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RESUMEN

Esta tesis contiene los resultados de dos trabajos de investigacion que s¢ han realizado en la
Nebulosa de Oridn y el remanente de Supernova (RSN) 3C400.2. El primero es de naturaleza
observacional mientras que el segundo incluye, ademds de imdgenes profundas CCD en Ha y [SIT),
un modelo numérico. Los estudios observacionales son cinemiticos y se realizaron usando el
mterferdmetro de Fabry—Perot (FP) “PUMA” mstalado en el telescopio de 2.1 m del OAN-SPM.
Para Orion se estudian los ohjetos Herbig-Haro (HH) HH 202, HH 203204, HH 529 y HH 269 y
15 discos protoplanetarios. Se hace un estudio independiente de cada objeto, descubriendo nuevas
componentes de alta velocidad radial para HH 202 y HH 269. La componente detectada a HH 202
puede pertenccer a este objeto o ser un nuevo objeto HH no catalogado previamente. Se obtienen
movimientos internos en las regiones débiles de HH 203-204 que dan evidencia de gradientes
transversos de densidad, que justifican la asimetria en la distzibucion de brillo en este objeto. Se
reporta por primera vez una alta velocidad radial de 118 km s™ corrida al azul en HH 204, que
apoya los modelos de choques en proa. Se encuentra evidencia de que HH 202 y HH 203204 son
parte de un flujo bipolar gigante (= 0.55 pc). Esto es sugerido al comparar nuestras imagenes con
las tomadas por el telescopio espacial Hubble (HST). Se presentan también, perfiles de velocidad
radial de 15 discos protoplanetarios (proplyds) en la nebulosa de Orién, con valores entre 24 y 38
km s7'. A pesar de que la resolucion espectral del PUMA es baja, se encuentra que la técnica de FP
es muy adecuada para estudiar proplyds en la nebulosa de Oridn. También se reportan nuevas
velocidades radiales en Ho v [NII] para estos objetos, que han sido escasos o mexistentes en la
literatura.

Para el RSN 3(C400.2, se presentan simulaciones numéricas realizadas con el cédigo
YGUAZU-a, que corroboran el escenario de gue este remanente es producto de una sola explosién
de SN que ocurre en un medio denso, cercano a una interfase que lo separa de un medio menos
denso. Los resultados de las simulaciones en Hot son similares a las observaciones. Con nuestras
simulaciones se hace un andlisis sobre la evolucién dindmica de este RSN. Se obtuvieron imédgenes
profundas CCD en Ha v [S1] de Ia regién en donde pudo ocurrir la explosién de SN asi como para
toda la parte norte del RSN. Si bien estas dltimas ya fueron presentadas por Winkler y
colaboradores (1993]), las que se presentan en esta tesis son mucho mds profundas. Algunos
estudios cinemadticos preliminares, asi como el cociente entre las imdgenes presentadas en la tesis,
seran publicados en un articulo en preparacién.
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ABSTRACT

The present thesis is basically divides into two research works carried out on the Orion Nebula and
the supernova Remnant (RSN) 3C400.2 respectively. The nature of the first one is observational,
while the second one includes, in addition to deep Hox and {SII] CCD images, a numerical model.
For Orion, Herbig Haro (HH) objects HH 202, 203-204, 529 and 269 are studies. Our
observationals studies are kinematicals and they have been maded with the Fabry-Perot (FP)
spectrograph "PUMA” at the 2.1m telescope at OAN-SPM. Each of the objects is studied
independently.

New high radial velocity features were discovered for HH 202 and HH 269. The feature
detected for HH 202 may be a new component of this object or is a new HH object not previously
cataloged. Large internal movements were obtained in the weak regions of HH 203-204 resulting
in an observational evidence of transverse gradients of density that justify the asymmetry of the
hightness distribution of this object. A high radial velocity of ~118 km s™' in HH 204 is reported for
first time giving support to the bow shocks models. An observational evidence about HH 202 and
HH 203-204 {forming part of a giantic bipolar flow (~ 0.55 pe) has been found. This is suggested
when comparing our observational studies with the images taken by the HST. We present Ha radial
velocity profiles of fiftcen protoplanetary disks (proplyds) in the Orion Nebula. Their heliocentric
systemic velocities were also measured between 24 and 38 km s™'. Altough our spectral resolution
is low, The Fabry—Perot tecnique has resulted to be an etfective method for detecting proplyds in
the Orion Nebula. These velocities reported are new because they are very rare to find it in the
literature.

