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I. INTRODUZIONE

a) Novae, curve di luce e classe di velocita

Le stelle variabili di tipo nova sono degli oggetti che presen-
tano degli improvvisi aumenti di luminosita, generalmente nel range ottico
circa dodici magnitudini. Esistono perd esempi di novae come V1500 Cyg con
variazioni luminose fino a 18 magnitudini.

In genere la variazione luminosa avviene rapidamente in pochi
giorni o settimane, poi la nova ritorna alla stessa magnitudine iniziale
con un declino che pud durare da mesi ad anni. La durata di questa fase di-
stingue le novae in rapide o lente. In tab. 1 riportiamo 1 tempi caratteri-

stici per variazioni luminose di tre magnitudini.

Tab. 1
t3(giorni) classge am/at(mag. giorno™*) M, (al max.)
aumen*o declino
5-15 molto veloce ~14 > 0.2 -9,-10

15-40 veloce 0.18-0.08 -7,-8

40-120 media 0.07-0.025 ~ -6

120-230 lenta ~7 0.024-0.013 ~ =b5
230-380 molto lenta 0.013-0.008 -5

vero le variazioni

lo stesso andamento;

come & visibile dalle figg.

In tutte le novae osservate, nel visibile le curve di luce, ov-

di luminosita in funzione del tempo, seguono pili o meno

1,2 dove sono riportate

le curve di luce di alcune novae ed una curva di luce schematica.



Le curve di luce individuali si differenziano essenzialmente
per la scala dei tempi. In esse si possono distinguere varie fasi. Cid
che caratterizza le fasi non €& il tempo trascorso a partire dal massimo di
luce ma la diminuzione della luminosita della stella. Le variazioni di lu-
minosita sono accompagnate da variazioni spettrali. Le varie fasi sono elen-

cate in tab. 2 .



b) Esplosione di una nova

Le cause dell'improvviso, drammatico aumento di luce nella no-
va sembra possano ricondursi unicamente allo sviluppo di reazioni nucleari
sulla superficie della stella. Secondo Schatzaman (1949), che per primo ipo-
tizzo questa origine termonucleare, esistono processi di aumento di tempera-
tura sulla superficie di una nana bianca che innescano tali reazioni e pro-
vocano la trasformazione delle condizioni fisiche degli strati superficiali
della stella, a seguito della quale la materia di questi & proiettata violen-
temente nello spazio. L'esplosione gquindi interessa gli strati unicamente
vicini alla superficie. Cid sembra dimostrato dal fatto che le condizioni
della stella durante le fasi di quiescenza appaiono sostanzialmente le stes-
se prima e dopo l'esplosione; come se quest'ultima non avesse distrutto o -
modificato 11 carattere della stella. Alla superficie di questa nana bian-
ca 1l'aumento di temperatura pud essere provocato da ' accretion " dal mez-
zo interstellare, come suggerito da Truran et al. (1977).

In alternativa a questo modello di stella singola, esistono nu-
merose indicazioni che l'accrescimento che provoca l'esplosione termonuclea-
re sia dovuto allo scambio di massa su una nana bianca che fa parte di un si-
stema binario.

Lo studio dei processi fisici negli inviluppi in espansione sem-
bra perd poco influenzato dalla presenza di una stella singola o di un siste-
m.a binario all'interno di questi. Il diametro di un sistema binario & sempre
piccolo rispetto all'estensione dell'inviluppo. Processi fisici come ionizza-
zione, raffredamento o riscaldamento del gas dipendono essenzialmente dal cam-
po di radiazione dell'oggetto centrale e dal suo diametro. In genere, per sem-—
plicita, nei modelli S; suppone che queste irradi come un corpé nero.

L'unica ipotesi di base & che l'oggetto, singolc o binario, emetta una shell

come risultato di una attivid esplosiva.



I processi fisici e la loro evoluzione nel tempo sono analizzati in questo
lavoro dal momento che 1'inviluppo si formiy finché arriva a grande distan-

za dall'oggetto centrale.



c) Modello di emissione della shell

L'emissione di materia nel tempo

Nel modello di MacLaughlin (1943) la sorgente centrale di radia-
zione € un oggetto indisturbato circondato da un sottile strato superficiale
dove avvengono i fenomeni esplosivi e durante i quali la maggio® parte della
materia che forma lo strato viene espulsa.

I1 modello considera un " burst " principale seguito da una emis-—
sione continua di materia, che diminuisce stazionariamente nel tempo, secon-

do il grafico di fig.3

N
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L'espansione di questo inviluppo di materia & accompagnata da un conseguen-—
te raffredamento.

I1 declino finale probabilmente si riferisce all'espansione dell'inviluppo
totale dopo che l'emissione di materia & cessata.

Nella fase di post-nova l'oggetto torna gradualmente ad una situazione simi-

le allo stadio di pre-nova.
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- Descrizione qualitativa dell'espansione della shell .

I1 modello di Pottash (1959b) basato sulla descrizione di esplo-
sione di McLaughlin (1943) considera 1'inviluppo come una shell a simmetria
sferica, che circonda una stella di data massa e temperatura.

La shell, formatasi dopo il burst principale, si trova a temperatura (inizial-
mente quella della stella da cui ha avuto origine) e densita uniformi, questa

ultima varia inversamente al quadrato del volume della shell; 1'espansione av-

viene a vglog};@mgosﬁgpge.
All'inizio la shell che inviluppa la fotosfera stellare & completamente ioniz-
zata. Per semplicitd descriviamo il caso di una shell di puro idrogeno.
L'energia cinetica acquisita dalla shell fa si, nel nostro semplice modello,
che questa si stacchi dalla stella ad un certo istante e si espanda. Per esem-
pio a velocitd costante, come nol assumeremo, e con conservazione della massa.
Durante le prime fasi dell'espansione il materiale gassoso della shell & tut-
to ionizzato, ¢ la radiazione della stella calda passa indisturbata attraverso
la shell stessa. Non ci accorgiamo ancora dell'esplosione perché& non viene mo-
dificato il flusso di radiazione emesso dalla stelia.
Ad un certo istante te , istante in cui la magnitudine visuale comincia a sali-
re, avviene il seguente fenomeno: gli strati pit esterni della shell in espan-
Uy
sione assorbono parzialmente i fotoni;della stella e 1i trasformano in fotoni
nel dominio ottico, ciod agiscono come unp schermo fluorescente.
Quello che avviene in realta & questo: l’espansionee&flraffreddamento della
shell producewin questi strati esterni una situazione in cui i processi di
ricombinazione diventano via via pilt importanti, e guindi non siamo pilt in un
ambiente di puro idrogeno ionizzato ma si crea un " obscuring layer " di idro-
geno parzialmente ionizzato, che agisce come una fotosfera (nella lettératura
indicata come pseudo—fotosfera)Q

I fotoni Lyman dalla stella vengono assorbiti e trasformati in fotoni nel vi-



sibile
Man mano che la shell si espande l'oscuring layer diventa sempre pit impor-

tante, finche, al massimo della curva di luce visibile)assorbe il massimo. .-

numero di fotoni Lyman emessi dalla stella. Da quell'istante 1l'ulteriore

espansione della shell produce un " leakage " di fotoni Lyman dalla stella

e la magnitudine visuale comincia a discendere, e cosl via finché la shell

esterna & cosi diluita da non essere capace di assorbire ulteriori fotoni;

guindi la stella ritorna in uno stadio simile a quello di pre-nova.

E' interessante anche spiegare, sempre da un punto di vista qualitativo,

come si forma il pre-maximum halt della curva di fig.-Z . Questo & un

effetto combinato dovuto al raffreddamento degli strati della shell ed alla

radiazione ionizzante della stella. Durante 1l'espansione la shell si raffred-

da; ad un certo -istanté il raffreddamento -& cosl” fortee nelld stesso tempo

la radiazione della stella cosi insufficente che la salita nella curva di

luce si arresta e Piprende, subito dopo, non appena si ristabilisce l'equili-

brio tra raffreddamento della stella ed input energetico da parte della stella.
Ci sono altre fasi caratteristiche nelle curve di luce delle

novae associate ad importanti cambiamenti nello spettro.

La pil spettacolare & quella, la fase di transizione,del passaggio dalla fa-

se di pseudo-fotosfera a quella di nebula, cioé il passaggio da una situazio-

ne della shell in cui & ancora importante 1'assorbimento di fotoni ultraviolet-

ti stellari ad una fase in cui il processo diventa via via trascurabie.

