ser observado nas anas
brancas. Novamente ndo ha grande variagao na forma e fluxo da linha ou do satélite. O
comportamento ¢ extrapolado linearmente para comprimentos de onda acima de 995A.
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Figura 4.18: perfis de Lyman-v para densidades de perturbadores de 10%cm™3, 106cm =3,

107em ™3, 108em =3, 10%em ™2 ¢ 102%cm ™3, para uma temperatura de 15000K.
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4.1.4 Lyman-é

A linha de Lyman-¢ tem comprimento de onda aproximada de 950A. O comprimento
de onda de 18 transicdes do HJ converge para esse valor no limite em que as particu-
las podem ser considerados isoladas, de modo que elas contribuem para o fluxo em Lyd.
Nove das transi¢oes apresentam satélites (tabela [£4]), mas nenhum deles foi identificado
em experimentos ou observagoes astronomicas até o momento. No perfil total, resulta
um satélite bastante proeminente préximo a 962A, resultante do efeito combinado das
transicoes 1soy-8km, e 2po,-9loy, o qual possivelmente possa ser detectado em espectros
de DAs brilhantes em alta resolucdo e com alta razao sinal-ruido. Outras quatro tran-
sigoes, 1s04-9koy, 2poy-Tgoy, 2poy,-8iny € 2poy,-9lm,, combinam-se formando um satélite
em 952A, bem préximo ao centro da linha — portanto, provavelmente nio-observavel
em espectros reais de anas brancas. O satélite em 955A, combinacio das contribuicoes
de 1s04-Thm, e 1s04-10moy,, pode também ser visto no perfil total, mas com baixissima
amplitude. Os resultados obtidos, que consistem na primeira determinacido via teoria
unificada do perfil de Lyd, concordam com os perfis quase-estaticos obtidos na tese de
Marcio Santos [63].

n; ny peso  Asat (A)

lsoy,  Spmy 2 -
lsoy,  6poy 1 -
lsog  6fmy 2 -
lsog  Tfoy 1 -
lsoy  Thm, 2 955.70
lsog  8hoy 1 -
lsog  8kmy 2 961.35
lsog  9koy 1 951.83
lsoy, 10moy, 1 954.90
2poy,  5soy 1 -
2po,,  6doy 1 -
2po,,  6dmy 2 -
2poy,  Tgoy 1 951.27
2poy,  Tgmy 2 -
2poy,  8ioy 1 959.22
2po,, iy 2 951.13
2poy, oy 1 962.26
2poy, 9lmy 2 952.80

Tabela 4.4: niveis inicial e final, peso estatistico e o comprimento de onda dos satélites
das 18 transi¢cbes que contribuem para Lyman-§ para uma temperatura de 10000K e
densidade de perturbadores de 10'7cm=3.

O comportamento do perfil de Lyman-§ com a densidade de perturbadores pode ser
visto na figura [4.20l Nota-se, como anteriormente, apenas que, com o aumento da den-
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sidade, a linha é alargada e seu fluxo aumenta. A variacao do perfil com a temperatura,
por sua vez, encontra-se na figura [£.21l As temperaturas consideradas foram 10000K,
15000K e 20000K, com uma densidade de perturbadores fixa em 10®¥cm™3. A linha
central ndo mostra variacdo significativa, mas o satélite em 962A parece deslocar-se ligei-
ramente para menores comprimentos de onda com o aumento da temperatura, de forma
semelhante ao que ocorre para o satélite mais forte de Lya. A extrapolacao ocorre aqui
para comprimentos de onda maiores que 964A.
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Figura 4.20: perfis de Lyman-6 para densidades de perturbadores de 10cm™3, 1016cm =3,

107em ™3, 108em ™3, 10%em ™2 e 102%cm ™3, para uma temperatura de 15000K.
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Figura 4.21: perfis de Lyman-¢ para temperaturas de 10000K, 15000K e 20000K, com
densidade de perturbadores de igual a 10¥cm=3.
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4.2 Série de Balmer

A série de Balmer consiste nas linhas decorrentes de transi¢oes que possuem o nivel
n =2 como final (emissdo) ou inicial (absorgao). Ela é observada na banda visivel, entre
os comprimentos de onda de 3646A (Hoo) e 6563A (Ha). Sdo as linhas mais fortes em
estrelas da sequéncia principal do tipo A e, além disso, as tnicas a serem observadas na
banda visivel em anas brancas DAs.

Até o momento, ndo foram detectados satélites nas linhas de Balmer de objetos as-
trondémicos. A tnica detecgao relatada é de Kielkopf, Allard & Decrette (2002) [66], que
observaram um satélite de Balmer-a préximo a 8500A em um plasma produzido por laser.
Outros experimentos com plasmas gerados por descarga de raio-X estdo sendo realizados
no Z Pulsed Power Fuacility, no Sandia National Laboratories, com o objetivo de gerar per-
fis para a série de Balmer que sirvam, justamente, como referéncia para o aprimoramento
dos perfis tedricos e modelos de atmosfera, mas poucos dados foram publicados até o mo-
mento, sendo o unico perfil apresentado o de Balmer-f em torno da linha central [16,67].

O trabalho de Kielkopf, Allard & Decrette (2002) é o tnico envolvendo o calculo via
teoria unificada de perfis da série de Balmer de hidrogénio perturbado por prétons [66].
Ademais, existem os calculos apresentados por Marcio Santos em sua tese de doutorado
[63] para a série de Balmer até Balmer-10, seguindo a teoria quase-estatica, e publicados
em Santos & Kepler (2012) [20]. No meu trabalho, utilizo os mesmos dados de niveis de
energia e dipolos para o calculo unificado dos perfis de todas essas linhas. Na figura [£.22]
podem-se ver todos os perfis para temperatura de 10000K e densidade de perturbadores de
10'7 ¢m™3, com os picos normalizados para a populacio aproximada de quase-moléculas
H3 no nivel superior na atmosfera de uma ana branca nessas condicdes, bem como uma
lei de Planck para mesma temperatura. O mesmo é mostrado na figura na mesma
escala de comprimento de onda dos perfis obtidos por Mércio Santos em sua tese, que sao
exibidos na figura[4.24 para comparagao, mas com normalizagdo calculada para a soma das
transicoes. Nota-se que, para as linhas de maior comprimento de onda, a concordancia
é boa. Contudo, para as linhas a partir de Hd, os perfis quase-estaticos sao bastante
diferentes dos unificados, em especial na regiao do centro da linha. Vale lembrar que essa
é a regiao onde as suposicoes da teoria quase-estatica nao sao satisfeitas. Além disso, os
perfis quase-estaticos para as transi¢oes individuais foram somados para obter-se o perfil
final, enquanto nos perfis unificados é feita a convolugdo dos perfis parciais, conforme
descrito no capitulo Método Computacional. Nas secOes as seguir, tem-se os resultados
em detalhes para cada um dos perfis que calculei para a série de Balmer.
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Figura 4.22: perfis para todas as linhas computadas da série de Balmer, com os picos
normalizados para a populacao aproximada de quase{nok&nﬂaing no nivel superior na
atmosfera de uma ana branca a 10000K e com densidade de perturbadores de 107em ™3,
juntamente com uma lei de Planck (linha pontilhada vermelha) para a mesma tempera-

tura.
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Figura 4.23: Mesmo que a figura [4.23] mas na mesma escala de comprimentos de onda

da figura L.24] que mostra os perfis quase-estaticos.
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Figura 4.24: Contribuicdo do HJ para a série de Balmer conforme calculado por Mércio

