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INTRODUÓCIÓN . 

Aunque las esti:eH~s biiÚan pcn·Ü~ ti~fu~o·~~l~th'!Ún~rite largo,no son eternas. A lo 
largo de su vida,_ las estrellas at,avies,aii.por.dif~~e1:1té:; fases'. El tiempo que duran en cada 
una de es~ fases depende de suáiasa,: Y'.1 que l~. es.trell<J.5 II.1:asivas (de masa mayor que la 
masa del sol -M0 -) agotan su combústibÍe múcho ·más rápidamente que las estrellas de baja 
masa. Las estrellas masivas terminan su evolución c~n una.súbita y descomunal explosión 
llamada supernova¡ en algunos casos la estrella se.: destru~·e completamente y en otros 
permanece un remanente estelar (estrella de neutrones u·hój•o negro). En dicha explosión 
se eyectan las capas externas de la estrella y si ésta se llega a destruir, se eyectarán incluso 
las capas internas. El material eyectado permanece como una nube de gas en expansión. 
A la nebulosa formada por la mezcla de la masa eyectada por la explosión de supernova 
con el material del medio interestelar se le llama remanente de supernova. 

En crónicas chinas de diferentes épocas se tienen noticias de lo que pueden haber sido 
supernovas (SNs) en nuestra Galaxia. La información más antigua aparece en las crónicas 
de la dinastía Han donde se reporta la aparición de una nuern estrella en diciembre del 
año AD185. Las crónicas japonesas del año 1054 describen una estrella "tan brillante 
como Júpiter" (Yba, 1934). Posteriorn1ente Hubble, en 1928, identificó los restos de esta 
explosión con la nebulosa del Cangrejo. 

El esturuo de los Remanentes de Supernorn (RSN) es importante ya que de éste se 
pueden deducir propiedades fundamentales tanto de la estrella que termina su evolución 
explotando súbitamente como SN así como del medio interestelar donde se realizó la 
explosión. De hecho, las SNs 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 núcleo, y durante la explosión se sintetizan otros más pesados) 
y de energía mecánica a los discos de galaxias espirales. 

En el presente trabajo se miden las velocidades radiales de la contraparte óptica 
de tres remanentes de supernova en la Vía Láctea: RCV•.786, !vlSH 15-56 y MSH 11- 61, 
obtenidos de observaciones realizadas con un interferómetro de Fabry-Perot de barrido, y 
a partir de dichas velocidades se obtiene para cada uno de los remanentes la distancia 
cinemática, la velocidad de expansión, la edad, la energía depositada al medio en el 
momento de la explosión, así como su fase evolutiva. 

En el capítulo 2 se hace una descripción de lo que son los remanentes de supernova; 
se describen los diferentes mecanismos que ocasionan que una estrella termine su evolución 
explotando súbitamente como SN tales como la detonación de C y el colapso gravitacional 
del núcleo estelar de Fe-Ni; se dan las características de los diferentes tipos de SN: tipo 
la , tipo lb, tipo II-L y II-P; la clasificación y características de los RSN, dominados por 
emisión Balmer, ricos en O, pleriónicos y desarrollados; se da una breve explicación de 
las diferentes etapas evolutivas de los RSNs: la fase de expansión libre, la fase adiabática 



o de Sedov, la fase radiativa, la fase de conservación de momento y la fase subsónica; se 
finaliza dicho capítulo describiendo las diferentes regiones de una onda de choque en el 
medio interestelar: el frente de choque, zona de relajamiento y la zona de recombinación. 

En el capítulo 3 se describe el equipo con el cual fueron realizadas las observaciones 
de los remanentes estudiados en este trabajo y se explica la teoría que hay detrás de un 
interferómetro Fabry-Perot. 

En el capítulo 4 se da una breve explicación de cómo se llevó a cabo la reducción de 
las imágenes obtenidas de los tres remanentes de supernova, y cómo de los datos obtenidos 
a través de esta reducción se obtienen para cada uno de los tres RSN los respectivos campos 
de velocidades radiales. También se da una breve descripción de los diferentes métodos 
para obtener la distancia a RSN galácticos. 

En el capítulo 5 se muestran los resultados del estudio cinemático de los remanentes 
de supernova RCW86, MSH 15-56 y MSH 11-61, para cada uno se calcula la distancia 
cinemática, la velocidad de expansión, la edad, la energía depositada el medio por la 
explosión y su fase evolutiYa; dichos resultados son- comparados con los obtenidos por 
otros autores a partir de observaciones en otras longitudes de onda. 

En el capítulo 6 se dan las conclusione~ de-~ste est,;dio cinemático 

2 



2 

LOS REMANE~TESJ)E SÜPERNOVA 
',.::_, 

:~·~):~'.;.~:~j :' : ~~;;;;~~ :;~,:-~-· ','.- . 
,;: 

2.1, LAS SUPERNOVASY sus'rvlÍÚJANISMÚSDE EXPLOSION 

Uno de los parámetros m¿· uÚHz~d~s3 
como punto de referencia para describir la 

evolución estelar es el límite de Chandrasekhar. Este límite tiene un valor de 1.4M0 y 
se le llama de Chandrasekhar, ya que fue él quien mostró que si la masa de una estrella 
enana blanca fuera mayor que este valor, el peso de las capas externas será tan grande 
que la presión de degeneración será incapaz de soportarlas y la estrella no tendrá una 
configuración estable. En una estrella recién formada el elemento más abundante es el 
hidrógeno. La primera reacción nuclear en una estrella es la transformación 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 posición depende de su masa, ya que las estrellas de alta masa gastan su energía 
más rápidamente que las estrellas de menor masa. Una vez que se ha agotado el H en el 
núcleo de la estrella éste se contrae aumentando su densidad y temperatura. Si éstas son 
lo suficientemente altas se podrá iniciar la fusión de He en C y detener así la contracción 
y continuar la combustión de H en una capa externa. Si la masa de la estrella (A1.) es 
menor que 1.5M0 la combustión nuclear terminará sin haberse iniciado la fase de fusión 
de C o aún antes de haber empezado la de He, ya que si la estrella no es lo suficientemente 
masiva, el núcleo no alcanza la densidad y temperatura necesarias para iniciar la siguiente 
fase de combustión nuclear. 

El estado final de la evolución de una estrella depende de su masa. En el caso de 
estrellas aisladas se tiene que, para estrellas masivas, A1. > 8.~10, el material se estratifica 
quedando un núcleo de Fe y Ni que, al superar el límite de Chandrasekhar, inicia la 
explosión como SN. Para estrellas de baja masa, éstas terminan su evolución como enanas 
blancas; si la masa estelar está en el rango de 1.5A10 < 111. < 8M0 se formará un núcleo 
de C, proveniente de la fusión de He en C, el cual estará rodeado por capas en las cuales 
se realiza la combustión de elementos más ligeros y que, al acretar masa al núcleo de C 
se pueden crear las condiciones necesarias para que se produzca una SN. Finalmente, en 
el caso de sistemas binarios, si la separación entre las estrellas es pequeña, se tiene un 
sistema en acreción en el cual habrá transferencia de masa de una de las estrellas a la 
otra, de tal modo que si una de ellas llega a superar el límite de Chandrasekhar terminará 
explotando como SN. En este trabajo sólo se tratará el caso de estrellas masivas. La figura 
2.1 (tomada de Karttunen et al., 1987) muestra los diversos caminos evolutivos.que siguen 
las estrellas según su masa. 
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Notas a la fig. 2.l 

1) Enun prim:ipi~ un~ Ilube d~ ~~s s6 codtrae~ápidamente en caíd~ libré. La contracción 

~·~~~~!·,~~::!~~~i!~f~~~:~~== 
y se.'ConYiert·~ ·en enana b18.nca. :;:;:t?· c'.:tqi;'\I~1+·:-\~:.;f~~~~}~·:6{~::'_ :.,:~)~~,>·:~ 3 

5) Para estrellas con masa mayor qlle ó:26ú0 'kiti~re~erit5{erl'teiiiperatu~a las h~ce 

~~a;;~i::r:~a~ ~:n:~·a masa (0.26M0 $ Ú~.$~'\'.~~i;,,dÜrante su.fase de secuencia 
principal, su núcleo permanece radiativo y la: cap; e~~erior es convectiva. 

7) Al final de la secuencia principal la combustióÍl.d~:II~~o,ntinúa en una cáscara que rodea 
al núcleo de He y la parte más externa se expánde;·~rnpezando así la fase de gigante roja. 

8) Cuando el núcleo alcanza una temperatura:'.#el'ord~!J. de 1080 I< empieza el proceso triple 
alfa llevándola inmediatamente al inicio de fa combustión (flash) de He. 

9) La combustión de He continúa en el núcleo ~~ntras que la de H se realiza en un cascarón 
externo. 

10) Cuando el He se ha agotado en el centro, éste sigue fusionándose en un cascarón cercano 
al núcleo, queda un cascarón en el cual se transforma el He en C. 

11) La parte más externa se expande,provocando 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) J..1. ;::: 1.5J..10, el n{1cleo es convectivo mientras que la parte más externa es radiativa. 

14) La fase de secuencia principal termina cuando se ha agotado el H en el núcleo. 

15) El H y el He están estratificados. En el núcleo se continúa transformando el He en C. 

16) El He se continúa quemando en un cascarón externo quedando un núcleo de C. 

17) Para estrellas con 3J..10 ::; lvl. $ 15J..10 se tiene un núcleo degenerado de C y ocurre el 
flash de C. 

18) El flash de C lleva a una explosión de SN y probablemente a la destrucción de la 
estrella. 

19) En el núcleo se transforma He en C y está rodeado de cascarones de material más 
ligero. 

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

21) Finalmente, la estrella consiste de un núcleo 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 
dinárníco produciendo así una SN, pero el núcleo se continúa contrayendo hasta formar 
una este!la de neutrones o un hoyo negro. 
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Algunos de los mecanismos por los cua!~s estas es,trellas P1J~den explotar como SN 
(Bohigas y Rosado 1984) son los siguientes:.· · · 

a. Colapso gravitacional del núcleó:d~ F~-Ni 
Si M. > sM0 al término de la f~sióWdePn;icleoiést~e5tiir~cti§pü~~(~ci€~e'y Ni. 

