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Resumen

Se presenta un estudio de la evolucion morfologica y emision de un remanente de
supernova (RSN), considerando que primero se expande en el interior de la burbuja
formada por el viento de su estrella progenitora. Se tuvo en cuenta los casos en que el
viento estelar estd o no magnetizado. Ademas, el medio interestelar posee un campo
magnético uniforme.

Este estudio se llevd a cabo mediante simulaciones magnetohidrodinamicas, em-
pleando el codigo GUACHO (3D, paralelizable). A partir de los resultados de las
simulaciones se realizaron mapas de distribuciéon de densidad y de emisién en radio
(sincrotrén) y rayos X térmicos. Se encuentra que las burbujas estelares magnetizadas
tienen efectos importantes en la emisiéon de los RSN a edades tempranas. Conforme

pasa el tiempo, este efecto se disipa.
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Abstract

A study about the morphological evolution and emission of a supernova remnant
(SNR) is presented; it is considered to first expand inside the bubble shaped by the
wind of its progenitor star. The cases in which the wind is either or not magnetized
were considered. Additionally, the interstellar medium has a uniform magnetic field.

This study was developed through magnetohydrodynamical simulations using the
code GUACHO (3D, parallelizable). Density distribution and radio (synchrotron) and
thermal X-ray emission maps were drawn from the results of such simulations. It is
found that the magnetized stellar bubbles have crucial effects on the emission of the

SNR at early stages. However, as time goes on, this effect dissipates.
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Capitulo 1

Remanentes de Supernova

1.1. Supernovas

Las supernovas (SN) son eventos altamente energéticos que ocurren al final de
la vida de algunas estrellas, dependiendo de la magnitud de su masa. Para que una
estrella conserve su morfologia cuasiesférica y desarrolle una vida cuyas fases y reac-
ciones se den de manera estable y prolongada (en tiempos de hasta miles de millones
de anos, en estrellas de baja masa), la oposicion de interacciones gravitatoria (pro-
ducida por la masa interna de la estrella) contra radiativa en estrellas de alta masa
(producida por las interacciones nucleares en el interior) o presion térmica en estrellas
de baja masa tienen que resultar en un equilibrio hidrostatico que no permita que la
gravedad colapse la estrella y que la radiacion o disolucion del fluido con el medio
circundante no la disipe.

De manera general las estrellas a lo largo de su vida producen radiacion mediante
la colision de niicleos en su interior que, como consecuencia, generan nicleos atémicos
mas pesados y emitiendo fotones. Comienzan fusionando niicleos de hidrégeno y helio,
obteniendo ntcleos atémicos mas pesados y produciendo radiaciéon electromagnética y
particulas como positrones y neutrinos. De esta forma se generan fuerzas radiales hacia
el exterior mediante el fenémeno de presion de radiacion. Este ciclo es limitadamente
sostenible ya sea porque la energia de los nucleos no es suficiente para continuar los

procesos de manera significativa, o porque el proceso de nucleosintesis necesitaria
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absorber energia para ocurrir (tal como es el caso de fusionar nucleos de hierro), pues
es necesario superar la interaccion repelente que imprimen los protones de un nicleo
sobre los de otro, es decir, que tengan suficiente energia cinética o, macroscopicamente,

que la temperatura sea suficientemente alta. Entonces, se tienen dos posibilidades:
= ¢l colapso violento del niicleo y eyeccion de las capas exteriores de la estrella
= la explosion de la totalidad de la misma.

En cualquiera de estos casos se tiene un evento de supernova.

Particularmente son de interés para esta tesis las denominadas como Ia y II. Las
primeras consideran de un sistema binario (i.e. un par de estrellas orbitandose mu-
tuamente, de las cuales una es una enana blanca) cuyas masas y densidades permiten
que la enana blanca consuma la masa de la companera formando un disco de acre-
ciéon alrededor. Si las condiciones son propicias, la enana blanca alcanzaré el limite de
Chandrasekhar (aproximadamente 1.44M ), momento en el cual la fuerza gravitato-
ria no podra ser equilibrada con ningtn fenémeno interno (en particular, la presion
de degeneracion, debida al principio de exclusion de Pauli) y se dara el colapso. Las
SN tipo II se dan cuando la estrella ha llegado a agotar su combustible nuclear y
tiene un nucleo de hierro y niquel, imposibilitando la consiguiente fusiéon de ntcleos
mas pesados. Cuando este denso niicleo alcanza la masa de Chandrasekhar el equi-
librio hidrostatico que mantiene la estrella se vuelve insostenible y deviene en una

supernova.

1.2. Remanentes de Supernova

La explosion libera alrededor de 10°! erg en cuestion de segundos. Unicamente
una fraccion de esta energia (del orden del 1 %) produce el intenso aumento en brillo
cuya visibilidad desde la tierra le vali6 el nombre y clasificacion inicial de “nova” (por
entenderse como una nueva estrella). El resultado de la SN es todo el material eyectado
expandiéndose y empujando el material presente en el medio interestelar circundante

(MIEC) vy, si es el caso, la estrella de neutrones o agujero negro resultante en el
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centro. Esto se denomina remanente o resto de supernova (RSN), i.e. el contenido
del espacio encerrado por la onda de choque. Aunque el proceso de explosion, la
SN, no es particularmente entendido a detalle, los RSN tienen la bondad de ser
observables por cientos de miles de anos desde su concepcion, por lo tanto es posible
desarrollar modelos y contrastarlos con observaciones. Ademas, la huella dactilar que
las caracteriza es que son fuentes de emisién no térmica en radio, producida por la
aceleracion de particulas cargadas.

Es intuitivo esperar como resultado de una SN un RSN esférico concéntrico a
la estrella progenitora, sin embargo diversos factores tanto endégenos como exdge-
nos explican las simetrias y asimetrias distintas a la esfericidad observadas en RSN

identificados.

1.2.1. Clasificacién Morfolégica

Actualmente se propone una clasificacion de los RSN mediante sus caracteristicas
morfologicas, al ser observadas en radio (sincrotron, cuya emision es la huella dactilar
de un resto de supernova) y rayos X. No necesariamente hay una correlacion clara
entre éstas y los tipos de SN de las cuales fueron resultado, sin embargo la emision

que los RSN presentan en radio son la huella dactilar que los identifica:

= Remanentes tipo céscara:

En este caso la emision tanto en radio como en rayos X adquiere la forma de
una cascara. La region en la cual domina la emisién es la zona de choque del

frente con el MIEC. Un ejemplo es el remanente de Tycho.(Figura 1.1a)

= Remanentes plerionicos:

Este tipo de remanente muestra mayor emision en el interior del area delimitada
por la onda de choque. Esta emision se produce por la interaccion de electrones
relativistas internos con un pilsar o una estrella de neutrones en el centro a la
cual rodean. La nebulosa del cangrejo es un ejemplo de este tipo de RSN.(Figura

1.1Db)
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= Remanentes compuestos:

También denominados de morfologia mixta, su apariencia no es igual en distintas
regiones del espectro de emision. La subcategoria de compuestos pleridnicos
abarca aquellos que atin con actividad producida por un pilsar central, le rodea
una céscara visible, como ejemplo se tiene el RSN Kes 75 (Figura 1.1c). Los
RSNs térmicos compuestos presentan apariencia de cascara en el espectro de
radio (no térmico) pero en rayos X la emision se concentra en el interior. Sin
embargo carecen de la presencia de un pilsar y esta emision es resultado de la
temperatura del plasma y la conduccion térmica, W44 es un RSN que presenta

esta morfologia. (Figura 1.1d)

(a) Remanente de Tycho (b) Nebulosa del Cangrejo

(c) RSN Kes 75 (d) RSN W44

Figura 1.1: Ejemplos observados de cada categoria de RSN. (a)Créditos:NASA / CXC
/ F.J. Lu Chinese Academy of Sciences et al.(b) Créditos:NASA, ESA, J. Hester, A.
Loll (ASU)(c) Créditos: Rayos-X: NASA /CXC/NCSU/S. Reynolds; Optico: PanS-
TARRS (d) Créditos: ESA/NASA
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1.2.2. Evolucion de RSNs

El violento colapso anteriormente descrito provoca la liberacion de parte impor-
tante de la energia gravitatoria impulsando la masa eyectada con velocidades iniciales
de alrededor ~ 10* km s~!. Como este cascaréon es mucho mas denso que el medio
circundante (gas o vientos estelares), se expandira libremente en una primera etapa
y cuando haya barrido aproximadamente una distancia equivalente al camino libre
medio del MIEC se genera un choque por colision.