Numerical simulations carried out using the YGUAZU-a code. comohorating the RSN
3C400.2 scenario as a product of a single supernova explosion, taking place in a dense medium, are
presented. The simulatiens in Ho agreeing with the observations are obtained. An analysis of the
dynamical evolution of this RSN, based on our simulations. has been carried out. For the first time,
deep CCD images in Hao and [SII] of the region where the supernova explosion could have taken
place, as well as of the whole nothern part of the RSN are presented. Although these images have
been already given by Winkler and colaborators (1993), those presented in this thesis are much
deeper. Some preliminary kinematical studies, X ray models, as well as the ratio between the
images given in this thesis, will be published in a future research paper.
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CAPITULD 1.- INTRODUCCION

En esta tesis se presenta un estudio cinematico observacional de objetos Herbig—Haro (HH), discos
protoplanetarios (proplyds) v jets en la Nebulosa de Orién, asi como imdgenes en varias lineas de
emisidn y una simulacién numérica del remanente de supernova (RSN) 3C400.2. Actualmente, se
tienen resultados cinemdticos y cocientes entre imégenes dpticas preliminares de este objeto gue se
piensa publicar en un trabajo a futuro. El andlisis cinemdtico se realizd con un interferdmetro
Fabry-Perot (FP) de barrido v el modelo aplicando el cédigo YGUAZU-a. En el Capitulo 2 se
mencionan los fundamentos de las ondas de choques, los objetos HH y RSN, El Capitulo 3 abarca
los conceptos fundamentales de interferometria y del interferémetro de Fabry-Perot asi como de las
observaciones realizadas. Los capitulos 4 y 5 descniben los trabajos de investigacion que se hicieron
a la Nebulosa de Orién y el RSN 3C400.2 respectivamente. Estos dos capitulos estdn publicados en
Rosado. de la Fuente, Arias, Raga y Le Coarer, (2001); de la Fuente, Rosado, Artas y Ambrosio-
Cruz, (2002); Veldzquez, de la Fuente, Rosado y Raga, (2001) asi como en las memorias en extenso
Rosado, de la Fuente, Arias y Le Coarer, (2002); de la Fuente, Veldzquez, Rosado y Raga (2002);
de la Fuente, Rosadoe, Arias y Le Coarer (2003a); de la Fuente, Rosado, Arias y Ambrosio—Cruz,
(2003b) Estos articulos son presentados en el Apéndice 1 y cada uno incluye su resumen en
espafiol. Cada capitulo incluye una introduccidn breve asi como aspectos historicos. Finalmente el
capitulo 6 contiene las conclusiones de la tesis,

Las motivaciones para realizar esta tesis fueron:

1.- Para la Nebulosa de Oridn:

~  Los flujos de los objetos HH parecen ser de mucho mayor tamafio a lo que se crefa
anteriormente (Reipurth, Bally & Devine, 1997). Esto implica una revisién de las
fuentes de excitacién de estos objetos asi como de sus escalas de tiempo. Los flujos
gigantes observados en los HH estdn constituidos de dos o méas objetos HH que en el
pasado se consideraban independientes.

— Eswdiar jets, que son producidos por estrellas recién formadas pero son fotoionizadas
por fuentes externas, Un ejemplo de esto es el trabajo aplicado a un nuevo jet asociado a
la nebulosa de la Trifida (Cernicharo et al. 1997) cuya cinemdtica fue estudiada por
Rosado et al. {1999). Algunos modelos tedricos para estudiar la emisién compleja y
propiedades cinemdticas de estos jets han sido recientemente desarrollados por Raga et
at. (2000).

— Estudiar la cinemadtica de la Nebulosa con un interferémetro FP ya que generalmente,
estos estudios se han hecho con espectroscopia de rendija larga que no permiten realizar
estudios a gran escala. Con observaciones a gran escala se pueden estudiar jets, flujos de
alta velocidad y objetos interesantes, que abundan en esta nebulosa.
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2.~ Para ¢l RSN 3C400.2:

Estudiar nuevas imdgenes profundas de este remanente que cubran las partes mds
interesantes. Realizar nuevos estudios cinematicos y de cocientes de lineas para
contribuir con estudios recientes (ya que hasta la fecha han sido escasos) al
entendimiento global del remanente, apoyar nuestras simulaciones numéricas y realizar
un modelo de rayos X que pueda contribuir a entender la misteriosa naturaleza de este
remanente a estas longitedes de onda. Estos estudios constituyen un futuro articulo de
investigacién.