Como la masa del núcleo aumenta de un modo natural por la pr9d,,;:cc;ión.'de :¡:'~ );:Ni a 
partir del Si que se está fusionando en la capa contigua al núcleo; ~1'.lii,'i,;e,~·;qu~ re9~e ~¡ 
límite de Chandrasekhar la presión de degeneración de los electron~s.ncj'pt;~de~osteri'erel 
núcleo y éste se colapsa. Se piensa, tal como lo sugirieron ·Ba~de· y;;z~y~ck~ieA')9341 que 
la energía liberada en el colapso, de alguna manera, debe de ser deposit:adá:en:l.a'parte'no 

colapsada de la estrella para ser eyectada en la explosión de SN. . ., ·:~;; '. %;! 7;ft>. 
b. Detonación y deflagración de carbono 

Este mecanismo se inicia cuando en un sistema·binario·cercano, por.'transferencia, 
aumenta la masa del núcleo de carbono de una estrella enana blanca , o bien, cuando en 
una estrella de masa intermedia aumenta la masa de su núcleo degenerado, lo cual hace 
que aumente la temperatura. Cuando la densidad y la temperatura, de la enana blanca o 
del núcleo degenerado de c, son lo suficientemente altas se inicia la combustión de c, lo 
cual hace que la temperatura aumente y con ello aumenta la posibilidad de que se lleve a 
cabo la fusión de elementos más pesados. En condiciones de degeneración* la presión sólo 
depende de la densidad, de tal manera que la temperatura puede aumentar mucho sin que 
el volumen de la estrella cambie considerablemente, iniciándose así un proceso de ignición 
de C propagándose un frente de fusión en la enana blanca o en el núcleo de la estrella de 
masa intermedia. Cuando este frente se expande supersónicamente se le llama Detonación 
de C, el cual destruye a la enana blanca o al núcleo de la estrella de masa intermedia 
eyectando aproximadamente 1.41110 de 56 Ni a una velocidad de aproximadamente 10,000 
km/seg. Este proceso dura 1 seg, después de que todo el C se ha convertido en 56 Ni 
(que ya no se puede fusionar). Cuando el frente de fusión se expande subsónicamente se 
llama Defiagra.ción de C. Aquí la estrella no es destruida completamente, quedando un 
remanente estelar. El saber qué mecanismo predomina es todavía un problema abierto 
ya que la detonación de C produce demasiado Fe por lo que si éste fuera el mecanismo 
predominante, la abundancia de Fe debería de ser muy alta, dada la frecuencia con la que 
ocurren las SNs 1, por otro lado, en el modelo de deflagración, no hay un consenso en 
cuanto a la composición química del material eyectado. 

* En un gas, la presión vjene de Jos movimjentos azarosos de las partículas. En un gas a altas densidades 

estos movimientos azarosos son causados por efectos cuánticos (principio de incertidumbre de Heinsenberg y 

principio de exclusión de PauH), debido a. que la. sepa.ración media entre electrones (.Ó.x) es muy pequeña .Ó.p 

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 presión de degeneración, la cual es mucho mayor 

que la presión térmica.. Pdeg=O.Osb2n~/3 
/me, donde hes la constante de Planck, ne la densidad numérica. de 

electrones y me la masa. del electrón. 
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Una estrella ~l teminar su evolución explotando súbitamente como SN emite. tanta 
energía como todas las. estrellas de la galro..;a co1nbÍna.das ( - 1043 ergs/s): Al c~bo de tln 
tiempola SN deja de ser visible quedruido ~Ilicii.ment~ el 111iite~ial.e):ectado éxpandiendose 
en el ~~dio_i11ter~s.telar(1111E). y·.pasiJ:¡l~m~l}te q11edé u11.renfane11te estelár.·qÚe .enfúnciém 
de la mas.a dela estrellá al ~nomento0 d~;explotar como SN.;prpducirá{~eimbert;)984): 

•,·,O•o,.> -.-.- .. - .-.•o-

una estreÚa de ~e~frones fr. 
un hoyo negro si: 

i l.4.Ató <: M.j·.<: 6'.~10 
6M<i) <:M.f 

La explosión de SN eyecta material. con una velocidad del orden de 104 km/seg que 
es mucho mayor que la velocidad del sonido en el MIE (- 10 km/seg para un gas con 
una temperatura de 104 ° K, típico del gas en una región HII), por lo que el material 
eyectado se expande supersónicrunente, de modo que se forma una onda de choque en el 
borde externo del material eyectado por la explosión. La onda de choque barre el material 
interestelar con el que se encuentra, formándose 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 Remanente8 de Su.pernova (RSN). Esta nebulosa se seguirá expandiendo por miles 
o cientos de miles de años radiando algo de su energía, consecuentemente su temperatura, 
presión y energía cinética disminuirán continuamente hasta igualarse a las del MIE que no 
ha sido perturbado. 

2.2 CLASIFICACION DE SUPERNOVAS 

La clasificación de RSN depende principalmente del tipo de SN del cual provenga 
y de su edad, por Jo que primero daremos los tipos de SNs y sus características. Se les 
llrunan de tipo la las SNs que no presentan líneas de H en su espectro óptico, dividiendose 
en dos subclases: tipo la y tipo lb. Las SNs tipo la, son aquellas que no presentan H en 
sus espectros y muestran una profunda absorción en .A6150A; mientras que el tipo lb se 
identifica como una clase diferente y más débil, cuyas propiedades estadísticas no son bien 
conocidas. Se les llrunan de tipo II a las SNs que presentan líneas de H, subdividiéndose 
en otras 2 clases: tipo IIL y tipo IIP. Las características de runbos tipos de SNs, l y II, se 
presentan en la Tabla l. 

Debido a que las SNs la se encuentran localizadas tanto en galaxias tipo temprano 
como en tipo tardío y tienden a ocurrir en el halo y entre los brazos, donde casi no existen 
estrellas jóvenes, se cree que son el resultado de la incineración completa de estrellas 
enanas blancas viejas de baja masa, probablemente en un sistema binario en acreción, que 
al alcanzar el límite de Chandrasekhar explotan con una destrucción total de la estrella 
sin dejar un remanente estelar, pulsar u hoyo negro. Por otro lado, se ha encontrado que 
las SN lb ocurren preferencialmente en los brazos espirales y cerca de regiones HII. van 
den Bergh (1988) ha sugerido que este tipo de SNs son generadas por estrellas O con masa 
> l8M0. 

Las SNs II por definición muestran líneas de H en sus espectros ópticos, pero en 
base a sus curvas de luz en la banda B han sido divididas en 2 subclases (Barban 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 días después del máximo. Falk y Arnett (1977) han 
hecho varios modelos para explicar estrui 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 cascarón 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 evolución de estrellas de población I, ya que este tipo de SNs se han 
encontrado sólo en galaxias espirales e irregulares donde aún existen brotes de formación 
estelar. Específicamente Yan den Bergh (1988) ha sugerido que este tipo de SNs son el 
estado final de la eYolución de estrellas B tempranas con masas entre 8llf0 y 1811{0 que han 
evolucionado rápidamente de manera que su núcleo se colapsa en una estrella de neutrones 
u hoyo negro y eyecta sus capas externas como SN. 

8 



Tabla!.* 

c1As1F10Ac10N ·rfE:'süPÉiiNóvA.s 

Definicióh< 

Loi:aliZaci6D. 

Espect~o Optico 

Velocidad 
eyección 

Magnitud 
absoluta (H0 =50 

Kms-1Mpc-1 ) 

Población 
estelar de la 
progenitora 

Masa 
estimada de la 
progenitora 

los 
tipos galácticos, 
en brazos y halo. 

- Estrellas 
de población IL 

2-SM0 

* datos tomados de WeiJer y Sfamek (1988) 

No muestra H; 

Galaxiás 
espirales e 
irregulares, 
cerca de 
regiones HII. 

-Estrellas de-
población L 

> l8M0 

.9 

Muestra H. 

Galaxias 
espirales e 
irregulares, 
preferentemente 
en los 
brazos , cerca de 
regiones HIL 

menos brillante 
que -1sm 

Estrellas de 
Población L 

8-18M0 

SN Tipo II-P 

Muestra H. 

GalaJdas 
espirales e 
irregulares, 
cerca: de 
regiones HII. 

LíneB.s·P~Cygni. 

5M0 (Bohigas y 

Rosado, 1984). 

:::; 104 km/seg. 

menos brillante 
que -1sm 

Estrellas de 
población L 

8 - 18M8 sin 
cascarón 
circunestelar 



2.3 TIPOS DE REMANENTES DE SUPERNOVA 

Tradicionalmente para catalogar RSN galáeticos se identificaba. si presentaban un 
cascarón en. forma total o parcial y si su emisión en radio presentaba un espectro no~ 
tér.mico. Recientemente, estudios más detallados han llevado a 4 categorías de RSN cu~·as 
características, en diferentes longitudes de onda, se presentan en la tabla II. 

Los RSN cuyo cascarón filamentario presenta líneas de Balmer muy intensas y líneas 
en· [OIII] y (SII] muy débiles o totalmente ausentes se les llama "dominados por emisión 
Balmer". Esto puede ser explicado en términos de un choque no-colisiona! de alta velocidad 
y no radiativo que se está 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 explosión de la SN de 1572, descubierta por Tycho, es un buen ejemplo para este tipo 
de remanentes. 

Otra categoría está constituída por los RSN "ricos en oxígeno" que generalmente están 
localizados cerca de regiones HII. Esto hace pensar que son el resultado de la explosión 
de estrellas masiYas donde la eyección, rica en oxígeno, consiste de material procesado en 
el interior de la estrella por lo que el choque en estos RSN está interactuando más con el 
matedal circunestelar perdido por la estrella progenitora antes de explotar como SN que con 
el material del medio interestelar. Un objeto típico de esta clase de remanentes es Cas A. 

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

La cuarta categoría 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 
emisión viene de choques con nubes del medio interestelar (iVeiler y Sramek, 1988). Es 
probable que esta categoría represente la evolución final de los 3 tipos de RSN anteriores. 
Tanto los RSN dominados por emisión Balmer como los ricos en oxígeno formaron su cascarón 
siendo jóvenes y se espera que los tipo plerión lo formen cuando el pulsar se apague. Un objeto 
que representa muy bien esta clase de remanentes de supernova es el Encaje del Cisne. 
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Tablan* 

. • pLASIF'ICAQION DE RSN. 

OPTICO 
1) Líneas intensas 
de Balmer y muy 
débiles de [OIII] y 
[Sii]. Espectro de 
choque no colisional: 
Perfiles de Balmer 
compuestos de una 
componente angosta 
y una componente 
muy ancha (....., 5000 
km/seg). 

2)Cascarón total o 
parcial. 