La evoluciéon de un RSN puede dividirse como aproximaciéon en cuatro fases, cla-
sificadas de manera empirica por el comportamiento e interaccién del material con el

MIEC y la tasa a la cual se expande con respecto al tiempo [1, 2|:

Expansion libre

Se denomina asi al periodo iniciado por la explosion de la SN, durante el cual la
masa barrida por el material eyectado es menor a la masa inicial expulsada. El radio de
la esfera descrita varia de manera linealmente proporcional al tiempo de evolucién.
La expansion del material es practicamente libre y sus caracteristicas dependeran

fundamentalmente de las condiciones iniciales.

Rt (1.1)

Sedov-Taylor o Expansion adiabatica

Durante la etapa de expansion libre, el frente de material eyectado virtualmen-
te no sufre desaceleracion, sin embargo, cuando el material barrido adquiere masa
suficiente (excediendo la masa inicial eyectada), el material eyectado sufre oposicion
a su expansion. La disminuciéon en esta tasa se cuenta como puramente mecénica y

durante esta etapa la expansion radial es aproximadamente:

R o ¢4 (1.2)
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Fase radiativa

Durante la etapa de Sedov se asume adiabaticidad, sin embargo para el final de la
misma las pérdidas por radiacion son suficientemente importantes ya que la emision se
vuelve mas eficiente al bajar a cerca de 10°K la temperatura del gas. Se ha perdido
alrededor de la mitad de la energia inicial y su energia térmica es minuscula. La
materia que atraviesa el frente de choque se enfria rapidamente haciendo que el objeto

se vuelva un cascarén muy delgado, asi la tasa de expansion cae a aproximadamente:

R oc t°2° (1.3)

Dispersiéon

Esta etapa es caracterizada por el final de interacciones violentas con el MIEC,
la expansion se aproxima a la velocidad del sonido en el MIEC, por lo que los movi-
mientos y fenémenos se vuelven comparables con aquellos movimientos aleatorios o
térmicos presentes en el medio interestelar. En este punto, el RSN se vuelve indistin-

guible del MIEC y se disuelve con él.



Capitulo 2

Fisica de ondas de choque y RSNs

Durante las primeras etapas de evolucion de un RSN, se puede describir su estruc-
tura de la siguiente manera: un frente de choque que barre y acelera el material en el
medio circundante, un choque de reversa que frena el material expulsado por la estre-
lla y entre ellos una discontinuidad de contacto que separa los materiales barridos por
ambos choques. Debido a esto es que se hace importante entender como cambian las
propiedades del fluido cuando este cruza alguna de estas interfases. Para los intereses
de este trabajo, las interfases se pueden considerar como superficies o cascarones de

grosor despreciable.

2.1. Condiciones de salto de Rankine-Hugoniot

Para describir las relaciones entre las magnitudes fisicas en cada region del sistema
hay que partir de las condiciones de salto de Rankine-Hugoniot.

Estas relaciones se basan en principios de conservacion del flujo de masa, momento
y energia a través de la interfase, se asume que no hay fuerzas externas y que no existen

pérdidas de energia, por ejemplo por radiacion. 4, 3]:

= conservaciéon de masa

dup+V - (pil) = 0 (2.1)
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Figura 2.1: Diagrama ilustrativo para la descripcion de la interfase.

= conservaciéon de momento

O (pil) +V-TI=0 (2.2)
tal que:
IT = puu + Po (2.3)
con & el tensor diagonal de entradas 1 y II el tensor de momento.
= conservacion de energia
OE+V - -[u(E+P) =0 (2.4)
tal que
2
pu P
EF=—+4+— 2.5
> T (2.5)

donde E, p, 4y P son respectivamente la energia, densidad, velocidad y presion del

fluido y el cociente de calores especificos.
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De la primera condicion se deduce el siguiente anéalisis:

Op + 'V - (pi) = Opp + (Vp) - i + p(V - @)

= 0 + (Oup)uy + (Oyp)uy + (0:p)u, + p(Opuy + Oyuy + 0,u,) =0

Luego de imponer la condicién del caso estacionario, i.e. 9;p = 0 y proponiendo que
el sistema de referencia se desplaza con la interfaz tal que Z es perpendicular a esta,

obtenemos:
(0:p)us + p(O:uz) =0
Renombremos u, como u, lo que nos da que:

(0:p)u+ p(0:u) =0

= 0:(pu)

A continuacion, integramos en una distancia € (infinitesimal) alrededor de la interfase

sobre la coordenada z:

/ 0.(pu)dz =0

de donde, como consecuencia del uso de coordenadas y las condiciones de movimiento

del sistema:

Eaz(pu z = d Yz
[ o= [ 55

que por regla de la cadena:

= P2U2 — P1U1

=0
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que nos da la conservacion de flujo de masa
P1Ul = PaUz = m (26)

con 1 el flujo de masa por unidad de area.

De la ecuacion 2.2, dada la condicion estacionaria en que dy(pu) = 0:

O(pu) + V- I1 =V - (putd) + V - (P$§)
= (Vp)-ui+ pV - (ti) + (VP)-d+pV -6
= (Vp) - it + pV - (u*22) + (VP) -6 =0

y dado que 4 = uz:
Il = pu®22 + P§
entonces:

VI = u3(Vp) - 25 + pd’s + (VP) - §
= u?0.p2 + po.u*2 + (VP) -6
= 0.(pu*)z + (0.P2) - &
= 0,(pu®)2 + 0. P2

= 0.(pu* + P)2 =0
lo que implica:

O.(pu* + P) =0
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ahora, integrando en un radio ¢ alrededor de la interfase, de manera anéloga al caso

anterior:
(23 + P2) = (prui + P1) = 0
derivamos la condicién de conservacién de momento
pru 4 Py = pous + Py (2.7)

con P las presiones de los gases en cada lado de la interfaz.

De la ecuacion 2.4 tenemos:

OE +V -[i(E+ P)] =V -[i(E + P)]
=(V-u)(E+P)+u-V(E+P)
= (Ou)(E+P)+u-0,(E+ P)z
= (0,u)(E + P)+u0,(E + P)
= O:[u(E + P)]

volviendo a integrar sobre una vecindad € en torno a la interfase:
u2(E2 + PQ) = ul(El + Pl)

y dado que, para un gas ideal:
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entonces:

2 2
P2Us Py p1LUy P
= P
2(2 +7_1+2) m(2 +7_1+ 1)
2 2
pauy VP piuy P
<
A o) mu o)
(v — 1)pau3 (v — 1)prug
— P) = P,
U2( 2y 2) Ul( 2y 1)
p1 2y P2 P2 2 p1

@_ —_— —_— =

Py 2 pip2 p2 Y 2 papr
e gty el my Ln m b
p1 Y2 pip2 P2 Y2 p2p
prvzg Ly uly g lyu wh,
ui - p1 Y2 pip2 P2 Y2 pap

1. u: P 1w P

e W e T R Rl e R

uy p1 Y2 p2 Y2 p;

1. u: P 1. u? P
<:>(__)@ _2:(1__)ﬁ -1
72 p2 2 m
2v P 2~ P,
<:>u%+_7_2_ %_’__’Y_l
v—1p2 y—1p

que es la condiciéon de conservacion de la energia

v P

1 v B
y—1p1 2

o v B 1
Loy—1py 2

u3 (2.8)
Esta tltima ecuacion es resultado de ignorar pérdidas radiativas y suponer que no
hay intercambio de calor, i.e. un choque adiabatico.
Ahora, retomando el resultado anterior:
2v P, 2v P
- SR Y N (2.9)
Y=1pm 7= 1p
de 2.6: uy = pyuy/ps, sustituyendo esta igualdad en 2.7:
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sustituyendo en 2.8:

2_7ﬂ+u2: 2y PlU%+P1—p%U%/P2+P%U%
y—1p ' y-1 P2 03
2y pui+ P v+ 1t
=1 p v—1 p3

con un poco de algebra:
P
02Pﬂ%;f+@—1M@—2wﬂmﬁ+lw4wv+nﬁﬁ

y calculando las raices del polinomio, la solucién no trivial es:

_ (v + Dprui
P2 = pP1 3
29P1 + (v — Dprug

manipulando este resultado, observamos:

m_y—1 2y B

= 2.10
pr Y+l y+1pu (2.10)
lo que para velocidades, implica:
—1 2y P
2 _7 S (2.11)

w v+l v+ 1pd

reescribiendo este cociente en términos de niimero de Mach M = u/c con ¢ = vP/p

y ¢ la velocidad del sonido en el gas:
up, y—1 2 1

=t ——— 2.12
w  y+1 g+ 1M} (2.12)
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y de manera similar:
P. 2 —1
2 2 Prp 70 (2.13)
P v+1PR v+1

P 2 -1
2 _ _7]\/[12_7_ (2.14)
P oy+1 v+1

2

En casos tales que M} >> 1

i.e. cuando estamos en la condicién de un choque

fuerte, las soluciones se aproximan como:

2p1
_ 2.15
S (2.15)
2P
=2 (2.16)
v+1
y
1
p_or—- (2.17)
p2 v+ 1

que es el valor maximo de salto en densidades para un choque adiabatico. En este
ultimo caso, si consideramos un gas monoatomico (v = 5/3), resulta que este cociente

es:
P2
= =4 2.18
- (2.18)
Finalmente, para obtener la expresion del salto de la velocidad en el choque sustitui-
mos 2.6 (conservacion de flujo de masa) en 2.18 de tal manera que:
U2 1
U1 N 4

(2.19)

2.2. Modelo de pistén

Un modelo ilustrativo aproximado para la evolucién de un RSN joven es el modelo
de piston, en el cual se trata al material eyectado como un piston que empuja al medio
interestelar circundante menos denso.

