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. permanece un remanente estelar (estrella de neutrones 1 hoyo negro) En dicha explosién
se eyectan las capas externas de la estrella y si ésta se llega a destruir, se eyectardn incluso
las capas internas. El material eyectado permanece como una nube de gas en expansién.
A la nebulosa formada por la mezcla de la masa eyectada por la explosién de supernova
con el material del medio interestelar se le llama remanente de supernova.

En crénicas chinas de diferentes épocas se tienen noticias de lo que pueden haber sido
supernovas (SNs) en nuestra Galaxia. La informacién mas antigua aparece en las crénicas
de la dinastia Han donde se reporta la aparicién de una nueva estrella en diciembre del
‘afio AD185. Las crénicas japonesas del afio 1054 describen una estrella “tan brillante
como Jupiter” (Yba, 1934). Posteriormente Hubble, en 1928, identificé los restos de esta
explosién con la nebulosa del Cangrejo.

El estudio de los Remanentes de Supernova (RSN) es importante ya que de éste se
pueden deducir propiedades fundamentales tanto de la estrella que termina su evolucién
explotando sibitamente como SN asi como del medio interestelar donde se realizé la
explosién. De hecho, las SN's son los principales proveedores de elementos pesados al
medio interestelar (ya que eyectan sus capas externas, donde se encuentra el material que
ya ha sido sintetizado en el nicleo, y durante la explosidn se sintetizan otros més pesados)
y de energia mecanica a los discos de galaxias espirales.

En el presente trabajo se miden las velocidades radiales de la contraparte éptica
de tres remanentes de supernova en la Via Lactea: RCW86, MSH 15-56 y MSH 11- 61,
obtenidos de observaciones realizadas con un interferémetro de Fabry-Perot de barrido, y
a partir de dichas velocidades se obtiene para cada uno de los remanentes la distancia
cinematica, la velocidad de expansién, la edad, la energia depositada al medio en el
momento de la explosién, asi como su fase evolutiva.

En el capitulo 2 se hace una descripcién de lo que son los remanentes de supernova;
se describen los diferentes mecanismos que ocasionan que una estrella termine su evolucién
explotando sibitamente como SN tales como la detonacién de C y el colapso gravitacional
del niicleo estelar de Fe-Ni; se dan las caracteristicas de los diferentes tipos de SN: tipo
Ta , tipo Ib, tipo II-L y II-P; la clasificacién y caracteristicas de los RSN, dominados por
emisién Balmer, ricos en O, pleriénicos y desarrollados; se da una breve explicacién de
las diferentes etapas evolutivas de los RSNs: la fase de expansién libre, la fase adiabética
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o de Sedov, la fase radiativa, 1a fase de conservacién 'de’ momento y la fase subsdnica; se
finaliza dicho capitilo describiendo las diferentes regiones de una onda de choque en el
medio interestelar: el frente de choque, zona de'relajamiento y la zona de recombinacién.

: En el capitulo 3 se describe ‘el_'equipo' conel cual fueron realizadas las observaciones
de los remanentes estudiados en este trabajo y se explica la teoria que hay detrds de un
interferémetro Fabry-Perot.

En el capitulo 4 se da una breve explicacién de cémo se llevé a cabo la reduccién de
las imégenes obtenidas de los tres remanentes de supernova, y cémo de los datos obtenidos
a través de esta reduccién se obtienen para cada uno de los tres RSN los respectivos campos
de velocidades radiales. También se da una breve descripcién de los diferentes métodos
para obtener la distancia a RSN galacticos.

En el capitulo 5 se muestran los resultados del estudio cinematico de los remanentes
de supernova RCW86, MSH 15-56 y MSH '11-61, para cada uno se calcula la distancia
cinemética, la velocidad de expansién, la edad, la energia depositada el medio por la
explosién y su fase evolutiva; dichos resultados son comparados con los obtenidos por
otros autores a partir de observaciones'en otras ‘l‘on'git‘,udes de onda.

En el capitulo 6 se dan las conclusiones'de este estudio cinemético




. LO0S REMANENTES

2.1, LAS SUPERNOVAS

““Uno’ de los pardmetros mds utilizados' como punto ‘de referencia para describir la
evolucién estelar es el limite de Chandrasekhar, ‘Este limite tiene un valor de 1.4Mg y
se'le lama de Chandrasekhar, ya que fue él quien mostré que si la masa de una estrella

~enana blanca fuera mayor que este valor, el peso de las capas externas serd tan grande
que la presién de degeneracién serd incapaz de soportarlas y la estrella no tendrd una
configuracién estable. En una estrella recién formada el elemento més abundante es el
hidrégeno. La primera reaccién nuclear en una estrella es la transformacién de H en He.
Durante esta fase la estrella se encuentra localizada en la Secuencia Principal del diagrama
Hertzsprung-Russell (H-R), donde pasa la mayor parte de su vida, el tiempo que dura
en esa posicién depende de su masa, ya que las estrellas de alta masa gastan su energia
maés ripidamente que las estrellas de menor masa. Una vez que se ha agotado el H en el
nicleo de la estrella éste se contrae aumentando su densidad y temperatura. Si éstas son
lo suficientemente altas se podra iniciar la fusién de He en C y detener asi la contraccién
y continuar la combustién de H en una capa externa. Si la masa de la estrella (3, ) es
menor que 1.5Mg la combustién nuclear terminard sin haberse iniciado la fase de fusién
de C o atin antes de haber empezado la de He, ya que si la estrella no es lo suficientemente
masiva, el nicleo no alcanza la densidad y temperatura necesarias para iniciar la siguiente
fase de combustién nuclear.

El estado final de la evolucién de una estrella depende de su masa. En el caso de
estrellas aisladas se tiene que, para estrellas masivas, M, > 8, el material se estratifica
quedando un nicleo de Fe y Ni que, al superar el limite de Chandrasekhar, inicia la
explosién como SN. Para estrellas de baja masa, éstas terminan su evolucién como enanas
blancas; si la masa estelar estd en el rango de 1.5Mg < M. < 8Mg se formard un nicleo
de C, proveniente de la fusién de He en C, el cual estard rodeado por capas en las cuales
se realiza la combustién de elementos mads ligeros y que, al acretar masa al nicleo de C
se pueden crear las condiciones necesarias para que se produzca una SN. Finalmente, en
el caso de sistemas binarios, si la separacién entre las estrellas es pequena, se tiene un
sistema en acrecién en el cual habrd transferencia de masa de una de las estrellas a la
otra, de tal modo que si una de ellas llega a superar el limite de Chandrasekhar terminard
explotando como SN. En este trabajo sélo se tratard el caso de estrellas masivas. La figura
2.1 (tomada de Karttunen et al., 1987) muestra los diversos caminos evolutivos que siguen
las estrellas segiin su masa.






5) Para estrellas con ‘masa ma) or qu
radiativas en el centro. S F e
6) En estrellas de baja masa (0.26Mg: < Me ante su.fase de secuencia
principal, su niicleo permanece radiativoy:l sgon\recti\va. .

ntinta en una céscara que rodea
pezando asi la fase de gigante roja.

7) Al final de la secuencia principal la cc_)’mbué
al nicleo de He y la parte més externa se expan

el'orde k‘de'103°K empieza el proceso triple
or‘hbustién (flash) de He.

9) La combustién de He contintaen el nticleo rmentras que la de H se realiza en un cascarén
externo, R

* 8) Cuando el niicleo alcanza una temperatur
alfa llevdndola inmediatamente al inicio de

10) Cuando el He se ha agotado en el centro, éste sigue fus:onandose en un cascardn cercano
al niicleo, queda un cascardén en el cual se transforma el He en C.

11) La parte mas externa se expande,provocapdo que la estrella pierda masa dando lugar
a una nebulosa planetaria.

12) La estrella en el centro de la nebulosa se convierte en una enana blanca.

13) M. 2 1.5Mp, el niicleo es convectivo mientras que la parte mas externa es radiativa.
14) La fase de secuencia principal termina cuando se ha agotado el H en el nicleo.

15) El H y el He estén estratificados. En el nicleo se continda transformando el He en C.
16) El He se continiia quemando en un cascarén externo quedando un nicleo de C.

17) Para estrellas con 3Mg < M, < 15Mg se tiene un niicleo degenerado de C y ocurre el
flash de C.

18) El flash de C lleva a una explosién de SN y probablemente a la destruccién de la
estrella.

19) En el nicleo se transforma He en C y estd rodeado de cascarones de material mas
ligero.

20) En el niicleo se transforma el C en (O, Mg, Si, Fe).

21) Finalmente, la estrella consiste de un miicleo de Fe rodeado por cascarones de Si, O,
C,He e H.

22) Se ha agotado el combustible nuclear y la estrella se colapsa en una escala de tiempo
dindmico produciendo asf una SN, pero el nicleo se contintia contrayendo hasta formar
una estella de neutrones o un hoyo negro.