Durante questa fase il declino in luce pud essere progressivo oppure oscilla-

re di gualche decimo di magnitudine, oppure pud essere molto rapido per poil

risalire successivamente ; in quest'ultimo caso tale comportamento della cur-

va di luce & ascritto alle probabili formazioni di grani di polvere esternamen-

te alla shell.



Riassumendo, quindi Pottash (1959b) riproduce i primi stadi del-
la curva di luce schematica di una nova, nel visibile, considerando un model-

lo di shell che si espande e si raffredda radiajtivamente.



d) Condizioni fisiche nella shell.

Per ricostruire una curva di luce, in un qualunque intervallo
spettrale, da un dato modello di shell, & necessario calcolare 1l'emissio-
ne di radiazione in quell'intervallo spettrale e guindi il grado di ioniz-
sazione nella shell in funzione della posizione e nel tempo.

Gotrian (1937) in uno studio della curva di luce di Nova Her
1934, determina 1'evoluzione nel tempo del grado di ionizzazione mediato
perd su tutta la shell.

Sobolev (1950) riconsidera il problema e calcola 1l'evoluzione
nel tempo del grado di ionizzazione in funzione della posizione per una shell sia

otticamente spessa che otticamente sottile. Infatti se la luminosita e la tem-

peratura della stella rimangono costanti nel tempo, a causa dell'espansio-—

[ER——

ne, la shell, dopo il massimo della curva di luce passa gradualmente da una
condizione otticamente spessa alla radiazione stellare ad una otticamente

. - -~ . - - . - . @ - - .
sottile poiché& il numero di ricombinaziong diminuisce.

TI1 tempo caratteristico per le ricombinazioni in un gas ionizzato di idro-

geno & approssimativamente:

? A
Lo 1 r BTHAD ()
we
midéﬁﬂ Me
dove Og & il coefficiente di ricombinazione per tutti i livelli escluso il
livello fondamentale (gli ioni H che si ricombinano a livello fondamentale
emettono fotoni a loro volta capaci di ionizzare € guindi non vengono con-
tati nel coefficiente Sy ).

Ne, la densita di elettroni liberi)diminuisce con il quadrato della distan-

za, quindi to aumenta corrispondentemente.
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I1 grado di ionizzazione nei vari punti della shell ad un dato
istante pud essere calcolato considerando i seguenti processi fisici: assor—
bimento di radiazione stellare da parte di atomi neutri, scattering della
radiazione prodotta nella shell e processi collisionali.
5i viene a creare una situazione in cui ad una regione interna della shell
completamente ionizzata segue, dopo una rapida diminuzione della ionizzazio-
ne, una regione prevalentemente neutra; come & stato osservato da Stromgren
nello studio della separazione di regioni HII e HI illuminate da una stella O.
Nel caso di Stromgren lo scattering della radiazione non era preso in consi-
derazione; nel modello di Pottash essa & presa in considerazione ed ha lo
effetto di aumentare 1l'estensione della regione ionizzata mantenendo perd
la rapida diminuzione della ionizzazione.

La regione di parziale ionizzazione che abbiamo chiamato obscuring layer,

emetterd come una fotosfera, di solito viene osservat

i

radiazione simile
B T 2 o woh e

a quella di una super-gigante A o B; ilﬂcdntinugfproveniénte da questa fo-

tosfera formera quella che & chiamata curva di luce. Ovviamente la radiazio-

Py

ne nel continuo di Balmer si formera in sgféfi pid esterni che non quella
proveniente dai continui di Paschen e Brackett. Probabilmente ci sara un
"fase lag" tra le curve di luce nell'UV e nel visibile. Questo & suggeri-
to dalla fig.ia dove sono riportate le curve di luce nell'UV, VIS, IR del-
la Nova Cyg 1978, riportate da Stickland et al.(1981) .

I1 modello di Pottash assume una stella di M:lOZﬁ g, una velo-
cita di espansione v=800 Km/s, raggio e temperatura della stella T=2xld*K,

R=2x10"°

cm e riproduce la curva di luce schematica delle novae. In fig.g*
& riportata la curva di luce dedotta da Pottash.
Anche se i valori di M,v,R e T adoperati sono soltanto delle approssimazio-

ni dei valori reali, i risultati ottenuti non si discostano molto dai dati
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osservativi.

La shell rimane otticamente spessa durante i primi tre giorni e si raffred-
da in questo intervallo di tempo da 200°000 K a 10000 K. Dopo il terzo gior-
no diventa otticamente sottile nel visibile e la luminositd comincia a de-—
crescere. La luminosita e la temperatura della shell in funzione del tempo
corrispondono alla curva di luce ed alle variazioni di temperatura osserva-
te per novae della stessa classe di velocita.

In particolare si nota il balzo ("bump'") iniziale molto simile a quello che

nelle curve di luce osservate viene chiamato pre-maximum halt (figﬂZ ).
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e) Schema della tesi.

L'idea base di questo lavoro si riferisce a guanto gia accenna-
to in precedenza sul fatto che esiste almeno un'osservazione di curve di
luce nei differenti range spettrali dell'UV,VIS, IR ma non & stato ancora
fatto un modello che le riproduca.

11 modello da noi .considerato ha le seguenti approssimazioni:
— una shell di puro H, sferica che circonda una stella di dato raggio e
temperatura.
— la superficie interna della shell si allontana a velocitd V costante, 1l'espan-
sione della shell & data dalla conservazione della massa della shell stessa
(vedi equazioni nel testo).
In pratica un solo "burst" di mass loss senza la coda illustrata in fig.3
— la shell & omogenea ed isoterma
— 1la soluzione dell'eqguazione del trasporto per il campo di radiazione nel-
1a shell & basata sull'ipotesi che,localmente, tutti 1 fotoni generati in
un punto nella shell vengano subito assorbiti nell'intorno di quel punto
( on-the-approximation ).
_ assumiamo un modello per l'atomo di H con guattro livelli legati pit il
continuo.

Nel capitolo seguente verra discusso il modello di shell e co-
me si calcolano gli stati di ionizzazione.
Nel cap. 1II verra descritto i1 metodo di calcolo per le curve di luce e
ci discuteranno le approssimazioni fatte per il modello di atomo.

Nel cap. IV saranno presentati i risultati pil rilevanti e le conclusioni.
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b) La struttura di ionizzazione.

I1 processo dominante per la ionizzazione & l'assorbimento, da
parte del gas della shell, di fotoni ultravioletti provenienti dall'oggetto
centrale.

La trattazione teorica di questo problema & quella, gia ben no-
ta, di Stromgren (1939,1948). Egli trova che, per una shell o una nube dyéas
che circonda una stella, ad una certa distanza che dipende dalla temperatura
della stella, dalla temperatura elettronica del gas e dalla densita totale
di idrogeno, la ionizzazione decresce rapidamente. Questa regione ionizzata
& chiamata sfera di Stromgren.

Stromgren considera perd soltanto la ionizzazione dovuta al flusso di radia-
zione proveniente dalla stella.

E' presente, invece, anche la radiazione diffusa nella shell, cioé la radia-
zione prodotta nella shell a causa di ricombinazioni al livello fondamenta-
le.

Un quanto nel continuo di Lyman assorbito nella shell e restituito al campo
di radiazione a seguito di ricombinazione al livello fondamentale continue-
rd a penetrare nella shell e quindi la regione ionizzata risultera pilu este-
sa.

L'influenza del campo di radiazione diffuso sulla ionizzazione & stata mes-
sa in evidenza dal lavoro di Pottash (1959c). Dalla figﬁ5 & facile vedere
che il campo di radiazione diffuso penetra pitu a fondo nella shell che il
solo campo proveniente dalla stella, estendendo cosl le dimensioni della
regione ionizzata.

Se la stella irradia come un corpo nero il flusso alla superficie interna

della shell sara quello della stella diminuito di un fattore di diluizione:

2
__jii__~ 'ﬁ'fg (V|7}T> C?g

WE(V,T) =
Ry’r\/t



Supponiamo che la shell sia inizialmente otticamente spessa al-
la radiazione ionizzante nel continuo di Lyman proveniente dalla stella.
Sotto queste condizioni tutti i fotoni nel continuo di Lyman emessi dalla
stella sono assorbiti dalla shell per ionizzare gli atomi di H, ed i fotoni
che si generano dalla ricombinazione degli elettroni con i nuclei di H sono
nuovamente assorbiti nella shell. La ionizzazione completa sarad ristretta
ad una regione piu interna detta sfera di Stromgren; questa sard in gene-
re circondata da uno strato parzialmente ionizzato.