Durante las primeras dos etapas, las pérdidas de energia por radiaciéon son insig-
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nificantes y la caida en temperatura de la masa eyectada es minima, en consecuencia
se puede desarrollar un modelo que utiliza hipoétesis fuertes para simplificar el pro-

blema.[5] Para ello se considera:

= Separacion del sistema en tres regiones bien definidas: interior del pistén, region

de material barrido y medio interestelar.

= Homogeneidad de los fluidos, que dan como consecuencia una simetria esférica

(lo cual reduce el problema de tres dimensiones a uno de una dimension radial).

= No hay pérdidas radiativas de energia, es decir: la energia cinética e interna se

conservarll.

» Kl piston es una region suficientemente delgada

P+

Medio no ,
perturbado

Pistén

Material del
medio circundante
barrido

Figura 2.2: Diagrama de configuracién del modelo del piston.

Esta deduccion aplica para la etapa de Sedov-Taylor[3], ya que atin no hay pérdidas
radiativas, pero la masa barrida ya ha superado a la expulsada en el pistén, por lo
que la expansion libre ya no es valida. La figura 2.2 muestra la configuraciéon en la que
esta el remanente bajo estos supuestos. La temperatura en el medio no perturbado se

aproxima como nula, tomando hipotesis de gas ideal, también la presion es nula, por lo
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que el numero de Mach tiende a infinito. Asi, para un choque adiabatico, retomamos

el resultado de la subseccion anterior de tal manera que:

;-1

El grosor h del cascarén que contiene al material barrido cumple (asumiendo que todo

el material barrido esté contenido en él):

4
_§EP1T3::L4Fp2T2h (2.21)
lo que implica que:
1 -1
h=-(1"2)r (2.22)
3\7v+1

Para este modelo, proponiendo un gas monoatémico v = 5/3, por lo que h = 0.083r,
asi que es sensato asumir un cascarén delgado de material barrido. Esta condicion
nos permite tomar la velocidad de todo el gas como una velocidad promedio. Ahora,
en el sistema de referencia del gas no perturbado (i.e. fuera del sistema de referencia

del choque), la velocidad del gas chocado es:

2’LL1

U: —_ =
Uq U2 ’y+1

(2.23)

Ahora, conforme el cascaron se expande, adquiere momento radial de manera que:

dmv) d (47 4 2y
= — | = 2.24
dt ﬁ(Spﬁ7+1) (224)

Esta ganancia en el momento tiene que ser imprimida por la presiéon que empuja
al cascaron desde adentro. Supongamos que la presion que empuja al cascarén de
material barrido es proporcional a la presion en el cascarén, i.e. AP,. La aproximacion
de choque fuerte nos dice:

pruf (2.25)

T+l
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entonces:

pruj (2.26)

d (4r 5 2wy 5 2
Sl (el — 4nA
dt(3p”7+1> T

entonces:

d
7 (rPui) = 3Ar*u; (2.27)

Ahora, u; es la velocidad con la que el choque avanza en el medio no perturbado,

entonces:

% (r*7) = 3Ar22 (2:28)

Propongamos una solucién de la forma r = ct? y al sustituir:

d [ padlet®)) L pad(ct)?
o ((ct ) 0 )= 3A(ct”) o

d ((5d®)\ ., 2d)’
= 7 (t i = 3At i

— % (#2012 1) = 3ALPB (101

d

= = (") =348 (t1)”

— (4b— )bt = 3422 (1)
= (4b— )72 = 3APp1*0 2

= (4b— )t = 3Ap" 2

e (4h—1) = 3A4b

b= 2.29
4—3A ( )
entonces concluimos que:
roc ¢ (2.30)
asi, la velocidad:
Uy o< £33 o p34-3 (2.31)

Consideremos que para una onda adiabatica, la energia de la explosion se conserva
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en energia cinética y energia interna. La energia cinética es:

14 5
—— 2.32
23:017“U (2.32)

y la energia interna por unidad de volumen es p/(y — 1). La cavidad interna contiene
poca masa y abarca la mayor parte del volumen del sistema. Asi, la energia interna

la podemos aproximar como:

4 AP
o L2 (2.33)
3 v—1
entonces: )
4 1 2 A 2pu3
E="Tp3 | op (22 ) 4 £ 2 (2.34)
3 2 v+1 y—=1v+1
De donde:
E o< r’uf o = (2.35)
y como la energia se conserva, 6A = 3, i.e. A =1/2, por lo tanto:
roct?? uy oc t73/5 Py ox t79/° (2.36)

que es consistente con otras propuestas en la literatura [2].

2.3. Regiones del choque

Con base en el tratamiento anterior, conviene ilustrar las regiones en las que se
divide el un RSN y a las cuales nos referiremos de ahora en adelante. Este esquema
es valido en las primeras dos fases evolutivas del remanente.

De afuera hacia adentro:

= Medio interestelar no perturbado: La regiéon del medio circundante que no ha

sufrido cambios debido a la expansion del remanente.

= Choque principal: El frente que separa la region de material del MIE barrido

de la regién no perturbada.
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MIE chocado: El cascaréon que contiene el material del MIE que ha sido barrido

por la expansion del remanente.

» Discontinuidad tangencial: El frente que separa el material del MIE chocado del

material expulsado chocado.

= Material expulsado chocado: El cascarén que contiene la mayor parte del ma-

terial eyectado en la explosion, y que fue chocado por el choque inverso.

= Choque inverso: El frente que separa ese cascarén denso de la cavidad interior
con material de baja densidad, como su nombre lo indica, este frente evoluciona
en sentido opuesto (desde el marco de referencia del choque principal) al choque

principal.

El diagrama 2.3 ilustra las regiones anteriormente descritas.

MIE barrido

Figura 2.3: Diagrama de etiquetas de las regiones del RSN



Capitulo 3

Vientos Estelares

En la realidad se observan RSNs cuya morfologia no es perfectamente esférica, ya
que existen objetos que presentan asimetrias e inhomogeneidades en la distribucion
del material y de la emisién. Como ejemplo esta la Nebulosa del Cangrejo cuya geo-
metria es oblonga y cuyo cascaréon no es liso; o Tycho, cuya emision esta claramente
cargada hacia un hemisferio. Las explicaciones para estas estructuras son variadas y
dependen del tipo de progenitora, como asi también de las caracteristicas del medio
interestelar circundante. Algunas condiciones que pueden causar estas asimetrias son:
inhomogeneidades en la distribucion de material de la estrella progenitora, un MIE
inhomogéneo, rotacion de la estrella progenitora, desplazamiento de la progenitora re-
lativo al MIE, que la progenitora sea parte de un sistema binario, influencia de campos
magnéticos de objetos cercanos o vientos estelares magnetizados pertenecientes a la

progenitora. [8, 6, 7, 9]

3.1. Viento Magnético

Si ademas del campo generado por la estrella, hay un campo magnético externo,
este también interactuara con el movimiento del plasma eyectado en la explosion de
SN.

Las siguientes ecuaciones son validas para una estrella en rotaciéon y un viento

lento, el cual es el modelo de viento de Parker [10] aplicable a nuestro Sol.

20
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Emplearemos las ecuaciones MHD para describir el viento solar:

on
o + V- (nU) =0, (3.1)

que es la conservacion de masa, donde n es la densidad de particulas y U la velocidad

del fluido.

nm%—g +nm(U-V)U =-Vp+J xB+F, (3.2)

que corresponde a la conservacién del momento, con m la masa de una particula, p
la presion, J la densidad de corriente, B el campo magnético y F la resultante de las

fuerzas externas. Para la energia, se tiene:

2
%(gnkT + ”";U ) +V- (gnkTU +nmU?U — WT) =J-E+F-U, (33)

tal que p = nkT.

3.1.1. Modelando el viento estelar

E. M. Parker, inici6é su modelo del viento solar considerando una estrella sin campo

magnético ni viscosidad por lo cual, las ecuaciones anteriores se reducen a:

V-nU=0 (3.4)
nm(U - V)U = —Vp+ nmg (3.5)
p = (ni +ne)kT (3.6)

Este modelo de expansion del viento solares similar a un fluido a través de una
tobera o boquilla de Laval (una superficie de revolucién que converge y después se
abre). Un fluido compresible recorriendo un volumen de revolucion cuya superficie
transversal va disminuyendo (boquilla convergente) tiene la propiedad de, si p,, es la
densidad de masa:

pm AU = cte (3.7)
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donde A es la superficie transversal al movimiento del flujo y U es la velocidad de flujo.