RAYOS X 
l)Emisión térmica. 

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

Líneas intensas en 
[OIII] y espectro de 
choque radiativo. 

Cascarón ·total - o 
pardal. . 

Emisión térmica y 
alta luminosidad. 

Se ven tanto 
el cascarón como la 
parte interna. 

* datos de Raymond (1984) y Weiler y Sramck (1988) 
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Filamentos con . 
espectro 
de choque radiativo 
más un continuo no­
térmico del plerión, 
altamente 
polarizado. 

Filamentos por toda 
la 
fuente y un contínuo 
concentrado en el 
centro. 

Emisión no-térmica 
del plerión. 

Extendido, 
con máximo brillo 
en el centro más un 
emisor compacto. 

E~p-ec-tiO -
de choque .• radíativo 
con: [SII]/Ha >.0.7 

Cascarón total 
o parcial altamente 
fi!amentario. 

Emisión térmica. 

Cascarón de forma 
irregular. 



Dominados 
emisión Balmer 

PROPIEDADES 
FISICAS 

por 

Emisión de H neutro 
barrido por 
un choque rápido en 
el MIE. 

VELOCIDAD DE 
CHOQUE MEDIDA 
EN EL OPTICO 
~ 2000 km/seg. 

PRECURSOR 
ESTELAR 
Estrellas 
viejas de baja masa 
en sistemas binarios 
en acreción. 

TIPO DE SN 
SN Tipo Ia. 

REMANENTE 
ESTELAR 
Ninguno. 

FUENTE 
DE ENERGIA DEL 
REMANENTE 
Onda de choque. 

Tabla. ü~continU:~dó~ 

CL~SIFIC)\cr,b1{pE~~sij• 

FHamentos rápidos a 
6000 km/seg y lentos 
a 150 km/seg. 

Estrellas masivas 
que se 
han despojado de su 
envolvente de H. 

SN Tipo lb. 

Desconocido. 

Onda de choque. 
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Plerión: 
km/seg: Ca.gcaión: 
,...;.1800 km/seg. 

E~trellas rii~ivas. 

SN Tipo II. 

Estrella 
neut~one~;~ 

de 

Pulsár y onda de 
choque. 

50-400 ·km/ seg. 

Ambos tipos de 
progenitoras. 

Onda de choque. 



2.4 ETAPAS EVOLUTIVAS DE LOS RSN 

Un. RS!'f es la interacción de la masa e)•ectada;(Me) por la explosión d~ SN con el 
material interestelar .. Al eyectarse M. a velocidad~s.su¡Jersó~icas.se ere~. unii: on~a decho(¡ue 
en el medio circundante, la cual va a barrer uná masa I'v!b; Al ªt1mentar la Ínasa'barrida 
por la onda de choque la velocidad de expansión del RSN disminuye y con ella I~ intensidad 
del choque, por ello es conveniente describir el estado evolutivo de· un RSN por medió· del . 
cociente -~1./-~1b y de la velocidad de choque Ve. 

Cuando la onda de choque se propaga en un medio homogéneo se distinguen 4 etapas 
evolutivas de un RSN: Expansión libre, fase adiabática o de Sedov, fase de conservación de 
momento y etapa subsónica (Woltjer, 1972 y Spitzer, 1978). 

La fase de transición entre la fase de Sedov y la de conservación de momento se puede 
considerar como otra fase dinámicamente diferente y se le llama fase radiativa (Chevalier, 
1974). Cuando se toma en cuenta que el MIE no es homogéneo, si no que está formado de 
pequeñas nubes densas sumergido en un medio internube menos denso, entonces se incluyen 
los efectos de evaporación de nubes frías en el medio internube caliente surgiendo otras dos 
fases evolutivas, la fase adiabática cvaporativa y la fase radiativa evaporativa (McI<ee y 
Ostriker, 19i7). 

Aquí vamos a suponer que la onda de choque se propaga en un MIE homogéneo y por 
lo tanto vamos a considerar 5 fases evolutivas de un RSN que son: La fase de expansión libre, 
la fase de Sedov, la fase radiativa, la fase de conservación de momento y la etapa subsónica. 

a. Fase de expansión 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 111. >> 111b. Esta etapa finaliza cuando 
Mb ~ M 0 , es decir cuando 4 ~~~P• = 111. (Spitzer, 1978) donde p0 es la densidad antes del 
choque y Re el radio del choque. En esta etapa: 

[2.1] 

Para una M.=0.25M0 y n 0 =l cm-3 , 60 años después de la explosión de SN el remanente 
habrá alcanzado un radio de 1.3 pe, en ese momento la condición M. >>Mb ya no es válida, 
con lo que termina esta fase. 

b. Fase adiabática o de Sedov 

Se dice que el RSN se encuentra en su fase adiabática o de Sedov (Sedov, 1959) cuando 
ha barrido el suficiente material interestelar como para frenarse considerablemente, es decir, 
cuando M.f A1b < < 1, sin embargo Ve es lo suficientemente grande como para que las pérdidas 
radiativas no sean importantes. En el caso en el que n 0 =l cm-3 esta etapa termina cuando 
el RSN alcanza un radio de aproximadamente 14 pe y tiene una edad de 2 x 104 años. Se 
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Donde Re es el radio de choque medido en pe, Ve es la velocidad del choque medida en 
km/seg, t 4 es la edad del remanente en unidades de 104 años, Es1 es la energía depositada al 
medio en el momento de la explosión en unidades de 1051 erg y n 0 es la densidad pre-choque 
medida en cm-3 • 

c. Fase radiativa 

En esta fase se ha formado un cascarón denso, el cual es ópticamente delgado a la 
radiación ultravioleta. La velocidad del choque ha disminuido considerablemente (Ve < 
300 km/seg) debido al frenamiento inicial de la fase de Sedov. A esta velocidad le corresponde 
una T~ 105 ºK, que es la del máximo de la curva de enfriamiento, por lo que el enfriamiento 
del gas comienza a ser importante y afecta la dinámica del cascarón formado. Debido a este 
enfriamiento las pérdidas radiativas son importantes. Como es necesario incluir la función 
de enfriamiento en la ecuación de energía, las soluciones ya no son analíticas. Tomando los 
modelos numéricos de Chevalier (1974), para n0 =l cm-3 y E 0 = 3 x 1050 erg, se tiene que 
para esta fase: 

[2.6] 

y 

v;, = 66.5t5°·69
' [2.7] 

de aquí se obtiene lo siguiente: 

[2.8] 

y 

[2.9] 
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Donde Re es el radio del choque medido en pe, Ve es la velocidad del choque medida en 
km/seg, t 5 y t 4 son la edad del remanente en unidades de 105• y 101 ·años respectivamente, 
E50 es la energía depositada al medio en el momento de l;t explosión, en unidades de 105º erg 
y n 0 es la densidad pre-choque medida en cm-3 • · 

. En esta fase la estructura del objeto cambia y las pérdidasradiativas son más 
importantes. La materia que pasa a través del frente de choque se enfría J:ápidamente:y 
la densidad aumenta, ocasionando la formación de filamentos débiles que radían en el óptico 
y ultravioleta. 

d. Fase de conservación de momento 

Cuando el enfriamiento radiativo llega a ser importante la temperatura del gas desciende 
considerablemente. La expansión del gas ya no es debida principalmente a la energía térmica 
almacenada, la cual está siendo radiada, sino al momento del gas que se está expandiendo, el 
choque se puede considerar como isotérmico. La compresión a través del choque aumentará 
mientras que la velocidad disminuye considerablemente. Para esta etapa se tiene (Spitzer, 
1978): 

Re~ tl/4 

y 
Vc ~ R-;3

• 

Siendo Re el radio del choque medido en pe y Ve la velocidad del choque medido en km/seg 
y t la edad del remanente. 

e. Fase subsónica 

En esta fase la velocidad del choque es menor que la velocidad.del sonido eri el MIE 
(l-';, <C.). Al moverse subsónicamente 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 presión es 
suficientemente grande como para generar movimientos compresivos supersónicos. Ya que el 
choque se propaga más rápido que la velocidad del sonido en el MIE, el medio que se encuentra 
delante del choque no puede responder dinámicamente, el choque entonces comprime, calienta 
y acelera el meC:lo. Un choque produce un cambio irreversible en el medio a través del cual 
pasó. 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 
más intensos en el MIE. No es de sorprenderse que las ondas de choque jueguen un papel 
importante en muchos contextos astrofísicos, uno de ellos es la formación estelar. En las fases 
de expansión libre y adiabática de su evolución, un RNS transmite choques dentro del MIE 
con velocidades mayores que 104 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 generará perturbaciones que pueden provocar el colapso de algunas 
regiones de la nube y dar lugar a la formación estelar. 
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Los choques interestelares tienen un amplio rai;g() d~ parámetros/y~ 1 --.104 kn;/seg, 
densidades pre~choque de (10-2 - 107 ) cm-3 y tempe~afürá póst-chóque ~ (102.; 7 109)°K: 
La intensidad del choque está dada por el número de M¡¡_~hi M ~Ve/O;, doll,deps es la 
velocidad del sonido en el MIE antes deLchO,que'. 9om? el ,~1IE: está ll1ª~etiz¡¡_do, .este 
campo magnético afecta el número de Mach, la estr':1~ttl¡:a .delfrent~de~~hqque'.f la~áxi11ul. 
compresión post-choque, pero este efecto no lo·tratarem:os'.~quí:'¡ f;•;:~ e:¡: ~;b ·:.;•:(:/·;:, /. · • 

La integración de las ecuaciones hidrodinanucas'.atX8:,;é5:?el:freftte élé cllbqli'e da l~ 
ecuaciones de Rankine-Hugoniot (R-H). '' . ' ·· · ·· ··. ·.. · ' 

'. --::· :'.·.;· ·.:>': ', '. 
A continuación se dan las condiciones de R~H p~a un choque en el cu.al 

[pV] =0 
[P+pV2 ]=0 
[pV(~V2 + P(~~ 1 ¡) +F] =O 

'··•·P 
B = O y U = .-. -·-

¡ - l 

Conservación de masa 
Conservación de flujo de momento 
Conservación de flujo de energía 

[2.10] 
[2.11] 
[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 
energía interna, p la densidad, P la presión, -y el cociente de calores específicos, V la velocidad 
del fluido y F el flujo de energía electromagnética (McKee y Hollenback 1980). 

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

"' \ 
\ 

V[LOCID!O 

I 
/ ____ / 

'I /. 