Algunos de los mecanismos por los cuales es
(Bolngas ¥ Rosado 1984) son los sxgulentes

a. Colapso gravitacional del 'nﬁcléo e Fe-Ni-

colapsada de la estrella para ser eyectada en la explosién de SN

b. Detonacién y deflagracién de carbono

Este mecanismo se inicia cuando en un sistema-binario‘cercano,:por:transferencia,
aumenta la masa del niicleo de carbono de una estrella enana blanca-; o bien, cuando en
una estrella de masa intermedia aumenta la masa de su nicleo degenerado, lo cual hace
que aumente la temperatura. Cuando la densidad y la temperatura, de la enana blanca o
del nicleo degenerado de C, son lo suficientemente altas se inicia la combustién de C, lo
cual hace que la temperatura aumente y con ello aumenta la posibilidad de que se lleve a
cabo la fusién de elementos mas pesados. En condiciones de degeneracidn* la presién sélo
depende de la densidad, de tal manera que la temperatura puede aumentar mucho sin que
el volumen de la estrella cambie considerablemente, inicidndose asi un proceso de ignicién
de C propagéndose un frente de fusién en la enana blanca o en el niicleo de la estrella de
masa intermedia. Cuando este frente se expande supersénicamente se le llama Detonacidn
de C, el cual destruye a la enana blanca o al niicleo de la estrella de masa intermedia
eyectando aproximadamente 1.4Mg de %6 N7 a una velocidad de aproximadamente 10,000
km/seg. Este proceso dura 1 seg, después de que todo el C se ha convertido en 56N
(que ya no se puede fusionar). Cuando el frente de fusién se expande subsénicamente se
llama Deflagracién de C. Aqui la estrella no es destruida completamente, quedando un
remanente estelar. El saber qué mecanismo predomina es todavia un problema abierto
ya que la detonacién de C produce demasiado Fe por lo que si éste fuera el mecanismo
predominante, la abundancia de Fe deberia de ser muy alta, dada la frecuencia con la que
ocurren las SNs I, por otro lado, en el modelo de deflagracién, no hay un consenso en
cuanto a la composicién quimica del material eyectado.

* Bn un gas, la presién viene de los movimientos azarosos de las particulas. En un gas a altas densidades
estos movimientos azarosos son causados por efectos cudnticos (principio de incertidumbre de Heinsenberg y
principio de exclusién de Pauli), debido a que la separacién media entre electrones (Ax) es muy pequeiia Ap
puede ser muy grande; de modo que los electrones pueden tener velocidades relativas entre ellos muy altas
(v= -'%) Estos grandes movimientos azarosos dan lugar a la presién de degeneracién, la cual es mucho mayor
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electrones y me la masa del electrén.




Una estrella al temmar su c\'olucxon ;plotand

un hoyo negro si:

La explosxon de SN ey ecta material con una veloc1dad del orden de 10¢ km/seg que
es mucho mayor que la velocidad del ‘sonido’en el MIE (~ 10 km/seg para un gas con
una’ temperatura de 10 °X, tipico del gas en una regién HII), por lo que el material
eyectado se expande supersénitamente; de modo que se forma una onda de choque en el
borde externo del material eyectado por la explosién. La onda de choque barre el material
interestelar con el que se encuentra, formandose una nebulosa en la que la masa eyectada
por.la SN se mezcla con el material interestelar, a este tipo de nebulosas se les conoce
como Remanentes de Supernova (RSN). Esta nebulosa se seguird expandiendo por miles
o cientos de miles de afios radiando algo de su energia, consecuentemente su temperatura,
presién y energia cinética disminuirdn continuamente hasta igualarse a las del MIE que no
ha sido perturbado.

2.2 CLASIFICACION DE SUPERNOVAS

La clasificacién de RSN depende principalmente del tipo de SN del cual provenga
y de su edad, por lo que primero daremos los tipos de SNs y sus caracteristicas. Se les
llaman de tipo I a las SNs que no presentan lineas de H en su espectro éptico, dividiendose
en dos subclases: tipo Ia y tipo Ib. Las SNs tipo Ia, son aquellas que no presentan H en
sus espectros y muestran una profunda absorcién en A6150A; mientras que el tipo Ib se
identifica como una clase diferente y mas débil, cuyas propiedades estadisticas no son bien
conocidas. Se les llaman de tipo II a las SNs que presentan lineas de H, subdividiéndose
en otras 2 clases: tipo IIL y tipo IIP. Las caracteristicas de ambos tipos de SNs, I y II, se
presentan en la Tabla .

Debido a que las SNs Ia se encuentran localizadas tanto en galaxias tipo temprano
como en tipo tardio y tienden a ocurrir en el halo y entre los brazos, donde casi no existen
estrellas jévenes, se cree que son el resultado de la incineracién completa de estrellas
enanas blancas viejas de baja masa, probablemente en un sistema binario en acrecién, que
al alcanzar el limite de Chandrasekhar explotan con una destruccién total de la estrella
sin dejar un remanente estelar, pulsar u hoyo negro. Por otro lado, se ha encontrado que
las SN Ib ocurren preferencialmente en los brazos espirales y cerca de regiones HIL van
den Bergh (1988) ha sugerido que este tipo de SNs son generadas por estrellas O con masa
> 18Me.

Las SNs II por definicién muestran lineas de H en sus espectros épticos, pero en
base a sus curvas de luz en la banda B han sido divididas en 2 subclases (Barbon et al.
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1979), SN.II-L' (lineal)-y .SN II-P: (plana),:dependiendo de si muestran un aplanamiento
temporal en su curva-de luz a 30-80 dias después del maximo. Falk y Arnett (1977) han
hecho varios modelos para explicar estas diferencias en las curvas de luz, en su modelo A o
“compacto” ellos simulan la parte plana de las SNs tipo II-P; en este modelo ellos suponen

- que la estrella progenitora es una supergigante con envolvente y sin cascarén circunestelar,
tal envolvente la suponen de 10.7 u.a., sin embargo ninguno de sus modelos da una curva
de luz con decaimiento lineal. Tradicionalmete se ha considerado que las SNs tipo II son
el punto final de evolucién de estrellas de poblacién I, ya que este tipo de SNs se han
encontrado sélo en galaxias espirales e irregulares donde atin existen brotes de formacién
estelar. Especificamente van den Bergh (1988) ha sugerido que este tipo de SNs son el
estado final de la evolucién de estrellas B tempranas con masas entre 8Mg y 18Mg que han
evolucionado rdpidamente de manera que su niicleo se colapsa en una estrella de neutrones
u hoyo negro y eyecta sus capas externas como SN. .



\I\}Iueﬁyxt'.ra\l:l_’{}

‘No muestra H

En ' todos bs Galaxias o Galaxias .

ipos galdcticos, ‘espirales ' e espirales . e’ . espirales.. e
~enbrazosy halo. irregulares, ©  irregulares, irregulares,
‘ cerca de " preferentemente . cerca de

regiones HIIL Sen los’ . regiones HIL
. brazos , cercade 3 S

_regiones HIL .

Lineas P-Cygni.

v5LV4®' (Bohigas y
Rosado, 1984).
Veloéi‘dad < 10* km/seg.
eyeccién
menos brillante  menos brillante
que -18™ que -18™

Magnitud +f
absoluta (He=50
Kms_lMpc_l)

L"fEsti'eila;é, ~'dé Estrellas de  Estrellas de

Poblacién " Estrellas T -

estelar de la  ‘depoblacién II. - poblacién I. Poblacién 1. poblacién L.
progenitora T T :

Masa 2-8My . >18Mg. . 8 —18Mp 8 — 18M® sin
estimada de la SEREEERE S . cascarén
progenitora S mb SRR L AT o . circunestelar

* datos fomados de Weiler y Sramek (1988) 7

9



2.3 ’.L‘IP:OS‘DEMREMANEN'TES DE SUP.'EPLNOVA,

o onalmente para catalogar RSN galactlcos se. xdentxﬁcaba si. presentaba.n un

casca.ron ‘en forma total o parcial y si su.emisién en radio presentaba un espectro no-:
_“térmico. Recientemente, estudios més detallados han llevado a 4 categorias de. RSN cuyas’’
"ca.ractenstlca.s en diferentes longitudes de onda, se presentan en la tabla II.

Los RSN cuyo cascarén filamentario presenta lineas de Balmer muy intensas y lineas .
[OIII] y [SII] muy débiles o totalmente ausentes se les llama “dominados por emisién
Balmer”. Esto puede ser explicado en términos de un choque no-colisional de alta velocidad
y no radiativo que se estd encontrando con gas parcialmente neutro del medio interestelar que
lo'rodea. A estos remanentes también se les conoce como tipo Tycho, ya que el remanente
de la explosién de la SN de 1572, descubierta por Tycho, es un buen ejemplo para este tipo
de remanentes.

Otra categoria estd constituida por los RSN “ricos en oxigeno” que generalmente estén
localizados cerca de regiones HII. Esto hace pensar que son el resultado de la explosién
de estrellas masivas donde la eyeccién, rica en oxigeno, consiste de material procesado en
el interior de la estrella por lo que el choque en estos RSN estd interactuando més con el
material circunestelar perdido por la estrella progenitora antes de explotar como SN que con
el material del medio interestelar. Un objeto tipico de esta clase de remanentes es Cas A.

Se les llama RSN “pleriénico” a aquellos en los que su fuente de energia no es una onda
de choque, como en los demés tipos de RSN, sino que la energia se obtiene de la pérdida de
energia rotacional de la estrella de neutrones o pulsar que se localiza en el centro. Un objeto
representativo de RSN “pleriénico” es la Nebulosa del Cangrejo.

La cuarta categoria de RSN es llamada “desarrollados™, ya que presentan ondas de
choque con velocidades muy bajas que van de 50-400 km/seg, por lo que se cree que su
emisién viene de choques con nubes del medio interestelar (Weiler y Sramek, 1988). Es
probable que esta categoria represente la evolucién final de los 3 tipos de RSN anteriores.
Tanto los RSN dominados por emisién Balmer como los ricos en oxigeno formaron su cascarén
siendo j6évenes y se espera que los tipo plerion lo formen cuando el pulsar se apague. Un objeto
que representa muy bien esta clase de remanentes de supernova es el Encaje del Cisne.



'3) Indice  espectral
a<~03" o

OPTICO

1) . Lineas intensas
de Balmer y muy
débiles de [OIINI] y
[SII). Espectro de
choque no colisional:
Perfiles de Balmer
compuestos de una
componente angosta
y una componente
muy ancha (~ 5000
km/seg).