Realizar modelos numeéricos para corroborar o no estudios tedricos anteriores y explorar
si el origen es debido dos explosiones de supernova {SN) o una sola explosién de SN en
un medio denso, o si es la coincidencia espacial de dos RSN independientes,.

TESIS CON
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CAPITULO .- ONDAS DE CHOQUE
BN B MEDIO INTERESTELAR,

En este capitulo mencionaremos en forma resumida algunos conceptos y propiedades de los
remanentes de supernova (RSNs y RSN en singular) v objetos Herbig-Haro (HH). Se tratardn en
primera instancia las ondas de choque, que nos permiten entender la evolucién de estos objetos. El
punto de partida es la dindmica de gases (DG), donde se requiere que el camino libre medio de las
particulas (1) sea mucho menor a la dimensién caracteristica de la regidén que se considera (L), es
decir: | << L. Esta condicién permite que Jos objetos se traten como un fluido y permite que se
puedan establecer las propiedades macroscopicas que describen el estado de este gas, como la
temperatura (1), la presion (P) y densidad (p). En esta iesis se presentardn las ecuaciones sin
demostracién. Los detalles pueden encontrarse en Shu (1992). Un excelente trabajo donde se
mencionan los aspectos basicos de la dindmica de fluidos compresibles (flujos supersénicos y ondas
de chogue) de manera muy matemadtica, es presentado por Courant & Friedrichs (1976). Shore
(1992) también presenta un buen frabajo sobre hidrodindmica aplicada a la astronomia con
conceptos mds fisicos. En los RSN v HH se puede aplicar estas ecuaciones considerando las
siguientes suposiciones:

1.— GEOMETRIA PLANO-PARALELA, porque se supone que el radio de curvatura de
la onda de choque es mucho mayor al ancho de la misma.

2.— CHOQUE EN ESTADO ESTACIONARIO, porque se supone que el tiempo de
evolucidn del frente de choque (), es decir, el ttempo en gue se producen cambios impeortantes en
la velocidad del choque es mucho mayor al ilempo que tarda una parcela de gas en cruzar la zona de
enfriamiento (Ly) (véase la siguiente seccion), es decir, t>> Loy

Raymond (1976, 1979) y Dopita (1973), fueron de los primeros en realizar célculos
detallades de la emisidn visible de ondas de choque con geometrfa plano—paralela y estado
estacionario buscando reproducir los espectros observados en los objetos HH.

Los RSNs sen nebulosas constituidas por una onda de choque producida por una explosidn
de supernova que interactia con el medio interestelar circundante. Cuando ocurre esta explosion, se
libera una energia del orden de 10™ ergs. aunque el 99% de esta energia se la llevan los neutrinos.
El resto de la energia, ~10°" ergs, se depositan en el medio interestelar (MIE) v hace que los RSNs
brillen por ~10% afios (Franco et al. 1994). En si. solo una fraccién de dicha energia se emite en luz
visible. Esta energia, se transforma en energia cinética del material expulsado por la explosidn (de
0.5 a 5 M, con velocidades de 10* km s7') y poco a poco ésta serd cedida al MIE, convirtiéndose en
energfa interna del gas barrido por el frente de choque. La velocidad de eyeccidn de material es
muchisimo mayor a la velocidad del sonido en el MIE (= 10 km s™') con la que se propaga la
informacién al medio externo, es decir, genera un choque. El material eyectado se expande
supersénicamente formandose la onda de chogue por la interaccidén del material eyectado por la
explosién con el MIE circundante. Esta onda de choque barre el material interestelar con el que se
encuentra formando la RSN. Conforme aumenta Ja masa bairida por el fiente de choque, la
velocidad de expansién del RSN disminuye. La temperatura, presion y energia cinética del RSN
disminuyen con el tiempo y tienden al equilibrio con el MIE cxterno.