! 
! 
1 

1 

--:;,:--__ , 
...... ...... 1 

,! 
L-------
L __: -

ZONA DE 
RECOMBINACION 

ZOICA Q[ ltELAJAlill[lll'TO __r-0 

flt[lllT( DE CHOOUE-1 ~ 

DIRECCIOll DC LA 
ONDA O( CHOQUE 

Tca.PCll:ATUJl.I 

DENSIDAD 

Figura 2.2 Perfiles de densidad, temperatura y ve)oddad del gas en las tres regiones de una onda de choque. 
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a. El frente de. choque 

Las ~elisiones elásticas producen un: .aumento e11 la~ternpera~ur~; de~sidad.Y enkopfa; 
del gas. En la mayoría de los casos el frénte de c~.oque e~ lo)~fifie11,!erne!ltf!,delgadé(pai-a 
que los procesos inelásticos sean insignificantes dentro <le:él 'consécue~témént.ée]f!Újo'F, no 
cambia a ambos lados del frente de choque~ L~ solución á las écu~~iones (fÍQ·~.2:12) dá los 

··~~·É~~:~I::::~!:~~~~~~:~i~~lT~~~fll~ltf-~j11~· 
iii) La compresión aumenta monotó~jcaW~Wi~·é9~·~s ' ~'.r(; ,: 
iv) Para choques fuertes (M -+ (X)): · '·''' • :;, ,¡.; i" :/ . 

'i·;·' ,·,:~;~.;~ 

. - _-. - ... - - . . ·:_·-, ·; .. _, - :.-·': .,.:::,, ;<·:;·:·_.':·:~>~>-:-~·-:·. -·,_ 
con µ 2 la masa media por partícula ~~trá:s déiclíoq~~. · PllXa el caso en el que se tiene solamente 
H, µ 2 = 0.5my, y para Ún cociente He~H de· Cl.1, µ2 = 0.6lmy. 

De aquí se observa que para "Y = 5/3, caso de un gas ideal, monoatómico y no relativista: 
p2f p.= 4. 

b. Zona de relajamiento 

Como se ve de la figura 2.2, la zona de relajruruento es una zona de transición entre 
el frente de choque y la zona de recombinación. En esta región las colisiones inelásticas 
(disociación molecular, ionización, excitación colisiona!, etc.) y los procesos radiativos son 
importantes. Los procesos colisionales inelásticos calientan los granos de polvo; excitando, 
ionizando, enfriando y eventualmente recombinando los átomos y los iones, por lo que la 
temperatura del gas y la frecuencia de la radiación emitida por él disminuyen conforme se 
aleja del frente de choque (fig.2.2). 

c. Zona de recombinación 

En contraste con el frente de choque, la región de recombinación está dominada por 
procesos colisionales inelásticos (ionización, disociación, excitación colisional, recombinación 
y formación de moléculas) y por la emisión y absorción de radiación, lo que provoca que en 
esta zona el gas se enfríe y se relaje. Esta región es una zona isotémuca. De las condiciones 
de R-H se tiene que para estos choques: 

lo que implica que 
P2 ~ (Ve )2 
Po C, 

y 
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Históricamente, la firma óptica de una nebulosa chocada comparada con una región HII 
y nebulosas planetarias ha sido: 

1) La aparición de líneas intensas de baja excitación como [OI], [OII], [NI], [NII], [SII] y 
[CaII] comparables en intensidad a Hf3. 

2) Altos \'alares de cocientes de líneas sensibles a Ja temperatura como [Olll],\4363/ ,\5007. 

Esto viene del hecho de que el gas post-choque tiene una pequeña zona totalmente 
ionizada (N; ~ 1017 cm-2 ) y una gran zona parcialmente ionizada (N~ 1019 cm-2 • Esto 
contrasta con regiones HII y nebulosas planetarias, que tienen una gran zona totalmente 
ionizada (N; ~ 1020 - 21 cm-2 ) (McKee y Hollenback, 1980). 

Cabe mencionar que existen modelos de choques interestelares radiativos, empleados 
para simular la dinámica del gas en RSN y para explicar las líneas de emisión observadas. 
Estos modelos son dados por Shull y McKee (1979) y Raymond (1979). Una de las diferencias 
que exíste entre estos modelos, es que Raymond supone que existe pre-ionización. Esta 
preionización 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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3 

LAS OBSERVACIONES 

3.1 EL EQUIPO 

Las observaciones fueron parte de la cartografía Ha, que se está realizando con un 
equipo especial (descrito más adelante), de la Vía Láctea 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 específicamente 
los días 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 
resolución espacial de 9" por pixel y cubre un campo de 38'x38'. 

Se utilizó un telescopio de 36 cm . El foco Cassegrain de este telescopio está 
equipado con un reductor focal, un detector contador de fotones y un interferómetro 
Fabry-Perot de barrido. El reductor focal colocado en el foco Cassegrain y combinado 
con un interferómetro Fabry-Perot de barrido permite detectar líneas de emisión débiles 
de objetos extendidos. El objeto del reductor focal es el de aumentar el brillo por unidad 
de área para así aumentar el poder de detección monocromática. Se utilizó 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 rápido como se desee, leyendo 
y registrando las imágenes 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 obsen·aciones fueron realizadas con un filtro Ha .\6563.4. con un ancho de banda 
de lOA y con tiempos de exposición de 2 hrs. para el caso de RCW86 y MSH 11-61 y de 1 hr 
2 min. para el caso de JvISH 15-56. A continuación describiré los principios fundamentales 
del interferómetro Fabry-Perot de barrido. Posteriormente daré las características del 
interferómetro que se utilizó para realizar las observaciones de los objetos estudiados aquí. 

3.2 EL INTERFEROMETRO FABRY-PEROT DE BARRIDO 

El interferómetro, constituido por 2 láminas 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 Orión. 

En su versión actual, el interferómetro Fabry-Perot está compuesto por 2 placas 
paralelas semi-transparentes revestidas con capas dieléctricas y separadas una distancia e. 
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- _,_ -- . ¡ 

Por transmisión, se obsefvan.lru3 i11te¡ferencias de ?ndasmúltiples de igual inclina~ión que 
producen _anillos_ localizados ~n _ elplapo fo~al •. El coeficiente tje transmi_sión d~ ·la energía 
lumínica a travé~Oéle las ___ ~lac¡¡g. é~tá dad~P,?r'.~ · . ,

1 
- i. X -·_ -- --

'··-·•"' ~;~ ,,;_--,_ -·-"-' •C!'º «'.?_.::· ·~ ·~;·.~ ·_-.;--':,<'.~~ 

'.:;t >0.¡.; .,~:~~.;·· Í,~{~~:~~~·~2·l·;:~s:i!'.~~;,;' ft:< ;.~ 
. ,. {~-, 

T y -p sori los coeficientes de transrr1isi6I1)~.e~e~i~~t?e lB: láipina respectivamente. La 
función 

A(cfo}: - 1· ; 
1 + msen2 ~ - -

es la función de Afry que depende de la fase <P = 4 ''"':>.ºº'; donde e es la separación entre las 
placas, n el ínruce de refracción del medio entre las placas, >. es la longitud de onda del rayo 
incidente e i es el ángulo de incidencia del rayo; m = (l~~J 2 es el factor de modulación. 

Ocurrirá una interferencia constructiva, es decir la luz monocromática incidente será 
transmitida, sólo cuando la longitud de onda>., el ángulo de incidencia i y el espaciamiento 
entre las placas sigan la siguiente relación: 

2ne cosi 
--).-=p. 

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

El rango espectral Ebre C,.). (distancia entre 2 picos de A( <P )) se obtiene de la relación 
!!>.\.. = p. A la relación que existe entre ti.>. y el ancho a media altura ó>. del pico se le 
conoce corno la fineza F = ~{, sin embargo vamos a definir distintas finezas: 

FR = ~ Fineza de reflectividad, se puede demostrar, en condiciones ideales, que es 
la misma que acabamos de definir. 

Fv = 
2
¿

0 
Fineza de defecto, la cual es debida a defectos de la óptica y donde óe es el 
error cuadrático medio de e. 

F1 = pse~; 6 ; Fineza de imagen, es debida a la capacidad del receptor por su número 
finito de pixeles; ói es el poder de separación angular del receptor. 

La fineza efectiva está dada por: 

1 1 1 1 
p2 = p2 + p2 + p2. 

E R D I 

Existen dos modalidades de interferómetro de Fabry-Perot, aquellos cuya separación 
es fija se les conoce como etalones, mientras que a los interferómetros cuya distancia entre 
las láminas es variable se les llama interferómetros de barrido. La separación de las láminas 
es controlada por medio de un sistema de condensadores en los que la capacitancia varía 
con la separación de las láminas. Un interferómetro Fabry-Perot de barrido nos permite 
obtener perfiles detallados de una línea de emisión de una nebulosa (fig. 3.1) que al ser 
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y 

Espacios entre tas 
placas de FÓbry-Perot 

Pasos de barrida 

Figura 3.1 Para mostrar lo que pasa en un interferómetro Fabry-Perot de barrjdo aquí se pone atendón en un 

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

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

Para el interferómetro utilizado con este equipo se tienen las siguientes características: 
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-Filtro de interferencia Ha- .>.65.62. 78 . 
-Orden de interferencia para Ha- pc:=796. > . ' ; . ; · · . 
-Rango espectral libre para Ha- '8'.2i\_ iD,v~ 376 km/seg 
-Resolución espectral para Ha ,0·;• :·0:13~A°~,;~v.7 31km/seg 
-Resolución espacial - >•.·;·,• ' 9''/pixel. -
-Fineza · <~-2'}2'· " ·. · 
-Pasos de barrido ., 'I,s21::b~d~ 

En los datos obtenidos con ·~~t~':tipf·d~ observáciones la información espacial y 
espectral están muy ligadas, 

'. ·:~::.·~.- ~.:::\·:~:\!"- ~:.·:_',_ 

a. Interferogramas, inf*rajl.lci~~; ~ipacial y espectral .• / ; i ,·.' ·· ·· 
El interferómetro Fabry'.Perbt se' enc~entra localizado e~ la pupila-conju~~da del 

telescopio (fig.3.2), 

pupilo del letescopio 

- . -- ~ 

rn 
pupila 

conjugada imagen conjugado 
del objeta 

Fjgura 3.2 Diseño del conjunto telescopio·reductor focal. El intcrferómctro se encuentra localizado en la pupHa 

conjugada del te]escopio. 

de él obtenemos las interferencias sobrepuestas de un gran número de ondas provenientes 
de una fuente extendida monocromática. Un rayo proveniente de un punto cualquiera de 
la fuente, después de reflexiones múltiples en las caras semi-reflejantes del interferómetrn, 
va a emerger como un gran número de rayos paralelos que después de atravesar el objetivo 
L de la cámara van a converger a un punto M del plano focal del objetivo, sobre un pixel 
del detector (fig. 3.3). 
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Fjgura 3.3 Trayectoria óptica de un rayo que proviene de 1a fuente observada. 81 y S2 son las supe_rficics 

semj-reflectoras del interferómetro Fabry-Perot. 