2)Cascarén total o
parcial.

RAYOS X
1)Emisién térmica.

2) Se ven tanto
el cascarén como la
parte interna.

" Lineas :iintensa;s en
[O111] y espectro de
choque radiativo.

Emisién térmica y
alta luminosidad.
Se ven tanto

el cascarén como la
parte interna.

* datos de Raymond (1984) y Weiler y Sramck (1988)
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Filamentos ™~

espectro
de choque. radiativo

~'més un continuo no-
térmico del plerién,

altamente
polarizado.

‘Filamentos por toda

la

fuente y un continuo
concentrado en el
centro,

Emisién no-térmica
del plerién.

Extendido,

con maximo brillo
en el centro més un
emisor compacto.

“con’

Cascarén total
o parcial altamente
filamentario.

Emisién térmica.

Cascarén de forma
irregular.



‘Dominados”* " “por
emisién Balmer

‘PROPIEDADES
" FISICAS

Emisién de H neutro -

barrido por

un choque répido en
el MIE. ‘

VELOCIDAD DE . -

CHOQUE MEDIDA

EN EL OPTICO
~ 2000 km/seg.

PRECURSOR
ESTELAR

Estrellas

viejas de baja masa
en sistemas binarios
en acrecién.

TIPO DE SN
SN Tipo Ia.

REMANENTE
ESTELAR

Ninguno.

FUENTE
DE ENERGIA DEL
REMANENTE

Onda de choque.

" Filamentos répidosa .
6000 km/seg y lentos®- = Ce
. ~1800 km/seg. i i

a'150 km/seg:

Estrellas masivas
que . se.

han despojado de su
envolvente de H.

SN Tipo Ib.

Desconocido.

. Ondade choqﬁe

Ambos - tipos = de
progenitoras.

Onda de choque.
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2.4 ETAPA,SA EVOLUI‘IVAS pE i,_os RSN 5

del choque, por ello es conveniente descnbxr el estado evolutlvo de un’ RSN por medxo “del
cociente M, /M} y de la velocidad de choque V¢! ) g

Cuando la onda de choque se propaga en un medio homogeneo se dxstmguen 4 etapas.
evolutivas de un RSN: Expansién libre, fase adiabatica o de Sedov, fase de conservacién de
momento y etapa subsénica (Woltjer, 1972 y Spitzer, 1978).

La fase de transicién entre la fase de Sedov y la de conservacién de momento se puede
considerar como otra fase dindmicamente diferente y se le llama fase radiativa (Chevalier,
1974). Cuando se toma en cuenta que el MIE no es homogéneo, si no que esta formado de
pequefias nubes densas sumergido en un medio internube menos denso, entonces se incluyen
los efectos de evaporacidén de nubes frias en el medio internube caliente surgiendo otras dos
fases evolutivas, la fase adiabitica evaporativa y la fase radiativa evaporativa (McKee y
Ostriker, 1977).

Aqui vamos a suponer que la onda de choque se propaga en un MIE homogéneo y por
lo tanto vamos a considerar 3 fases evolutivas de un RSN que son: La fase de expansién libre,
la fase de Sedov, la fase radiativa, la fase de conservacién de momento y la etapa subsénica.

a. Fase de expansién libre
Como su nombre lo indica, esta fase ocurre cuando el RSN se expande libremente a una
velocidad constante e igual a la inicial y por lo tanto M, >> M,. Esta etapa finaliza cuando
3
My ~ M., es decir cuando 5—’553& = M, (Spitzer, 1978) donde p, es la densidad antes del
choque y R, el radio del choque. En esta etapa:

R ~t. [2.1]

Para una M,=0.256Mp y n,=1 cm™?, 60 afios después de la explosién de SN el remanente )
habra alcanzado un radio de 1.3 pc, en ese momento la condicién M >>M; ya no es vilida,
con lo que termina esta fase.

b. Fase adiabatica o de Sedov

Se dice que el RSN se encuentra en su fase adiabética o de Sedov (Sedov, 1959) cuando
ha barrido el suficiente material interestelar como para frenarse considerablemente, es decir,
cuando M. /M, << 1, sin embargo V; es lo suficientemente grande como para que las pérdidas
radiativas no sean importantes. En el caso en el que n,=1 cm™3 esta etapa termina cuando
el RSN alcanza un radio de aproximadamente 14 pc y tiene una edad de 2 x 10% afios. Se
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encuentra una so.

Esy =244 % 10.-%,,_v§1z§. : C[2.8)

Donde R, es el radio de choque medido en pc, V. es la velocidad del choque medida en
km/seg, t4 es la edad del remanente en unidades de 10* afios, Es; es la energia depositada al
medio en el momento de la explosién en unidades de 10%! erg y n, es la densidad pre-choque

medida en cm™3.

c. Fase radiativa

En esta fase se ha formado un cascardn denso, el cual es épticamente delgado a la
radiacién ultravioleta. La velocidad del choque ha disminuido considerablemente (V, <
300 km/seg) debido al frenamiento inicial de la fase de Sedov. A esta velocidad le corresponde
una T~ 10% °K, que es la del méximo de la curva de enfriamiento, por lo que el enfriamiento
del gas comienza a ser importante y afecta la dindmica del cascarén formado. Debido a este
enfriamiento las pérdidas radiativas son importantes. Como es necesario incluir la funcién
de enfriamiento en la ecuacién de energfa, las soluciones ya no son analiticas. Tomando los
modelos numéricos de Chevalier (1974), para no=1 cm™% y E, = 3 x 10°° erg, se tiene que
para esta fase:

R, = 21923 . [2.6)

Vo= 66.5500%, 2.7

de aqui se obtiene lo siguiente:



Donde Rc es el radxo del choque medldo en.pc, Vc es ]a. velocxdad del choque medxda en

' l\m/seg, tsy 1!4 son la edad del remanente en unidades de 10% y 101 afios respectwamente,

Esq es la energia depositada al medio en'el momento de ]a
y-n, es-la densidad pre-choque medida en em™3; "

losion, ‘en'gniydadesvdp,m?? erg. .

En ‘esta fase la estructura del objeto cambla. Y las perdldas radlatlvas

importantes. La materia que pasa a través del frente de choque se. enfrla rapldamente ¥

" la densidad aumenta, ocasionando la formacién de ﬁ]amentos débiles que radlan en el optzco
y ultravioleta.
d. Fase de conservacién de momento

Cuando el enfriamiento radiativo llega a ser importante la temperatura del gas desciende
considerablemente. La expansién del gas ya no es debida principalmente a la energia térmica
almacenada, la cual est4 siendo radiada, sino al momento del gas que se estd expandiendo, el
choque se puede considerar como isotérmico. La compresién a través del choque aumentard
mientras que la velocidad disminuye cons:derablemente Para esta etapa se tiene (Spitzer,
1978):

R.; <l

y ;
: V R'3
Siendo R, el radio del choque medxdo en pcy V. la velocidad. del choqu medeo en k /seg.' :
y t la edad del remanente. T

e. Fase subsdnica

En esta fase la velocidad del choque es menor que la velocxdad del somdo en el I\'IIEj
(Ve < Cy). Al moverse subsénicamente el RSN se mezcla con el MIE y'se confunde con él.

2.5 ONDAS DE CHOQUE INTERESTELARES

Las ondas de choque ocurren en un medio compresible, cuando el gradiente de presién es
suficientemente grande como para generar movimientos compresivos supersénicos. Ya que el
choque se propaga més rapido que la velocidad del sonido en el MIE, el medio que se encuentra
delante del choque no puede responder dindmicamente, el chogue entonces comprime, calienta
y acelera el mecio. Un choque produce un cambio irreversible en el medio a través del cual
pasé. El universo observable contiene muchos eventos violentos que dan lugar a ondas de
choque tales como vientos estelares o explosiones de SN, que son los que producen los choques
mads intensos en el MIE. No es de sorprenderse que las ondas de choque jueguen un papel
importante en muchos contextos astrofisicos, uno de ellos es la formacion estelar. En las fases
de expansién libre y adiabatica de su evolucién, un RNS transmite choques dentro del MIE
con velocidades mayores que 10* km/seg y las pérdidas radiativas llegan a ser importantes
cuando la velocidad del choque es de ~200 km/seg. Si la onda de choque se llega a encontrar
con una nube molecular generara perturbaciones que pueden provocar el colapso de algunas
regiones de la nube y dar lugar a la formacién estelar.
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Los choques mterestelares tlenen un ampho rango d
densidades pre-choque de (1072 <7107) cm=3 3 y temperat g
La intensidad del choque estd dada por-el numero cle it
velocidad ‘del sonido en el MIE antes del choqu
- campo magnetxco afecta el nimero de Mach la es

[pV] =0 Conservacién de masa [2.10]
[P+pVi=0 Conservacién de flujo de momento [2.11]
V(3V?+ #’_’15) +F)=0 Conservacién de flujo de energia [2.12}

Donde los paréntesis cuadrados indican que son evaluados en ambos lados del frente
de choque y con un sistema moviéndose con él. B es el campo magnético, U la densidad de
energia interna, p la densidad, P la presidn, 7 el cociente de calores especificos, V la velocidad
del fluido y F el flujo de energia electromagnética (McKee y Hollenback 1980).

Un choque puede dividirse en 3 regiones(fig. 2.2).