Ln



En el caso de los HH, como se discutird en detalle mds adelante, los movimientos espaciales
(tangenciales y radiales al observador} que presentan tienen velocidades altamente supersénicas (~
300 km s7') respecto a la nube ambiente en donde se encuentran. El hecho de que sus espectros
observados sean muy similares a los que presentan los remanentes de supernova, sugiere que en los
ohjetos se producen ondas de chogue en la 1egién donde interactia material lento con material de
alta velocidad (Raga et al. 1990). Esto también estd sustentado en que los cocientes observados
entre tineas prohibidas y Hot son similares a los predichos por los modelos de ondas de choque
radiativos. Schwartz (1975) fue el primero en notar la similitud entre los espectros de los objetos

HH y RSNs.
TESIS CON
2.1.- ONDAS DE CHOQUE FALLA DE ORIGEN

Un chogue es una regién donde un flujo supersénico es desacelerado repentinamente, comprimido y
calentado. La velocidad del flujo se indica con el nimero de Mach (M), el cual es el cociente entre
la velocidad con la que se mueve el fluido (u) respecto a la velocidad del sonido en dicho medio
(Cs), es decir, M=u/C,. Las ondas de choque ocurren cuando existe un gradiente alto de presiones
capaz de generar movimientos con velocidades mucho mayores a la velocidad del sonido en el
medio (McKee & Hollenbach, 1980). Una onda de choque produce un cambio irreversible en el
medio que cruza generando incrementos abruptos de densidad y temperatura para el mateiial en una
1egidén que recibe ¢l nombre de "frente de choque”. El ancho de esta region es del orden de un
camino libre medio de las particulas en el gas {(Zeldovich & Raizer, 1966). Los inciementos
abruptos se dan por colisiones eldsticas entte las partfculas del {luido que ya fue chocado
(postchoque) v las del fluido gque aun no lo ha sido (prechoque). En la Figura 2.1 se esquematiza
una onda de chogue con las tres regiones en las que se puede dividir (McKee & Hollenbach, 1980)
y $¢ mencionan a continuacion:

I.- FRENTE DE CHOQUE: regiton en donde se dan los cambios abruptos de densidad,
presion y iemperatura respecto al gas prechoque. Como su dimensidn fisica es menor que las
escalas de longitud caracteristicas a donde se dan los cambios en el gas chocado (p. ej. 1a distancia
de enfriamiento), se puede considerar como una discontinuidad.

Estos cambios en p, P y T se pueden relacionar (entre el medio chocado y el medio no
chocado) mediante las relaciones de Rankine—Hugoniot (R—H). que expresan las ecuaciones de
conservacién de masa, momento y energia si se considera que, el gas se comporta adiabdticamente.
Las ecuaciones de conservacién (Tidman & Krall, 1971, Hollenbach y McCkee, 1979), gque
expresan las suposiciones dichas al inicio de este capitulo, se reducen a:

P, “—‘pouo, (1)
R+p1“12:Po+poL’02, (2)
H ~+--¥u:—H +l :

I =il 2“0 (3)
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Y F C . : .
donde H =E+- = y y= .7,son la entalpia y ¢l cociente de calores especificos a
p v-ip C
presion y volumen constante. E es la energia interna por unidad de masa, P, p, T, y u son la presidn,
densidad, temperatura y velocidad en el flujo respectivamente. L.os subindices O y 1 se refieren a los
medio pre y postchoque respectivamente.

a) ﬁ‘
Medio Prechioque Ts Medio Postchoque

m
il
T
i
- »-— B e o B =
1 2 3 4
- B - -
Precursor Zona de Relujamiento

Figura 2.1 .- a) Comportamiento de la temperatura al cruzar tas distintas regiones que componen una onda de choque
para una velocidad de choque = 310 km s™': 1.~ zona prechoque, 2 — zona de enfriamiento, 3.- zona de recombinacidn,
4.~ regidn donde 2l gas chocado ha disminuido su temperatura aproximadamente al valor correspondiente al gas neutro
prechoque (Ty) El valor de las temperaturas en estas regiones son de Ty = Ta= 10-100 K, T/ =T:= 10" Ky T),= 10° K
La linea vertical repregenta al frente de choque. b} comportamiento de la velocidad (v), densidad (p) y temperatura (T)
de! gas cuando atraviesa de 1a zona prechoque hasta la zona de recombinacion. Los subindices 0y 1 se refieren a las
zonas pre ¥ postchoque respectivamente. Las lineas verticales representan al fiente de chogue. Notese gue en b) no
existe un precursor. Tomadas de Benitez (1991).