Santos para temperatura de 10000K e densidade de perturbadores de 1
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m—3. A soma

dos perfis é normalizada no intervalo. Adaptado da tese de Mércio Santos (2012) [63].
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4.2.1 Balmer-a

A linha de Balmer-a (ou Ha), que tem comprimento de onda de aproximadamente
6563A, é de grande importdncia no estudo de ands brancas, pois ela é a linha mais
forte no visivel para anas brancas DAs, que representam cerca de 80% do total. Se a
estrela é rica em hélio, a opacidade pode ser tal que apenas Ha é visivel [18], portanto
¢ importante a determinagao correta da opacidade nesse intervalo de comprimentos de
onda. Sao 32 as transicdes do HJ que contribuem para Ha (tabelad5]). Os satélites mais
proeminentes estao em 7000A e 85OOA, aproximadamente, como se pode ver na figura
O primeiro, devido as transicoes 3dms-6ho,, e 3po,-5gm,, provavelmente tem um
fluxo apenas ligeiramente maior do que o do continuo, o que dificultaria sua observacao.
Ja o outro, efeito combinado das transi¢oes 3dmg-4fm, e 4fo,-5go 4, apesar de mais intenso,
estd em uma regiao em que o sinal é baixo para anas brancas na faixa de temperatura em
que se poderiam observar satélites, pois elas emitem predominantemente no azul. Além
disso, a série de Paschen (nivel final ou inicial igual a 3) comega em 82004, de modo que
esse satélite poderia misturar-se as contribuigoes de Paschen, dificultando ainda mais sua
deteccao.

n; Ny Peso  Agat (A) n; Ny Peso  Agat (A)
2804 3pmy 2 - 3dmy  3pmy 2 -
2s04  4Afmy, 2 10016.16 3dmy  4fo, 2 5153.59
2s04 4poy, 1 - 3dmry  4fmy, 2 8642.75
2s04 OSfoy 1 6754.72 3dmy  4poy 1 5124.79
2s04 Ghoy, 1 7284.10 3dmy  Sfoy 1 -
2pm,  3ddy 2 6680.34 3dmry  6hoy 1 7086.13
2pmy 380y 1 - 3poy  3soy 1 -
2pm, 4dmg 2 - 3po, 4dmy 2 -
2pm,  4doy 1 6851.91 3po, 4doy 1 8322.87
2pm,  Ogmy 2 6836.39 3po,  5gmy 2 7093.02
2pmy,  9goy 1 9772.65 3poy,  5goy 1 10885.42
3doy, 3pmy, 2 - Aoy, 3soy 1 -
3do, 4fmy, 2 7164.34 Ao, 4dmy 2 -
3do, 4poy, 1 4912.44 4o, 4doy 1 -
3doy  Sfoy 1 - Ao, Sgm 2 6618.89
3do, Ghoy, 1 6883.85 4o,  Sgoy 1 8783.44

Tabela 4.5: niveis inicial e final, peso estatistico e o comprimento de onda previsto dos sa-
télites das 32 transicoes que contribuem para Balmer-a para uma temperatura de 10000K
e densidade de perturbadores de 10'7cm™3.
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Figura 4.25: perfil da linha de Balmer-a para temperatura de 10000K e densidades de
perturbadores entre 101%cm™3 e 10%%cm 3.
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4.2.2 Balmer-3

Balmer-/3, em aproximadamente 4861A, tem contribuicdes devido a 46 transicoes da
molécula de Hy , conforme a tabela L6l Nenhum satélite é muito proeminente, sendo o
mais forte deles em 54004, efeito combinado das transicoes 3do4-6hmy,, 3dmy-6hmy, e 3poy,-
6goy. Um grande ntimero de satélites menos intensos distribuidos pela asa vermelha torna
a linha bastante assimétrica quando comparadas suas asas, como pode ser visto na figura
Esse efeito é importante, pois, se desconsiderada a possibilidade de formacao da
quase-molécula e tratada a interagdo do proton com o hidrogénio como idéntica a do
elétron com o hidrogénio, tal assimetria inexiste, ja que ela se deve as contribuicoes dos
estados ligados.

n; Ny Peso  Agqt (A) n; Ny Ppeso  Asar (A)
2804 4pmy, 2 - 3dmy  4pmy 2 -
2s04  Sfm, 2 5110.503 3dmy 510, 2 -
2s04 Bpoy 1 - 3dmry  Sfmy 2 4932.407
2s04 Gfoy 1 - 3dmy  Spoy 1 3263.855
2s04 Ghm, 2 5591.150 3dm,  6foy 1 -
2s04 Tho, 1 4989.356 3dm, 6hd, 2 4938.117
2s0, 8koy, 1 5110.102 3dmy Ghm, 2 5467.601
2pm, 4ddy 2 - 3dry  Tho, 1 4936.639
2pm,  4soy 1 - 3dmry  8koy 1 5074.635
2pm,  Sdmy 2 - 3poy  4soy 1 -
2pm, odoy 1 - 3po,  Sdmy 2 -
2pmy 580y 2 5237.501 3po,  Sdoy 1 -
2pmy, 6gmy 2 - 3poy,  6gmy 2 4892.262
2pm, 6goy 1 5242.085 3po, 6goy 1 5399.923
2pm,  Tim, 2 5019.322 3po,  Timg 2 5065.180
2pm,  Tioy 1 5599.990 3po, Tiog 1 5687.524
3doy, 4pm, 2 - Aoy, 4soy 1 -
3do,  Sfmy 2 - 4fo,  Sdmy 2 -
3doy Spo, 1 3217.035 4fo,  ddoy 1 11177.08
3do, 6foy 1 - 4fo,  bgm, 2 -
3doy 6hm, 2 5334.030 4o, Ggoy 1 5082.083
3doy Tho, 1 4888.410 Ao, Tim, 2 4972.617
3doy,  8koy 1 5037.230 Ao, Tioy 1 5503.447