Si hallamos el diferencial de la ecuaciéon anterior y dividimos por p,, AU, obtenemos:

dp, dA dU

—+—+—=0 3.8

o T At (3.8)
De esta manera, la ecuacion de movimiento de Euler Vp = —p,,(U - V)U se reduce

a dp = —p,UdU, que es equivalente a :

d dp dpm
ap _ AP GPm . rar (3.9)
Pm dPpm Pm
Ahora, C? = di_i’ con Cj la velocidad del sonido en un gas, entonces:
dpm U
— = ——dU 3.10
Pm C? (310

Utilizando esto en el diferencial antes mencionado:

dA U? au
—=(=-1|— (3.11)
A C? U

resulta que dA/A es negativo dado que la condicién asignada es de reduccion de area
transversal al flujo, U aumenta en este mismo sentido, asi dU/U es positivo, por

U2
cz

lo que g—z -1 <0= < 1 = U < C,. De aqui se deduce que para alcanzar
velocidades supersonicas, el tubo tiene que comenzar a expandirse. Cuando dA/A se
hace 0, U resulta igual a Cy. La relacion seguird cumpliéndose con dA/A positivo
y U mayor que C,. Las lineas de flujo de material expulsado por la estrella caen
como el inverso del cuadrado del radio a consecuencia de imponer como condicién de
contorno que la presion se haga cero en el infinito, por lo cual velocidades supersoénicas
parecerian inalcanzables. Ahora, considerando el término de interaccién gravitatoria

de la estrella, Vp = —p,,(U - V)U + p,,g:

dp = —pnUdU — pygdr

3.12)
M (
= —p,,UdU — pmr—zGclr
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con g = %—24 ley de la gravitacion universal clasica, M la masa de la estrella, G
la constante de gravitacién universal y r la distancia medida desde el centro de la

estrella. La presion del fluido es:
P = pe + p;i = 2nkT. (3.13)

Como p,, = myn; + men, = n(m; + me) ~ nm; para un fluido globalmente neutro

con una sola especie de iones significativamente mas pesados que un electron =-

2 _ dp _ _dp
s dpm d(nm)

c R~ %Z—T Ahora, para eliminar la n implicita, utilizando r*nU = cte y

p = 2nkT se tiene:

(3.14)

dr T dr

mU2_1 dU__U_?“Qi Z _GMmU
2kT 72 2kTr?

Utilizando la condicién de proceso isotérmico, i.e. T' = cte [4, 10]:

U? dU GM\ dr
(@‘97—(‘@07 (3.15)

Esta expresion es valida cerca de la superficie, donde el campo magnético es casi

completamente radial, asi como en el caso en que la expansion del viento tiene simetria
esférica. Por otro lado, esta condiciéon también se satisface dado que en el viento
solar, la conduccién térmica electronica lleva a un perfil de temperatura vs. radio casi
isotérmico. [11].

Tomando el limite tal que T" — oo = Cy — oc:

aUu 2U

— ~—— (3.16)

dr r
= ‘fi—g < 0, dado que U y r son estrictamente positivos, es decir, en estrellas con altas
temperaturas, no se alcanzaran velocidades supersoénicas, ya que por mas alto que sea
el valor de U al inicio, siempre va a decrecer al avance.

Consideremos una estrella cuya atmosfera en expansion tiene una temperatura

menor. Ademas, supongamos que cerca de su superficie la velocidad del flujo es tal
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que U < Cy, es decir tenemos (Y

C—; —1) < 0. Si también se satisface que (2 — %) > 0,

tenemos ‘fi—g < 0, 1. e., la velocidad cae conforme crece la distancia. En cambio, para

(2 — %) < 0 resulta que % > 0 y por ende, la velocidad aumenta conforme la

distancia aumenta. Estas condiciones son las correspondientes a la soluciéon para un
viento solar.

Sea entonces:
© 202 4kT

(3.17)

Te

el radio al cual la velocidad del flujo se vuelve supersonica, al que denominaremos

distancia critica, para la cual se satisface que:

Ulr,) = C, (3.18)
' G
M
e 0, (3.19)

implica que tal distancia depende de %, a largas distancias, % — 0=

U? au  2U
— —1)— =~ — 3.20
(CSQ ) dr r ( )
g—g > 1 para r > r, % > 0. Analizando la expresion simplificada por proceso

isotérmico, si se ignora el término gravitatorio %, tal que la expresion resulta:
U? au - 20
1) = === (3.21)
C? dr r

lo que implica que si U < Cy para el radio cercano a la superficie, entonces siem-
pre permanecera menor a Cy, dado que % < 0, por lo cual no es posible obtener
velocidades supersonicas sin tomar en cuenta la interaccién gravitacional que ejerce
la estrella. La razon es que esta interaccion produce un gradiente de densidad con
respecto al radio que permite que la velocidad aumente en tal proporcion, recordando
que el resultado es consecuencia del analisis del momento.

Integrando la expresion 3.15 que considera el término gravitacional con respecto
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al radio, desde la distancia critica, se llega a la siguiente relacion:

U2 —-U? U r GM (1 1
T e () =am (L) (2o = 22
207 ! (UC) ! (TC> " C? (T TC) (3:22)
C? = 2kT/m, entonces:
U? —U? U r GMm (1 1
— ¢ _Inl=)=2n|— _— - = — 3.23
20?2 n(Uc> n(n) + 2kT (r rc> (3:23)

re = GMm/4kT y para nuestro modelo, la velocidad critica es la velocidad del

sonido, entonces:

U? - U? U r 11
S n(E) () G)

U? U r 4r,
Z__1-92 —\)=4 — —4 92
72 In (Uc> In (TC) + . (3.25)

[

entonces:

quedando:

U? U r 4r,
Z o =) =i (L) + e 2
i In (Uc) In <Tc> + " 3 (3.26)

Fisicamente, el término gravitatorio es el que produce el gradiente de densidad
suficientemente agresivo que permite el alcance de velocidades de expansion supersé-
nicas (n tiene que caer por lo menos como 1/72 ), el cual tampoco se encuentra en

estrellas muy calientes.

3.1.2. El campo estelar

Ahora, un modelo simple para el campo magnético asociado a una estrella

Lineas de corriente

La ecuacién para las lineas de corriente del viento solar se obtiene proponiendo dos

sistemas coordenados, uno rotando con la estrella y otro en reposo. Las componentes



CAPITULO 3. VIENTOS ESTELARES 26

del desplazamiento del plasma en ambos sistemas se relacionan de la siguiente manera:

Ur’ - U’r - UVS
Up=Uy=0

(3.27)
Uy = Qr —rc)cos(N\)

U¢/=0

donde € es la velocidad angular de la estrella, las cantidades primadas hacen referencia
al sistema en rotacion, (r,6, ) son las coordenadas esféricas usuales y A = 7 — 6 es
la latitud heliogréafica. La ecuacion diferencial de las lineas de corriente se obtiene de
dl x U = 0, donde dl es el elemento de linea de flujo y U es la velocidad. Es decir, son
lineas cuya tangente es en todo punto paralela a la velocidad instantédnea del fluido.
En coordenadas esféricas esto se representa:

dr  rdd  rsenfde

or _ Tav _ rsenvdp 3.28
U~ U U, (3.28)

que, utilizando 3.27 se reduce a:

dr rdo
Uvs ~ Qlr—r.) (3.29)

dado que U, = Uygy Uy = Q(r—r.)cos()). Integrando de r. ar y de ¢y a ¢ obtenemos

la ecuacion de lineas de flujo del viento solar:

U
LA ) P

Te Te Qr,

(¢ — ¢o) (3.30)

Deducciéon del campo magnético

La region de interés para conocer la forma del campo en el medio interplanetario
es para r > r.. El modelo supone que para regiones cercanas a la estrella, el campo
es principalmente radial y que rota junto con la superficie estelar. El viento fluye
radialmente hacia afuera en la superficie de la estrella, es decir las lineas de campo

de B y las lineas de corriente de U son paralelas y se mantienen paralelas en el resto
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del espacio (consecuencia de buscar soluciones estacionarias) [12]. Asi, la ecuacion
diferencial del campo del MIE tangente a la linea de corriente se obtiene de dlx U = 0.

En coordenadas esféricas:

dr rdf  rsenfdg

== 3.31
B, By By, ( )
Si ahora se tiene By = 0:
dr  rsenfd¢o
—_—=— 3.32
=" (3.32)
Luego, tomando en cuenta la ecuacion para las lineas de flujo del viento 3.28:
U B,
— = — 3.33

Suponiendo que la componente € del campo es nula y proponiendo simetria axial (i.e.