Las soluciones del sistema de ecnaciones anterior para las distintas variables son:

Pyt 1M (5)
Po o G-1M,"+2

B _2yM, -y -1) 6)
P{) T +1 >




n_bwe - Dy 0w, <2
1, (Y +1 )? M, :

(7

a2 UM 42 ()
2‘YM9" _(Y —1) )

Hy i
=2 M ="

(/"0 Y 1 C—:
ecuaciones (5)~(7) son las refaciones de Rankine—Hugoniot (Rankine, 1870; Hugoniot, 1889), Los
resultados de estas soluciones son:

donde M, son los nimeros de mach pre y postchogue respectivamente. Las

1.— El gas es supersénico antes del choque y después de pasar por ¢l frente de choque se

vuelve subsdnico

2.~ Loes cheques compiimen, calientan y aumentan la presidn del gas por lo que pi/p.. T/ T
v P,/Py son mayores a 1

3.— La compresion crece de forma monotdnica con el nimero de Mach

4.— Para choques fuertes, es decit, M, — co:

P, _ty _(y+1)
p, u, &-1), (9)
p=" :

i_’)’i"'f Poty ’ (10)

. 26-1) 2
KD =¥ Ly y”
1 ('}’ +!)3 MUMU (ll)

bl

donde k es la constante de Boltzman y Us es ]a masa promedio por particula detrds del frente de
choque. Analicemos algunos casos particulares de estas dltimas relaciones:

l.— 51 Mg =1, entonces: P\=Po, pi=ps, u=t,, Ti=Ts y el {lujo esta en equilibrio antes y
después de la interfase que los separa. Esto implica que no hay onda de choque.



2.~ 8i Mg> 1, entonces: P>Ps, pi>po, wi<ug, Ti>To. Las variables cambian al avanzar la
interface, que es un chogue y existe calentamiento y desaceleracion después del choque.

3.— Para un choque fuerte, como ocurre en los RSN y HH, M, >> 1 y considerando un gas

5
monoeatdmico (Y = ) :

3

P

1=y

oo (12)

1

o_2 (13)

Uy, 4
LMy e (14)
1T e s Mo

16 & ,

3 5 (15}

A L Py

A la cantidad pi/pe también se le Hama factor de compresion. Ahora bien, las ecuaciones (12)--(15)
fueron obtenidas en un marco de referencia que estd en el choque (marcado con 1 en la Figura 2.2).
Cuando se consideran movimientos producidos por la interaccién de estrellas y el gas interestelar,
es conveniente considerar un marco de referencia "fijo” (marcado con 2 en la Figura 2.2), en el cual
el choque se esta moviendo v la estreila que origina el RSN esta fija. Sea Vs la velocidad del choque
en este marco de referencia "fijo”, V, ¥ Vy las velocidades del gas chocado ("downstream"} v no
chocado ("upstream™) respectivamente, entonces t=Vo—Vs y ,=V,—Vs, Obteniendo el cociente de
estas transformaciones, considerando que Vs >> Vy porque el gas no chocado se considera en
1eposo, y comparando esto con la ecuacidn (13):

MR (16)
v, 4
R
De agui, despejando V; teremos que
v = 3 v (17)
4
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Figura 2 2 — Diagrama esquemético del comportamiento de un flujo que entra al frente de choque (upstream) v que
despues sale de éste (downstream) en distintos marcos de referencia: 1.— en ¢l fiente de choque (Iinea vertical) donde
son validas las ecuacienes (12)—(15) y 2.— en el marco "fijo" donde son validas las ecuaciones (16)-(19).

La ecuacién (17) dice que el gas chocado se mueve en la misma direccién que la velocidad
del choque, pero su valor es de 3/4 veces la velocidad de éste. De manera similar usando las
ecuaciones (14) y (15):

. 3 p~9 2
7 = Fhy :
1 16 k 5 ’ (18)
3 2
A =;P0V, (19)

Mientras que cn el frente de chogue se tienen choques adiabdticos, en las zonas que se
mencionan a continuacién, se tienen de choques radiativos.