Tabela 4.6: niveis inicial e final, peso estatistico e o comprimento de onda previsto dos sa-
télites das 46 transicoes que contribuem para Balmer-3 para uma temperatura de 10000K
e densidade de perturbadores de 10'cm™3.
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Figura 4.26: perfil da linha de Balmer-f£ para temperatura de 10000K e densidades de
perturbadores entre 101%cm™3 e 102%cm 3.
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Apesar da nao-detecgao de satélites, experimentos com plasmas gerados por descarga
elétrica parecem indicar a existéncia de dois picos assimétricos no centro da linha [16,/68].
Perfis calculados considerando o efeito Stark indicam a existéncia de uma depressao central
exatamente no centro da linha, que tem, portanto, dois picos simétricos separados de
alguns angstroms. Todavia, nos experimentos, tais picos aparecem consistentemente com
uma leve assimetria. Santos & Kepler [20] encontram essa assimetria em seus perfis
realizando um calculo quase-estatico. Contudo, os picos mencionados apresentam A f =
6.3-10'" Hz, o que indica que o tempo médio entre colisdes T é da ordem de 1.6-1071%s.
Ja a duragdo de uma colisdo para uma temperatura de ordem de 13500K, que pode
ser estimada como t = 2a/v, sendo a o alcance do potencial e v a velocidade média
maxwelliana na dada temperatura, é da ordem de 4.8-10"3s. Ou seja: o tempo de
duracao da colisao é menor do que o tempo entre colisoes, que é o contrario do que se
assume na teoria quase-estatica, que, portanto, nao deve ser valida nessa regiao.

Nesse caso, T'~ 5t, de modo que mesmo a teoria de impacto, que assume T > t, é
apenas marginalmente valida para o calculo do comportamento nos intervalos em que tal
efeito é observado. Por consequéncia, a teoria unificada pode também nao ser adequada
nessa regiao, ja que no centro da linha ela fornece os mesmos resultados que a teoria de
impacto. De fato, nenhuma assimetria ou depressao central é encontrada nos perfis aqui
obtidos. Além disso, todas essas trés teorias assumem que uma aproximacao adiabatica é
valida, o que implica desprezar a possibilidade de interferéncia entre niveis de energia. O
centro da linha é formado quando as particulas estao distantes, onde a interacao é fraca
e a radiagdo pouco se afasta daquela do atomo isolado, e nessa regiao os potenciais tém
energias muito proximas, de sorte que efeitos nao-adiabaticos tornam-se importantes. Tais
efeitos sao relevantes principalmente no deslocamento do comprimento de onda central
para os perfis de cada uma das transigoes [54], efeito que pouco aparece na teoria unificada,
que é mais preocupada com a determinagdo da forma da linha em todo o intervalo.
Deslocamentos consideraveis e em direcoes distintas para cada uma das 48 transigoes é
uma possivel causa da assimetria, de modo que o tratamento adequado para estudo desse
efeito seria o por meio do Método Quantico, tinico em que a adiabaticidade nao é assumida,
conforme discutido na introducao. Entretanto, segundo analises de Elton & Griem (1964),
que encontraram comportamento semelhante para as linhas de Lya e Ly, experimentos
com plasmas nao sao confidveis para determinagao do centro devido a absor¢ao do proprio
plasma nessa regiao [69]. Essa auto-absor¢ao, combinada com um deslocamento do perfil
em emissao devido as colisdes, poderia ser a responsavel pelo comportamento assimétrico,
em vez do efeito das quase-moléculas.

4.2.3 Balmer-v

Balmer-v, cujo comprimento de onda central é de aproximadamente 4340A, tem con-
tribuicdo de 60 transicdes transicoes do HJ, conforme descrito na tabela EE7. No perfil
total (figura L.27)), destacam-se dois satélites: um préximo a 4400A e outro pouco antes
de 4600A. O primeiro é predominantemente um efeito combinado das transicoes 3do -
9koy, e 3poy-8iTy, e o segundo deve-se as transicoes 2pmy,-Tidy, 2pm,-8ioy, 3doy-8kmy, e
3poy-8icy. Nenhum desses satélites foi observado, mas eles podem ser identificados nos
perfis quase-estéticos calculados por Santos & Kepler [20].
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Figura 4.27: perfil da linha de Balmer-y para temperatura de 10000K e densidades de
perturbadores entre 101%cm™3 e 10%%cm 3.



n; ny peso  Asat (A)
2s0, 10moy, 1 4480.83
2s04  SpTy 2 -
2504  6fmy, 2 -
2804  Opoy 1 -
2504  Tloy 1 -
2s04  Thmy, 2 4537.71
2s04  8hoy 1 4348.31
2s04  8kmy 2 4671.08
2s04  9koy, 1 4433.58
2pm,  5ddy 2 -
2pmy 9SOy 1 -
2pm,  6dmy 2 -
2pm,  6doy 1 -
2pmy, 6804 2 4361.60
2pm,  Tgmg 2 -
2pm,  Tgoy 1 4371.52
2pmy,  Tidg 2 4582.12
2pm,  8imy 2 4374.73
2pm,  8ioy 1 4579.55
2pm, 9wy 2 4447.67
2pm, 9oy 1 4679.69
3doy 10moy, 1 4456.50
3dog  Spmy 2 -
3doy,  Gfmy 2 -
3doy  6poy 1 -
3doy,  Tioy 1 -
3doy  Thm, 2 4440.04
3doy,  8hoy 1 -
3doy,  8kmy 2 4610.32
3doy  9koy 1 4397.72

n; ny peso  Agar (A)
3dmry  10moy, 1 4468.94
3dmy  Spmy 2 -
3dmy  6f9, 2 -
3dm,  6fmy, 2 -
3dmy  6poy 1 2744.59
3dm,  Tioy 1 -
3dmy  Thdy, 2 -
3dmy  Thmy, 2 4489.49
3dry,  8hoy 1 -
3dm,  8kdy 2 4417.37
3dmy  8kmy 2 4641.75
3dmy  9koy 1 4415.76
3poy 980y 1 -
3po,  6dmy 2 -
3po, 6doy 1 -
3poy  T7gmy 2 -
3poy  Tgoy 1 4425.03
3po,  Simy 2 4394.91
3po,  Sioy 1 4617.13
3po, 9wy 2 4462.57
3po, 9oy 1 4701.85
4o,  Ssoy 1 -
4fo,,  6dmy 2 -
4fo,  6doy 1 6590.05
Ao,  Tgmy 2 -
Ao, Tgoy 1 4322.45
4fo,  8img 2 4355.85
4fo,, 8io 1 4539.65
4fo,, 9wy 2 4432.23
4fo,,  9loy 1 4655.91
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Tabela 4.7: niveis inicial e final, peso estatistico e o comprimento de onda previsto dos sa-
télites das 60 transi¢oes que contribuem para Balmer-y para uma temperatura de 10 000K

e densidade de perturbadores de 1017cm™3.