Para una fuente puntual monocromática, 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 monocromática el Fabry-Perot será iluminado 
por un gran número 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, ,·eremos desfilar alternativamente regiones brillantes angostas y regiones oscuras 
anchas (anillos de interferencia). 

Para cada observación se obtiene la siguiente información: 

-24 interferogramas de calibración, descritos en la sección 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 can1po plano. 

-24 interferográmas nebulares del campo observado. 

-65,536 perfiles Ha detallados, uno para cada uno de los 256x256 pixeles. 

-Un mapa de velocidades derh·ado del corrimiento Doppler del perfil de cada pixel. 

-Una imagen monocromática que se obtiene al integrar el flujo en la línea de emisión para 
cada pixel. 

-Una imagen del contínuo calculada integrando el flujo fuera de la línea de emisión de cada 
pixel. 
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REDUCCION DE DA'l'os·YOBTENCIONiíJE)'.:PXRAM'ETROS CINEMATICOS 
.',::;,.· 

,.-'·"'.; ., '·\~:· .<';~:-;_·:: ::· ; -~:~:\~~~;.·.--,, 

·~~ (~.~~!i'.(·,-~i~h:~~ ~,'.:' tJ. ):·;~f,~: ~-~; ~;:~, ,-• 

4
•
1 ~~Dr~d~~~~Nd~81as imágenes·d::Ia:\.i¿~tcirc·'· .. ,ÜJ~{~quI;fue realizada .en el 

Instituto de Astronomía de la UNAM. Est~';sell~~)61áfca ~;ca~ la 11)•uda del paqueie de· 
procesamiento de imágenes astronómica,SCIGAL~ (Cin.éilíatiq~e des Galaxies) elabo~ado 
por el Dr. Etienne Le Coarer del Obsen;atoricí d~ Gienoble: · - · 

a. Sustracción del fondo instrumental 

Lo que interesa es separar con cuidado la emisión monocromática de la emisión 
continua en cada pixel. Es importante corregir las imágenes del fondo instrumental y 
estas correcciones se hacen con "effiuve" y "campos planos'', donde el "effiuve" sirve para 
corregir la corriente obscura del detector. Los "campos planos" se obtienen observando 
una pantalla iluminada uniformemente con una fuente de luz continua, estos corrigen las 
diferencias espaciales en la transmisión 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. Calibración de los canales de barrido 

Las calibraciones permiten construir la respuesta del instrumento a una fuente 
extendida, uniforme y monocromática de longitud de onda conocida, ésta es la función 
de aparato; el perfil de esta función y en particular su ancho a media altura indica su 
fineza. Además, las calibraciones permiten determinar para cada punto del campo "la 
fase" u "origen en longitud de onda" de los perfiles de calibración. Se le llama "carta de 
fase" a la carta en dos dimensiones establecida a partir de los anillos de calibración, dados 
en este caso por la línea Ha. En cada pixel la posición del máximo de la línea de emisión 
Ha observada para un objeto es comparada con la posición del máximo de la línea de 
calibración, gracias a esta carta de fase. La diferencia observada entre estos máximos da 
información sobre la velocidad radial del objeto en cada pixel. Esta corrección 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 señal 
a ruido equivalente sobre todo el campo. 
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c. SustracCión de las líneas del eie!O Jiod.tirno 

Esta sustracción es necesaria ya que la señal está contaminada por las líneas del cielo 
nocturno émitidas en la alta atmósfera. , 

Las.líneas del cielo noCturno cercanas a Ha sonlas debidas a las bandas rotacionales 
del radical OH y a la línea Ha geoéorOnáL'En éste 'caso,,como el anclio ;de banda del 
filtro· es de 8.2 Á, se toman solame11te la líi:iea Ha geocoronal y dos, lÍne¡is ro.tacionales 
del radical OH P 1c3¡ y P2 c4¡, donde ~e le llama rama P cuando D.J = -::1 con J, el número 
cuántico rotacional. El estado base 2 II3¡2 da lugar ª.la rama P 1 y el.,esta1o 2 II1¡2 a la 
rama P 2 • Se denota P1 ,2 (J) con J el estado mas bajo; en la notación dé}II3¡2 'Il indica el 
momento angular orbital (L=l), 2 es ,la multiplicidad(2S+l, con ,Sel spin total) y 3/2 es 
el momento angular total (L+S). Para obtener el canal en el que se ericuéntran cada una 
de estas líneas se toma la siguienté ecuadóri: , 

A = AUne~ _:. A barrido' 
' ::s,v,' ' :·.' 

,·,·.·:::..· 

con óv el rango espectral libre dividÍd~ ént;~:é!:nfun~ro de ~iÜiale~. ·En este caso es de 
0.343529 A y la longitud de onda, dé barridoes:dll;6562,78 A; Como se tienen 24 pasos 
de barrido si A es mayor que 24 se le resta 24 'y si, es menor que cero se le suma 24 y se 
obtiene que tales líneas se encuentran ~n los .siguientés canales: 

línea >. canal 
Ha geoc. 6562.78 O.DO 

P1caJ OH 6553! 6553.55 21.24 
OH 6553II: 6553.67 21.62 

P2c4¡ OH6568I 6568.78 17.39 
OH 6568II: 6568.77 17.35 

Para determinar la intensidad de las líneas 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 vacías ya seleccionadas y considerar ese perfil como 
representativo de las líneas 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 interferómetro como el filtro pueden variar su 
transmisión y ancho de banda en diferentes puntos del campo con lo que la intensidad de 
las líneas 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 líneas, sin 
embargo se tiene una buena aproximación. 

d. Velocidades radiales y perfil de la línea 

En este trabajo no se obtienen las velocidades radiales para cada pixel 
individualmente, sino que para aumentar la razón señal a ruido y para hacer más manejable 
la gran cantidad de datos se hacen promedios cada 5x5 o lOxlO pixeles, a los que 
llamaremos "cajas", dependiendo de la intensidad de la línea. Se obtienen los perfiles 
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Fjgura 4.1 Intensidad de ]as líneas 'del cielo nocturno a.I ajustarle ni perfil· de una región del campo que no contiene 

estrellas ni nebulosa, los perfiles localizados en los canales que corresponden a las líneas del cielo nocturno, el 

máximo del perfil cero se. encuentra en Ja posición que correspondcrfa al canal 23.5, el len el canal 21 y el perfil 

2 en el canal 18. 
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Figura 4.2 Perfiles de una región de la nebulosa a los cuales se les restan las lfneas del cielo nocturno obtenidas 

anteriormente, perfiles cero y uno, quedando únicamente Jos perfiles 2 y 3 que corresponden a la emisión de Ja 

nebulosa. 
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para cada una d_e. estas cajas, a los cuales se les ajustan el menor número posible de 
gausianas de diferentes anchos y se les resta las líneas del cielo nocturno como se explicó 
anteriormente (fig .. 4.2). Todo esto, habiendo convolucionado cada una de las gausiana5 
con la fu~ción de 'Airy. Posteriormente se grafica el campo de velocidades radiales de las 
diferente~:componentes gausianas en que se descompuso el perfil y se trata de intérpretarl()'. 
Una manera bast.ante ilustratfra consiste en localizar el centro del remanentepara obtener 
la distancia a cada uria de las diferentes cajas y poder graficar distancia contra velcicidades 
radiales con respecto al Sistema Local de Reposo (VLsR)· Estas veloCidades se .obtienen 
de la red~céión de datos hecha con el programa CIGALE. 

4.2 OBTENCION DE LOS PARAMETROS CINEMATICOS 

El objetivo de esta tesis es obtener propiedades fundamentales de remanentes de 
supernova galácticos, tales como la velocidad de expansión, la energía depositada en el 
medio interestelar, Ja edad y la fase evolutiva en la cual se encuentran, sin embargo, para 
ello es importante el tener una buena determinación de la distancia al RSN, por lo cual 
se hará un análisis de los diferentes métodos para obtener la distancia a RSN galácticos. 
Posteriormente se hablará de la velocidad de expansión (Ve) y de la corrección geométrica 
para filamentos cercanos al borde del cascarón. 

a. Distancia 

Existen diferentes métodos para el cálculo de clistancias a RSN galácticos. 

i) Relación I:-D: 

Un método muy común es a través del tamaño angular del remanente y su diámetro 
lineal (D), siendo este último derivado del flujo superficial (I:) observado en radio y 
de la relación empírica I:-D (Poveda y Woltjer, 1968). Sin embargo, esta relación 
no da un valor exacto para la distancia de RSN individuales, ya que esta relación 
es estadística, además no hay una explicación teórica para la dependencia del brillo 
superficial en radio con el diámetro de! RSN. 

ii) RSN provenientes de SNs históricas: 

Existen dos métodos aplicables a remanentes de supernovas históricas. En el caso 
de que se conozca muy bien la curva de luz de la SN, se puede aplicar la siguiente 
fórmula: 5log(d/10)=Mv(má.x)"mv(má>¡)"Av con d la distancia a la SN en pe, Mv(má.x) 
la magnitud absoluta de la SN, que tomada de la tabla I se observa que no varía 
mucho, mv(máx) la magnitud aparente estimada de observaciones históricas y Av la 
extinción óptica. La distancia que se obtiene con este método es incierta, ya que 
las observaciones históricas son inexactas. El otro método aplicable a SNs históricas 
es aquel en el que se conoce su edad (en años), su tamaño angular B (en minutos 
de. arco) y la velocidad de expansión promedio (v) (en km/s), por lo que se puede 
aplicar la siguiente relación simple: dpc = (v)t/(1.4 x 105)0. Este método nos da un 
límite superior para la distancia al remanente, ya que el RSN pudo haberse frenado. 
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iii) Asociación con objetos de distancia conocida: 

La distancia a varios RSN galáeticos ha sido estimada por medio de otros objetos 
(regiones HII, asociaciones OB o regiones de emisión HI) a los cuales puéden estar 
asociados. Los errores son inevitables, ya que no se tiene solamente la incertidumbre 
de la distancia a estos objetos, sino que además la asociación de éstos con el remanente 
es incierta. 

iv) Distancias cinemáticas: 

Muchas de las distancias calculadas a RSN galácticos están basadas en el método 
cinemático. La velocidad radial del RSN calculada a traYés de obserYaciones de líneas 
en el Yisual o en radio es convertida a distancia por medio del modelo de rotación 
galáctica, suponiendo que la velocidad sistémica del objeto, referida al LSR, es la de 
rotación (esto es válido sólo para objetos de población I). Para objetos en la vecindad 
solar se puede usar: 

d = v.;. ' 
Asen2/ 

[4.1] 

donde l'.;. = "ª1''ª es la velocidad del sistema, FR y VB son las velocidades 
del material que se aleja y del que se acerca, respectivamente, 1 es la longitud 
galáctica· del remanente y A la constante de Oort, que en este trabajo se tomó 
A=14.5±1.5 kms-1kpc-1 (Binney y Tremaine, 1987). Para objetos más lejanos hay 
que usar la curva de rotación galáctica (Binney y Tremaine, 1987). Sin embargo, hay 
incertidumbre en la forma general de la curva de rotación galáctica. 