II.- ZONA DE RELAJAMIENTO: es la regién comprendida entre el irente de choque y
en donde el gas llega al equilibrio térmico y de ionizacién; el gas que atraviesa el frente de choque
se encuentra fuera de equilibrio térmico v de ionizacidn, en esta zona, el gas pierde energia por
radiacién conforme se aleja del frente de choque y tiende al equilibrio térmico y de ionizacidn; los
procesos ineldsticos de ionizacidn, disociacidn, excitacidn colisional, recombinacién y formacidn
de moléculas, hacen que el gas se enfrie v se relaje hasta llegar a su estado final. Esta zona se divide
en: ZONA DE ENFRIAMIENTO y ZONA DE RECOMBINACION. Esta divisién se da ya que en la
zona de enfriamiento, existe un fuerte gradiente de temperatura en donde los atomos de hidrdgeno
permanecen ionizados, mientras que en la zona de recombinacidn, la cual es una regidn isotérmiea,
el hidrdgeno se recombina. Esta region se puede considerar isotérmica ya que la temperatura a
disminuido a un valor (10° K} donde se da un balance entre los procesos de ganancia y pérdida de
energfa. Como ¢l flujo en la zona postchoque es subsdnico, se puede considerar que aquf la presidn
es aproximadamente uniforme y la densidad aumenta conforme disminuye la temperatura. En la
zona de enfriamiento, la temperatura disminuye de T,=10° K a T.=10'K. La zona de relajamiento y
¢l frente de choque atrds de esta constituyen la onda de choque.



IT1.- PRECURSOR: en esta zona, la radiacién producida por el gas chocado caliente,
ioniza al gas prechoque antes de entrar al frente de choque (preionizacidn). Si la velocidad del
chogue es alta (> 110 km s7"), se produce en promedio mds de un fotén ionizante por dtomo de
hidrégeno, que se incorpora al frente de choque formandose una capa de material prechoque
completamente ionizado al que se le conoce como precursor (p. ¢j. Kang & Shapiro, 1992;
Terlevich et al. 1992).

La emisién optica de los objetos HH y remanentes de supernova se debe a los chogues
radiativos' como se dijo anteriormente, en las ondas de choque existe ionizacién colisional muy
cerca del frente de choque y a mayor distancia, en la zona postchogue, existe una zona de
enfriamiento radiativo. En ella, la temperatura disminoye vy la densidad aumenta. En general, un
chogque se vuelve radiativo cuando el tiempo caracteristico de las pérdidas radiativas, T..a, resulta
ser menor o del orden del tiempo dindmico de evolucion del objeto, Tay., es decir, Te.e < Tuy..
Cuando ¢l gas enfriado empieza a recombinarse produce un espectro de lineas de recombinacién.
Esto ocurre en Ja zona de enfriamiento y se puede ebtener una distancia caracteristica en la cual, la
temperatura ha disminuido hasta igualar la temperatura inicial del precursor (donde T.=T; en la
Figura 2.1). Cuando esto ocurre, el choque radiativo se vuelve isotérmico. Esta distancia, llamada
también de enfriamiento (D¢), puede escitbirse (Raga & Binette, 1991) como:
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donde n; es la densidad postchoque. Finalmente, las velocidades (u) y densidades (p) de las
regiones prechoque (subindices 0), y en donde éstas alcanzan sus valores asintéticos cuando
termina la zona de relajamiento (subindices 2), estdn relacionadas por el cuadrado del nidmero de
Mach, es decir

=M, == (21)

El origen y la propagacién de choques en el MIE, han sido revisados en varios trabajos, por
Chevalier (1977) y McCray & Snow (1979). Estos autores dan valores de 1 a 10000 km s™' para la
velocidad del flujo gue origina el choque, densidades prechoque de 107°-107 cm™ y temperaturas
postchoque de 10°-10° K (McKee & Hollenbach, 1980).

El primero en usar las ecuaciones hidrodindmicas mencionadas anteriormente, para calcular
el espectro Gptico de un choque fuerte con una velocidad = 100 km s7%, fue Cox (1972a). El
aplicé su modelos al RSN "Encaje del Cisne” encontrando que las lineas épticas de recombinacién
son dominadas por los efectos de fotoionizacién debidas a la emisidn del gas caliente en la regidn
postchoque. En ese trabajo se estudio por primera vez y en forma detallada, la  zona de
enfriamiento en las ondas de choque con Vs ~ 100 km s vy densidad prechoque de 6 cm™. Este
modelo solo se aplico a un plasma que ermite en el éptico y ultravioleta.




Cox supuso que este plasma que sale del fiente de choque estd en equilibrio térmico y de
ionizacién Mientras que la primera suposicién de equilibrio parece correcta porque la escala de
tiempo asociado a la equiparticién de encrgia cntic 1ones y electrones es menor que la escala de
tiempo asociada a la evolucidn del RSN, la segunda suposicidn de equilibrio falla en el sentido de
que ¢l plasma estd subionizado y fuera de equilibrio.