3
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4.2.4 Balmer-6

A linha de Balmer-§, aproximadamente em 4102A, tem contribuicées devido a 74
transicoes da molécula de Hy, dadas na tabela B8 O satélite mais intenso é em 42004,
conforme pode-se ver na figura .28 mas ele nunca foi observado. As transi¢bes que
contribuem a ele sao 2s04-1200y, 3doy4-9km,, 3dms-1200y, 3dms-9km, e 3po,-9io,.
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Figura 4.28: perfil da linha de Balmer-0 para um temperatura de 10000K e densidades
de perturbadores entre 10°cm ™3 e 10%0cm 3.



n; ny peso  Asat (A)
2s04 10koy, 1 4130.08
2804 10mm, 2 4294.07
2s04 1lmoy, 1 4172.38
2s04 1200, 1 4195.63
2804  Opmy 2 -
2504  Timy 2 -
2s04  Tpoy 1 -
2s04  8foy 1 -
2s04  8hmy, 2 4139.10
2s04,  Yhoy, 1 -
2504  9kmy 2 4241.43
2pm, 107y 2 4145.22
2pm,  10log 1 4259.06
2pm, llnm, 2 4180.03
2pm, 1llnoy 1 4299.48
2pm,  6ddy 2 -
2pm,  bsoy 1 -
2pm,  Tdmy 2 -
2pm,  Tdoy 1 -
2pm,  Tglg 2 -
2pm,  8gmg 2 -
2pmy, 80y 1 -
2pm,  8idg 2 4176.35
2pmy,  9imy 2 -
2pm,  9ioy 1 4177.97
2pm, 9194 2 4260.66
3doy,  10koy, 1 4111.45
3doy, 10mm, 2 4272.59
3doy, 1lmoy, 1 4157.16
3doy, 1200, 1 4185.06
3do,  6pmy 2 -
3doy,  Tfmy, 2 -
3doy  Tpoy 1 -
3doy,  8toy 1 -
3doy,  8hmy, 2 4094.92
3doy  Shoy, 1 -
3doy,  9kmy, 2 4207.87

n; ny peso  Asat (A)
3dry,  10koy, 1 4120.54
3dmy  10md, 2 4165.86
3dr, 10mm, 2 4283.61
3dr, 1lmoy, 1 4164.87
3dm, 1200, 1 4190.44
3dmy  6pmy 2 -
3dmy T, 2 -
3dm, Ty 2 -
3dmy  Tpoy 1 2512.09
3dm,  Sfoy 1 -
3dmy  8hdy 2 -
3dry,  8hmy, 2 4116.55
3dry  Yhoy, 1 -
3dmy,  9kdy, 2 4120.31
3dmy  9kmy, 2 4225.01
3poy,  10lmy 2 4154.07
3po,  10loy 1 4272.07
3po, llnm, 2 4186.35
3po, 1llnoy 1 4307.79
3poy  6soy 1 -
3po,, Tdmy 2 -
3po,, Tdoy 1 -
3poy  8gmy 2 -
3poy  8goy 1 -
3po,  9imy 2 4103.23
3po, Yoy 1 4197.77
4fo,,  10lmy 2 4136.30
4fo,,  10log 1 4245.39
4fo, 1lnm, 2 4173.51
4fo, 1lnoy 1 4290.75
4fo,  Gsoy 1 -
4o, Tdmy 2 -
dfo,  Tdoy 1 -
4fo,  8gmy 2 -
4fo,  8goy 1 -
dfo,, 9im, 2 -
4fo,  9ioy 1 4157.64

7

Tabela 4.8: niveis inicial e final, peso estatistico e o comprimento de onda previsto dos sa-
télites das 74 transi¢oes que contribuem para Balmer-d para uma temperatura de 10000K
e densidade de 10'7cm™3.



4.2.5 Balmer-e¢

Préximo ao comprimento de onda de 3970A, tem-se a linha de Balmer-¢, & qual
contribuem 88 transi¢des da molécula de Hj, listadas na tabela L9, O satélite mais
proeminente encontra-se préximo a 4000A, mas ele é pouco intenso em relacio & linha
central. Véarias transicoes formam esse satélite: 2so,-12moy,, 2pmy,-12n7my, 3dog-10kmy,

3do4-1300y, 3dmy-10kmy,, 3poy-12n7y e 4foy,-12nm,

n; ny peso  Asar (A) n; ny peso  Asar (A)
2s04  10hoy, 1 - 3dmy  10hoy, 1 -
2s04,  10km, 2 4024.35 3dmy  10kd, 2 3791.94
2s04 1lkoy 1 3969.59 3dmy,  10km, 2 4014.40
2s04, 1lmm, 2 4071.32 3dr,  1lkoy, 1 -
2s04, 12moy, 1 4002.48 3dm,  11md, 2 3997.72
2s04 120m, 2 4096.89 3dr, 1llmm, 2 4064.42
2s04 1300y, 1 4025.35 3dry,  12moy, 1 3997.58
2s0, l4roy, 1 4038.44 3dmy 1200, 2 4022.26
2s04  Tpmy 2 - 3dmr,  12o0m, 2 4092.22
2504  8fmy, 2 - 3dr, 1300, 1 4021.67
2s04  8poy 1 - 3dm,  l4roy, 1 4035.80
2s04 9oy 1 - 3dmy,  Tpmy 2 -
2s04  Yhmy, 2 3950.55 3dmy 8ty 2 -
2pm,  10imy 2 - 3dm,  8fmy 2 -
2pm,  10ioy 1 3979.30 3dmy,  8poy 1 -
2pm, 10104 2 4042.78 3dmy, 9oy 1 -
2pm, 17w, 2 3981.41 3dmy  9hd, 2 -
2pm, 1oy 1 4042.80 3dry  9hmy, 2 -
2pm,  1lnd, 2 4081.15 3po,  10imy 2 -
2pmy 12nm, 2 4011.16 3poy,  10ioy 1 3990.40
2pm, 12noy 1 4080.27 3po, 1llm, 2 3986.65
2pm,  13qmy 2 4029.96 3po, 1lloy 1 4051.09
2pm,  13qoy 1 4100.35 3po, 12nm, 2 4015.48
2pm,  7ddy 2 - 3po,  12noy 1 4085.91
2pm,  Tsoy 1 - 3po,  13qmy 2 4033.07
2pm,  8dmy 2 - 3poy,  13qoy 1 4104.19
2pm,  8doy 1 - 3poy,  Tsoy 1 -
2pm,  8gdy 2 - 3po,  8dmy 2 -
2pmy  9gmy 2 - 3po, 8doy 1 -
2pmy 9goy 1 - 3poy  9gmy 2 -
2pm,  9idg 2 3977.19 3po,  9goy 1 -
3do, 10ho, 1 - 4fo,  10imy 2 -
3doy,  10km, 2 4004.23 4fo,  10ioy 1 3968.34
3doy, 1lkoy, 1 - 4o, 1llmy 2 3976.36
3doy, 1lmm, 2 4057.26 dfo,,  1lloy 1 4034.23
3doy, 12moy, 1 3992.67 4fo,,  12nm, 2 4006.76