In prima approssimazione risolveremo 1l'equazione di ionizzazio-

ne in un caso statico e successivamente considereremo 1'integrazione nel tempo.
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c) L'equazione della ionizzazione.

Sen & la densitd di ioni nella shell, la sua variazione & dovu-
ta ai seguenti processi:

1) ionizzazione dovuta alla radiazione diretta proveniente dalla stella:
( DN\L)
ot /S

2) ricombinazione:
0k e

M
3) ionizzazione dovuta alla radiazione diffusa nella shell:

| ( oM \oE Jdidf
4) espansione della shell:

|
e b Jexe
5) collisioni: (-Jzﬁ&;)
Ot e,

Analizziamo singolarmente i processi considerati:

1)

Per guanto riguarda la ionizzazione dovuta alla radiazione stellare & suffi-
ciente considerare solo le ionizzazioni da atomi nel livello fondamentale;
Osterbrock (1962) dimostra, infatti, che le ionizzazioni dal primo livello
eccitato avvengono soltanto in una regione molto stretta della parte piu
interna della shell. I quanti Lys sono i responsabili per l'eccitazione de-
gli atomi di H al primo livello. Se Q=6X10”6T;‘ , con T= 2xM4 profondita
ottica al centro della riga, n, popolazione a livello fondamentale, & il
numero di scattering per 1 gquanti Lyxg e,X:2,8K407E£, ne densitad di elet-
troni liberi, la probabilitad che guesti siano distrutti per transizioni

dal livello 2p al 2s {emissione a 2 guanti), dalla relazione 0=1/» segue

che 2= 7.7 xf(oz/(mi mﬁilz) e per valori di ny : 106— logcm-ge Ng 103— 1OHcm'3
segue che r: ZXIO? - 2x10”cm, quantitad piccola rispetto alle dimensioni

3 14
tipiche trovate per la regione ionizzata nella shell ( 10 -10 cm ).
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Sotto questa ipotesi, quindi il numero di fotoionizzazioni & dato da:

LT m/ ko Jp 42 ()
Yo L\V

dove.kﬂk¢3Q¢AV & l'energia assorbita da un atomo nell‘intervallodv;

kv l'energia di un singolo fotone,\%l?339X101§H3v e la frequenza al limi-
te di LYman,*<v 2 il coefficiente di assorbimento dato dalla legge di Kramer
Ko zdl,, (%&)3 , uguale al limite della serie [V:"'O) aolp =6.3 )()O‘ly(w-«a
sezione d'urto di ionizzazione.

La radiazione proveniente dalla stella & assorbita nella shell, per cui &
ridotta di un fattore 6—170 e_Toﬂyu)Zon tb:if;oYMdz, profondita ottica
a VY z-Veo.

Per cui dalla ( + ) segue:

1 —cofS
(_3'“6 s (R N gowth 2 dy
| oot g i PATALY)
Lok S K+ VE 0 .

(3,

/

Com  p=Ve/vV < Tes hvo [T

2)
I1 numero di ricombinazioni & proporzionale alla densita ionica ed elettro-

nica, grandezze uguali in un gas di puro H.

Se.kﬁfvdv & l'energia emessa da un atomo nell'intervallo dv , il numero di
ricombinazionl €: . o 3 pwlkTe
= LG \ ShelkTe [ Yo gy
— ?VAV-AT L me D2 _,,—~—}£ J
ﬁViA!l —T?A—“ 4 ii%« < . \Z u4kT},/ Vo hv
Vo v %L el
\
oo C&o)
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o0
con Cy,. coefficiente d1 ricombinazione a tutti i livelli.

(CuC <L A6Txl0”"" e *sec” ‘P{z T- 40"k de Sestou 4?5?)

Per cui

f N
{ Jﬂ\( A Z —— C“UC, M( (’H/

3)

Il campo di radiazione diffusa,come gia detto, & il campo prodotto nella shell
dalle ricombinazioni al livello fondamentale dell'atomo di H, dato che le ri-
combinazioni ai livelli eccitati darebberc dei fotoni con energia non suffi-
ciente ad ionizzare altri atomi neutri di H.

Trovare il contributo del campo diffuso,-ijM£P , significa risolvere 1l'equa-
zione del trasporto per questa radiazione, e quindi calcolare la funzione sor—
gente del campo. Quest'ultima perd dipende dal rapporto delle popolazioni

o

ny/ny; che dipendono da’)v » per cui occorre una soluzione simultanea del-
l'equazione del trasporto e delle equazioni dell'equilibrio statistico.

I1 prdblema sarebbe di facile soluzione se la shell fosse otticamente sotti—
le alla radiazione stellare, perché in questo caso sarebbe poco probabile
che un quanto stellare fosse assorbito nella shell, ed ancora meno probabile
che un'assorbimento fosse seguito da una ricombinazione e quindi riemissione
dello stesso quanto. In questo caso, quindi, il contributo del campo diffuso
alla ionizzazione sarebbe nullo.

Per una shell otticamente spessa alla radiazione UV, ogni fotone del campo

diffuso sarebbe subito riassorbito nella shell, e guindi il numero di emis-

sioni sarebbe uguale al numero di assorbimente in tutto il volume della shell:

[

. Evdv _ [ %&».jv ol v (41
Anf o = j
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Se questa condizione si verifica localmente nella shell (on-the-spot appro-
ximation): A bP .
Sy T XV S\R (13

con EV coefficiente di emissione

- -
g\) _ J’_ sz o (\I})Q(\f{) \h?\/ {% s™ H ‘;‘\'-Q?,Dd )
L v (1)
m=massa elettrone;CTL_(J(}coefficiente di ricombinazione al livello fondamen-
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I1 contributo alla ionizzazione ad una certa profonditd otticaTe , si ottiene

integrando su tutta la shell e per tutte le frequenze, per cui:
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I1 primo integrale tiene conto delle ionizzazioni dovute a radiazione nell'in-
torno del punto considerato, il secondo il contributo dalle rimanenti parti

della shell. Facendo le opportune sostituzioni si ottiene:
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con Tlo profondita ottica nel continuo di Lyman, (o al limite piu esterno

della shell; ¢, = hVo/ KT .
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Nel caso in cui si considera soltanto 1'espansione, la densita totale di ato-
mi di H e quella ionizzata hanno la stessa dipendenza temporale.
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d) Soluzione dell'equazione di ionizzazione.

1) Caso statico:

Nel caso statico il grado di ionizzazione si calcola dal bilan
cio tra processi di ionizzazione e processi di ricombinazione: §%£'=
Se si fa 1'ipotesi che il termine i?idg"¥> nella eq.Q?B)non vari troppo
rapidamente con Te , l'equazione(l%) si riduce ad una equazione di secon

do grado in f.

In particolare il termine di diffusione diventa:
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Nei casi intermedi gli integrali
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agiscono.da termini di correzione (Bosma 1975).
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Fissata quindi una griglia di valori per la profondita ottica (22 (vedi Ap
pendice 2 ) si risolve l'eq.(Z() e quindi le integrazioni per intervalli
di To

Per rapiditd di calcolo sono state usate le approssimazioni suggerite da
Bosma (1975) per gli integrali nell‘eq.@() (vedi Appendice 3 ).

La distanza geometrica nella shell si calcola anche per intervalli in T

dalla relazione:

pe = 5T/ kom (4=2) (30)

(vedi Appendice L; ).

2) Caso dipendente dal tempo.

Integriamo 1'equazione di ioniZZaZione?
fﬁ%z AlTe,6) (-4) =8 )4 ) (47 +C (LT
(31)

/

per intervalli di tempo successivi.

Fissato un istante td;'si calcola la soluzione statica f(tl). Dato un istan
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te successivo t2, se si fa 1'ipotesi che nell'intervallo (t2 - tl) i coef
ficienti A, B, C e C(t) siano in prima approssimazione costanti o che f va

ri pit rapidamente di questi, si possono ricavare i nuovi valori di f dal-

ol §
tz“ - — 32)
’ %@.) Al £) R €4 9P+ (€)1

Dalla nuova distribuzione trovata per f(tg) si passa agli istanti successi

l'equazione: €(+z>

vi t3’ t4... con la stessa procedura.
Dal grado di ionizzazione cosl ottenuto, in funzione della posizione nella
shell e del tempo, si pud risalire all'emissione di radiazione in differen

ti bande spettrali e costruire le curve di luce.
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ITT. EMISSIONE ED ASSORBIMENTO DI RADIAZIONE DELLA SHELL E CALCOLO

DELLA CURVA DI LUCE.

a) Emissione.