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

b. Velocidad de expansión 

Para obtener la velocidad de expans1on del remanente supondremos que este es 
un cascarón delgado que se expande radialmente, con una velocidad de expansión (Ve) 
constante, por lo que en el centro del remanente tendremos que 

(4.2] 

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

De la figura (4.3) se tiene que sen8=R¡/R0 y cosB=Vr/V. y tomando la ecuación 
( 4.2) tenemos que: 

(4.3] 

Así como se conoce VR, VB y ~ se de;?terinina la velocidad de expansión V. en cada 
punto observado. 
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• - .- ·-' . . - ·.. . :-' 1 • . -

ESTUDIO CINEMATICO,DE 3 REMANENTESDE·SUPERNOVA 

En este capít~lo se expon~rán los .f~~'ti!tad6~ tle uh'estudiVicin~mático. reaiizado a 
tres RSN: RCW86, Iv.t:S~ 15:56 y'..MS~ 1Í~6.h\'.Se -~~~fil~· sus';dist.indas dne111áticas, sus 
velocidades de expansión; sus edades, la-.~nergÍ13: ~ep~~itada aj"medió en el.momento de la 
explosión y a partir de estos datos se dete~mina ladai~ e-vóluti\•a de cada.uno de los RSN. 

. . -- . -·· _,. -- ··- ''· - ._ ~· ·. '-····"'' : ·. '-·- ._. 

5.1 RCW86 
·, . ) __ .-~ :)_'· :-:<._: :' ··:· 

a. Información bibliográfica . . / <- \;_ 
Varios autores, entre ellos Hill (1967) y Qlai%y Stephenson (1977), han sugerido que 

la supernova de este remanente ocurrió en e1··añc:¡, AD185:_; basad():,¡ ef!. antiguos registros 
astronómicos chinos catalogados por Hsi Tse-Tsung(1958), ya qÚe de)as cuafro fuentes 
no-térmicas en forma de cascarón en la vedndád d~leyerito R(;W~6,es eLúnico que está 
a una distancia menor de 5 kpc. De aquí se derivá su~édad considerando a RCW86 como 
el remanente de SN histórica: 

Sin embargo Naranan et al. (1977), a partir de un análisis en rayos X y suponiendo 
que el remanente se encuentra en sú fase adiabática de expansión y que el radio es el mismo 
que el observado en longitud de onda de radio encuentran una edad de 

tr-z: = 9 X 103 años 

y una energía cinética inicial de 3.7 x 1050 erg, la cual es típica de una SN de tipo II. 
En concordancia con esto último, Huang y Moriarty-Schieven (1987) al retomar la 

antigua literatura china y haciendo una reinterpretación de la duración ,·isible y de la 
localización de AD 185, sugieren que RC\'V86 no está relacionado con ella. AD185 tuvo una 
duración visible de 7 meses y apareció entre /3 y e Centauri, en lugar de tener una duración 
visible de 20 meses y estar localizada entre a y /3 Centauri como se había interpretado 
anteriormente (fig. 5.1). Además, Thorsett (1992) asocia a la SN AD185 con el RSN 
MSH 15-52 (RCW89). Como se puede ver, toda la información acerca de la SN de AD185 
es bastante incierta y por consiguiente deberán tomarse con cuidado los parámetros de 
RCW86 obtenidos al asociarlo con la SN AD185. 

La emisión nebular filamentaria de RC\V86 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 contínuo (Milis et al. 1961). Este RSN es del tipo "desarrollado". Hills (1967) 
encontró para esta fuente un índice espectral a = -0.5 y una polarización a 1410 MHz de 
2.9% ± 0.5% con lo que establece el caracter no térmico de la fuente. Por otro lado, 
\:Vesterlund y Mathewson (1966) obtuv:ieron espectros ópticos que mostraban intensas 
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líneas en emisión de [SII]>.>.6717, 6731A que son características de los RSN, con esto se 
establece que la nebulosa RGV\'86 es un RSN. 

La distancia a este remanente ha sido obtenida de manera independiente 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 
astronómicos chinos (mv ~ -8), y limitando la magnitud absoluta del evento en el rango 
de -16:::; -~1v :::; -20 obtienen una distancia de 0.4 a 2.5 kpc. 
-\Vesterlund (1969) encontró una distancia de 2.5 kpc asociando este remanente con una 
asociación de estrellas OB que aparece en el campo. 
-Milne (1970), en base a la realción I:-D, deriva una distancia a RCW86 de 2 kpc. 
A!Iakhverdiyev et al. (1986) al hacer una corrección por z (altura sobre el plano galáctico) 
y seleccionando los calibradores de la relación I:-D (RSN tipo cascarón situados en los 
brazos espirales de la Galaxia) encuentran que la distancia a RC\;1,'86 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 0 J( y Claas 
et al., al observar la región noreste, obtienen una temperatura de 3 x 107 0 

](. Suponiendo 
que es el remanente de una SN histórica (1.8x103 años) y tornar en cuenta la solución para 
el caso en el cual el remanente se encuentra en su fase Sedov (di·pc = 0.021t4 0-1Ti12 con (;I 

el radio de remanente en radianes, T4 la edad en unidades de 104 años y T7 la temperatura 
en unidades de 107 0 

]() obtienen una distancia de O. 7 kpc y 1.1 kpc respectivamente. 

-Estudios de extinción óptica dan distancias que van de 1 kpc para Av = 0.8 mag (Ruiz 
1981) a 3.2 kpc para Av = l. 7 mag (Leibowitz y Danziger 1983). De donde se obtiene 
que la extinción en esa región es muy variable a pequeña escala ya que de acuerdo a las 
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b. Resultados 

La figura ·5.2 muestra l~ imag~rlclel ~~ic~frl~e"Üio6hti~o'. det~é'ta'cfo }.liirarl.ó,~186. 
Esta imagen se obtuvo de observácior{es ~eali~~d~ cori'eLinterferómetro FabrtPerot de 
barrido y el equipo descrito en el ~apítulo 3. #1 camp~ abarcado es de 38'. La ~gura 5.3 
muestra el campo cubierto por las ~bservá'cicmés cSpticas respecto al total de las_ dimensioiles 
en radio de este RSN. ' _, - · · · · · 

La imagen Ha mostrada se obtuvo mediante la integración de· lá contribución 
exclusiva de la línea, como se explicó en el capítulo 4. El campo de las observaciones ópticas 
( ~1/4 de la extensión total del RSN en radio) contiene el único filamento óptico detectado. 
Como puede apreciarse, su forma está muy bien correlacionada con lá morfología del 
máximo de emisión del radio contínuo. Este filamento óptico se encuentra a una distancia 
de 18' a 20' del centro geométrico de la emisión en radio que da Green (1991). Este centro 
se localiza en: 

a= 14h 39moo• 

ó = -62°17' 

El diámetro de la emisión en radio es de 42', en consecuencia, este filamento no está 
en el borde proyectado del cascarón, por consiguiente podemos extraer información acerca 
de la velocidad de expansión del remanente, pues se espera un desdoblamiento en el perfil 
de velocidades radiales para puntos "interiores" a los bordes proyectados del cascarón. 

La figura 5.4 nos muestra la emisión en rayos X del RSN. Aquí se aprecia que el 
máximo de emisión en radio y óptico también corresponde a un máximo de la emisión 
en rayos X. Esta última no muestra al cascarón completo, sino que se obsen·an máximos 
secundarios al noreste y al norte mucho menos intensos que el máximo correspondiente 
a la emisión óptica. A menos de que exista un gradiente de enrojecimiento muy 
pronunciado, pareciera que la onda explosiva encontró en su camino un material más 
denso, probablemente "grumoso", hacia el suroeste, en el cual indujo choques secundarios 
que emiten en el visual (el filamento óptico), de acuerdo con el modelo de McKee y Cowie 
(1975). La emisión de rayos X, más intensa en esa zona, sería debida a que es la parte 
más densa del medio internube chocado, lo cual concuerda con lo dicho por Pisarski et al. 
(1984), de que la alta emisividad en esta región es consistente con la interpretación de que 
la onda de choque de la SN se encuentra en la región suroeste con un medio interestelar 
que es 2 o 3 veces más 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 (V LsR), 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 
región del campo, que son regiones de 10 xlO o de 5 x5 pixeles. Una primera inspección 
de esta figura nos muestra que existe una componente a una velocidad V LsR=-35±11 
km/s que permea todos los perfiles de velocidades. Es muy probable que corresponda a 
H+ difuso galáctico (o a una región HII), la intensidad de esta emisión es 6 veces la del 
RSN. La velocidad a la cual se mueve este H+ difuso (o región HII) nos dice, aplicando la 
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Figura 5.2 Filamento óptico de RC\\'86 1 detectado con un interfcrómetro Fabry·Perot de barrido. El campo 

cubierto es de 38 1• 

34 



e 
.S? 
d 
e 

:.-a 
"' Cl 

-62°001 

;,, 
- -62°30' 

·~ ; ft~l~~~~,~Vt*f i.---,~ 
! ,~ 161.. ~,/,fi;J!fJJ}-•, ~,:.. ., ' ·P ----· \ ;r -· 

. , ' ---~-/,Vril]rf'J~;·~wrl:~~,~'·'~ ~-~, l~2 ~ 1 , · , · , 
~ · ___ /-':_ ·:_-_--_: ___ / _'.·_"' ___ :_:_ r_·:·_, __ •_'_;_. ___ \_c.:_'\_ - _ ··_.' '·, \ , , · \ \ 

I 'I' ! .">' •-· l . '. ':'/:•: \ 'i X •• - . ' ' 

Í~-. -_-_-___ , ___ • __ ·/¡ ____ ,_-___ ._._--_·_f.1_.2._.,_-._f{0 __ ..• ~---· ____ ¡ ___ •. __ · __ ._-_._-_•·_ll"'\ __ <~-----~~k:t::±j~~~.._,_.¡ , . I l;. ~l},L:f .\ \ \ ., 
l. \. 'j~ '-~@}~~ ~\-~~~~~- ~ 
/ 1 -- ;~ti\5"'·r v:f· 
< .<c.:~;c-:::':-); \:: •.. ~ ' ', -
,,_/.·-'-~~·~re' --·~ ., . 