3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy

1207,
1300y,
l4ro,,
Py
8ty
8poy,
9o,
9hm,

4087.37 Afo,,
4017.90 Afo,,
4033.08 Afo,,

4fo,,
4fo,,
dfo,,
dfo,,
4o,

12n0,
13qmy
13qoy
Tsog
8dm,
8dog
9gmy
9goy

— N = N~ =N

79

4074.42
4026.72
4096.36

Tabela 4.9: niveis inicial e final, peso estatistico e o comprimento de onda previsto dos sa-
télites das 88 transi¢oes que contribuem para Balmer-e para uma temperatura de 10000K

e densidade de perturbadores de 107ecm™3.
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Figura 4.29: perfil da linha de Balmer-e¢ para temperatura de 10000K e densidades de
perturbadores entre 101%cm™3 e 1020cm 3.
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4.2.6 Balmer-8, Balmer-9 e Balmer-10

As linhas de Balmer-8, Balmer-9 e Balmer-10, nos comprimentos de onda 3890A,
3835A e 3798A, possuem contribuigoes em razao de 102, 116 e 130 transicoes, respecti-
vamente (tabelas 10, 11 e EET2)). Nenhuma dessas linhas apresenta qualquer satélite
proeminente, como mostram as figuras [A.30], L.3T] e L.32] ja que a maioria dos possiveis
satélites é muito préxima a linha central, acabando por misturar-se a ela. Contudo, elas
apresentam uma assimetria bastante forte entre a asa vermelha e a asa azul, também
evidente nos célculos de Santos & Kepler [20], a qual nao apareceria em calculos de efeito
Stark simples, o que mostra a importancia da realizacao de calculos considerando contri-
buigoes quase-moleculares.

n; ny peso  Agar (A) n; ny peso  Asar (A)
2s04  10fo, 1 - 3dr,  10fo, 1 -
2s04 10hm, 2 - 3dmy  10hd, 2 -
2s04 1lhoy, 1 - 3dm, 10hm, 2 -
2s04 1lkmy, 2 3900.76 3dr, 1lhoy, 1 -
2504  12koy, 1 - 3dmy  11kd, 2 3711.82
2s0, 12mm, 2 3940.52 3dmry,  1lkm, 2 3894.56
2s0, 13moy, 1 3899.49 3dr,  12koy, 1 -
2s04 13o0my, 2 3965.05 3dm,  12md, 2 3896.20
2s04 1l4o0y, 1 3919.91 3dry, 12mm, 2 3935.79
2s0,  ldrm, 2 3979.25 3dmry  13moy, 1 3896.37
2s04  15roy, 1 3933.37 3dmy 1300, 2 3917.44
2s04 16uoy, 1 3941.45 3dmr,  13om, 2 3961.67
2504  8pmy 2 - 3dr,  14oo, 1 3917.26
2s04  9fmy, 2 - 3dmg, 1414, 2 3931.74
2s04  9poy 1 - 3dmry  ldrm, 2 3976.85
2pm,  10gmy 2 - 3dmry, 1510y, 1 3931.37
2pmy,  10goy 1 - 3dm,  16uoy, 1 3939.96
2pm,  10id, 2 - 3dmy,  8pmy 2 -
2pm,  1limg 2 - 3dmg, 919, 2 -
2pm,  1lioy 1 - 3dmy  9fmy, 2 -
2pm, 1114, 2 3916.85 3dry  9Ipoy 1 -
2pm,  12lmy 2 - 3po, 10gmy 2 -
2pm, 1210y 1 3917.42 3po,  10goy 1 -
2pm,  12nd, 2 3950.52 3po, 1lim, 2 -
2pm, 13nm, 2 3907.62 3po, 1lioy 1 3875.77
2pm,  13noy 1 3950.32 3po, 12w, 2 3887.72
2pm,  13qdy 2 3970.70 3po,  12loy 1 3922.92
2pm,  ldqmy 2 3925.20 3poy,  13nmy 2 3910.60
2pm,  l4qoy 1 3970.19 3po, 13noy 1 3954.30
2pm,  1btm, 2 3936.33 3po, ldqmy 2 3927.52
2pm,  15toy 1 3981.57 3poy  l4qoy 1 3973.02
2pm,  8ddy 2 - 3po,  15tm, 2 3938.07
2pmy 880y 1 - 3poy 15ty 1 3983.61



2pTy
2pTy,
2pmy,
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy

9dm,
9doy,
9gd,
10fo,
10hm,
11hoy,
11k,
12koy,
12mm,
13mo,,
1307y,
1400,
14rm,
15roy,
16uo,,
Spmy,
9fm,
9po,

NN FEFDNDRFEDNDRFEDNDRFEDN DN DN DN

3888.40

3930.92
3893.33
3958.19
3914.57
3974.37
3929.33
3938.44

3poy
3poy
3poy
4fo,,
4fo,,
4fo,,
Afo,
4o,
4fo,,
4fo,,
dfo,
dfo,
4o,
4fo,,
4fo,,
dfo,,
dfo,,
4fo,,

8s0y

9dm,
9doy,
10gm,
10goy
1limy
1lioy
12,
12lo,
13nmy
13noy
l4qm,
l4qoy
15tmy
15toy
8s0y

9dm,

9doy,

H N R — R H N FRNRNDRFRRN — N — N —

3911.82
3904.63
3946.22
3922.83
3967.27
3934.56
3979.48
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Tabela 4.10: niveis inicial e final, peso estatistico e o comprimento de onda previsto
dos satélites das 102 transi¢oes que contribuem para Balmer-8 para uma temperatura de
10000K e densidade de perturbadores de 1017cm™3.