By =0y 52 =0):
10 1 0By 1 0By
‘B=0=—=—(rB, 34
v 0 r? T(r )+ rsen 00 * rsenf 0¢ (3:34)
se simplifica como:
10,,
~— 2 (r’B.) = :
=g, (" Br) =0, (3.35)
de donde:
2
B.(r) = B.(ro)<, (3.36)

siendo B,(r.) el campo magnético en r = r.. Sustituyendo esto en 3.33 y utilizando

la definicion de U, en 3.27, se obtiene [12, 10, 13]:

r2Q(r —r.)

B¢(7“) = BT(TC)ﬁ Uy s

COSA. (3.37)

En nuestro trabajo, extenderemos esta deducciéon del viento solar a otro tipo de

estrellas, en particular para una supergigante roja.
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Simulacion MHD

Se quiere estudiar la evolucién y emision de un remanente de supernova, el cual se
propaga en la burbuja estelar generada por su estrella progenitora. El viento estelar
estd magnetizado, el que primeramente interactiia con un medio interestelar de den-
sidad y campo magnético constantes. Para las condiciones del viento magnetizado,
empleamos las ecuaciones dadas en el capitulo anterior.

Las simulaciones se realizaron utilizando el cédigo GUACHO, escrito en Fortran
90.

Para preparar el entorno en el que se expandiria el RSN, se dejo evolucionar el
viento de la estrella progenitora, al que se lo consider6 magnetizado. En la tltimas
décadas, ha cobrado interés el estudiar el impacto del viento de la estrella progenitora
sobre la evolucion de un RSN. Pasados trescientos mil anos del inicio de la expansion
de esta burbuja, tiempo tipico de duracion de las fases AGB o supergigante roja, se
simula la explosiéon de una supernova.

El MIEC tiene impuesto un campo magnético constante y uniforme sobre el cual
se imponen las condiciones de evoluciéon del viento. A partir de alli, se simula la
evolucion del resto de supernova, cuya onda de choque principal se expande primero
dentro de la burbuja hasta llegar al borde de la misma. De ahi en més, el remanente

interactuara directamente con el MIEC.

28
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4.1. Descripcion del c6digo GUACHO

GUACHO es un codigo paralelo 3D magnetohidrodinamico (MHD) [14, 15]. Se
encarga de resolver las ecuaciones MHD ideales en una red cartesiana:
dp

E—FV-(pu):O, (4.1)

Jdpu

B? B® B
W%—V-_pu@u—l—l(p—l—S—W)— = }—O, (4.2)
Oe I B?
E—FV-_(e—i—p—i—E)u—(u-B)B]—QL, (43)
%—?—Vx(uxB):O, (4.4)

donde p, u, p, B y e son la densidad de masa, velocidad, presion del gas, campo
magnético y densidad de energia total, respectivamente; I es la matriz identidad.
La densidad de energia se describe como e = pu®/2 + p/(y — 1) + B*/8x, con ~
el coeficiente de de dilatacion adiabatica del gas, que se toma como 5/3. El codigo
incluye enfriamiento radiativo @y (ver ecuacion 4.3) como funciéon parametrizada
de la temperatura. Se utiliza la funciéon para el enfriamiento '6pticamente-delgado’
de Dalgarno & McCray [16]. Para hacer evolucionar las ecuaciones (4.1)—(4.4) en el
tiempo, es utilizado un método Godunov de segundo orden con el Riemann solver

aproximado HLLD [17].

4.2. Condiciones iniciales

Se realizaron simulaciones de cuatro modelos distintos, caracterizados por diferen-
tes valores de campo magnético del viento de la estrella progenitora, B,.(r.) empleando
las ecuaciones 3.36 y 3.37. La primera simulacion corresponde a un B, (r.) de 0 G, la
segunda a uno de 5 G, la tercera a uno de 20 G y la cuarta a uno de 40 G, todos me-

didos en la superficie de la estrella (radio r.) [18, 19]. Para cada modelo se realizaron
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dos simulaciones, una correspondiente a la evolucion del viento magnetizado y una
segunda correspondiente a la expansion del RSN posterior a la explosion dentro del
viento ya evolucionado. La simulacién del viento magnetizado se dejé correr durante
un tiempo de integracion equivalente a 300 k anos, momento en el cual se impuso el
inicio de la expansion del remanente, que se dejo evolucionar durante 6 k anos maés.

El dominio computacional para todos los casos fue de 512 pixeles en cada direccion
(X,Y,Z), a lo que se le asigné un equivalente fisico de 24 parsecs para cada eje (i.e.
aproximadamente 4.7 x 1072 por pixel). Se destinaron 32 niicleos de procesamiento
del cluster Diable del Instituto de Ciencias Nucleares para el desarrollo de cada si-
mulaciéon. Se impuso como condicion inicial que el campo magnético externo (i.e. el
correspondiente a la galaxia) fuese homogéneo y de intensidad 5uG, inclinado a 60°
del eje Y, con el objetivo de de que no coincida con el eje del dipolo magnético del
viento. Por otro lado, con esta orientacion, el campo del medio no se encuentra a lo
largo de los ejes coordenados, con el fin de no producir artefactos numéricos.

Para la evolucion de la burbuja se asigné una tasa de pérdida de masa M =
1.5 x 107°Mg yr~! (usual para supergigantes rojas), una temperatura de T' = 103K,

! un radio de imposicién del viento r, = 1.4 x 10¥em y

una velocidad v = 15km s~

un radio estelar r, = 7 x 10'2cm (para el cdlculo del campo magnético).
La densidad del viento p, se escribe como:

 4mor?

Po (4.5)

El campo magnético del viento es impuesto considerando las ecuaciones 3.36 y 3.37,
donde fijamos el cociente Q/Uyg = 0.1.

Finalmente, los parametros impuestos para el RSN fueron: una masa expulsada
M, = 3M,, una energia total E = 5 x 10%erg, de la cual el 95% se libera como
energia cinética y el 5% en energia térmica. Se emple6 un radio de imposicion r, =

1.4 x 10%¢m.
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4.3. Resultados: evoluciéon temporal del viento este-

lar

A continuacién se presenta una serie de figuras correspondientes a mapas de den-
sidad del gas, con el fin de estudiar la evolucion de la distribucion de material. Supo-
nemos que la estrella progenitora era una estrella tipo B, de alrededor de 11M, en
secuencia principal, la que expulsa 3M, de material en la explosion [21, 20].

Como se menciond previamente, el dipolo magnético del viento tiene una inclina-
cion de 60° respecto a la direccion del campo magnético de la galaxia. Cada imagen
muestra una comparativa de la evolucion a tiempos iguales en las simulaciones, cuya
tnica diferencia es el campo magnético del viento. Se hizo evolucionar la burbuja
durante 300 mil anos y en este tiempo se hace explotar una supernova tipo II (debi-
do al colapso gravitacional de la estrella). Dado que el viento estelar tiene una tasa
de pérdida de masa de 1.5 x 107Mg yr !, lo que resulta en 4.5M, contenida en la
burbuja estelar luego de 300 kanos de evolucion.

La figura 4.1 muestra qué etiquetas numéricas corresponden a cada cuadrante en

que se dividen los mapas presentados en el resto del trabajo.

1A% I

I11 11

Figura 4.1: Numeraciéon de cuadrantes para cada mapa.
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Figura 4.2: Densidad a 300 kanos de evolucion de la burbuja. Los ejes muestran
distancia en pc.

La figura 4.2 muestra cortes de la distribuciéon de densidad en el plano central
de la simulacién a un tiempo de integraciéon de 300 kanos. En esta distribucion de
densidad el RSN comenzaréd a expandirse. Es evidente que el aumento en el campo
magnético del viento genera diferencias en la distribucién de materia de la burbuja.

El primer caso, cuyo tnico campo magnético que influye es el de la Galaxia (re-
presentado por flechas blancas en el fondo) muestra una simetria respecto a un eje
inclinado a 60° de la vertical, paralelo al campo externo. La distribucion de material
a lo largo de la burbuja sugiere una densidad homogénea en el cascarén externo pero
con un grosor ligeramente mayor en los polos descritos por este eje inclinado. Por
otro lado, la expansiéon de la burbuja es mayor en direccion paralela al campo de la
Galaxia y menor en la direcciéon perpendicular, por lo que la burbuja adquiere una

forma lenticular. La densidad de materia dentro del cascarén sigue la soluciéon de un
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viento estacionario, es decir, la densidad decae como r~2.

El segundo caso, en el cual se considera un campo magnético de la progenitora
de 5 G en la superficie estelar, no muestra diferencias morfologicas evidentes. Uni-
camente, se nota un mayor achatamiento y delgadez en las zonas del cascarén cuya
expansion es perpendicular al campo externo.