- .... --·~ .. 
I • • ~ / , 
' I ' ...... 

./ \ ' ' 

' ' 
' ' - 1. 

\ \ - '· \. / 

CU=O·lK, 

Figura. 5.3 Contornos en radio de RC\o\'86, obtenidos por M,ilne y Dickel (1975) 1 sobrepuestos a la imagen en 

Ha obtenida. para este trabajo. Aquí se observa como la contraparte óptica coincide con la máxima emisión en 

radio. Los asteriscos muestran la.s estrellas de la asociación OB y las rayas la distribución de polarización. 
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Figura 5.4 Imagen en rayos X de RCW86, tomada por Pjsarslcl et al. (1984), a Ja misma escala que la figura 

5.3. La máxima emisión en rayos X coincide con Ja de radio y óptico. 
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Fjgura 5.5 Campo de velocidades radiales del fi)arnento óptico de RC\r\186, mostrado en la figura 5.2. En esta 

figura se tiene las ve)ocidades promedio (km/s) a las cuales se mueve el material que se encuentra en esa región, 

se toman legiones o "cajas" de 10 X 10 o 5 X 5 pixeles. En este campo se obser\'a que hay una velocidad de 

........ 35 km/s que permea la región. 
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relación 4.1 y tomando én cuent'a. qu~ laÍonglttid 1aláctica ~sl~315° .4, que Ja: distancia 

cinemática a este gaS es: ·• JR~fr~~.~~i{o.i kpc: 

La distancia cinemática de esta· r~~¡ e)zi'!~if~~ ~t~/'.~i1TJ~Í'a.r a Ja encontrada por Westerlund 
(1969) para una asociación de 10 estrellas QBf!s ,es.negión (figura 5.3), esto indica que son 
estas estrellas las que ionizan a la regiól1 HII. ELcampo de velocidades radiales representado 
en la figura 5.5 también nos muestra coll1p'imentes ?e alta velocidad asociadas al RSN, sus 
intensidades son de 2 fotones en un .tiempo 'de exposición de 2hrs., teniendo en cuenta 
que el factor de conversión aproximado es de lfotón/s equivale a un flujo Het de 4x 10-12 

erg cm-2 s-1 (Je Coarer et al. 1993) y las ·''elocidades LSR son de hasta V n=+109 km/s 
para el material que se aleja y de hasta.Vs,,;~175 km/s para el material que se acerca. 
Tomando estos valores extremos, podemos calcular l.a velocidad sistémica del remanente 
de la siguiente forma: V,;,=(Vn +.Vs)/2, con•Jo que obtenemos: 

ll•is = -'33 ± ~1 k!Il/s'. 

Esto nos hace ver que RCW86 se encuentra a la misma distancia de Ja región HII discutida 
anteriormente y que probablemente el progenitor de RC\V86 ftié una de las estrella.5 de 
esta asociación, por consiguiente, proviene de una SN tipo II. Su distancia ciriemática sería 
de: 

de = 2.1 ± 0.9 kpc, 

lo cual confirma la asociación, postulada por \Vesterlund, con las estrellas OB y favorece 
la determinacion de distancia de \Vesterlund, Leibowitz y Danziger y las basadas en Ja 
relación E-D (Milne, 1970). A esta distancia le corresponde un radio lineal de 13 pe. Sin 
embargo, este valor de Ja distancia implica una edad de 1.5x104 años (como veremos más 
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 posición de RCW86 con respecto al sol y al horizonte, éste debía de ser invisible 
cuando la SN AD185 era visible. Además encuentra que el pulsar asociado con MSH 15-52 
(RCW89), uno de los cinco candidatos para el RSN de AD185, tiene una edad de 1.8x103 

años, por lo que es más probable que l'vfSH 15-52 sea el remanente de AD185 y no RCW86. 
La velocidad de expansión de RC\V86 la calculamos a partir de (V n-V B) usando una 

corrección geométrica, por el hecho de que el filamento óptico no se encuentra en el centro 
del RSN sino a una distancia R¡ de éste, entonces, de acuerdo a la ecuación 4.3, discutida 
en la sección 4.2, tenemos: 

V.= 333 ± 22 km/seg. 

Ahora tomando las ecuaciones (2.4) y (2.8) obtenemos una edad de 

t = 1.5 x 104 años fase adiabática 

t = 1.2 x 104 años fase radiativa. 

Claas et al. (1989) al estudiar la región noreste y suroeste obtienen una densidad 
pre-choque de 0.11 y 1.1 cm-3 respectivamente, siendo Ja parte suroeste la región que 
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se ·detectó en este survey. Por otro lado al tomar el. cociente de líneas de [SIIJ>.>. 6717, 
6731 que da Ruiz (1981) y tomando la curva de cocientes de intensidades que dan Tórres­
Peimbert y Peña (1991) se obtiene una densidad electrónica de 2.3x103 cm-3 , tomando las 
velocidades obtenidas aquí, considerando un choque radiativo (Spitzer, 1978) y la relación 
~ ~ ( -b; )2

, dada en el capítulo 2, se obtiene una densidad pre-choque na= 2 cm-3 • Este 
es el valor que tomaremos, pues corresponde al mismo filan1ento estudiado. 

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

Ea = 1.19 X 1051 erg 

Ea = 1.17 X 1051 erg 

fase adiabática 

fase radiativa. 

El radio de enfriamiento (Re = 24.3(Ea/na)5117 n;;-2!17 pe, con "ª en umdades de 
0.75xl051 erg, Cox 1972) para RCV1186 es de 21pc, el cual es mayor que su radio lineal 
(13pc). Por lo que se cree que el remanente podría estar en su fase adiabática, con lo 
cual la emisión óptica sería debida a la emisión de choques inducidos en los "grumos" de 
acuerdo con el modelo de McKee y Cowie (1975) como se explicó anteriormente. 
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5.2 MSH 15-56 

a. Información bibliográfica 

MSH 15-56 (G326.3-1.8) es otra fuente de rád.io ~ií té~Tic~ (K~ste\'en, 1968). van den 
Bergh (1979), en un placa fotográfica de la zona tÓmada en Ha;( encontró una nebulosidad 
difusa entre la cual están embebidos unos filamentos' qu~ asoció.con.el cascarón externo 
de esta fuente de radio (fig. 5.6). En la figura 5.7•se muesfra la imagen Hae obtenida 
con el interferómetro Fabry-Perot de barrido, esta imageri se ·o.]Jfovo al restarle a todo el 
campo el archivo que contiene las líneas del cielo nocturno, por ló que solo quedó la imagen 
del objeto sin la contaminación 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 más filamentos en la parte noreste y cerca del centro, los 
cuales no habían sido detectados anteriormente por otros métodos (fig. 5.8), revelando la 
verdadera estructura esférica de la contraparte óptica. 

MSH 15-56 es un remanente de supernova poco común, ya que su imagen en radio 
muestra una estructura amorfa como en el Cangrejo y un cascarón externo bien definido 
(fig. 5.8). El cascarón presenta un diámetro de 36' y la estructura interna de 10'. Clark et 
al. (1975) notaron que el remanente presentaba un cambio abrupto en su índice espectral, 
de -0.4 en el cascarón a -0.1 en la estructura interna. También cabe hacer notar que no 
se detecta emisión Ha corno contraparte de la región 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 cálculos basados en la relación :B-D dan valores para la distancia de 3.2 kpc (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 absorción de HI a una velocidad de -20 km/seg, Caswell et al. (1975) obtienen una 
distancia cinemática ;::: 1.5 kpc. 
-Usando las relaciones empíricas, para RSN galácticos, [NII]/H0 -diámetro y .X6717 / .X6731-
diámetro (Daltabuit et al., 19i6), Dennefeld (1980) a partir de. un cociente de líneas de 
azufre .X.X6717, 6731 de 1.2 derh·a un diámetro de 30 a 40 pe y de ahí una distancia de 2.9 
a 3.8 kpc. 

h. Resultados 

Tomando el centro del remanente que da Green (1991) 

°' = 15h14moo• 

ó = -56°00' 

obtenemos la distancia de dicho centro a diferentes puntos de la nebulosa, y de la reducción 
de los datos se obtienen las velocidades VLsR para tales puntos, con lo cual se grafican las 
velocidades como función de la distancia al centro como se muestra en la gráfica 5.1, de 
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Figura 5.6 Imagen de MSH 15·56, tomada con el filtro Ha: por van den Bergh (1979) en el telescopio CTJO-de 

4m. La placa cubre un campo de 35'. 
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Figura 5.7 Imagen Ha obtenida de las oln:;ervaciones hechas con un Fabry-Perot de barddo para éste trabajo, 

en esta imagen se logran obser\"ar más filamentos cerca de Ja región central y además 1 se obsen·a e] cascarón 

completo de la contraparte óptica con las mismas dimeu~ioncs que en radio (fig. 5.8), .El campo cubierto es de 

36'. 
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Figura 5.8 Mapa en radio de MSH 15·56 tomado por CJark et al. (l9i5), a la misma escala que Ja figura 5.6, 

la parte sombreada muestra la emisión Ha, detectada en trabajos enteriorcs a este, proyectada sobre el mapa en 

radjo, 
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. . ' 

donde se logra observar que en el campo existe una ~egión HII qtie podría' estar asociada 
al remánente. "''"·. e.· 

De.est!l. griifica{~e ~bt,i,(!~en'~elocic11l~e~;Yti"'R.• ~~iíllK)<mílli0~.~e}9 ~~/~~iY /.·· 
-107'km/seg.respecti\•arrienté;ae•aquí•se óbtiene Ja,,véloCidad a,"ja que;se m:;ieve'eJ'sistéina • 
que• es ·<le•.·.·.•' <·· • t . ···"/•··.•;~'.''''tSt:'i$;; fi;~· "';/',~iT'ii\\§;•~r·;~:/i··!JtL··•\.};·'•.;;t:;•:s/~;r; :;:.,; :;· 

l'.¡5 ':= ~58±.6 k!TI/ség: t; :~i~ ~.; · · '" 
AJ·; iguál que .. el1• RCWS6,'J~ in~e~tidul11~re eril.~~.\reJ~~idá,d ·'sé.~ó~Kienécorisiderándo 

a la región HII asociada al remanente: Como Ja)ongi.(Ud~gÍi.J,áéÚS~ paÍa este resto es de 
326. 0 3 se obtiene una distancia cinemática de:• · · · · 

de = 4.3 ± 0.9 kpc. 