peso  Asat (A)

peso  Asat (A)

n; ny n; ny
2s04  10fm, 2 - 3dmy  10fd, 2 -
2s04 10poy 1 - 3dm,  10fm, 2 -
2s04 1lfoy, 1 - 3dm, 10poy 1 -
2s04 1lhmy, 2 - 3dm, 1lfoy, 1 -
2s04,  12hoy, 1 - 3dmy  11hoy, 2 -
2s04  12km, 2 3825.48 3dm, 1lhm, 2 -
2s04 13koy 1 - 3dr,  12hoy, 1 -
2s04 13mm, 2 3857.78 3dm,  12kdy, 2 3659.55
2s04 14moy, 1 3833.80 3dm,  12km, 2 -
2s0, l4om, 2 3880.07 3dr,  13koy, 1 -
2s04 1500y, 1 3850.36 3dmy  13md, 2 -
2s04  15rmy 2 3894.24 3dmry,  13mm, 2 3854.45
2804  16roy 1 3863.15 3dr,  1l4moy, 1 -
2s04 16um, 2 3902.91 3dm, 1400, 2 3848.43
2s04 1Tuoy, 1 3871.65 3dm, 1l4om, 2 3877.58
2504 18woy, 1 - 3dry,  15o0y, 1 3848.45
2504  9Ipmy 2 - 3dmy 1519, 2 3861.77
2pm,  10dm, 2 - 3dm,  15rmy, 2 3892.40
2pm, 10doy 1 - 3dm,  16roy, 1 3861.61
2pm,  10gdy 2 - 3dm,  16udy, 2 3870.70



2pTy
2pTy,
2pmy,
2pmy,
2pmy,
2pTy,
2pTy,
2pmy,
2pmy,
2pmy,
2pTy,
2pTy,
2pmy,
2pmy,
2pmy,
2pTy,
2pTy,
2pmy,
2pmy,
2pmy,
2pmy,
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy

11gm,
11goy
11id,
12im,
12i0,
12104
13lmy
13loy
13nd,
l4nm,
l4noy
14qd,
15qm,
15qoy
15t04
16tm,
16toy
17vmg
17vo,
9dd4
9soy
10fm,,
10poy,
11fo,
11hm,
12hoy,
12k,
13koy,
13mm,,
14mo,,
14o0m,,
1500,
15rm,
16ro,
16um,
17uoy,
18wao,,
Ipmy,

N R P NN N NRFRNRFRFNNRFRFDNDNRFRFRRFNNARDNNRFREFDNDNRFFEFDNDNDRFENDNDNFEDNDDNDRFEDNDDNDRFEDNDDND-DND

3838.50

3839.20
3867.14
3840.23
3867.26
3885.99
3855.63
3885.80
3897.78
3866.57
3897.47

3904.54

3851.06

3875.02
3846.54
3890.52
3860.05
3900.15
3869.26

3dmy
3dm,
3dm,
3dm,
3poy
3poy
3poy
3poy
3poy
3poy
3poy
3poy
3poy
3poy
3poy
3poy
3poy
3poy
3poy
3poy
3poy
dfo,,
4fo,,
4o,
4fo,,
4fo,,
dfo,,
dfo,,
4fo,,
4fo,,
4fo,,
dfo,
dfo,
4o,
4fo,,
4fo,,
dfo,,
dfo,,

16um,
17uo,
18waoy,
9pmy
10dm,
10doy
I1gmy
11goy
12im,
12i0
13lmy
13loy
ldnm,
ldno,
15qmy
15qoy
16tm,
16toy
17vm,
17voy,
9s0y
10dm,
10doy
11gmy
11goy
12im,
12i0
13lm,
13loy
ldnm,
l4no,
15qmy
15qoy
16tm,
16toy
17vm,
17voy,
9soy

3901.55
3870.47

3842.90
3842.22
3870.14
3857.37
3887.94
3867.92
3899.05

3905.72

3835.49
3838.27
3864.31
3853.88
3883.61
3865.19
3895.85

3903.33
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Tabela 4.11: niveis inicial e final, peso estatistico e o comprimento de onda previsto
dos satélites das 116 transi¢cdes que contribuem para Balmer-9 para uma temperatura de
10000K e densidade de perturbadores de 1017cm™3.
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Figura 4.30: perfil da linha de Balmer-8 para temperatura de 10000K e densidades de

perturbadores entre 101%cm™3 e 1020cm 3.
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Figura 4.31: perfil da linha de Balmer-9 para temperatura de 10000K e densidades de

perturbadores entre 10cm™3 e 102%cm 3.



n; ny peso  Asat (A) n; ny peso  Asar (A)
2s04 10pmy 2 - 3dmy  10pmy 2 -
2s0, 1lfm, 2 - 3dmy 1110, 2 -
2s04 1lpoy 1 - 3dmry  11fm, 2 -
2s04 12fo, 1 - 3dr, 1lpoy 1 -
2s04 12hm, 2 - 3dr,  12fo, 1 -
2s04 13hoy, 1 - 3dm,  12hé, 2 -
2s04  13kmy, 2 - 3dr, 12hm, 2 -
2s04 ldkoy 1 - 3dr,  13hoy 1 -
2s04 l4mm, 2 3802.72 3dmy  13kd, 2 3624.74
2s04 1dmoy, 1 - 3dm,  13km, 2 -
2s04  1bomy, 2 3822.42 3dmr,  14ko, 1 -
2s04 1600, 1 3802.54 3dm,  14md, 2 3692.77
2s0,  16rm, 2 3835.84 3dmry  1l4mm, 2 3800.36
2504  1Troy 1 3814.03 3dry,  15moy, 1 -
2s04 1Tum, 2 3844.69 3dmy 1500, 2 3801.11
2s04 18uoy 1 - 3dm,  1bom, 2 3820.54
2504 18wy 2 - 3dmy 1600y, 1 3801.21
2504 19woy, 1 - 3dmy 1619, 2 3812.89
2s04  20yo0y 1 - 3dm,  16rmy, 2 3834.41
2pm,  10dd, 2 - 3dmy,  1Troy, 1 3812.85
2pm,  10soy 1 - 3dmg,  1Tudy 2 3761.68
2pm, 1ldm, 2 - 3dm,  17umy, 2 3843.60
2pm,  1ldoy 1 - 3dmy,  18uoy 1 -
2pm,  11gd, 2 - 3dmy  18wdy, 2 3763.36
2pm,  12gmy 2 - 3dry, 18wy, 2 -
2pmy,  12g0y 1 - 3dr,  19woy, 1 -
2pm, 121, 2 - 3dmy  20yoy, 1 -
2pmy,  13imy 2 - 3poy  10soy 1 -
2pm,  13ioy 1 - 3po,, 1ldm, 2 -
2pm, 1314, 2 3787.67 3po, 1ldoy 1 -
2pm,  14lm, 2 - 3po,  12gm, 2 -
2pm,  14loy 1 3788.22 3po,  12goy 1 -
2pm,  14nd, 2 3811.13 3po, 13imy 2 -
2pm, lonmy 2 - 3po,  13ioy 1 -
2pmy,  15noy 1 3811.38 3po, 14w, 2 -
2pm,  15qd, 2 3828.18 3po, 14loy 1 3790.58
2pm, 16qm, 2 3807.37 3po, 1dnm, 2 -
2pm, 16qoy 1 3828.16 3po,  15noy 1 3813.51
2pm,  16td4 2 3839.60 3po,  16qmy 2 3808.66
2pm,  17tm, 2 3817.55 3po,  16qoy 1 3829.80
2pmy,  1Ttoy 1 3839.46 3po, 17tm, 2 3818.62
2pm,  17vd, 2 - 3po, 1Ttoy 1 3840.70
2pmy, 18vmy 2 - 3poy  18vmy 2 -
2pmy,  18voy 1 - 3po, 18voy 1 -
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2pTy
2pTy,
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy
3doy