El tercer caso, correspondiente a 20 G, se presenta una diferencia evidente en la
distribucién de material. Se observa un incremento de densidad en l6bulos cercanos
a los polos descritos por el dipolo magnético estelar (el eje vertical). Ademas, en la
direccion del campo del MIE, el cascarén de la burbuja aumenta su grosor y muestra
una disminuciéon de densidad.

Finalmente, el caso limite (denominado asi en este trabajo por ser el de mayor
campo magnético estelar), cuyo viento tiene un campo de 40 G, muestra una evidente
exacerbacion de los efectos descritos para el caso anterior. Los 16bulos en los polos
descritos por la vertical son comparables a la region central, la cual parece también
sufrir un achatamiento que la alarga en direccion de este eje. Por otro lado, el resto del
cascaron disminuye su densidad pero engrosa sus paredes, asi, disminuyendo el espacio
entre el cascaron y el 16bulo interior. Es destacable que el perfil oval que delimita al
viento alcanza dimensiones similares en los cuatro casos, atun con las importantes

diferencias en la distribucién de material dentro del mismo.

4.4. Resultados: evolucion temporal del remanente
de supernova

La figura 4.3 ilustra la evolucién del RSN a 500 anos de la explosion, en las cuatro
configuraciones de burbujas estelares mostradas en la Figura 4.2. A este tiempo, el
remanente ain se encuentra en el interior de la burbuja estelar, sin mostrar diferencias
apreciables en los tres primeros casos. En cambio, para el caso de un campo de 40
G se nota que los l6bulos méas densos del cascaréon externo del viento, asi como el

material concentrado a lo largo del eje descrito por el dipolo comienzan a interactuar
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Figura 4.3: Mapas de densidad a 500 anos de expansion del RSN. Los ejes muestran
distancia en pc.

con el frente principal de choque del RSN. Por otro lado, no se observan influencias
evidentes causadas por el campo externo, asi que se podemos concluir que la mayor
influencia en la expansion hasta este momento (con el RSN completamente dentro de
la burbuja) es debido a la distribucion de material en el viento y el campo del mismo.
En general, el frente de choque en todos los casos se extiende a un radio de alrededor
de 2.5 — 3 pc.

En la figura 4.4 se despliega la evolucion del RSN a 2 mil afios de la explo-
sion. Nuevamente, los dos primeros casos no muestran diferencias significativas entre
si, describiendo un frente de choque principal (pared externa del cascarén) aproxi-
madamente esférico, con inestabilidades de Rayleigh-Taylor en la discontinuidad de

contacto, que se producen cuando se tiene un medio denso sobro otro menos denso,
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Figura 4.4: Densidad a 2 kanos de expansion del RSN. Los ejes muestran distancia
en pc.

ante un campo gravitatorio. ! Conforme se aumenta el campo magnético del viento,
en los otros modelos, es notorio que el avance del frente del choque principal sufre
una oposicioén por parte de las concentraciones de materia en la burbuja estelar, acha-
tando los polos verticales en los casos intermedios y generando un perfil nefroide en
el caso limite. Ademas, se observan gradientes de densidad més agresivos con cada
caso, generandose dedos de R-T mas extensos. Ahora, la cavidad interior aumenta
en extension en los casos cuyo viento tiene un mayor campo, en direcciéon vertical no
cambia mucho el limite, sin embargo en direccién horizontal aumenta hasta el doble
de extension y adquiere un perfil cuasi rectangular, lo que implica una cavidad cilin-

drica en proyeccion. Esto es debido a que en el ecuador, para este caso, la burbuja es

IEstas condiciones se satisfacen en la discontinuidad de contacto ya que el material del MIE
chocado tiene una mayor densidad que el material expulsado. El campo gravitatorio esta dado por
la desaceleracion de la discontinuidad de contacto.
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donde menos aporta material que se oponga a la expansion del RSN. En cambio, en
la direccion vertical esto parece deberse a que los l6bulos polares son practicamente
estaticos en relacion con el movimiento del remanente.
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Figura 4.5: Densidad a 6 kanos de expansion del RSN. Los ejes muestran distancia
en pc.

La figura 4.5 muestra la evolucion del remanente a 6 kanos de la explosion y el
estado final del presente estudio. En todos los casos el frente principal alcanza ra-
dios cercanos a los 10 — 11 pc. Las diferencias en el choque principal son cada vez
més sutiles. Los primeros tres casos presentan diferencias poco notorias y mantienen
morfologias similares. El caso limite, presenta un achatamiento en conjunto con protu-
berancias alrededor de los polos verticales. Este perfil recuerda la silueta de un limon.
En el interior del fluido, las diferencias entre cada caso son similares a las descritas
en el corte a 2 mil anos, salvo en la seccion central de radio de unos 3 — 4 pc. A ma-

yor intensidad de campo magnético méas importantes son, en general, los gradientes
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de densidad correspondientes a las inestabilidades R-T. En la secciéon central antes
mencionada se muestran zonas de densidades turbulentas, en los primeros tres casos
se presenta poco material en el area, en el cuarto hay un poco mayor homogeneidad

en el fluido. Estas zonas ya experimentaron el colapso del frente del choque inverso.



Capitulo 5

Mapas sintéticos de emision

A partir de los resultados obtenidos con las simulaciones MHD, se generaron mapas
de emision en radio (sincrotrén) y rayos X térmicos con el objetivo de observar la
influencia del campo magnético (del viento o del MIE) sobre la radiacién generada
por el RSN.

Para la emision en sincrotron, la rutina calcula la emisividad para cada celda del
dominio computacional utilizando los parametros de Stokes I, QQ y U.

El coeficiente de emision en sincrotréon para cada punto (x,y, z) a una frecuencia
v se escribe como [22, 12]:

js(x,y, 2, v) = kp**p' 2By (5.1)

con p la presion, p la densidad del gas, v la frecuencia observada, B, la componente de
campo magnético perpendicular a la linea de vision (LoS) y « el indice espectral, que
relaciona la dependencia de flujo radiativo por unidad de frecuencia con la frecuencia.
El parametro s es una constante, ya que se considera un mecanismo de aceleracion
de particulas isotropico.

Para obtener los mapas sintéticos de emisién sincrotrén, se calcula la intensidad

total de emision sincrotron integrando sobre la linea de vision tal que:
Iaww) = [ ey zn)de (52)
LoS

38
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Los parametros Q y U de Stokes se calculan con la intensidad especifica de la

siguiente manera:

Qz,y,v) = e Js(2,y, 2, v) cos(2¢)dz, (5:3)

Ulz,y,v) = - foJs(x,y, z,v) sin(2¢)dz, (5.4)

con ¢ el angulo de posicion del campo magnético local en el plano del cielo y f, el

grado de polarizacion lineal, derivado del indice espectral a tal que:

a—+1

a+5/3 (5:5)

fp:

que en nuestro caso se utiliz6 a = 0.6. El dngulo de posicion del campo magnético

(®p) se obtiene mediante:

I —— G )
bp(x,y,v) = 5 t (Q(x,y,lf)) (5.6)

Ahora, para calcular la emisiéon térmica de rayos X se considera un régimen de
baja densidad y se utiliza el equilibrio de ionizacién de Mazzota et al. (1998). En
consecuencia, el coeficiente de emision de rayos X es j,(n,T) = n2¢(T) [23], con n,
la densidad de electrones (equivalente a n, la densidad del gas), T' la temperatu-
ra calculada en las simulaciones MHD previamente realizadas (suponiendo que las
temperaturas electronica e ionica son iguales) y £(7") una funciéon suave de la tem-
peratura. Esta funcion se calcula para el rango de energias de 0.1 a 10 keV y una
metalicidad solar tomada de la base de datos atomica CHIANTI [24, 25]. Para los

mapas generados no se tomé en cuenta la interestelar.
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Figura 5.1: Emision sincrotron a 2 kanos de la explosion. Los ejes muestran distancia
en pc.

5.1. Resultados: mapas sintéticos de la emision sin-
crotron

La figura 5.1 muestra la emisiéon por sincrotréon a 2 mil anos de la explosion.
A pesar de que los perfiles coinciden con aquellos del frente principal de choque
del RSN observados en densidad, la distribuciéon en la emisién no coincide con la
distribucion en la densidad. Este mapa muestra un momento en el cual el remanente
ya supero la extension del viento. En todos los casos se aprecia una mayor emision en

los cuadrantes I1 y IV, a lo largo de la superficie. De esta manera, se concluye que la
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emision es mayor, en general, en las zonas cuya superficie es paralela a la direccion del
campo externo. Esto se evidencia al notar que en los polos descritos por el eje paralelo
al vector del campo la emision es minima, mientras que en el ecuador descrito por
este eje la emision es més intensa en una extension mas gruesa. Ahora, las diferencias
entre cada caso parecen ser consecuencia de la distribuciéon de materia, en todos los
casos, en los polos descritos por el eje vertical se aprecia una pequena zona de mayor
emision, pues a pesar de que en este tiempo todos los remanentes ya salieron de su
respectiva burbuja, el campo magnético para todos los casos es més intenso en los
polos, por lo que la dindmica en estas zonas durante la interaccién con el viento dan
como resultado estas pequefias zonas de concentracion®.