— o€ LA
ONDA DE CHOOUE

VELOCIDAD i\ A

TEMPERATURA
DENSIDAD

\j

|—-xon DE RELAJAMIENTO —"’é X

FRENTE DE DGDOU[—-{ l-—

20NA DE
RECOMBINACION

Figura 2.2 Perfiles de densidad, temperatura y velocidad del gas en las tres regiones de una onda de choque.
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a. EI frente de choque :

' SIgulentes resultados:

“1). Los choques son supersomcos respec
subsénicos respecto ‘al gas detras del

ii)  Los choques son compresxbles (P2 /P
iii) La compresién aumenta monoto

iv): Pa.ra choques fuertes (M .— oq)

De aqu: se observa que ‘para 7 = 5 / 3, caso de un gas 1deal monoatdémico y no relativista:
‘ pz/po =4

b. Zona de relajamiento

Como se ve de la figura 2.2, la zona de relajamiento es una zona de transicién entre
el frente de choque y la zona de recombinacién. En esta regidn las colisiones ineldsticas
(disociacién molecular, ionizacién, excitacién colisional, ete.) y los procesos radiativos son
importantes. Los procesos colisionales inelasticos calientan los granos de polvo; excitando,
jonizando, enfriando y eventualmente recombinando los dtomos y los iones, por lo que la
temperatura del gas y la frecuencia de la radiacién emitida por él disminuyen conforme se
aleja del frente de choque (fig.2.2).

c. Zona de recombinacién

En contraste con el frente de choque, la regién de recombinacién estd dominada por
procesos colisionales ineldsticos (ionizacidn, disociacién, excitacién colisional, recombinacién
y formacién de moléculas) y por la emisién y absorcién de radiacién, lo que provoca que en
esta zona el gas se enfrie y se relaje. Esta regién es una zona isotérmica. De las condiciones
de R-H se tiene que para estos choques:

=T, Ve~V y p~Mp,
lo que implica que :
2 Yy yopapv2
Po - C, ' 0.8




H:stoncamente, la firma 6ptica de una nebulosa chocada comparada con una reglon HII] -
y nebulosa,s planetarias ha sido: .

1) La aparicién de lineas intensas de baja excitacién como [OI], [OII], [NI] [NII] [SII] y’ :
[Call] comparables en intensidad a Hp. R

2) Altos valores de cocientes de lineas sensibles a la temperatura como [O111]A4363/A5007.

Esto viene del hecho de que el gas post-choque tiene una pequefia zona totalmente
ionizada (N; ~ 10’7 cm™2) y una gran zona parcialmente ionizada (N~ 10!% em~2. Esto
contrasta con regiones HII y nebulosas planetarias, que tienen una gran zona totalmente
ionizada (N; ~ 102°~2! cm™2) (McKee y Hollenback, 1980).

Cabe mencionar que existen modelos de choques interestelares radiativos, empleados
para simular la dindmica del gas en RSN y para explicar las lineas de emisién observadas.
Estos modelos son dados por Shull y McKee (1979) y Raymond (1979). Una de las diferencias
que existe entre estos modelos, es que Raymond supone que existe pre-ionizacién. Esta
preionizacién puede ser debida a estrellas OB cercanas o bien, a que el frente de choque radia
de tal manera que ioniza el material que se encuentra delante de él.
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LAS OBSERVACIONES =

3.1 EL EQUIPO

Las observaciones fueron parte de la cartografia Ha, que se estd realizando-con un
equipo especial (descrito més adelante), de la ' Via Lictea'y las Nubes de Magallanes. Tales’
observaciones fueron realizadas por Michel Marcelin y Etienne le Coarer, del Observatorio
de Marsella, durante la temporada de abril de 1992. Fueron llevadas a cabo especificamente
los dias 21 y 22 de abril con el telescopio de 36 cm instalado en el Observatorio Europeo
Austral (ESO) de la Silla Chile. Este telescopio es del tipo Ritchey-Chretien, tiene una
resolucién espacial de 9” por pixel y cubre un campo de 38’x38’.

Se utilizé un telescopio de 36 cm . El foco Cassegrain de este telescopio estd
equipado con un reductor focal, un detector contador de fotones y un interferémetro
Fabry-Perot de barrido. El reductor focal colocado en el foco Cassegrain y combinado
con un interferémetro Fabry-Perot de barrido permite detectar lineas de emisién débiles
de objetos extendidos. El objeto del reductor focal es el de aumentar el brillo por unidad
de-4rea para asi aumentar el poder de deteccién mondcromética. Se utilizé un detector
contador de fotones (de 256x256 pixeles) ya que para este tipo de observaciones ofrece
algunas ventajas como el hecho de que se puede barrer tan ripido como se desee, leyendo
y registrando las imégenes para cada uno de los 24 pasos de barrido por lo que uno puede
barrer nuevamente en todo el rango espectral libre y sumar en la memoria las exposiciones
sucesivas para cada paso de barrido sin preocuparse del ruido de lectura que es importante
para el caso de los CCDs.

Las observaciones fueron realizadas con un filtro Ha A6563.4 con un ancho de banda
de 104 y con tiempos de exposicién de 2 hrs. para el caso de RCW86 y MSH 11-61 y de 1 hr
2 min. para el caso de MSH 15-56. A continuacidén describiré los principios fundamentales
del interferémetro Fabry-Perot de barrido. Posteriormente daré las caracteristicas del
interferémetro que se utilizé para realizar las observaciones de los objetos estudiados aqui.

3.2 EL INTERFEROMETRO FABRY-PEROT DE BARRIDO

El interferémetro, constituido por 2 ldminas de vidrio semi-reflejante separadas por
una capa de aire, fue fabricado por Fabry y Perot en 1896 y fue utilizado por primera vez
en el Observatorio de Marsella por Buisson, Fabry y Bourget en 1914 sobre la Nebulosa
de Orién.

En su versién actual, el interferémetro Fabry-Perot estd compuesto por 2 placas
paralelas semi-transparentes revestidas con capas dieléctricas y separadas una distancia e.
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Por transnns:on, se observ
producen’ amllos loca.hzad
luminica’a

espectiv ménté. La

es la funcmn de Airy que depende de la fase’ q$ = ﬁl’%“’-s—! donde ees la separacién entre las
placas, n el indice de refraccién del medio entre las placas, Xes la longitud de onda del rayo

incidente e i es el dngulo de incidencia del rayo; m = T—p)" es el factor de modulacién.

Ocurrird una interferencia constructiva, es decir la luz monocromética incidente serd
transmitida, sélo cuando la longitud de onda A, el 4ngulo de incidencia 7 y el espaciamiento
entre las placas sigan la siguiente relacién:

2necos?
) P

Donde p es un ndmero entero y es llamado orden de interferencia.

El rango espectral libre AX (distancia entre 2 picos de A(¢)) se obtiene de la relacién

ﬁ = p. A la relacién que existe entre AA y el ancho a media altura §A del pico se le
conoce como la fineza F = %;\’5, sin embargo vamos a definir distintas finezas:
Fr = ’1'—3_55 Fineza de reflectividad, se puede demostrar, en condiciones ideales, que es'”
la misma que acabamos de definir.
Fp = 5:6‘—5 Fineza de defecto, la cual es debida a defectos de la dptica y donde de es el

error cuadratico medio de e.
FI = pse:xln'éi
finito de pixeles; 87 es el poder de separacién angular del receptor.

La fineza efectiva estd dada por:

Ll 1l
TBTE

&IH

2
Fg

Existen dos modalidades de interferémetro de Fabry-Perot, aquellos cuya separacién
es fija se les conoce como etalones, mientras que a los interferémetros cuya distancia entre
las ldminas es variable se les llama interferémetros de barrido. La separacién de las ldminas
es controlada por medio de un sistema de condensadores en los que la capacitancia varia
con la separacién de las laminas. Un interferémetro Fabry-Perot de barrido nos permite
obtener perfiles detallados de una linea de emisién de una nebulosa (fig. 3.1) que al ser
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Espacios_entre fas
< places-de Fabry-Perot

Infensidad .

Pasos de barrido

Figura 3.1 Para mostrar lo que pasa en un interferémetro Fabry-Perot de barrido aqui se pone atencién en un

pixel dado, el perfil se obtiene graficando la intensidad medida en dicho pixel para cada paso de barrido.

comparados con un anillo de calibracién producido por una linea en emisién bien conocida
permite encontrar la longitud de onda original del perfil observado en cada pixel del campo.

Para el interferémetro utilizado con este equipo se tienen las siguientes caracteristicas:
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-Filtro de interferencia
--Orden de interferencia para Ha
-Rango espectral libre para Ho
-Resolucién espectral para Hor
-Resolucién espacial
-Fineza
-Pasos de barrido

Ha A6562.78

puplla‘ -
conjugada imogen conjugoda
: del objeto

imagen del
objeto

pupila del telescopio

Figura 3.2 Diseiio del conjunto telescopio-reductor focal. El interferémetro se encuentra localizado en la pupila

conjugada del telescopio.

de él obtenemos las interferencias sobrepuestas de un gran niimero de ondas provenientes
de una fuente extendida monocromadtica. Un rayo proveniente de un punto cualquiera de
la fuente, después de reflexiones miltiples en las caras semi-reflejantes del interferémetro,
va a emerger como un gran numero de rayos paralelos que después de atravesar el objetivo
L dela céamara van a converger a un punto M del plano focal del objetivo, sobre un pixel
del detector (fig. 3.3).

(]
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Fuente

Figura 3. 3 Trayectoria Sptica de un rayo que proviene de la fuente observada. Siy Sg son las snperfcxes g
. semn-reﬂectoras del interferémetro Fabry-Perot.

Para una fuente puntual monocromética, si el estado de interferencia es constructivo
observaremos en el plano focal un punto luminoso; en el caso contrario no observaremos
nada. Para una fuente extendida, uniforme y monocromatica el Fabry-Perot serd iluminado
por un gran numero de rayos incidentes y observaremos en el plano focal imagen el estado
de interferencia de todas estas incidencias. Por consiguiente, de todos los puntos del
campo, veremos desfilar alternativamente regiones brillantes angostas y regiones oscuras
anchas (anillos de interferencia).