19xm,
19x0,
10p7y,
11fm,
11poy,
12fo,,
12hm,
13hoy,
13k,
14ko,,
1l4dmm,
15moy,
150my,
1600,
16rm,
17roy,
17um,
18uo,,
18wy,
19woy,
20y0y,

Nl T Sl T S RS N R S N R S N R S N S O O R )

3797.98

3818.63
3799.89
3832.95
3811.66
3842.49

3poy
3poy
4o,
4fo,,
4fo,,
dfo,,
dfo,,
4o,
4fo,,
4fo,
Afo,
4fo,,
4o,
4fo,,
4fo,,
dfo,
dfo,
4fo,,
4fo,,
4fo,,
4fo,,

19xm,
19x0
10s0y
11dmy
11doy
12gm,
12go
13im,
13io
141,
14lo
I5nm,
15n0,
16qmy
16qoy
17ty
17toy
18vm,
18vaoy,
19xm,
19x0

H N RN, NRFRNFRNFRRNFRDRNRNR NN . /N

3809.23
3806.08
3826.50

3838.19
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Tabela 4.12: niveis inicial e final, peso estatistico e o comprimento de onda previsto dos
satélites das 130 transicoes que contribuem para Balmer-10 para uma temperatura de
10000K e densidade de perturbadores de 10'7cm™3.
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Figura 4.32: perfil da linha de Balmer-10 para temperatura de 10000K e densidades de
perturbadores entre 101%cm ™3 e 10%%cm 3.
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5 Conclusoes

O estudo do efeito de colisdes no espectro de gases comecou ha mais de cem anos,
quando Michelson provou que existia um efeito de alargamento da linha, e, desde en-
tao, a teoria foi bastante aprimorada. Abordagens distintas existem, cada qual com um
determinado objetivo. A teoria de impacto, a de fato proposta por Michelson, se con-
centra na determinacao precisa do centro da linha, ja que assume que as colisoes tém
um tempo de duragdo muito menor que o intervalo entre colisdes. Assumindo o oposto,
tem-se a aproximacao quase-estatica, que entao determina melhor as asas da linha, sendo
por isso predominantemente utilizada para determinar coeficientes de opacidade e nao
necessariamente perfis de linha em si.

Uma tentativa de conciliar as duas abordagens foi feita por Anderson [47] ao desenvol-
ver a teoria unificada. Essa teoria nao faz suposi¢oes prévias sobre a relagao entre o tempo
de duracao das colisoes e o intervalo entre elas, sendo bem indicada para a determinacao
da forma da linha como um todo. A desvantagem dessas trés teorias é a utilizacao da
hipdtese adiabética, em que se assume que nao ha mudanca dos niveis de energia durante
uma transicao. Esse feito torna-se importante principalmente para boa determinacao do
deslocamento do comprimento de onda da linha espectral, em especial seu centro, que é
gerado pelas contribui¢oes de quando as particulas estao distantes e, por consequéncia, as
diferencas de potencial tém energias proximas o suficiente para que efeitos nao-adiabaticos
de interferéncia entre elas sejam importantes.

A primeira confirmacgao da necessidade do emprego de teorias de alargamento colisi-
onal que incluissem efeitos quase-moleculares em modelos de atmosfera estelar de anas
brancas foi feita em 1985, por Koester et al. [12], que mostrou que um par de absor¢oes
observadas na asa vermelha de Ly« de estrelas anas brancas com temperatura efetiva da
ordem de 15000K devia-se & contribuicdo das quase-moléculas Hy e Hp. Apesar disso,
ainda nao existem modelos de atmosfera que empregam consistentemente as opacidades
quase-moleculares, em especial devido ao custo computacional alto para determinar a
forma da linha com precisdo. Habitualmente, o efeito dos protons livres é simplesmente
considerado idéntico ao dos elétrons e modelos de Stark sao empregados considerando
como densidade a soma das densidades de prétons e elétrons. Isso desconsidera as con-
tribui¢oes quase-moleculares, que sao responsaveis por assimetria na linha e formacao
de satélites. Com a crescente melhora na qualidade dos dados espectroscopicos, faz-se
necessario um calculo mais preciso dessas contribuicoes.

Outra razao para a nao existéncia de um modelo de atmosfera que leve em conta os
efeitos da quase-molécula Hy era a escassez de dados referentes aos niveis de energia e
momentos de dipolo da quase-molécula, de forma que, até 2012, apenas era possivel o
célculo de quatro linhas: Ly«, Lyf, Lyy e Ha. Com o trabalho de Santos & Kepler [20],
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passou a ser possivel o cédlculo preciso da série de Lyman até Lyd e da série de Balmer
até H10. Nesse mesmo trabalho, foram calculados os perfis quase-estaticos para essas
linhas. No entanto, como ja mencionado, a teoria quase-estatica nao é confidvel no centro
da linha. Para obter entao uma determinacdo mais acurada da linha, empreguei neste
trabalho a teoria unificada em sua abordagem quéntica, conforme desenvolvido por Allard
et al. [54].

Apesar das varias aproximagoes feitas nessa teoria, ela ainda exige o calculo comple-
tamente numérico da linha. Cada transi¢ao contribuindo para a linha deve ser computada
individualmente, obtendo-se primeiramente os desvios de fase em um nimero representa-
tivo de trajetorias no interior do volume de interagdo e depois integrando fungoes trigo-
nométricas desse desvio por todo o volume de interacdo. Além do custo computacional
, uma grande precisdo é necessaria para determinar corretamente a posicao e a forma
dos satélites e o comportamento das asas da linha. O cédigo que desenvolvi em Fortran
90 para realizacdo dos calculos cumpriu esse requisito, pelo que se nota dos resultados
obtidos.