La figura 5.2 muestra la emisiéon a 4 mil anos de evoluciéon de los remanentes.
Para este momento el frente ha barrido una extension considerablemente mayor que
las dimensiones de la burbuja magnetizada. Se mantiene la morfologia bilateral en
la emision. Las flechas representan la orientacion del campo magnético, obtenida a
partir de los parametros de Stokes (ver ecuaciones 5.3, 5.4 y 5.6). Cabe destacar que
el maximo en esta figura ha caido un orden de magnitud en contraste con la figura
5.1, por un lado la velocidad de la expansion a decaido y por otro lado, los efectos
del flujo en el material van disminuyendo localmente. La direcciéon del campo externo
sigue siendo evidenciada por las zonas de menor emision, ubicadas alrededor de los
polos asociados al eje paralelo al campo. El achatamiento en los polos verticales sigue
siendo notorio conforme el campo magnético del viento es mayor, sin embargo, en
contraste con los mapas de densidad, no se observa una hendidura dramatica para el
caso limite que le otorgue un perfil toroidal o nefroide, esto es debido a que los mapas
de densidad son cortes transversales que muestran la composicién interna del sistema
y los mapas en sincrotrén son proyecciones de las contribuciones totales.

La figura 5.3 muestra la emision en el estado final de las simulaciones, la evolucion
de la distribucién en la emisiéon se mantiene consistente con los tiempos anteriores

salvo la extension del cascarén. La tnica diferencia notoria se da en el caso limite,

Isin embargo, también podrian ser un artefacto producido por la malla computacional tanto en

los polos como en la horizontal, debido a las operaciones con funciones trigonométricas aproximadas
que pueden diverger en esas zonas
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Figura 5.2: Emision sincrotron a 4 kanos de la explosion. Los ejes muestran distancia
en pc.

que no solo experimenta el achatamiento en los polos verticales, sino que (como en los
mapas de densidad) muestra protuberancias alrededor de estos recordando el perfil
de un limoén. El maximo en la emision se mantiene en el mismo orden de magnitud,
pero en general las zonas de emisiéon han sufrido un desvanecimiento. De nuevo, esto,
junto con la diferencia mucho menor en la extension radial del remanente durante este
segundo periodo de 2 mil anos, vuelve méas notoria la caida en la tasa de expansion del
remanente asi como la desaceleracion de las corrientes electromagnéticas en el fluido.

La influencia del viento magnetizado es a corto plazo, ya al salir el RSN de la

burbuja, esta influencia va disminuyendo.
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Figura 5.3: Emision sincrotron a 6 kanos de la explosion. Los ejes muestran distancia
en pc.

5.2. Resultados: emisiéon en rayos X

La figura 5.4 muestra la emision en rayos X a 2 mil afios de la explosion. Dado que
esta emision es proporcional al cuadrado de la densidad, las iméagenes sintéticas en
rayos X replican la distribucién observada en los mapas de densidad. La emision en
los polos verticales se agudiza conforme al incremento del campo estelar. En todos los
casos se observa el desarrollo de las inestabilidades de Rayleigh-Taylor. Los primeros
dos modelos, que tienen campo magnético estelar nulo o muy bajo, se muestran casi
idénticos, con un ligero aumento en la emision en los cuadrantes II y IV, en una region

delgada detréas del choque. En los otros dos cuadrantes se observa que los 'dedos’ de
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Figura 5.4: Emision en rayos X a 2 kanos de la explosion. Los ejes muestran distancia
en pc.

las inestabilidades se extienden maés, ya que en estas zonas, resultan mas o menos
paralelos al campo magnético externo. En general se observa que el campo magnético
de la galaxia promueve la emision de tal forma que en las zonas del remanente cuya
expansion es perpendicular al campo, la emisiéon es mayor y en las que tienen una
expansion paralela, se extienden las inestabilidades en el gas.

La figura 5.5 muestra la emision a los 4 mil anos de la explosion. En esta ocasion
son mas evidentes las diferencias al cambiar el campo magnético del viento. Una vez
que el frente de choque ha superado el borde de la burbuja estelar, la emision a lo largo
del borde del remanente (i.e. cercano a la superficie del perfil) se va tornando maés
homogénea, siguiendo el comportamiento proporcional a la distribucion de densidad.

Ahora, esta emision permite hacer un anélisis mas profundo de las inestabilidades



CAPITULO 5. MAPAS SINTETICOS DE EMISION 45

12
a)B=0G b)B=

6

0

-6

-12

-4 x 1076

12

c)B=20G d)B=40G

3x10°°

= 5G
-12
P I R

Figura 5.5: Emision en rayos X a 4 kanos de la explosion. Los ejes muestran distancia
en pc.

dentro del material, dado que la figura presenta cavidades que corresponden a las
zonas de menor emisiéon. Es notorio que en los casos en los que el campo del viento es
mayor, esta cavidad (junto con el borde exterior) se achata. En los casos con menor
campo se observa una mayor simetria en la distribucion de los dedos de R-T. En
cambio, en los casos con mayor campo, estos van variando respecto a la posicion
en que se encuentran, volviéndose mas extensos en los cuadrantes cuya expansion es
paralela al campo externo y al campo del viento.

La figura 5.6 representa el estado final de las simulaciones. Para este momento son
pocas y sutiles las diferencias entre cada caso. Las inestabilidades R-T son apenas
notorias y los primeros dos casos son casi indistinguibles. El tercer y cuarto caso

muestran cavidades extendidas verticalmente y en el cuarto los dedos correspondientes
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Figura 5.6: Emision en rayos X a 6 kanos de la explosion. Los ejes muestran distancia
en pc.

a las inestabilidades se han disuelto.

5.3. Emisién del RSN en el interior de la burbuja
estelar

En esta seccion nos enfocaremos en estudiar la emision, principalmente en radio,
del remanente de supernova mientras su choque principal se encuentra contenido
dentro de la burbuja estelar del progenitor.

Para ello, se realiz6 una nueva simulacién en la que se aument6 la resolucion

temporal de las salidas, considerando s6lo el caso con el mayor campo magnético
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estelar (40 G). El objetivo es estudiar la evolucion del RSN, enfocdndonos en la
transicion en la que el choque principal pasa del interior de la burbuja magnetizada al
medio interestelar. Las condiciones del viento se mantienen intactas y las condiciones
iniciales para el remanente son las mismas.

En la figura 5.7 se muestra la evolucion temporal de cortes de mapas de densidad,
comparados con la emisiéon en radio y rayos X. El intervalo temporal entre cada linea
de mapas es de 200 anos.

Los mapas de densidad muestran que la expansion del frente principal del RSN
dentro de la burbuja mantiene su esfericidad mientras no ha tenido contacto con las
zonas mas densas de la burbuja. Una vez que el frente choca con las primeras zonas de
alta densidad de la burbuja, el frente comienza a sufrir oposicion a su avance, efecto
que es mas evidente en las regiones polares, donde se concentra la densidad mas alta
en la distribucion de material de la burbuja. Esta interaccién es la que predomina
durante esta etapa, resultando en una geometria nefroide para el frente principal. Sin
embargo, se nota cada vez més un sesgo que achata las regiones del frente ubicadas
en los cuadrantes cartesianos II y IV, esto es debido a que en esas regiones y a
distancias més proximas al origen (y con un gradiente aumentando en las cercanias
de la vertical) se encuentran zonas de densidad menor a los 16bulos pero mayor a la
presente a lo largo del eje horizontal y los cuadrantes complementarios. Este sesgo es
mas evidente en el quinto mapa, correspondiente a 1000 anos de evoluciéon, donde el
frente ha alcanzado a tocar todas las regiones de la burbuja.