I processi considerati per l'emissione di radiazione sono le
ricombinazioni di elettroni nei vari 1livelli considerati dell'atomo di H
(nella nostra approssimazione consideriamo i primi gquattro livelli piu il
continuo).

Per quanto riguarda l'emissione di radiazione visibile i processi di emis-
sione sono principalmente due:

— ricombinazione al terzo e al quarto livello;

- emissione da formazione di ioni H .

I1 primo processo & importante nella regione ionizzata, sebbene sia possi-
bile che per shell otticamente spesse la radiazione in questa regione sia
completamente assorbita e si osservi radiazione da questo processo solo dal
la regione parzialmente ionizzata.

I1 secondo processo a poca importanza nella regione ionizzata, poiché il
numero di atomi di H neutro & basso, e l'emissione di radiazione per ricom
biunazione domina. Mentre nelle regioni parzialmente ionizzate la formazio
ne di H pud dare contributo all'emissione di radiazione visibile.

In questa prima versione del lavoro abbiamo trascurato guesto secondo pro-
cesso.

Y

In un intervallo spettrale (Lﬁ , Y8 ) la radiazione emessa per ricombina

zione & data (Aller 1953):

: '8 \ u 2 hvu/kTe e o
g‘mc (‘C\)‘ p 5@("&)6&\2: K A—‘—ﬁ——gx fi‘\f / € dx \
A , Te Ut ™ “'/Xg @3/

[ — <3 A
(g STew T
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con
-22
K = 4.5 x 10
g = 1 fattore di Gaunt, x = h Y /kT
e
Ccon
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L'emissione £ per unita di volume & ottenuta facendo una media pesata deil

valori Z(Z) sul volume totale della shell:
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b) Il modello di atomo di H ed il calcolo delle popolazioni dei livelli.

Consideriamo un atomo di H a quattro livelli pit il continuo.
Per il calcolo delle popolazioni assumiamo che valga l'equilibrio statisti
co e risolviamo le euazioni dell'equilibrio statistico considerando solo
processi collisionali come sorgenti di eccitazione e diseccitazione del
livelli. Approssimazione valida quando la shell & otticamente spessa a tut
te le lunghezze d'onda interessate per transizioni radiative, che sono quin
di, con buona approssimazione, in bilancio dettagliato.
Sotto questa ipotesi le eguazioni dell'equilibrio statistico per un atomo

di H con gquattro livelli legati pit il continuo si scrivono:
!
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C’k%: C‘K_Q/ ‘\’\._2:'3,49>< \O 8“‘% /u+ | 8‘_ Q{Q>Q/ ML @7}
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I1 sistema di equazioni Q%g) pud essere semplificato con le seguenti ipo

tesi:

~ conosciamo ad ogni ¥, ed r nella shell la popolazione nel continuo ni,
dalla soluzione dell'equazione della ionizzazione;

— in un dato istante t, la densitd totale di atomi n(t) = cost. o

fy (ZC\“\/\ Uz () qus (e T) +u ()= ult) -ue (<.T) (58}

Per cui basta risolvere il sistema di quattro equazioni nelle quattro inco

nite n n n en .
£ 17 27 3 4

i ! i o\ ) (é} : \

(ﬁ N\i(Ctz-\' Cx3+C454—C4L)—u2 Cui—Cg, ~L[L<C1“: Cii Mo
! ' ! ! . } f ) /

) — My Cd_z 'H/(Z\/Czi-}-cég'* Ceh “'CQ&/ —lUsg 632 ~£(11 CAL: Cl'f,z [{L. kﬁ.j/)
/
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‘ f ' /
- My Cin - Ly CZS + U3 (C3,+ Cap CKIL,'F (fé() _L(AC;:S:C:':{ A,

M+ bz & s+ o, s oy o
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c) L'assorbimento.

La maggior parte della radiazione emessa nella regione ionizza-
ta della shell & assorbita in quella parzialmente ionizzata.
I1 coefficiente di assorbimento & dato dalla somma, estesa a tutti 1 livel-
1i che possono assorbire ad una data frequenza Y (tutti gli n tali che
YMALV ), dei prodotti tra la sezione d'urto a livello n per la densita di
atomi di H in quel livello.
La sezione d'urto di ionizzazione del livello n alla freguenza ¥ & data

(per un atomo di H):
™,

@gv'(m} = 102 % m_?(\\g% (‘V>/Mg “‘O)
con g(v ) fattore di Gaunt.
I1 calcolo del coefficiente di assorbimento & ricondotto guindi al calcolo
delle popclazioni nei livelli eccitati dell'atomo di H.
Supponiamo che la regione in cui l'assorbitiento comincia ad avere importan-
za abbia uno spessore a definito come la differenza tra il raggio massimo
della shell bttenuto, in ogni istante t, dalla condizione di conservazione
della massa nella shell) e il valore della profondita r nella shell corri-
spondente a f = 0.5.

I1 valore dell'opacita in ogni punto della shell di spessore a sara:

K. (Z(€'> :Q)é ’»\/v(_Q\) Mg (?(fﬂ e QU (J\x)

conm=2, 3, 4 per UV, V, IR e con Cﬂ;ﬁe) dato dalla eq.(l¢0>,
I1 valore totale dell'opacitad ad una certa frequenza Y e a un certo istan
te t & ottenuto facendo una media pesata dei valori per ogni r sul volume

dello strato assorbente considerato.
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d) Le curve di luce.

Per il calcolo dell'emissione totale di radiazione della shell
procediamo calcolando dapprima 1'emissione totale (emissione + assorbimen-
to) per un asfera che abbia una emissione omogenea e sia circondata da uno
strato assorbente di spessore a anch'esso omogeneo, e sottraendo successi-
vamente il contributo all'emissione della parte interna tra la stella e la
shell (vedi Fig. 4 ).

Indichiamo con

R raggio esterno della shell,

b raggio interno della shell,

a spessore dello strato assorbente.

Consideriamo un elemento di volume tra i coni definiti dagli angoli & e
E+d40 e nell'intervallo (1, 1 + dl) (vedi Fig. £ ). ‘La radiazione prodot—
ta in un punto di questo elemento di volume, che attraversa una superficie
di area unitaria alla sommita del cono perpendicolare al suo asse, e confi-
nata in un angolo solido cos E;/lz; questa radiazione & ridotta di un fat-

tore

oxpdeos® - Va0 - {R™ (R-a) 7] /R (i2)

dove k & 1l coefficiente di assorbimento dello strato assorbente, e

R { @sO - Veasto-[R- (R-2) ] [R?] (L3)

¢ la distanza percorsa dalla radiazione lungo questo strato.

Quindi, il contributo al flusso alla sommita del cono &

_f,_ ol sen B E’f?__ €XPZ"" R{cos® -Vea'o R R-a)] [k} Jaerie
- :
(4 Q
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Integrando 1 da

— oy . 3
RO o= e S
D\% CosT + \)mﬂ- QDZB—%/\R—Q,S* 0 6)

e da O a arccos \]T_(\ﬁ_,&z)l/;:im‘

il flusso emesso dall'intera sfera sara

mf= z&éf/‘z@'zf? expf—kwd;i(; | @de};* (i#)
dove /w( = cos@ e ¢ = W(_{;—_

I1 contributo della sfera interna alla shell si ottiene facendo le stesse

considerazioni e per esso abbiamo:
ol . —
/ T2 I_ TR ! }g{ )
EQ/;“#&%—A exp | KR(/‘ V-« ) /( (1\3

dove d = FE/RZ,

I due integrali saranno risolti numericamente con la regola trapezoidale.
Moltiplicando la differenza tra i due flussi per la superficie sferica emit
tente di raggio R otteniamo l'energia totale emessa nell'intervallo spettra
le a cui i calcoli siriferiscono.

T flussi, cosl ricavati, in funzione del tempo, o le magnitudini ottenute

da queste, costituiscono le nostre curve di luce.
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Iv. RISULTATI E CONCLUSIONI.

In appendice I & riportato il programma di calcolo da noi ela-
borato.

T risultati ottenuti si riferiscono ad un sistema con le seguenti caratte-

ristiche:
raggio stella 1.93x10" cm
5

temperatura stella 1x10 K
raggio shell (t=0) 1.93x10" cm

29
massa shell 10

L

temperatura elettroni 1.3x10 K
Vexp 4x10° cm/sec

In fig. g sono riportate le variazioni, in dato istante t, del grado di
ionizzazione f, in fig.ﬁ le variazioni della profondita geometrica nella
8hell (ad £=0.5) nel tempo.

Come si osserva la ionizzazione nella shell, in un dato istante t diminui-
sce rapidamente, definendo cosl una regione nella shell completamente io-—
nizzata (sfera di Stromgren) circondata da una parzialmente ionizzata.