Os modelos que calculei para os perfis concordam com dados tedricos publicados an-
teriormente [20L54,[58,165] e, além disso, permitem prever a existéncia de satélites ainda
nao detectados em outras linhas espectrais. Um estudo mais detalhado foi feito para o
satélite 1400A em Lye, que ja foi observado em diversas estrelas e é, possivelmente, um
bom parametro para determinagao precisa da temperatura. Mostrei que o fluxo e a po-
sicdo desse satélite variam significativamente para temperaturas entre 8000K e 50000K,
intervalo que cobre desde a temperatura mais alta na base da atmosfera até possiveis tem-
peraturas mais baixas da superficie. Ele se desloca para menores comprimentos de onda
com o aumento da temperatura, enquanto seu fluxo aumenta, oscila e, aparentemente,
volta a decair. Em geral, para anas brancas cujo méaximo da linha forma-se nas camadas
com temperatura proxima a 10000-14000K, a determinacao de Tef e log(g) utilizando
espectros no visivel nao é confidvel, pois existe uma correlacdo entre esses valores que
resulta na obtencdo de uma solugao mais fria com log(g) mais alto, e outra quente com
menor log(g). Como nessa faixa de temperatura satélites sdo observados, a solucao fisica
poderia ser identificada a partir da analise do comportamento no UV.

Para as demais linhas da série de Lyman, calculei perfis para temperaturas entre
10000K e 20000K, intervalo representativo das temperaturas efetivas em que se costumam
observar satélites. Em todas as linhas existe pelo menos um satélite proeminente. Para
LyJ3, dois ja foram observados: em 1060A e em 1078A, ambos visiveis no perfil obtido.
Para Ly~, um satélite préximo a 990A j4 foi detectado em anas brancas, o qual também
é evidente nos modelos calculados. Ja para Lyd, ha um satélite aparentemente forte em
962A que ainda néo foi reportado em nenhuma observacio. Nota-se, além disso, que
ele parece ter uma variacdo significativa com temperatura, assim como o satélite 1400A
de Lya, sugerindo que, se detectavel, ele pode ser também um bom parametro para
determinacao de temperatura.

Nas linhas da série de Balmer, nao se tem nenhuma deteccao de satélite em anas
brancas ou outros objetos astronémicos. A tnica detecgdo ¢ em plasmas produzidos em
laboratério de um satélite préximo a 8500A na linha de Hov. Esse satélite é bastante claro

LCada transicio leva entre 15min e 1h, dependendo da precisdao desejada, com um processador Intel®
™
Core i7 @ 1.6 GHz.
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no perfil aqui calculado. Em Hf, tem-se um pequeno satélite préximo a 5400A, mas a
caracteristica mais marcante ¢ a grande assimetria da linha, devida a contribuigoes de
varios pequenos satélites com comprimentos de onda distintos na asa vermelha da linha.
A depressao central e a assimetria entre os picos de H/3, observada em experimentos, nao
aparece, contudo, nos perfis. Uma possivel razao para isso, se esse efeito é de fato devido
as contribuigoes quase-moleculares, como sugerem Santos & Kepler [20], é o fato de o
deslocamento do comprimento de onda central ser subestimado da teoria unificada, como
consequéncia da aproximacao adiabatica. No entanto, existe a possibilidade de que essa
depressao central seja simplesmente efeito de auto-absorgao [69].

J4 a linha Hy parece ter um satélite bastante forte em 4600A, mas possivelmente
seu fluxo é muito pequeno comparado ao da linha central para que ele seja detectado.
O mesmo valeria para os satélites proximos a 4200A e 4000A, obtidos, respectivamente,
nos perfis para Hé e He. Nas linhas de maior energia, H8, H9 e H10, nota-se apenas que
existe uma forte assimetria entre as asas azul e vermelha, a qual nao ocorre para perfis
que desconsideram contribuicoes quase-moleculares, o que comprova a importancia desse
efeito.

Para todos os perfis obtidos, scripts em linguagem shell foram escritos, de forma
que realizar o calculo para intervalos mais completos de temperatura e densidade de
perturbadores é imediato. Com esses dados, é possivel implementar as contribuicoes
quase-moleculares em modelos de atmosfera e, com isso, espera-se que melhore de ma-
neira consideravel a determinacao de temperatura efetiva e gravidade superficial para
anas brancas, em especial com temperaturas na faixa de 12000K-13 000K, minimizando
as incongruéncias encontradas nas atuais andlises. Além disso, o cédigo foi escrito de
forma que é possivel calcular os perfis para quaisquer energia potencial e momento de di-
polo fornecidos, de sorte que é possivel utiliza-lo para determinacao dos efeitos de outros
perturbadores.
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Apéndice A — Regras de selecdo para
radiacao de dipolo de dtomos

hidrogenoides

Em transi¢oes do tipo dipolo, com emissao de um tnico féton (que possui spin 1), as
regras sao as seguintes:

1. A paridade da fungdo de onda deve mudar na transigao (regra de Laporte). Assim,
sO sao permitidas transi¢oes de estados g para u;
2. O momento angular total muda, no maximo, uma unidade: Af=0,=+1;

3. O ntmero quantico magnético ndo muda (Am = 0) se a radiagao emitida é polarizada
paralelamente a z e muda uma unidade (Am = £1) se a radiagdo é perpendicular a
2

4. O numero quantico de spin total S permanece inalterado, AS = 0;

5. Transicoes entre dois estados com ntmero quéantico ¢ = 0 sdo proibidas devido a
consideracoes de simetria.
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Apéndice B — Teorema de
Wiener-Khinchin

O teorema de Wiener-Khinchin é o ponto de partida da teoria unificada. Ele pode ser
facilmente obtido a partir do teorema de correlagao [70]. A correlagio entre duas fungoes
f(t) e g(t), denotada por fxg, é definida como:

frg = /_O:Of*(T)g(t—f—T)dT. (B.1)

Escrevendo f(t) e g(t) em termos de suas transformadas de Fourier, F'(v) e G(v),
tem-se:

frg = /Oo [/_ F*(v) QWiVTdy/OO G(V)e 2“’”’<t+7>du’] dr (B.2)
= [ ) / / A F*(v)G(/ e 2/ —v) g 2miv't (B.3)
= [ v [ a' Fwi )e—%wt[ [ e By
_ L O:Odz/ 'O:Ody' F* )G )e 2 () — ) (B.5)
_ [T dvF*(v)G(v)e 2™t
— FIF WG, B.7)

onde F denota a transformada de Fourier. Assim sendo, a correlacao entre duas fungoes é
igual a transformada de Fourier do produto entre o complexo conjugado da transformada
de Fourier da primeira e a transformada de Fourier da segunda:

fxg = FIFv)GW)]. (B-8)

No caso f =g, tem-se o teorema de Wiener-Khinchin: o espectro de poténcias de uma
dada funcao ¢ dado pela transformada de Fourier de sua funcao de autocorrelagao.
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