Para cada observacién se obtiene la siguiente informacién:

-24 interferogramas de calibracién, descritos en la seccién 4.1.b, de los cuales se deriva un.
mapa de fase dando para cada pixel la longitud de onda original, el perfil instrumental y
el campo plano.

-24 interferogramas nebulares del campo observado.
-65,536 perfiles Ha detallados, uno para cada uno de los 256x256 pixeles.
-Un mapa de velocidades derivado del corrimiento Doppler del perfil de cada pixel.

-Una imagen monocromaética que se obtiene al integrar el flujo en la linea de emisién para.
cada pixel.

-Una imagen del continuo calculada integrando el flujo fuera de la linea de emisién de cada
pixel.



REDUCCION DE DATOS Y OBTENC [ETROS CINEMATICOS

4.1 REDUCCIONES

La reduccién de las iinqgene ;
Instituto de Astronomia de la UNAM

a. Sustraccién del fondo instrumental -

Lo que interesa es separar con cuidado la emisién monocromdtica de:la emisién
continua en cada pixel. Es importante corregir las iméagenes del fondo instrumental y
estas correcciones se hacen con “effluve” y “campos planos”, donde el “effluve” sirve para
corregir la corriente obscura del detector. Los “campos planos” se obtienen observando
una pantalla luminada uniformemente con una fuente de luz continua, estos corrigen las
diferencias espaciales en la transmisién del filtro y/o de la sensibilidad del detector. Cuando
el filtro de interferencia utilizado para el objeto es el mismo que el de las calibraciones se
puede disponer de imagenes de campos planos de buena calidad a partir de las calibraciones.
Si no es el caso, es necesario hacer especialmente un campo plano con el filtro usado para
el objeto.

b. Calibracién de los canales de barrido

Las calibraciones permiten construir la respuesta del instrumento a una fuente
extendida, uniforme y monocromdtica de longitud de onda conocida, ésta es la funcién
de aparato; €l perfil de esta funcién y en particular su ancho a media altura indica su
fineza. Ademas, las calibraciones permiten determinar para cada punto del campo “la
fase” u “origen en longitud de onda” de los perfiles de calibracién. Se le llama “carta de
fase” a la carta en dos dimensiones establecida a partir de los anillos de calibracién, dados
en este caso por la linea Ha. En cada pixel la posicién del méximo de la linea de emisién
Ha observada para un objeto es comparada con la posicién del méximo de la linea de
calibracién, gracias a esta carta de fase. La diferencia observada entre estos méximos da
informacién sobre la velocidad radial del objeto en cada pixel. Esta correccién de fase
permite dar el mismo origen en longitud de onda a los 256x256 perfiles obtenidos para
cada objeto y por consiguiente permite obtener un campo de velocidades radiales.

El alisado que se hace en la carta de fase obtenida tiene por objeto tener una sefial
a ruido equivalente sobre todo el campo.



c. Sustraccxon de'las’ lmeas del cxelo nocturno e

Esta sustraccwn es: necesaua ya que Ia sefial esté; contan'unada por las lmea.s del cu:]o
nocturno emxtxda.s en laalta atmosfera : . -

Las lineas del cielo nocturno cercanasj
del radical OH y a la linea H a geocoron'l ¢
filtro'es de 8.2 A, :
del radical OH Py(3y y Pa(4), donde se le llama rama. P cuando A =
cudntico rotacional. El estado base.2II;: /2 da lugar ala rama. Py )
rama P;. Se denota P; 5(7) con J:el estado mas bajo; en'la notacmn de?llyp T
momento angular orbital (L= 1), 2 es la multlpl:cldad ("S+1 Sel total) ¥ 3/2es

ales.” En este caso es de
Como 'se tienen- 24 pasos

con §v el rango espectra.l hbre dnxdldo entr
0. 3435‘79 A y la longitudde: onda de: barndo es

linea '~ - et AL S Sicanal

Ha geoc. " 17 - ©6562.78° - - 0.00
"Py(sy OH 65531 : 6553.55 .. 21.24
- OH 655311 : 6553.67 21.62
Py(sy OH65681 : 6568.78 17.39
OH 656811 : 6568.77 17.35

Para determinar la intensidad de las lineas del cielo nocturno se toman regiones del
campo que no contengan ni nebulosa ni estrellas; la idea es tomar como referencia un
mismo perfil obtenido en esas zonas vacias ya seleccionadas y considerar ese perfil como
representativo de las lineas del cielo en el campo (fig. 4.1). Este perfil después es ajustado
con varias funciones de Airy y restado a cada uno de los perfiles de la nebulosa. Esto -
no es rigurosamente cierto, ya que tanto el interferémetro como el filtro pueden variar su
transmisién y ancho de banda en diferentes puntos del campo con lo que la intensidad de
las lineas del cielo nocturno también puede variar, por lo que, al restarlas del perfil de la
nebulosa no se toma exactamente el valor de la intensidad obtenida para dichas lineas, sin
embargo se tiene una buena aproximacién.

d. Velocidades radiales y perfil de la linea

En este trabajo no se obtienen las velocidades radiales para cada pixel
individualmente, sino que para aumentar la razén sefial a ruido y para hacer més manejable
la gran cantidad de datos se hacen promedios cada 5x3 o 10x10 pixeles, a los que
llamaremos “cajas”, dependiendo de la intensidad de la linea. Se obtienen los perfiles
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Figura 4.1 Intensidad de las lineas del cielo nocturno al ajustarle al perfil de una regién del campo que no contiene
estrellas ni nebulosa, los perfiles localizados en los canales que corresponden a las lineas del cielo nocturno, el
méaximo del perfil cero se encuentraen la posicién que corresponderia al canal 23.5, el 1 en el canal 21 y el perfil

2 en el canal 18.



s cuales se les restan las lineas del cielo nocturno obtenidas

6n de la nebulosa a lo

Figura 4.2 Perfiles de una regi

inicamente los perfiles 2 y 3 que corresponden a la emisién de la

quedando

anteriormente, perfiles cero y uno,

nebulosa.
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para cada. una de estas cajas, .a los cuales se-les ajustan ‘el menor ntmero posible “de "

gausianas ‘de diferentes anchos y se les resta las lineas del cielo nocturno como se exphco i
‘anteriormente. (fig:+ 4.2)." Todo esto, habiendo convolucionado cada una de las gausianas
con la funcién deAiry. Posteriormente se grafica el campo de velocidades radiales de 1a
dlferentes' C omponentes gausianas en que se descompuso el perfil y se trata de mterpretarlo :
Unat manera bastante ilustrativa consiste en localizar el centro del remanente para obtené
la dlsta.ncna a cada. una de las diferentes cajas y poder graficar distancia contra Vi
radiales con respecto al Sistema Local de Reposo (Visr). Estas veloc:dades se obtienen
dela reduccmn de datos hecha con el programa CIGALE. s

4.2 OBTENCION DE LOS PARAMETROS CINEMATICOS |

El objetivo de esta tesis es obtener propiedades fundamentales de remanentes de

supernova galdcticos, tales como la velocidad de expansién, la energia depositada en el
medio interestelar, la edad y la fase evolutiva en la cual se encuentran, sin embargo, para
ello es importante el tener una buena determinacién de la distancia al RSN, por lo cual
se hard un andlisis de los diferentes métodos para obtener la distancia a RSN galacticos.
Posteriormente se hablara de la velocidad de expansién (V.) y de la correccién geométrica
para filamentos cercanos al borde del cascardn.

a. Distancia

i)

Existen diferentes métodos para el cdlculo de distancias a RSN galacticos.

Relacién Z-D:

Un método muy comiin es a través del tamafio angular del remanente y su didmetro
lineal (D), siendo este ltimo derivado del flujo superficial (X) observado en radio y
de la relacién empirica £-D (Poveda y Woltjer, 1968). Sin embargo, esta relacién
no da un valor exacto para la distancia de RSN individuales, ya que esta relacién
es estadistica, ademads no hay una explicacién tedrica para la dependencia del brillo
superficial en radio con el didmetro del RSN.

RSN provenientes de SNs histéricas:

Existen dos métodos aplicables a remanentes de supernovas histéricas. En el caso
de que se conozca muy bien la curva de luz de la SN, se puede aplicar la siguiente
férmula: 5log(d/10)=My(max)-My(max)-Av con d la distancia ala SN en pe, My(max)
la magnitud absoluta de la SN, que tomada de la tabla I se observa que no varia
mucho, My(mix) 12 magnitud aparente estimada de observaciones histéricas y A, la
extincién dptica. La distancia que se obtiene con este método es incierta, ya que
las observaciones histéricas son inexactas. El otro método aplicable a SNs histéricas
es aquel en el que se conoce su edad (en afios), su tamafio angular § (en minutos
de arco) y la velocidad de expansién promedio (v) (en km/s), por lo que se puede
aplicar la siguiente relacién simple: dpc = (v)t/(1.4 x 10°). Este método nos da un
limite superior para la distancia al remanente, ya que el RSN pudo haberse frenado.
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ili) Asociacién con ob jetos de distancia conocxda

La distancia a varios RSN galactxcos ha sxdo estlmada por medlo de otros ob_]etos
(regiones HII, asociaciones OB o regiones de emisién HI) a los cuales pueden estar. .
asociados. Los errores son me\':tables, ya que no se tiene solaxnente_l
dela distancia a estos objetos, sino que ademas la asocxac:on de estos con el rema.nente
es incierta. ;

iv) Distancias cineméticas:

Muchas de las distancias calculadas 2 RSN galdcticos estdn’ basadas'en el método
cinemaético. La velocidad radial del RSN calculada a través de observaciones‘de lineas
en el visual o en radio es convertida a distancia por medio del modelo de rotacién
galdctica, suponiendo que la velocidad sistémica del objeto, referida al LSR, es la de
rotacién (esto es valido sélo para objetos de poblacién I). Para ob Jetos en la vecindad

solar se puede usar; :
Vi B S
B d= sis - LT .