In fig. !® sono riportate nel tempo le popolazioni dell'atomo di idrogeno
nella regione della shell dove f=0.5. I livelli terzo e guarto dell'ato-
mo H sono tra di loro sempre ugualmente popolati.

La variazione del flusso UV, VIS, IR nel tempo & riportata in fig.{f.

I flussi sono integrati nei seguenti intervalli spettrali:912-2600 A,
5400-5500 A, 1.2 20 .

L'andamento per le tre qurve & simile, contrariamente invece alle curve di
luce osservate. -

I flussi UV ed IR osservati mostrano un comportamento diverso da quelli
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nel visibile. Per esempio, durante la fase esplosiva,subito dopo il massimo
guando comincia il declino, la magnitudine blu decresce pit rapidamente di
quella IR. Ma nello stesso tempo l'intensita nel continuo UV aumenta.

La prima nova osservata nell'UV & stata V1668 Cygni. In fig.ld sono riporta-
ti i flussi UV,V,IR (Stickland et al. 1981) in funzione del tempo t-t , con
t istante in cui & avvenuta 1l'esposione, integrati nei seguenti intervalli
di lunghezza d'onda: 1140-3290 A, 3290-12000 A, 1.2~19,5ﬂ. E' evidente un
massimo nella curva IR che non & perd accompagnato da una diminuzione del
flusso visibile, indicando quindi che l'emissione di r non & dovuta a pol-
vere otticamente spessa alla radiazione ottica (almeno per questa nova).

In corrispondenza del massimo IR & visibile invece un calo del flusso UV.
La maggior parte della radiazione nel continuo di Lyman (4<912 A) & pro-
babilmente assorbita da polvere e riemessa nell'IR o dai processi di foto-
ionizzazione e quindi riemessa a lunghezza d'onda per cui si osserva il flusso.
In fig.13@& riportato il fit dei dati del modello con quelli osservati per
questa nova: la curva ai luce nel visibile riproduce approssimativamente
quella osservata, contrariamente a quelle UV e IR. Queste discordanze sono
dovute alle approssimazioni fatte nel costruire il modello. Ricordiamo in-
fatti che i flussi sono integrati in un intevello spettrale diverso da quel-
lo dei dato osservati e che i1 soli processi considerati per l'emissione di
radiazione sono la ricombinazione al secondo e terzo livello dell'atomo di
H per l'emissione UV, al terzo e quarto livello per quella visibile e Zal
quarto per 1'IR.

Per guanto riguarda la radiazione visibile bisognerebbe tenere in conto an
che la radiazione emessa dalla formazione di H nella regione parzialmente

ionizzata. A sua volta-l1'H contribuisce all'assorbimento di radiazione vi-
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sibile proveniente dalla regione piu interna.

Per quanto riguarda invece 1'emissione IR non consideriamo nessun processo
di emissione termica da possibili polveri presenti nella shell (Ney e
Hatfiel 1978).

Ulteriori approsimazioni nel modello sono: l'aver considerato una shell di
puro idrogeno con un modello, per questo atomo con solo quattro livelli piu
il continuo; aver adoperato la on~the-spot approximation per la risoluzione
dell'equazione del trasporto della radiazione nella shell.

Lo scopo del lavoro & stato perd soltanto quello di porre le prime basi ed
esaminare i metodi per la risoluzione del problema, riservandoci in futuro

di estenderne la trattazione.
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grogram leni?

implici% double precision{a—-h,o0-z)

dimension dt(20), 3(30),b{(30), c2(350),d(30)_

dimension xnh{50).%h535(50), rshl1(50), T7t5q(50), Tmx(50)
dimension f1x{3}, 2ing(3)

common tau(20D), rrr{2C0), £££(50, 200)

cammon xnk(20D0), p1{200), p2(200), p3(200). p4 (2007
cammon/paramsi?istr,zflgi.x?lgii,xflgiii,isum
common/main/fishll, <3

commoen/poni/ar{, 3}

canstl=1. 474502
const2=—4. 77974
const3=4. 1414¢—16
skappa=6&. 3472138
ximh=1. 673=2-724
rf0=3. 26872

x fOchb=xFfOu=3

ta=1. 3=24
+22=(dsqri{tai}«u3
c3ll 1ratecoli{te,c
calcola 1 rates ¢
do 1 1=1,3

do 22 =i+l
print 15, i, geev iy gds godscr (g i)

sormat({(2x, fer {13 N i2, 1I1= ‘yel10. 4y, (4x, ‘er 120 12, 1=
1,e1G. 43}

continue

continue

do 33 i=1.4

§=92

print 15,1, tocr{ic iy joiscr (s i)

cantinue

:D'c"int' +, £

tbype 111

accept 4, ratrs rsh 10, €3, xnhO, xmss

tarmat(2x, * KBstar,Rzhell, Tstar, Nh, Mass )

raggio stella,raggio shell, temper. stella, #atomi H/cm%#3, massa in g
type 112

accept #,wvshll, vihsso

farmat (2x, ‘Yexp.Ysound ! ‘%)

velocita sheil,velscita di aumento thickness

type 222

accept #, ntav,ntm

format(2x, ‘ntau, ntime @ $)

# di optical depth, taumazx=%tau{ntau), # punti tempo
type 233

accept #, icull,id:iff

format(2x, ‘1 se collisioni, 1 se diffusione : %)
ppzioni ,

PRINT 100, RSTR, RSK.0, TS, TE, XNHO, XMSS, VSHLL, VTHSS
FORMAT(ZX,’Ra.Rshell,Ts,Te,Nh,Hshell,Vexp,Usnd: ‘,8el10.3//)
definiziona della griglia dei tempi

do 4 i=2,ntm

day=86400.

i$(i—-1)28, 28, 29

de(i)=day/100.

qa to 29
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dt(i)=day/10.

it (i~314, 4, 49
dt(i)=day/S
if(i=1524, 4, &9
dt(ijy=day
iF(i-20)4, 4, 8%
dt(1i)=2. #day
if(i-22¥4, 4, 109
dt(iy=4. ®#day
if(i-3714: 4, 17
dE(i)=10. ®wday
continusa

rshll(i)=rsnhil

nh(1)=xnh{

xzy=1.e3

xxxch=1.e%

XMSSS=XM53/213131CH

rshlCO=rshld/zxx
th55(1)=xxx¢(.E”Qﬂwmsss/(xmh%xnh0)+rsh100%%3)%%0.BBS—TShIO
rax{i)=rshli{i)+thss{1l)}

rtsqli)={(rstr /(2. *rsh10))xx2

b{1)=4. 147e-1uxxnh(

h termine ¢di ricambinazione

cl=. $4B=2+27rconstixxfOcb#xkappa

ai{lry=2 #cisritzg(l)

s2(1)=claconstSesxnhD/ 32

fishll=—canszZextO/te2

fistr=—constu2zxfi b

c3=2 #dexp(tishiliwaxpnt{(fishll)

4(13=0.

if(icoll. =q. t) d(1)=1.152-15#xnh0

sden=1. /{xkapgasank{1l})

dafinizione grigliia in profondita ottica

do 17 i=2.ntau

bau{ir= 1a-ii

xxi=float{il

if(i—-100) 2.4, 3

tau(i)=5 33Csristrxdexp{l. —100. /xx1i)

ga to 17

tay(i)=. 323«fistrn/il. —xxi/200. )##4

continus

da 177 i=i,n0tl.
do 178 j=1,nfou
EFF(L, y¥=1
continue
continue
index=1

1=0 .
calcola il grado di ionizzazione in funzione del tempo
do 7 i=1, ntm

1£(i—-1)50, 24, 499

time=0.

xday=0.

do 37 Jj=l.ntau

nntau=]

rfau=tavul )
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ifF(j.eq. 1)go ta 96

rfavuml=tau{j--1)

taumax=taulnizu}

call ionfraixtauy, tavmax, rstrd, cd)

c=c2(il)#c &

scf=al{i)/{blid+d{ii~c}

xcff=xctf#zsivd

F7E0i, )= S*(—xcffrdsqriixcff*a2+4 #xcff))