Raymond (1976, 1979) presenta un modelo de ondas de choque plano—paralelos en estado
estacionario en el MIE con velocidades del choque entre 50 y 200 km 8™ y densidades prechoques
de 1 a 300 cm™. El comrobora la falla en la suposicién de equilibrio de ionizacién de Cox (1972a) al
realizar calculos més detallados de la fisica atémica involucrada y complementa este tzabajo al
incluir la fotoionizacién y ionizacidn prechogue. Este modelo se aplica a los RSNs "Encaje del
Cisne” y "Vela" asf comao a los objetos HH 1 y HH2, reproduciendo algunos cocientes de linea,

Shull & McKee (1979) presentan un modelo autoconsistente de choques en ausencia de
alguna fuente de jonizacidn externa, donde la radiacién ionizante ultravioleta (precursor) se acopla
con los estados de ionizacién del hidrégeno, helio y algunos metales en el gas prechoque. Ellos
encuentran que a velocidades del choque mayores a 110 km s™, ¢l choque genera suficiente
radiacién ultravioleta para tener preionizacién del hidrégeno y del Hel al Hell. Estos modelos, junto
con el de Raymond (1979}, presentan perfiles de densidad, velocidad, temperatura y presién del gas
en la zona de cnfriamiento. También se calculan flajos absolutos en distintas lineas de emisién en el
6ptico y ultravioleta. La comparacion de estos flujos tedricos con los flujos observacionales sirve
para estimar la composicion guimica del gas. Como en los choques con V, = 100 km s, hay
suficiente epergia para generar radiacidn UV y rayos X suaves en cantidades considerables, donde
parte de esta radiacion, preioniza al material prechoque y al gas postchoque que se esta enfriando y
produce las Hneas de emisién con diferentes grados de ionizacién que se observan en los espectros
de objetos chocados.

Hartigan et al. (1987), presentan un modcle de choque de proa radiativo (véase la Figura
2.12) para objetos HH donde la superficie en forma de proa esta constituida por la superposicién de
43 choques planos paralelos radiativos a lo largo de ella. Esto les permite tener un rango mds
amplio en las velocidades de choque (de 20 2 400 km s™') porque las velocidades en las alas es més
baja y por lo tanto estudiar con mejor detalle la emisién de lineas de baja y alta excitacién. De
hecho, ellos presentan una simple férmula analitica para estimar la velocidad del choque y la
orientacién del choque de proa a través del ancho a intensidad cero de un pertil de alta resolucién de
una linea de baja excitacidn. Este trabajo presenta perfiles tedricos (flujos relativos normalizados
versus velocidad radial, véase su Figura 3) de lineas de emisidn al aplicarles el modelo de choque
de proa con densidad prechoque de 300 c¢m™, varias V, y dngulos entre el plano del cielo y la linea
de vision (0 en la Figura 2.12). Este modelo es mds exitoso que el de Raymond (1979) por que:

1.- Calcula con detalle la preionizacién en las zonas pre y postchoque y no solo explica
cuantitativamente la emisidn de lineas de alta excitacion, sino también las de baja excitacidn,

2.— El modelo se adapta mejor a la geometria del problema.

3.— Se pueden comparar los petfiles de linea observados con los tedricos para determinar la
V.. densidad prechoque, angulo de visién. y que puede formar el choque a proa.

4 — Les permite calcular més cocientes entre lineas y poder comparar mds apliamente dichos
cocientes obtenidos observacionalmente. AT
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Finalmente, Terlevich et al. (1992) presentan la emisidn de RSNs en tegiones de alta
densidad (>10* cm™) donde se muestra que la preionizacién del gas puede dominar la emisién total
y el espectro emergente es similar a la de los nucleos activos de galaxias.

2.2.- REMANENTES DE SUPERNOVA

2.2.1.- HISTORIA Y FUNDAMENTOS:

Primero se hablard un poco de las supernovas (SNs, SN en singular; Baade & Zwicky,
1934h; Zwicky, 1940) ya que los remanentes de supernova son las nebulosas generadas después de
que ocurre la explosidn de una estella masiva (2 10M.). Las SNs son estrellas que aumentan su
brillo de manera practicamente instantdnea (10" veces). La explosién siibita de una supernova
emite ]a misma energia (en alrededor de meses) que todas las estrellas juntas de la galaxia en donde
ocuire. Por ejemplo, en 1895 en la galaxia enana NGC 5253 se encontré una estrella con una
magnitud aparente de 7.5 que era 5 veces la magnitud integrada de toda la galaxia (Kowal &
Sargent 1971). El término de supernova fue introducido por Baade & Zwicky (1934) para distinguir
a los objelos que aumentan 10° veces su brillo tespecto a la de una estrella nova (10 veces). Las
novas se¢ deben a un fendmeno distinto al que origina las SN. Para mds detalles sobre este fenémeno
refierase a Sobolev (1967). Hartwig (1883) encontrd una estrella con una magnitud aparente de 5.5
en la galaxia de Andrémeda, la cual no se encontraba un afio antes. Este objeto fue 10? veces mds
brillante que las novas ordinarias.