: o Asen2l’ : - ) (1)
donde V,.,"='-' ‘—"ﬂ'& es la- velocidad del sistema, Vg y Vg son las velocidades
del ‘material’ que’ se aleja'y del que se acerca, respectivamente, ! es la longitud
galactica’ del remianente y A la constante de Oort, que en este traba_]o se tomé
-A=14.5+1.5 kms~'kpc™?! (Binney y Tremaine, 1987) Para objetos mas lejanos hay

-.que usar la curva de rotacién galactica (Binney y Tremaine, 1987). Sin embargo, hay
incertidumbre en la forma general de la curva de rotacién galactica.

Como se desprende, existen varios métodos para determinar la distancia a RSN
galécticos y lo que se trata de estudiar es si las distancias cinemdaticas son mds precisas.

b. Velocidad de expansién

Para obtener la velocidad de expansién del remanente supondremos que este es
un cascarén delgado que se expande radialmente, con una velocidad de expansién (V)
constante, por lo que en el centro del remanente tendremos que
Ve =V
Vo= B8 [4.2]

Sin embargo, cuando se tiene un filamento cerca del borde del RSN se hace una correccién
geométrica, tal como sigue:

De la figura (4.3) se tiene que senf=R /R, y cos§=V,/V, y tomando la ecuacién
(4.2) tenemos que:

(Vr—Vg) , R}
4z +-ﬁ =L [43]

Asi como se conoce Vr, Vp y se determma. la ve]oc1dad de expa.ns:lon Ve en cada
punto observado.
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ESTUDIO CINEMATIC

En este ca :

tres RSN RCWSG MS

. velocxdades de expansién;
explosxon y a partir de estos datos se et

de'cada uno de los RSN.
5.1 RCWSs6

a. Informacién bibliogréafica

Varijos autores, entre ellos Hill (1967) vy Cla: nson "7‘7)'L_h‘a”ri éhgendo qﬁe R

la supernova de este remanente ocurrié en-el af
astronémicos chinos catalogados por Hsi Tse-Tsun (1
no- termxcas en forma de cascarén en'la vecmdad

Sin embargo Naranan et al. (1977), a pa.rtlr de un anélisis en rayos Xy supomendo
que el remanente se encuentra en su fase adiabética de expansiény que el tad:o es el mismo
que el observado en longitud de onda de radio encuentran una’‘edad-de-

r—z = 9 % 10% afios

y una energfa cinética inicial de 3.7 x 1059 erg, la cual es tipica de una SN de tipo IL

En concordancia con esto iltimo, Huang y Moriarty-Schieven (1987) al retomar la
- antigua literatura china y haciendo una reinterpretacién de la duracién visible y de la
localizacién de AD 183, sugieren que RCW86 no esté relacionado con ella. AD185 tuvo una
duracién visible de 7 meses y apareci6 entre § y € Centauri, en lugar de tener una duracién
visible de 20 meses y estar localizada entre a y 8 Centauri como se habia interpretado
anteriormente (fig. 5.1). Ademds, Thorsett (1992) asocia a la SN AD185 con el RSN
MSH 15-52 (RCW89). Como se puede ver, toda la informacién acerca de la SN de AD185
es bastante incierta y por consiguiente deberdn tomarse con cuidado los pardmetros de
RCWS86 obtenidos al asociarlo con la SN AD185.

‘La emisién nebular filamentaria de RCW86 coincide con el remanente de supernova
MSH 14-63 (G315.4-2.3), el cual fué descubierto en los primeros estudios del cielo hechos
en radio continuo (Mills et al. 1961). Este RSN es del tipo “desarrollado”. Hills (1967)
encontrd para esta fuente un indice espectral @ = —0.5 y una polarizacién a 1410 MHz de
2.9% =+ 0.5% con lo que establece el caracter no térmico de la fuente. Por otro lado,
Westerlund y Mathewson (1966) obtuvieron espectros épticos que mostraban intensas
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anura 5.1 El rectangu]o n) ndo muestra
segﬁn Huang y Morlany-Schxe\en (1987) creen que ocn 6 ]a SN de: A

lineas en emisién de [SIIJAA6717, 6131& que son caracterlstlcas de los. RSN con:
establece que la nebulosa RCW86 es un RSN. e
La distancia a este remanente ha sido obtenida de manera mdependlente por varios
autores y siguiendo diferentes métodos, algunos de los cuales son los siguientes:
~Pisarski et al. (1984) al tomar la magnitud aparente de la SN, que sugieren los registros
astrondémicos chinos (m, ~ —8), y limitando la magnitud absoluta del evento en el rango
de ~16 < M, < —20 obtienen una distancia de 0.4 a 2.5 kpe.
~Westerlund (1969) encontré una distancia de 2.5 kpc asociando este remanente con una
asociacién de estrellas OB que aparece en el campo.
-Milne (1970), en base a la realcién E-D, deriva una distancia a RCW86 de 2 kpc.
Allakhverdiyev et al. (1986) al hacer una correccién por z (altura sobre el plano galactico)
¥ seleccionando los calibradores de la relacién X-D (RSN tipo cascarén situados en los
brazos espirales de la Galaxia) encuentran que la distancia a RCW86 es de 3.6 kpc.
~Pisarski et al. (1984) y Claas et al. (1989) mediante observaciones en rayos X obtienen
temperaturas diferentes. Pisarski et al. obtienen una temperatura de 1.4 x 107 °X y Claas
et al., al observar la regién noreste, obtienen una temperatura de 3 x 107 °X. Suponiendo
que es el remanente de una SN histérica (1.8 x 10% afios) y tomar en cuenta la solucién para
el caso en el cual el remanente se encuentra en su fase Sedov (di,e = 0.('}21t.4(9‘1T.,1/2 con 6
el radio de remanente en radianes, T4 la edad en unidades de 10! afios y 7% la temperatura
en unidades de 107 °K) obtienen una distancia de 0.7 kpc y 1.1 kpc respectivamente.
-Estudios de extincién éptica dan distancias que van de 1 kpc para A4, = 0.8 mag (Ruiz
1981) a 3.2 kpc para 4, = 1.7 mag (Leibowitz y Danziger 1983). De donde se obtiene
que la extincién en esa regién es muy variable a pequefia escala ya que de acuerdo a las
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‘muestra el campo cubierto por las obse
en radio de este RSN, T
La imagen Ha mostrada se "obtuvo: med)ante la mtegramon de la- contri ucion
exclusiva de lalinea, como se explicé en el cap:tulo 4. El campo de las observacxones optlcas
(~1/4 de la extensién total del RSN en radio) contiene el tinico filamento éptico detectado::’
‘Como puede apreciarse, su forma estd muy bien correlacionada con la rr;_q;folog:a del
maximo de emisién del radio continuo. Este filamento éptico se encuentra a una distancia
~de 18" a 20’ del centro geométrico de la emisién en radio que da Green (1991) Este centro.
se loca.hza en: S o
a = 14%39™00°
§=—62°17

El didmetro de la emisién en radio es de 42’, en consecuencia, este filamento no estd

‘en’el borde proyectado del cascarén, por consiguiente podemos extraer informacién acerca

-'de la velocidad de expansién del remanente, pues se espera un desdoblamiento en el perfil’
de velocidades radiales para puntos “interiores” a los bordes proyectados del cascarén.

La figura 5.4 nos muestra la emisién en rayos X del RSN. Aqui se aprecia que el
méximo de emisién en radio y dptico también corresponde a un méximo de la emisién
en rayos X. Esta tltima no muestra al cascarén completo, sino que se observan maximos
secundarios al noreste y al norte mucho menos intensos que el maximo correspondiente
a la emisién Sptica. A menos de que exista un gradiente de enrojecimiento muy
pronunciado, pareciera que la onda explosiva encontré en su camino un material mas
denso, probablemente “grumoso”, hacia el suroeste, en el cual indujo choques secundarios
que emiten en el visual (el filamento ptico), de acuerdo con el modelo de McKee y Cowie
(1975). La emisién de rayos X, mds intensa en esa zona, seria debida a que es la parte
més densa del medio internube chocado, lo cual concuerda con lo dicho por Pisarski et al.
(1984), de que la alta emisividad en esta regién es consistente con la interpretacién de que
la onda de choque de la SN se encuentra en la regién suroeste con un medio interestelar
que es 2 o 3 veces més denso que el que rodea al resto del remanente.

La figura 5.5 muestra el campo de velocidades radiales determinado en esta tesis
para este RSN. Este campo de velocidades se obtuvo al obtener las velocidades radiales
con respecto al sistema local de reposo (Visr), como se indica en el capitulo 4. En este
campo se tienen las velocidades a las cuales se mueve el material que se encuentra en esa
regién del campo, que son regiones de 10 x10 o de 5 x5 pixeles. Una primera inspeccién
de esta figura nos muestra que existe una componente a una velocidad Vigr=-35+11
km/s que permea todos los perfiles de velocidades. Es muy probable que corresponda a
H* difuso galdctico (o a una regién HII), la intensidad de esta emisién es 6 veces la del
RSN. La velocidad a la cual se mueve este HY difuso (o regién HII) nos dice, aplicando la
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~62°00'|-

Declination (1950)

- =62%30'

-
4
3

‘14hg2m

obtenidos por Milne y Dickel (1975), sobrepuestos a la imagen en
» como la contraparte éptica coincide con la maxima emisién en

a asociacién OB y las rayas la distribucién de polarizacién.