Fe=frf (i, g

1F(FF—. )71, 72,72

if (index.e2g. 1) nnnfau=}

xnniy=xnh (i)

sk (J)=FFfrxan{i)

c3ll pop(f#, iy, a0l xn2; xn3y xnd)

pl(y)r=xnl

gz Ji=xn2

23(y)=xn3

p43(y=xnd

index=2

1=1

call distancz(ff, acif. xden, g, xtau, xtaumi, dr)

i¥(3-1)35, 33 36 ‘

rrr(j)=r=zh1l1{i)}

gqa %o 37

rrrlg)=rrr(y—i)+ir

if(rrr(y)-rm2 L1337, 37,39

continue

prink 2472, i, ann{id, thss{i), rmx{1i)

orint 265 timae, xday

format((2x, ‘timaisz=2conds): ’,el0. 3}, (4x, ‘time(days): 7, el0.3)/)
00 130 j=1,80vAU

print Z00. 3o Eaul i, rrel gy, FEFOL, )

farmati{2z, "tau,rszhall,nk/nh ‘, 14, 3el15. 42

arint 424, 1, taullr,err i1y, #FFFC0L 1D

arink 424, nntay, tasinntau), rrrinntau), £ (i, nntau)

format{2x: ‘tay, rahzll,nk/nh s r ,i4,3el5. 473
i7(1-11¥7, 100G, 1000

print #*,

d3 250 y=nnniaus nntay

arintg 350, gepiflyd, 20y, p3 2, palyl, xnk(y)

farmati{Zx, ‘ni,n2: 013, nd nk ; ‘, 14, 5el3. 4)

30 to 7

+5hll(it=rashili(i-1li+vehlladt (1)
rtsq(i)=(rstr/(2.ﬁrahll(i)))%%2

time=time+di i)
xday=time/2&40.
x0=rshll{i—-1}
x1=x0+thss{1—1L)}
i2=(vshll+vihaslk®di{i)
x3=x0+vshll=dt(1)

¥ 0=x0%1.e~-10
gi=x1%1.e~-10

xZ2=x2#1. e—10

x3=x3#1. e-10
xxnm=x1<%#3—xDu=3
sxdn=(x1+x8) +s3-v3%~3
snh(idY=xnh(i~Li)exsnna/xxdn



rzhl110=rshli{i)/zxx :
thss(i)=xzx*(.EB?Qamsss/(zmh%xnh(i))+rsh110%%3)%%0.333—T5h11(i)
rmx(iY=rshll{iX+thss

sden=1. /{xkappafzahl{i))

p(iy=4 167e-1lisgznh{i)

al{ir=2 #ci#rorgin?
co(idY=cldfconse3rant(1)/t32

d(1i)=0.

if(icoll. eq. 1) d(it=1. 1be-15%xnh(i)
print #, 7

crint #, 7 7

Qriﬂt #, 7

£

srint 242, i, snh{ij, thss{i), rmx{1)
=42 farmat(Zx: ‘nh: 5035 TMR! ‘ ,14,3el0. 3
kand=1
kay=1
11=0

nanntau=4_

da 47 Jj=i,ntau

nntau=j

xtau=taul i}

rtauml=0.

if(y. eq. 1) gu to =/
xtauml=tau(j-1;

taumax=taulntau?l

call ionfral:tau, taumax, zstrd, cd)
c=c2(i)#cd

xcf=a(iy/(b{ii+d{iy-0?
scff=xcfxrstrd
aa=—a(ir)/xcf
cc=alilt#tzstrd
bo=d(il—ce
sdscr=bb##2~-4. =
if{xdscr—0. 15321
xdscrsq=dsqrbi—
k=i-1

xar=(2. #aa®frt{kx., jitbb)/xdscrsg

rarc=datan{z.ar?
F%F(i,J)=.5*ixdsar§q%dtan(.E%dt(i)%xdscrsq+xarc)—bb)/aa
qa to &7

bhbb=. S#bb

skrm=(aa=fffi{k, yi+hhbb)

FEF(i, yy=(-bhbbh+zbrmn/ {1l —xtrm¥dt(i)))/aa

go to &7

sdscresq=dsqriixdzar)

rxTE=2. #3a3#¢FFF{k, 1¥+bb
rxln={(xsxrt—rducrsg:/(xxri+txdscrsq)

xxln=dabsl{xzin’

xxep=dt(it#xdscrsgrdlog(xxlny

xxee=dexpl—xxep)
%?F(i,J)z,5&€~bb+xdscr5q%(xxee+1.)/(xxee—i.))/aa

-
“d

o5
(811
P
N
»
Q. L

L9
L
d

[41]
h
L)

&7 FE=FfFF (i, §?
if(FfF. le. . 5 and. kond. egq. 1)go to 412
go to 420 .

412 kbnd=2
nbnd=

jo to 420
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Lf(fFf—.92) 171,172,172
if({key. eq. LInnnntav=g
xny=xnh (i)
X'\((})——*"Fi’xnh{i

call pop{Fff.xmy, anl, xn2, xn3, xn4)
pl(yi=xnl

p2(y)=xn2

2(51=xn3

s4( r=xnd4

kay=2

11=1

format (2x, ‘i, g, f.drscr 7 2 214,2210.3)

K{py=FfFfExnh 1}

call distanz=s (§ff,xac
if(3=1)21235, 130, 1324
rrr{j)=rshil{i)

go to 47
“FT(})—T?T‘}”£)+JE
if(rrr{yl-rm=zi1) 147, 47,
cantinue

srint 2453, ftiae. xday
if(nnnntau—9ri1, 11,12
srint 424, 1, taull), rer i), £FF7 01, 10

srint 424, nnk au, baginntaul, rrri{nntav), F{fE(i, nntaw)
3o to 1é

ag=nnnntau

srint 424, 1. zzully.err (1), £Ff7 0L, 1)
abmi=n0—-1i

arint 424, niai, tauiniml), rrr{nOml), Fff (i, nOml)
42 151 ,_;—-r’zf": i toais

print 200. . tauigr,vrrig). FEFOL )

iF(11I-13)7, 2540, 1021 '

orint #, 7 ¢

40 231 j=nl.nniau

orint 350, 4,210y p20 3030, pd ), xnk )
radmax=rmx(i?

call xfluz{iz, nniau, nbnd, radmax, fFlx, 74

print 252, flx(1), f#1x(2), F1x{3)

farmaT(Zx. ’?EaxuV,F}quIbffluxIR :f, 3el3.4/)
xlog(ily=dlcqail{flx{i))

x1o0g(2)=d1ogid{flxi{H)}

xlog(3i=dlogidifleild))

print 144, xiou(i), xlog(2), x1og(3)

format(2x, ‘LOG: FluxuUV, #luxVIS, fluxIR : 7, 3eld 4/)
rdsq=rd4#+2

LFlx=12. 5éé¢$i:éa)&r4sq

flratio=4. 3&2413/¢

rmag==2. 54d101£0(¥1Tat15)

print 145, v4. 2nag - v

Format(2x, © v, magVIs 1, 2el5 4)
continue

stop

end

~t1

£, xd=n, J: xtau, xtavml, dr)

H
(1
i
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subroutine iconfraf-tau, tavmax, zstrd, c4)
spprossimazicni per il caicolo degli integrali nei
radiazione diffusa 2 stellare

inpliciy dovale precisionfa—h,o0-z)
commﬂwfpsraﬂf/Fiatr:x%lgi,xPlgii,xFlgiii.isum
cammon/nain/fianlil, o3

1sum=0

XTlQl-(Tl:t./{EV*Z?GU))%*.25

if(taumax—1i. e 77, 77,78

tavudf=taumaszs-1TAy

tausm=taumax+ribau

rflgii=(fistr/ (3. =t udf))y=%. 25
xflgi11=(?istri<347?ajsm))%% 25

xx=1. B75#{taudfi/fizhll
yy=1.375%(tau~ni/fishll

xcorr=correct{zxl

isum=1

yecorr=corraciiyy’

go to 79

rcorr=1. 42—% -
ycorr=1. de—"3

1=, 1875%xtau/fistir

rstrd=starad{zz}

cd=(c3—-xcorr—uycurr?

ra2turn

m
]
(=9

termini

di
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Do

b

-0

nes{FF, x,y, i, xtau, xtauml, dv)
ranza geametrica nella shell

30 to 27
Ar=y#(xhau—xtoumilsitl —FF)

gos to 27
dr=(yxx/fEtartd
refturn

and

coru—xhbauml)

»

approssl diffusione
implici®

common/pa

iF(xflgii—. 2 1C, 10011

1f(xflagiri- 342, Le 1l

carrect=1i. Fe- "

ya to B9

x 2= sl

zorract ia;ix}+A059785+.é7006é%x-x2%(1.571460

1-1. 21 S4(D BR048-2. 125B21#x))—x2% (x2% (x2% (1. 429773
1-. 3892 V231

retur

2nd

function staradlgr

approzsimaziung dzil’integrale nel termine di radiazione stellare
tmplicit doubls araciszion{a—h,o0—z)

zammon/part i3rr, xfigi, xflgii, xflgiii, isum

1f(xfloi—. it

Y

e iaten RS

i
|

Z 1. 3327

1z=dsqr it L1587

ztara

go to

o= xR

stara x+x2%(1. 121744-2. 239560#x)