Este valor para la distancia, junto con su incertidumbre, concuerda con los Yalores 
más altos dados anteriormente por otros métodos. La incertidumbre en la distancia 
cinemática es grande debido a que realmente se tienen pocos puntos para los que se les 
calcula la velocidad (gráfica 5.1), ya que aunque se logran detectar más filamentos que los 
observados por otros autores (fig. 5.7), no es posible obtener las velocidades radiales de 
estos nuevos filamentos puesto que su emisión es más débil que la de las líneas del cielo 
nocturno. 

Tomando el radio angular del remanente de 18' se obtiene un radio lineal de 

R = 22.5 pe 

y una velocidad de expansión del remanente de 

V. = 49 ± 9 km/seg. 

Como se puede observar, el radio del remanente es muy grande y su velocidad de 
e>..1Jansión pequeña, lo cual nos hace pensar que se encuentra en una de sus últimas fases 
evolutivas. Por lo cual sólo se calculan los datos para la fase radiativa. Usando la ecuación 
(2.8) se obtiene que la edad del remanente es de: 

t = 1.4 x 105 años fase radiativa. 

Tomando en cuenta la densidad electrónica obtenida espectroscópicamente por 
Dennefeld (1980) de 360 cm-3 (para una temperatura de 104 ºI<) obtenemos una densidad 
pre-choque de 14.4 cm-3 al considerar un choque radiativo y al tomar la ecuación (2.9) 
obtenemos la energía depositada al medio por la explosión de SN. 

E 0 = 4 X 1051 erg fase radiativa. 

Regresando a la gráfica 5.1 obsen·amos que hay una región HII que se mueve a una 
velocidad promedio de 

VRHII = -55 ± 6 km/seg, 

con lo que se encuentra que está a una distancia cinemática de 

dRHII = 4.1 ± 0.9 kpc, 

que es muy similar a la distancia obtenida para MSH 15-56, por lo que concluimos que 
existe una relación entre el RSN y Ja región HII. 
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5.3 MSH U-61 

a. Informació11bibliográfica 
·La. cÓincidericia de los contornos en radio de MSH 11-Gl (0290,1-0.8} con la nebulosa 

óptica qu~ detectámos es bastante buena (fig 5.9). Kirshrier y Winkler.(1979) enc11ent~an 
que el. cociente [SII]/Ha para la nebulosa óptica es el de 'un r~rriariente de supernová al 
igual que el índice espectral en radio a = -0.62. La polarización de.la fuente ha sido 
detectada a 5GHz por Milne y Dickel (1975). .. . . . 

Kirshner y V1Tinkler (1979) detectaron la contraparte óptica'de este remanente , sin 
embargo la emisión que ellos detectan es difusa comparada.con la imagen obtenida en este 
trabajo . 
...: Las estimaciones de la distancia a este remanente obtenidas por medio de la relación 
E- 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 más reciente de 4.6 kpc 
(Allakhverdiyev et al. 1986). 
-Los estudios hechos de la absorción de la línea de 21 cm muestran dicha absorción 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 absorción de la línea de 21 cm está 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) 

a= 11 ho1 moo· 
li = -60°40' 

se obtiene la gráfica de velocidades radiales que se muestra en la gráfica 5.2. De ésta se 
observa que hay material a muy alta velocidad(~ -117 km/s) acercándose, sin embargo, 
no existe la posibilidad de que las componentes a velocidades positivas ( ~ 10 km/s) 
correspondan a una región HII superpuesta, ya que tal velocidad no corresponde a la 
velocidad de rotación de la Galaxia, por lo que deducimos que estamos obsen·ando los 
desdoblamientos, es decir tanto el material que se aleja como el que se acerca. Además, 
conforme nos aproximamos al centro del remanente estos desdoblamientos aumentan. 
También cabe hacer notar que los máximos ensanchamientos corresponden a la parte más 
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: 

V.is = -43 ± 7 km/seg. 

Tomando l = 290. 0 1 se obtiene una distancia cinemática de: 

de = 4.6 ± 1.2 kpc. 

Considerando que el radio angular del remanente es de 6' se obtiene un radio lineal de: 

R= 8.4 pe. 
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Figura 5.9 Mapa en radio sobreput·~to a la im:1gc11 H 0 oblt•nida con un Fabry-P<•ror de.barrido. A es el RS.N 

G290.l~O.S (1!SHJ1·6l) y Bes G2E-9.9-0.8. los asteriscos muestran estrella~ de campo de tipo cspectr:il tardío 

(FS, MO, MO y 1(2). 

47 



Gráfica 5.2 
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fase radfativa. 

Cabe hacer notar que no se tien.e información sobre la densidad pre-choque ni sobre la 
densidad electrónica de la región. Sin embargo, ésta se puede estimar de nuestra medida 
de emisión límite (ME1;m=lO pe cm-6 ) por medio de !vIE=n~L y suponiendo que en la 
fase de Sedov .ó.R=R/12 (.ó.R el ancho del cascarón 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 0 -1 cm-3

, con lo que 
obtenemos: 

Eo = 8.1 X 1048 erg 

Eo = 1.7 x 1049 erg 

Este valor tan bajo de la energía podría deberse a dos razones: 

fase adiabática 

fase racliativa. 

a) Que el valor de la ME es un límite inferior debido a que el flujo Ha: e~tá muy 
absorbido, es decir, que en esa región la extinción es muy grande. Para conocer cuál es la 
extinción en esa región tendríamos que conocer el exceso de color de las estrellas que se 
encuentran en esa región, pero esto sería un trabajo posterior. 

b) Podría ser que la emisión óptica que se detectó no sea la contraparte óptica 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 energía. 

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

'.'/:?.T .··· : . ·. 
En este trabajo se realizó unéstudio:.ciriemlíticode la co~traparte óptica de tres 

remanentes de supernova galácticos:c RCV1~S6,·IÍ1SH•l5:56 y MSH 11-61, ya que a pesar 
de que se han detectado alrededo~ de 140 RSN en la Vía Láctea, sólo una cuarentena 
de ellos son visibles en el dominio óptico y ultravioleta y sólo para estos RSN es posible 
hacer estudios detallados de su cinemática. Estos estudios cinemáticos son escasos y están 
concentrados en pocos RSN. Las observaciones de los tres RSN estudiados en esta tesis, 
fueron realizadas con un interferómetro Fabry-Perot de barrido, con el objeto de conocer 
mejor su cinemática. Para ello se les determinó su velocidad de expansión, edad, energía 
depositada al medio interestelar y sus distancias cinemáticas, las cuales se compararon con 
otras determinaciones. 

Para obtener las propiedades cinemáticas 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, observándose en todos una expansión y en dos de 
estos remanentes (RG\V86 y MSH 15-56) una componente de gas ionizado que permea al 
campo, que bien podría tratarse de una región HU. Al obtener las distancias cinemáticas 
de RCW86, MSH 11-61 y de las regiones HII se encontró que existe una relación RSN­
región HII, ya que la distancia calculada al remanente y a la región HII resultó ser muy 
semejante en ambos casos, pero no sucedió lo mismo con MSH 11-61, ya que en este caso 
también se encontró una componente de gas ionizado que permea el campo, sin embargo se 
descartó la idea de que se tratara de una región HII, ya que tal velocidad no corresponde 
a la velocidad de rotación de la Galaxia. 

Al hacer una comparación de la distancia cinemática calculada aquí con otras 
determinaciones, se encontró que en el caso de RC\V86 es muy similar a la calculada 
por \Vesterlund (1969) para una asociación de estrellas OB en esa región, lo que indica 
que estas estrellas son las que ionizan la región HII asociada a este RSN. Esta distancia 
también coincide con la calculada por medio de la relación ~-D (Milne, 1970). Pero la 
obtenida en este trabajo es más precisa, ya que existe mucha incertidumbre al utilizar 
dicha relación, como se explicó en la sección 4.2. De la distancia obtenida a RC\V86 se 
derivó una edad mayor que la calculada al considerar a RC\V86 como el remanente de la 
supernO\·a AD185, esto coincide con los estudios históricos de Huang y Moriarty-Schieven 
(1987) y los de Thorsett (1992) al asociar el pulsar debido a la explosión de AD185 con 
otro RSN: RC\V89. 

En el caso de MSH 15-56 se encontró una distancia cinemática mayor que las 
obtenidas anteriormente a través de la relación ~-D (Allakhverdiyev et al. 1986 y Clark 
y Caswell, 1976), de absorción de HI (Caswell, et al. 1975) y espectroscópicamente 
(Dennefeld, 1980), sin embargo, para este remanente se tienen muy pocas componentes 
de velocidad, ya que la emisión del remanente resultó más débil que la emisión del cielo 
nocturno. También se calculó su velocidad de expansión, edad y energía. 
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La distancia calculada para MSH 11-61 cae dentro del rango de distancias calculada 
anteriormente mediante la relación ~-D y Clark y Caswell, 19i6) y absorción 
de la línea de 21 cm (Goss, et,al. ,l9i2). la energía calculada no corresponde 
a valores típicos para RSN, que la emisión detectada realmente 
provenga de MSH 11~61. . . 

IvISH 11-61 

Radio 

Velocidad de expansión; 

Densidad pre-choque 

Tipo de RSN 

Fase evolutiva 

Edad 

Energía inicial 

AsodaCión con una regiori HII sí 

( ) Valores inciertos. 

Como tenemos una muestra muy pequeña, resultaría importante poder realizar 
observaciones con un interferómetro Fabry-Perot de barrido en más remanentes de 
supernova galácticos para analizar si existe una relación RSN-región HII, como es el caso de 
los RSN en las Nubes de Magallanes y para determinar mejor la distancia a estos objetos. 
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