Figura 5.3 Contornos en radio de RCW86,
Hq obtenida para este trabajo. Aqui se observi
radio. Los asteriscos muestran las estrellas de 1
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-62°00'00"
10'00" |-
20'00"

30'00"

FSMOOTHING

40'00" 1 i | L
42™00° 14"q0™00° 38M00° 26M00C°

Figura-5.4 Im‘agen en rayos X de RCW86, tomada por Pisarski et al. (1984}, a la misma escala que la figura

5.3. La maxima emisién en rayos X coincide con la de radio y éptico.
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Figura 5.5 Campo de velocidades radiales del filamento éptico de RCW&6, mostrado en la figura 5.2. En esta
figura se tiene las velocidades promedio (km/s) a las cuales se mueve el material que se encuentra en esa regién,
se toman regiones o “cajas” de 10 X 10 o 5 X 5 pixeles. En este campo se observa que hay una velocidad de

~.35 km/s que permea la regidn.
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relacién’4.1 y tomando en uenta: que la longitu galactlcay es 1-315" 4, que la distancia
cmematxca a este gas “es:

La distancia cmemat:ca de'esta Tegi
(1969) para una asociacién de 10 estre
estas estrellas las que Jomza.n a laregid

erg cm™2 s~ (le Coarer et al. 1993) ¥ ]as“ locidades LSR son de hasta Vp=+109 l\rn/s
para el material que se ale_]a y de hasta VB-—-175 I\m/s para el matenal que se acerca.

Esto nos hace ver que RCWS86 se encuentra‘ ala misma disténcié: de yla“rgg'ién;HH‘ discutida
anteriormente y que probablemente el progenitor dé RCW86-fué una“de las estrellas de
esta asociacién, por consiguiente, proviene de una SN tipo II. Su dlstancm cinemética seria
de: -

e =2.140.9 kpc,

lo cual confirma la asociacién, postulada por Westerlund, con las estrellas OB y favorece
la determinacion de distancia de Westerlund, Leibowitz y Danziger y las basadas en la
relacién T-D (Milne, 1970). A esta distancia le corresponde un radio lineal de 13 pc. Sin
embargo, este valor de la distancia implica una edad de 1.5x10* afios (como veremos mas
adelante) y por consiguiente nuestros resultados no favorecen la idea de que RCW86 sea
el remanente de la SN AD185. Reforzando nuestro resultado Thorsett (1992) sugiere que,
debido a la posicién de RCW86 con respecto al sol y al horizonte, éste debia de ser invisible
cuando la SN AD185 era visible. Adema4s encuentra que el pulsar asociado con MSH 15-52
(RCW89), uno de los cinco candidatos para el RSN de AD185, tiene una edad de 1.8x10°
afios, por lo que es mas probable que MSH 15-52 sea el remanente de AD185 y no RCW86.

La velocidad de expansién de RCW86 la calculamos a partir de (Vr-V ) usando una
correccién geométrica, por el hecho de que el filamento dptico no se encuentra en el centro
del RSN sino a una distancia Ry de éste, entonces, de acuerdo a la ecuacion 4.3, discutida

en la seccién 4.2, tenemos:
Ve = 333 £ 22 km/seg.

Ahora tomando las ecuaciones (2.4) y (2.8) obtenemos una edad de
t=1.5 x 10% afios fase adiabética
t = 1.2 x 10* afios fase radiativa.

Claas et al. (1989) al estudiar la regién noreste y suroeste obtienen una densidad
pre-choque de 0.11 y 1.1 ecm™® respectivamente, siendo la' parte suroeste la regién que
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se-detecté en este survey. Por otro lado al tomar el. cocxente de Imea,s de [SH]/\/\ 6117'
6731 que da Ruiz (1981) y tomando la cirva de cocientes de intensidades que dan Torres--
Peimbert y Pefia (1991) se obtiene una densidad electrénica de 2.3x10% cm™3,tomando las
~veloc1dades obtenidas aqui, considerando un choque radiativo (Spitzer, 1978) yvla relaclon ‘
~( C;)? dada en el capitulo 2, se obtiene una densidad pre-choque n, = 2 cm™~3, Este

es el valor que tomaremos, pues corresponde al mismo filamento estudiado. :

Para calcular la energia depositada al medio en el momento de la explosién se toman
las ecuaciones (2.5) y (2.9) y se toma el valor de la densidad pre-choque calculada aqui,
obtenida de los datos de Ruiz, con lo que se obtiene una energia de:

"B, =1.19 x 10°! erg fase adiabdtica
E, =117 x 10% erg fase radiativa.

: El radio de enfriamiento (Rs =" 24.3(¢,/n,)*/1"n52/17 pc, con €, en unidades de
0.75x10%! erg, Cox 1972) para RCWB86 es de 2lpc, el cual es mayor que su radio lineal
(13pc). ‘Porlo que se cree que el remanente podria estar en su fase adiabética, con lo
cual la emisién 6ptica seria debida a la emisién de choques inducidos en los “grumos” de
acuerdo con.el modelo de McKee 'y Cowie (1975) como se explicé anteriormente.
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5.2 MSH 15-56

a.  Informacién bibliogréfica .

MSH 15-56 (G326.3-1.8) es otra fuente
Bergh (1979), en un placa fotografica de la zona tomada
difusa entre la cual estdn embebidos unos ﬁlamentos u 16 con el cascarén externo
de esta fuente de radio (fig. 5.6). En la figura 5 : uestfa la imagen Ho obtenida
con el interferémetro Fabry-Perot de barrido; esta 1magen se btuvo al restarle a todo el
campo el archivo que contiene las lineas del cielo nocturno; por 16 que solo quedd la imagen
del objeto sin la contaminacién de la luz del cielo nocturno.: Posteriormente se hicieron
filtrados espaciales y espectrales para resaltar los filamentos. Como puede apreciarse, en
esta imagen se logran observar més filamentos en la parte noreste y cerca del centro, los
cuales no habian sido detectados anteriormente por otros métodos (fig. 5.8), revelando la
verdadera estructura esférica de la contraparte dptica.

MSH 15-56 es un remanente de supernova poco comin, ya que su imagen en radio
muestra una estructura amorfa como en el Cangrejo y un cascarén externo bien definido
(fig. 5.8). El cascardn presenta un didmetro de 36’ y la estructura interna de 10’. Clark et
al. (1975) notaron que el remanente presentaba un cambio abrupto en su indice espectral,
de -0.4 en el cascardn a -0.1 en la estructura interna. También cabe hacer notar que no
se detecta emisién Ha como contraparte de la regién amorfa (fig. 5.7). MSH 15-56 es un
RSN tipo “desarrollado”.

La distancia a este remanente ha sido calculada a través de diferentes métodos y se
han obtenido diferentes valores.
~Los célculos basados en la relacién I-D dan valores para la distancia de 3.2 kpe (Clark y
Caswell, 1976) y al corregir por z (altura sobre el plano de la galaxia) dan un valor de 2.4
kpc (Allakhverdiyev et al. 1986).

—Por absorcién de HI a una velocidad de -20 km/seg, Caswell et al. (1975) obtienen una
distancia cinemadtica > 1.5 kpc.

—Usando las relaciones empiricas, para RSN galécticos, [NII]/Hqy-didmetroy A6717/A6731-
didmetro (Daltabuit et al., 1976), Dennefeld (1980) a partir deiun cociente de lineas de
azufre AA6717, 6731 de 1. '7 deriva un didmetro de 30 a 40 pey de a.h1 una dxstanc:a de 2.9
a 3.8 kpc.

- teven, 1968) van den
ncontré una nebulosidad

b. Resultados . ,
Tomando el centro del remanente que da Green (1991)-

a=15"14m00°
§ = ~56°00"
obtenemos la distancia de dicho centro a diferentes puntos de la nebulosa, y de la reduccién

de los datos se obtienen las velocidades Vi sr para tales puntos, con lo cual se grafican las
velocidades como funcién de la distancia al centro como se muestra en la grafica 5.1, de
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an den Bergh (1979) en el telescopio Ck’IV‘VIO—de

, tomada con el filtro Ha por v

-56

Figura 5.6 Imagen de MSH 15

52

4m. La placa cubre un campo de 3
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Figura 5.7 Imagen Hq obtenida de las observaciones hechas con un Fabry-Perot de barrido para éste trabajo,
en esta jmagen se logran observar mads filamentos cerca de la regién central y ademads, se observa el cascarén
completo de la contraparte éptica con las mismas dimensiones que en radio (fig.- 5.8). El campo cubierto es de *.
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Figura 5.8 Mapa en radio de MSH 15-56 tomado por Clark et al. (1975), a la misma escala que la figura 5.6,
la parte sombreada muestrala emisién HQ, detectada en trabajos enteriores a este, proyectada sobre el mapa en
radjo.
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ara este resto. es de

326.93 se obtlene una’ distancia cmema.tlca d
de = 4 3 i 0 9 kpc

Este va]or para-la distancia, junto con su mcertldumbre, concuerda con los valores
mads altos dados anteriormente por otros métodos. .La incertidumbre en la distancia
cinematica es grande debido a que realmente se tienen pocos puntos para los que se les
calcula la velocidad (grafica 5.1), ya que aunque se logran detectar mas filamentos que los
observados por otros autores (fig. 5.7), no es posible obtener las velocidades radiales de
estos nuevos filamentos puesto que su emisidn es mas débil que la de las lineas del cielo

nocturno.
Tomando el radio a.ngular del remanente de 18’ se obtiene un radio lineal de

'jR = ..2 5.pc
¥ una velocidad de expansién del r_emémente de
Ve =49+ 9 km/seg.

Como se puede observar, el radio del remanente es muy grande y su velocidad de
expansién pequeiia, lo cual nos hace pensar que se encuentra en una de sus tltimas fases
evolutivas. Por lo cual sélo se calculan los datos para la fase radiativa. Usando la ecuacién
(2.8) se obtiene que la edad del remanente es de:

t = 1.4 x 10° afios fase radiativa.