1+x2% LH70#x ) ) F 2% (x 2w (x2% (2. 6B04L33—1. 166208+«
1+, 22

raturn

and
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[95]

subvoutime p
calcolo d21lx
i

pono
4alle =squazion: 2
implicit doudle o4
dimension RIA{S, %5
cammon/pop il e {25
o o111 I=l.=
c5 11 J=i. 4
RIK(I,J3=0.
CONT INUE
RIK(L, 1y=cr{i,2)~<
SIK(1,2y=—cr (1, 1)
RIK(L, 2y=—co (i, 1)
BIK(L, d)y=—crii, 1)
RIV(2, 1)y=—cr (L, 22
RIK(Z, 2y=cr i 1}3~cC
RIKI{2, BY=—cr {2}
BIK(2,4Y=—cr {45, 2}
RIK(D, 1y=—cris 22
RIK(Z, S2y=—ce (i, 51
RIK(3, 3y=cr il Livrc
BIK(2, 4Y=—crit, 33
do 12 1=1: %
RIK(4, 13=1.
xn:{-‘—}t_‘l
Ci{iry=cr {3, 1}=zn
Ci21=cr (3,21
C(3y=cr (2, 3F<n
Tigy=ya(l. —r)
30 50 1=1., 4
do DO =1, 4
orint 2050, 1. §, FLRS
format{2x, "rixnl .t
grint #*, ’ “
do &0 1=1.,4
prin% 300, 1, oi12

i

- s

format(2xs ‘¢{’. 1l
srint s, 7

an=4

Cabl MATIRNOE UL e
0 14 I=t.nn

(MICII=RTIAL Ly vl g
FRINT 100, I. Lalidly
FORMAT(2¢, 7 il i,

iY

e

CONT INUE | _

xnl=xni(1l}
sn2=xni(2)
rn3=xni(3)
rnd=xni(4)
RETURN
£riD

P T T R SR
SRR SO ST .
" s

.
ey
o
1 U0

Y,
oni

o~ P

&

L)

n=, xn3:; xnd’
T

per atomo di idrogeno (4 livelli+continuo)

~io statistico
onta—~h,o0—z3
4, C(4)

y+er{(l,4Y+cr (1,5

Vaepr (2, dy+cr (2, D)

Cyaep (3, 4)+cr (3, 2

213 4)
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fay Jraoae

SUEBRDUTINE
inversions

FAar (A, )
matricein,n)

implici%t double precisionia- h,0—z2)

OIHERNSICN Aln: )
PEOMEG. 1y 203 Ta 23
g0 5 I=2,H

IMi=1-1

o2 J=1, It

sfil=J-1

DIV=AGSH I

Syum=0. CES
IF(UMT. LT, 1y <0 T4 2
oo 1 L=1, Jirl

UM =SUMFACT, L0l Jd
Al Jy=(A01, Ji-2ld
ﬁG 4 J=1,HN

=0, GEO

poes o

'uﬁ 3 L=1, It

SUM=SUMTAF, Lo L))
r"‘;\'[;d) M(I;jd

COHTINY

s.(:"”-rl NUE

INVERSICH CF

O 13 II=2/H

JPi=g+i
SiJle=0. GEO
IF(UPL.GT. &
00 11 K=JP1l.
QU’“CUW+H£I
{1, Ji=—Adl
CU”TITUF
U [HLVERSION
o 17 II=1.M
=hN+1-11
DIv=A(I., 1)
Lri I+1

e
Al
-
KANT)
it
e
[
o
4

50 15 K=IRP1, )
SUNM=SUMFA (T, A ea K, J)
A£01, J)y=-SUM/DIY
COHNTINUE

a{I, I)=1. OEO/Mit:
HLLTIPLICAYIC% OF
o 24 I=1,

80 23
WO=M&LO(T, 2
IF(AOD. EQ. D
CGEQ

I}

\, ‘—LIIJ

53 70 22

SUM=0

it

i)/ L}ZV

YInYE

RSE AND L INVERSE
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DO 21 KEKO, i

S =aUMHA (T, Mo Oy 2
¢ 70O 23

sUm=A01, KO
IF(AD. EQ. 1y 53 10 Z5

AO=A0+1

20 70 20

AT, Jr=8Un

CONTINUE
RETURN

A, 1)=1.¢
RETURN

r

s

SISKS VAR PR

ol ¥
JR

ol

function esxpnvial
calcolo deil’’wntzgr
implicit doubie Tz
ifi{x.gt. 1.3 as ta 1
2spnt=—dlogixi—. 377
14(. 05515F4&Tx*{—. T
return
expnt=daep{~ci>{{ 2
168, 3733287+« 2 ) 10Hd
1(9. 373Z2253+vxi) )3 7

raturn
a2nd

b

"1

[N IS

Sy

-

| e

Lo AT

P et

~

2 esponenziale El(x)
zion{a—h,o—z}

x % (.

556+
7£004+x#. 00105875) 7Y

GIFPR193+x#(~.

24971055+«

+x# (8. &34760F+x#(18. 05901 7+x#
QLT+ x#{(21. 0FPE33+x# (2

5. A3R2P56+x#
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subroutin: rutarnlice, const2, cr?
i fatwes cullisionali

Y, cT (5, 5)

dimesnzion

datas xf(1. { .3)/2.924/,xf(1;4)/3.084/,xF(Q;B)/.4579/
1y xF(2, &7 = F (3 A)’.159/,x€(1,5)/3.289/,xF(”,S)/.B“q
1, x£(3, 31/ Jan/oar 0 53/ 203/

data os{l. 21/ 1;2/,as(i,B)/‘0791/.05(1,4)/.029/,05(2;3)/.6407/
1, 03(2, 4/ vi=2/,0:03, )/, 8421/

da 1 m=1, 23

do 2 meil, #

argm=c el dm, ) Le

al&8=1 i yrdg s 3

cr (m.n Lemdedesplargmi#alédFos(m, n)

ro=f1l0;

rn=trloatt

crin,mi=(ivrssonler2tedagp{—argm)=zcr {m n)

continu2

cantinus=

g 3 1=1

argl=c

ri=Fflo

CT(115

cr {5, 1

contin

raturn

2nd
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subroubineg fludd
calcoln deil z=o1s
2 dell‘emizsions
implicit 4o
dimensian

common Lfau

COmmon Xns

data ya/—+.

data xcZ,x
tam4g=teaxl. 2%
tasrhs=dsgrtinr,
dz2 1 4=1,3

asuml )=

sbzumi Jr=9.
antauml=rnci 4
da 2 i=1.nn¢*
rO=rrril)+]
ri=pryp{1lsi
r2=rrr{itis=
ra3=rrri{nondis!l &~
rd=padmax+i. - 13
svpl=rZa=2—0r 125
coaftl={(4 ~low
caef@=deaxpi3{
yy=gr1

tr (g y=3y12s i LH
iF(i-nbnd) 5.2
coefiE=daxg i T2
aa tTo 13

a5=(p2 {1142 =I5+
33 to 14
if(i-nbnd 25 o5 3
cget3=dexgisz L/ T2
70 to 13
ap=(p3{i}+/ SFeg
32 tao 14
ifli—-nbngdY4d, 2 4
caef3=daspivi s 0z
3o to 13
ab=p4{it=13 w1
30 to 14
z2zuym{ji==3um1 1074
go to 2

agsum{ jir=a31w00 17
cantinusa
psumlyd=esuot i1 /0L
ansum( gl=abcualyl
ya={rd-13)
xc=dsgqrtl{i. —«=3/7
xd=dsqrtlil. —{ri/r
dtaumax=absunt gt
gyint=xint{zc, dta
pit=1. al0¥asuny g3
yint=xintlxd, STsw
pitmns=1. 2lursan
Flux(gi=oirT—prrma

.