Los mapas de emision sincrotréon muestran que durante los primeros 200 anos no
hay una influencia evidente del campo magnético de la galaxia para esta radiacion.
El mapa correspondiente a 400 anos comienza a mostrar acumulaciones de maximos
de emision cerca de los polos y una ligera asimetria angular con respecto a la vertical.
Sin embargo esto parece estar mas alineado con la distribuciéon de densidad de la
burbuja que con la direcciéon del campo magnético de la galaxia. Ademas, las lineas
de campo, determinadas por los parametros de Stokes, mantienen su horizontalidad
casi en su totalidad (lo cual muestra que la emision se debe al campo azimutal). El

mapa correspondiente a 600 anos mantiene las mismas caracteristicas descritas en
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el mapa anterior, salvo su evolucion espacial ya que, en este caso el frente principal
del RSN esta comenzando a salir de la burbuja en los cuadrantes I y IV. El mapa
correspondiente a 800 anos ya muestra notorias diferencias en los maximos de emision
y las lineas de campo dadas por los parametros de Stokes. Los maximos de emisién
se concentran en los cuadrantes II y IV, donde el frente ya ha salido de la burbuja.
También, en esas zonas, las lineas de campo han adquirido una orientaciéon sesgada
hacia la direccion del campo de la Galaxia. En los cuadrantes complementarios (I y
III) las lineas de campo (dado por los pardametros de Stokes) mantienen una mayor
horizontalidad y la emisiéon es minima. Finalmente, en el mapa correspondiente a
mil anos se observan las mismas tendencias pero se pronuncian aun més. En los
cuadrantes [ y III las lineas de campo van cediendo atin més su orientacion hacia una
tangencialidad con la superficie del frente principal.

Los mapas de emisién en rayos X, en la figura 5.7, replican la simetria esférica
inicial mostrada por los mapas correspondientes a densidad y sincrotréon. Igualmente
se observa la acumulacion en las regiones polares asociadas a la vertical en el mapa
correspondiente a 400 anos de evolucion. A partir de alli la geometria observada es
similar a la de densidad tomando en cuenta no solo al frente de choque del remanente
sino poco a poco también al material de la burbuja. En el mapa asociado a 600 anos
de evolucion se muestra ligeramente una mayor emision a lo largo de la superficie en
los cuadrantes II y IV. Se observa que esto corresponde, en el mapa de densidad, a
la interaccion del frente principal de choque con el cascarén de la burbuja y el inicio
de la interaccion con el campo de la Galaxia. En el siguiente mapa de la secuencia
se observa que las regiones en los cuadrantes I y III se extienden espacialmente un
poco més. La imagen correspondiente a mil anos de evoluciéon muestra continuidad
del comportamiento anteriormente descrito, ademés intensificado, ya que las zonas
de mayor, menor y media emisién son notoriamente distinguibles en comparaciéon con
imégenes anteriores. En este momento el frente principal de choque del RSN esta
interactuando casi por completo con el medio interestelar fuera de la burbuja.

El comportamiento que el RSN adquiere después de este momento es el descrito

en las comparaciones con los demés ejemplos.
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Por otro lado, se calcul6 la luminosidad en radio para cada salida temporal, los
cuales se presentan a continuaciéon como curvas de evoluciéon de la luminosidad vs
tiempo.

La grafica presente en 5.8 muestra la evolucion temporal del flujo total de la
simulacién correspondiente al caso de 40 G. Se nota un maximo de emision a 1.5 kanos
de integracion y posteriormente una caida sostenida en esta.

El comportamiento de la emision total presente en la figura 5.9 muestra que esta
crece mientras el frente principal del RSN interactiia con el viento magnetizado. Esta
grafica corresponde a 1 kano de evolucion. En los primeros 600 anos, el remanente
evoluciona en el interior de la burbuja estelar magnetizada. A partir de ese momento,
algunas partes del remanente comienzan a interactuar con el medio interestelar. A

1 kano de evoluciéon, el RSN ha salido en su totalidad de la burbuja estelar.
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Figura 5.7: Mapas de densidad, emision en radio y emision en rayos X correspondientes
al caso de 40G con intervalos de 200 anos desde la imposicion del RSN. Los ejes
muestran distancia en pc.
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Figura 5.8: Luminosidad total de la emisiéon en radio para los primeros seis mil anos
de evolucion, con salidas temporales de 500 anos.
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Figura 5.9: Luminosidad total de la emisién en radio para los primeros mil anos de
evolucion, considerando salidas cada 200 anos.



Capitulo 6

Conclusiones

En este trabajo se estudi6 la evolucion de un remanente de supernova en un
medio, el cual fue previamente perturbado por el viento de la estrella progenitora. En
la literatura hay varios trabajos que abordan este estudio. Como ejemplo, podemos
mencionar los trabajos de van Marle et al. |26, 27| y Meyer et al. 28], que consistieron
en simulaciones MHD en 2D axisimétricas (simetria cilindrica), considerando que el
viento estelar podia o no estar magnetizado. Debido a la simetria cilindrica de estas
simulaciones, el campo magnético del medio interestelar es paralelo al eje del dipolo
magnético del viento del progenitor.

En el presente estudio, la condicién de simetria cilindrica fue relajada, ya que se
llevaron a cabo cuatro simulaciones MHD en 3D, considerando que el campo del me-
dio interestelar no es paralelo al eje del dipolo magnético del viento. En estos modelos,
solo se consider6 el viento del progenitor en la fase supergigante roja, suponiéndolo
isotropico (para poder analizar los efectos de los campos magnéticos). Las simulacio-
nes fueron divididas en dos etapas cada una: la primera correspondiente a la evolucion
de un viento magnetizado previo a la explosion de la SN y la segunda correspondiente
a los primeros milenios de evoluciéon del RSN. La intensidad de campo magnético
sobre la superficie de la estrella progenitora es el parametro que caracterizé a cada
una de las cuatro simulaciones, con valores de 0, 5, 20 y 40G [18, 19]. Los vientos se
dejaron evolucionar durante 300 kanos antes de imponer el inicio de la evolucion del

RSN. Durante este periodo se observa que la morfologia del viento en todos los casos
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es fuertemente influenciada por el campo externo del medio, describiendo un eje de
simetria paralelo a la direccién del mismo. En los casos correspondientes a una mayor
intensidad de campo de la progenitora, se observa la generacion de un segundo eje
coaxial al del dipolo que describe el campo de la progenitora.

Para estudiar la expansion y emision del RSN se generaron mapas de densidad y
mapas sintéticos de emision tanto en rayos X como en radio. Los mapas de densidad
corresponden a cortes en el plano xy y los de emision corresponden a proyecciones en
el plano del cielo (que es el plano xy), considerando el eje z como la linea de vision.

Como primera observacion, notamos que los campos magnéticos de los vientos
tienen poca influencia sobre la morfologia de los RSNs, en los cuatro casos presentados.
En los primeros cientos de anos la influencia es mayormente indirecta, dado que
las diferencias entre las simulaciones se deben mas a la interacciéon con el material
del viento que con el campo magnético del mismo, evidenciado en los mapas de
densidad. Es decir, el viento magnetizado no afecta de manera fuerte la morfologia
del remanente.

A partir de que el frente principal comienza a interactuar con el campo de la
Galaxia, estas influencias se minimizan y al evolucionar unos miles de anos mas, las
diferencias son imperceptibles.

Donde hay mayor influencia de estos campos sobre el RSN es en la emision, es-
pecialmente en radio, ya que tanto la intensidad como la distribuciéon de esa emisién
cambia conforme cambia el campo de la progenitora. Cuando no se asocia un campo
magnético a esta, el remanente no produce emision en sincrotréon sino hasta que inter-
acttia con el campo de la Galaxia (que es un resultado esperable). Por otro lado, esta
influencia permanece hasta 6 kanos de la evolucion, puesto que las zonas de maximos
de emision en radio se extienden a lo largo de los polos correspondientes al eje del
dipolo magnético de la progenitora, como se observa en la figura 5.3.

El caso més interesante es del viento con campo de la progenitora de 40 G. Co-
mo en los otros casos, se llevd a cabo la simulaciéon con una resoluciéon temporal de
500 anos y un tiempo total de integraciéon de 6 kanos. Con el propésito de estudiar

més en detalle la emision dentro de la burbuja estelar, se efectud otra simulacién con
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una mayor resolucion temporal, con salida temporales de 200 anos, con un tiempo de
integracion total de 1 kano. La emisién del remanente dentro de la burbuja muestra
una simetria bilateral, con picos de emisiéon tanto en radio como en rayos X cerca de
los polos. A medida que va interactuando con el campo del medio, estos maximos se
mueven hacia las regiones cuya superficie es tangente a las lineas de campo del MIE.
Bajo ciertas condiciones, observaciones de estas emisiones de algunos RSN pueden
ayudarnos a inferir la direccion del campo magnético en esa region de la galaxia|22,
9]. La luminosidad total en en radio muestra una desaceleracion en su crecimien-
to conforme evolucionan dentro del viento, decayendo rapidamente al haber salido
completamente de la burbuja.

En resumen, las simulaciones mostraron que los campos magnéticos tienen poca
influencia en la morfologia del RSN. Sin embargo, si tienen influencia sobre la emision.
Ademaéas de que el campo magnético del viento de la estrella progenitora tiene un
efecto importante sobre la emisién en sincrotréon y rayos X principalmente en etapas

tempranas de evolucion de los RSNs.
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