Tomando en cuenta la densidad electrénica obtenida espectroscdpicamente por
Dennefeld (1980) de 360 cm ™2 (para una temperatura de 10¢ °K) obtenemos una densidad
pre-choque de 14.4 cm™2 al considerar un choque radiativo y al tomar la ecuacién (2.9)
obtenemos la energia depositada al medio por la explosién de SN.

E, =4x 10" erg fase radiativa.

Regresando a la grafica 5.1 observamos que hay una regién HII que se mueve a una

velocidad promedio de
VRun = —55 £ 6 km/seg,

con lo que se encuentra que estd a una distancia cinemadtica de
drun = 4.1 0.9 kpe,
que es muy similar a la distancia obtenida para MSH 15-56, por lo que concliimos que

existe una relacién entre el RSN y la regién HIIL
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,-61

5.3 MSH 1

- a. Informacxon blbhograﬁca :

‘La omcxdenc:a de los contornos en radio de MSH 11- 61 (G‘790 1- 0.8) con: la nebulosa SR

',ente de; supemova al

iente:[SII)/Ha para la nebulosa éptica es el deun rema;
1 de l“ fuente ha. s1do :

igual que ‘el ‘indice espectral en radio a = —0. 62, La polanzacx
detectada. a 5GHz por Milne y Dickel (1975).
‘ ~Kirshner y Winkler (1979) detectaron la contrapa.rte optma de este remanente ,sin
embargo la emisidén que ellos detectan es difusa cornpa.rada con la. imagen obtemda en 'este "
trabajo i
~ Las estimaciones de la distancia a este remanente obtemdas por medio de'la relacién
5- D dan distancias que van de 3.2 kpc a una frecuencia de 1 GHz (Milne 1970) a 5.8 kpc
a una frecuencia de 408 MHz (Clark y Caswell 1976), siendo el mds reciente de 4.6 kpc
(Allakhverdiyev et al. 1986).

—Los estudios hechos de la absorcién de la linea de 21 ¢m muestran dicha absorcién a una
velocidad radial de -25 km/seg, lo que hace suponer que MSH 11-61 se encuentra cerca de
los brazos espirales de la Galaxia a una distancia que va de 3.4-4.0 kpc (Dickel 1973). Por
otro lado Goss et al. (1972) encuentran que la absorcién de la linea de 21 cm estd a -20
km/s, por lo que sugieren que se encuentra a una distancia mayor que 3.4 kpc.

b. Resultados
Tomando el centro que da Green (1991)

=11%01™00°
§ = —60°40°

se obtiene la gréafica de velocidades radiales que se muestra en la grafica 5.2. De ésta se
observa que hay material a muy alta velocidad (~ -117 km/s) acercindose, sin embargo,
no existe la posibilidad de que las componentes a velocidades positivas (~ 10 km/s)
correspondan a una regién HII superpuesta, ya que tal velocidad no corresponde a la
velocidad de rotacién de la Galaxia, por lo que deducimos que estamos observando los
desdoblamientos, es decir tanto el material que se aleja como el que se acerca. Ademds,
conforme nos aproximamos al centro del remanente estos desdoblamientos aumentan.
También cabe hacer notar que los maximos ensanchamientos corresponden a la parte mas
intensa. Tomando en cuenta los valores extremos del material que se acerca (-117 km/s)
y del que se aleja (32 km/s) se obtiene que el remanente se mueve con una velocidad de
sistema de:

)

Viis = —43 £ 7 km/seg.
Tomando ! = 290.°1 se obtiene una distancia cinemética de:
) de =4.6+1.2 kpc.
Considerando que el radio angular del remanente es de 6’ se obtiene un radio lineal de:

R =84 pc.
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fase radiativa.

. Ngits .
Cabe hacer notar que no se tiene informacién sobre la densidad pre-choque ni sobre la
densidad electrénica de la regién. Sin embargo, ésta se puede estimar de nuestra medida
de emisién limite (ME;,,=10 pc cm~%) por medio de ME=n2L y suponiendo que en la
fase de Sedov AR=R/12 (AR el ancho del cascarén y R el radio del remanente). De esta
manera obtenemos que n.=3.8 cm™3. Si consideramos que la masa barrida por la onda de
choque es la misma que la que se encontraba inicialmente en el volumen barrido, tenemos

que %= = 4. Por lo que obtenemos una densidad pre-choque n, ~1 cm~3, con lo que
obtenemos:
E, =8.1x10* erg fase adiabética
Ey = 1.7 x 10%? erg fase radiativa.

Este valor tan bajo de la energia podria deberse a dos razones:

a) Que el valor de la ME es un limite inferior debido a que el flujo Ha estd muy
absorbido, es decir, que en esa regién la extincién es muy grande. Para conocer cudl es la
extincién en esa regién tendriamos que conocer el exceso de color de las estrellas que se
encuentran en esa regidn, pero esto seria un trabajo posterior.

b) Podria ser que la emisién éptica que se detectd no sea la contraparte Sptica del
RSN MSH 11-61.

Debido a estas razones no podemos decir nada acerca de su fase evolutiva, ya que en
caso de que se tratase de un RSN no se tiene un valor exacto para la densidad y por lo
mismo no se tiene el valor de la energia.

Los resultados obtenidos para los 3 RSN se encuentran resumidos en la tabla de
resultados mostrada en el capitulo 6.

Tl W DEBE
e B th BBUSTECH
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En este trabajo’se realizé'un'estudio cinematico de’la _cdn‘trapérte Sptica de-tres
remanentes de superriova’ galacticos:- RECWS6,:MSH#15:56'y-MSH 11-61, ya que a pesar-
de que se han detectado alrédedor de 140 RSN en la'Via Léctea, sélo una cuarentena
de ellos son visibles en el dominio éptico y ultravicleta y sélo para estos RSN es posible
hacer estudios detallados de su cinemética. Estos estudios cineméticos son escasos y estdn
concentrados en pocos RSN. Las observaciones de los tres RSN estudiados en esta tesis,
fueron realizadas con un interferémetro Fabry-Perot de barrido, con el objeto de conocer
mejor su cinemética. Para ello se les determind su velocidad de expansién, edad, energia
depositada al medio interestelar y sus distancias cinemdticas, las cuales se compararon con
otras determinaciones.

Para obtener las propiedades cinemdticas mencionadas anteriormente es importante
tener determinada la distancia. Para ello primero se obtuvo, para cada uno de los 3
RSN, el campo de velocidades radiales, observdndose en todos una expansién y en dos de
estos remanentes (RCW86 y MSH 15-56) una componente de gas ionizado que permea al
campo, que bien podria tratarse de una regién HII. Al obtener las distancias cinematicas
de RCW86, MSH 11-61 y de las regiones HII se encontré que existe una relacién RSN-
regién HII, ya que la distancia calculada al remanente y a la regién HII resulté ser muy
semejante en ambos casos, pero no sucedié lo mismo con MSH 11-61, ya que en este caso
también se encontrd una componente de gas ionizado que permea el campo, sin embargo se
descarté la idea de que se tratara de una regiéon HII, ya que tal velocidad no corresponde
a la velocidad de rotacién de la Galaxia.

Al hacer una comparacién de la distancia cinematica calculada aqui con otras
determinaciones, se encontré que en el caso de RCWS86 es muy similar a la calculada
por Westerlund (1969) para una asociacién de estrellas OB en esa regién, lo que indica
que estas estrellas son las que ionizan la regién HII asociada a este RSN. Esta distancia
también coincide con la calculada por medio de la relacién £-D (Milne, 1970). Pero la
obtenida en este trabajo es més precisa, ya que existe mucha incertidumbre al utilizar
dicha relacién, como se explicéd en la seccién 4.2. De la distancia obtenida a RCWS86 se
derivé una edad mayor que la calculada al considerar a RCW86 como el remanente de la
supernova AD185, esto coincide con los estudios histéricos de Huang y Moriarty-Schieven
(1987) y los de Thorsett (1992) al asociar el pulsar debido a la explosién de AD185 con
otro RSN: RCW89.

En el caso de MSH 15-56 se encontré una distancia cinemdtica mayor que las
obtenidas anteriormente a través de la relacién £-D (Allakhverdiyev et al. 1986 y Clark
y Caswell, 1976), de absorcién de HI (Caswell, et al. 1975) y espectroscépicamente
(Dennefeld, 1980), sin embargo, para este remanente se tienen muy pocas componentes
de velocidad, ya que la emisién del remanente resulté mas débil que la emisién del cielo
nocturno. También se calculd su velocidad de expansién, edad y energia.

50



La dlstancm calculada pa.ra. MSH 11 61 cae e dentro del’ rango de distancias calculada
anteriormente mediante la relacién LD (Milne, 1970y Clark y Caswell, 1976) y absorcién
de la linea de 21 cm’ (Goss eb al:1197 ‘7) Sin emba.rgo, la energla calculada no corresponde
a valores tipicos para RSN ‘ e la emision detectada realmente
provenga de MSH 11 :

MSH 11-61 ,

Velocidad sistémica

Distancia cinemati

Radio
Velocidad de expansxo
Densidad pre-chociué:‘ i
Tipo de RSN
Fase evolutiva .
Edad

Energia inicial

Asociacién con una region HII

() -Val_dres inciertos.

Como tenemos una muestra muy pequefia, resultarfa importante poder realizar
observaciones con un interferémetro Fabry-Perot de barrido en més remanentes de
supernova galacticos para analizar si existe una relacién RSN-regién HII, comoees el caso de
los RSN en las Nubes de Magallanes y para determinar mejor la distancia a estos objetos.
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