Lo

D Yo

-
r{
(=

’

I
1
a

it

{*us, nntau, nbnd, radmax: flux, T4)

na o aszorTbimento nella shell
al=2 nz2i vanges UV, vIis, IR
cision{a-h,o—z)}

”}»JSU“(B):abSUG(B);FlUX(B)

SO0), FFEF(20, 2000

~ -

00y, p2(200), p3(200), p4(200)
8,—. 074/, yb/—12. 631, -2. 666, 1. 2/
53,1752, . 983/

(1)#=2)/testt

ww!“déxp(qb(J)/tEm4)

/3.+dexp(xc3/tem4)/27.+dexp(xc4/tem4)/é¢

1), 341+p4(irw. 082)#1. e—-18
s /Z27. vdexpixcd/temd) /54,
il 714)41 e~-18
15 SES
=
stfiscoafZ¥coef3%xvol
A S ANes
Saa3erCGEx3)
Crdaa3-r3#43)
Yowd)
poeR2)
~x1.210
Taxs xC)
TdRyyint
¢, o)
praTa*yint
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dei trapezi

an{a—-h, o0o—-z)

#dgrp(—dtaumax+ (1. —dsqrt(l. —cx#2)))
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XYEx)HExIFIwxI—dlng ()

tunck
calco nriale End{x)
isnpli nia—h,o-z) B
Zxpon sositive arguments after Cody and
Tsach 5410194680
d3ta
data 3,b0.b1.b2,b3,b4/-44178. 3471728217
1,577 ?8,31359962037.1P4” 11088468000, 101
1. G593 ~2104097568, 764537, 33233327414, 325%7
1. 188 4745759, 635. 419418378382, 37. 229835
126232:
data cO, ¢ 02,4, d1,d2 ,d4,d5, d&/
13, 65462718 T ¢9?979577051595 7. u4161556?46329
1,24, 37+ T3 0152559391333, & 703522522784444,
1. 43294678 2 4114543829054, 32. 426ﬂ2106951JB 41
1. 2507841 135A73E3013794, 3. 3109213593302, . 16340
101204043
gata 20, o =3, 0&, 1, fF2, 3, £4, £5, f&/
1-. 9I9FITT D4 6271060431811, —241. 055827097015
1. ~5%5. %2 -12%8. 85488744484, —-545. 374158883133
1, =S5, 6537 TR A2710404221922, 272, 310032388533
1, 12322 783530 2777 &619495021463, 2404, 01713225709
1, A31. 45742
if{x.eq. xi:
zaz=exp{—x)
ri=x
ifl{x. gt 407 oo oo LG
if(x. gt 1. v go T3l
1F0x.gt. Q.Y o T ;
2x 1=0.
30 to 40
sazl=(ex+ar=l b lai ot {23+ (ed+{eS5+eb/ X )/ X/ x)I/RI/XVIX)/
t{x+fi+ {72+~ (Pt FR4FR X3/ %3/ 2/ 23/ %1V x
33 to 4G
crlmex#(chriair{cidelc 3+ {2+ {cl+cOax)#x)®x)#x)#x)%x)/(db+(d3+(d4
1+ (d3+{(d2+(1l+x pdx Fax)ex ) F)¥x)
ga to 40
oxl=(a0+(al+{a2+(ai+(ad+a5%x)#x)#x)#x)#x)/(b0+(b1+(b2+{b3+(b4
1+
zxpi=exl

if{n.aqg. 1} reiurn
ni=n-1

do 41 i=1,ni

sxpi={ex—y*zapni)/ inatii)

zthurn

[ ]
)
(=
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APPENDICE I1

Profondita ottica.

La griglia dei valori per ?fo é divisa in due intervalli a se-
condo dell'influenza della radiazione stellare sul grado di ionizzazione.
Nell'intervallo dove questa influenza & grande (piccoli valori di ¥, ) si
considerano piccoli intervalli in 7; ; perché dato l1'alto grado di ioniz-
zazione (f = 1) in questa regione della shell, la quantita 1 /(1 - f) nel
la relazione per “il calcolo dell'incremento A r della distanza geometri-
ca nella shell presenta una singolarita. Piccole variazioni di f producono
grandi variazioni in A r. Per cui & necessaria una distribuzione fitta nei
valori di €. e quindi di f.

I1 limite superiore per i valori di To in questa prima regione della shell

& definita dalla quantita:

// _(f_/____ \’1’///' _ Coq %’L — L\\)o/l”(_r_g

i 3IBM£X'/ <
¢
Allora nell'intervallo o — To > ( o =0 L'/CL)
L lemx . ) :
To = b _:zxf(“f‘%oo/(/ L=4, -_ Ho00
ﬁd e x
Per R

rg, N _ .
;_ym-w/‘ = A- /200 tsd04, . _ (9P,

| — i
L 3T
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APPENDICE III

Approssimazioni nel calcolo degli integrali.

Gli integrali nei termini di radiazione stellare e diffusa so-
no approssimati nel modo seguente.
Per grandi valori Si To e v <<¢s (Bosma 1975) si pud scrivere:
I
._\vﬁi O‘tf ~ be“r"fg‘ Y"/‘f“*%; ‘(00{
?(&v’/(ﬁ!) /o 2
in cui si & trascurato il termine -1 al denominatore. Successivamente si

& sviluppato in serie l'esponente intorno al valore - er cul esso & mas
P 7 P =

. 41 .. . . .
simo: %b - ( ?ﬁ > h . Infine si & esteso l'intervallo di integrazione
da - o2 a + oo , poiché il maggior contributo all'integrale proviene dal

l'intervallo (0,1). Lo sviluppo in serie trasforma quest'ultimo integrale
in un integrale di Poisson. Il termine lineare si cancella e quelli di or-
dine superiore al terzo possono essere trascurati. L'insieme di queste ap-
prossimazioni & valido per ¥, £1/2 (o per T = 105 °K).

—

Per gli altri valori di T c>?;>7ﬁ?gli integrali sono sviluppati in serie
di polinomi di Chebyshev. Gli errori in quest'ultima approssimazione sono
-4 -3
£ 10 , mentre per le prime gli errori sono <« 10 . In Tabella sono elen

cate le approssimazioni fatte.

%o > ] ‘fo <2
— 3 2
‘e-“’?" 0.101709-0,416021x+1.]21744x ( " \“"
gy ~2.239560x_+3.360230x _ A )
O -3.65663OX7+2.680633X8 ~A% 3“#?)
- =1.166208x +0.225012x%
/g
k%Lo/ké(i)
f f?ﬂJhd
J/ j@ﬁé QZTQQ ) f O.429552xlgx+0.059785§O.670066x 4 -
e —1.57146Ox5+1.919030x6—2.253268x7 <1.4x10
+2.125821x -1.429773x +0.589839x%
-0.110027x

X =z (273//4.6 Y§I>



APPENDICE IV

Distanza geometrica nella shell.

I1 problema del calcolo della distanza geometrica nella shell

consiste nella soluzione dell'equazione:
=)
DNe= bTof o m(1~L) (

Questa perd nei punti pil interni della shell, dove f = 1, presenta una sin
golaritad data dal fattore 1 /(1 - f). Il valore di r aumenterebbe rapida-
mente con

Una semplice soluzione di gquesto problema si pué ottenere con 1l'aiuto del-

l'equazione della ionizzazione. Da questa segue che

—To ¢3
S | A [ To d

— - ""‘2- |
1-2  #° B-cmT) A ple PP
Quindi per valori di f compresi tra 0.9 + 1 la (a) si pud approssimare:
Sl mT 3
Ar=0To A - Lo dy
Ko W £z B- C(To"fto) /o ?‘/f Firy_ 1)

Per gli altri valori di f si pud utilizzare la (a) integrando per interval

1i successivi di T
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Curve di luce di alcune novae. Le or-
dinate e l'ascissa variano per inter-—
valli di una magnitudine e dieci gior-

Fig. 1,a.

ni, rispettivamente.
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tipo "DQ Herculis", osservata du-
rante il minimo di luce. Le ordina-
te e 1l'ascissa variano per interval-
1i di una magnitudine e dieci gior-
ni, rispettivamente.
V603 Agl T A
q | {\r\\) |
L J \ ﬂ‘U\ﬁ f GK Per |
3 i
ST WL
CP Pup /\ 1
’\w voossgr |

\ V476 Cyg |
e tes

V604 Al

Fig. 1,c.

Curve di luce di 11 novae veloci ordina-
in ordini decrescente di velocita.
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1981).
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Curva di luce di una shell in espansione.
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L'energia

emessa dalla shell, come radiazione visibile, & ripor-
tata come magnitudine visuale, mentre l'energia to-
totale emessa come magnitudine bolometrica. In ogni fase

& indicata la temperatura superficiale.
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funzione della profondita geometrica nella shell.
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. Popolazioni del secondo , terzo, quarto livello

eccitato dell'atomo di H della shell nel tempo.

I valori si riferiscono al grado di ionizzazione

f=0.5.
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