En la literatura especializada, parece ser gue se han realizado estudios fotométricos mads
cuantitativos con mejores instrumentos a partir de fa SN de 1885 (Zwicky, 1964, Kowal et al.
1971), ya que las obseraciones del brillo en la antiguedad se hacfan a ojo. Esto dltimo se debe a que
desde tiempos remotos, se han registrado las apariciones de estrellas muy brillantes: la primera
noticia de una SN (quizas la primera supernova galdctica identificada) data del afio 185 D.C. Esta
puede esiar asociada a cuairo RSNs (Clark & Siepheson, 19755,

En el afio 1006 ocurie la que quizds fue la SN mds brillante vista desde la Tierra en épocas
histéricas va que fue reportada por coreanos, japoneses, chinos, drabes y europeos. Actualmente se
le asocia con una estructura débil en Lupus (van den Bergh, 1976). En el afio 1054 los chinos,
japoneses e indios Navajos reportan la aparicién de otra SN en la constelacidon del Cangrejo,
actualmente se sabe gque ¢l RSN asociado es la nebulosa del Cangrejo. Tvcho en 1372, observa otra
SN vy finalmente Kepler en 1604 reporta la aparicion de otra que quizds es la dltima SN galdctica
reportada. Mas informacién histérica de estos RSNs, puede encontarse en Clark & Stepheson
(1977}

Las SNs se clasifican en dos grandes tipos: I 81 no presentan hidrdgeno en su espectro dptico
y 1T si lo presentan (Minkowsky, 1941). Las SNs I se encuentran en el disco de las galaxias
espirales y en las galaxias elipticas. La masa estimada de sus progenitoras cae en el rango de 2-8
M,. Las SNs I se ubican en los brazes de las galaxias espirales v las masas de sus estreilas
progenitoras oscilan entre 10y 100 M.
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Las SNs 1 sc pueden clasificar a su vez en la, Ib, mientras que las SNs I en IT-L y TI-P. La
diferencia entre las SNs Ta y Ib es que las segundas son mds brillantes, estdn asociadas a estrellas de
poblacién I, Ia masa de sus progenitoras son >18 M, y se encuentran en las galaxias irregulares
asi como en el disco de las galaxias espirales. Las SNs Ia se encuentran en galaxias elipticas. Las
SNs tipo [ se deben a sistemas binarios de estrellas y se producen en todas las galaxias. El
mecanismo que hace que exploten como SN es la detonacidn y deflagracion de carbono (Sugimoto
& Nomoto, 1980).

Las SNs tipo Il son eventos més explosivos que se generan por un colapso gravitacional del
niicleo de Fierro~Niquel que compone a la esirella (Baade & Zwicky, 1934). Esto solo ocurre en las
estrellas j6venes masivas que se encuentran en los brazos de las galaxias espirales. Asi pues, no se
ven supernovas de este tipo en las galaxias elipticas. Las SNs II-L (lineal) y I-P {plana) se
distinguen a partir de su curva de luz en el filtro B (Borbon et al. 1979). Las segundas presentan un
aplanamiento en la curva de luz de 30 a 80 dias después de ocurrit el méximo de emisién, mientras
gue en las primeras no. Mds informacién y detalles sobre las SNs se pueden encontrar en Chevalier
(1977); Schramm (1977); Tammann (1977): Bohigas & Rosado {1984); Weiler & Sramek (1938;
véase su Tabla y Figura 1); Trimble (1992a.b) v Lozinskaya (1992},

Hasta antes del desarrollo de la radioastronomia, solo tres objetos habian sido identificados
como RSNs: el Cangrejo, Tycho y Kepler. Después, ya se pudieron identificar otros objetos como
RSNs por las propiedades que presentan:

1.— El espectro de radiacidn en radio de los RSNs es de origen no térmico y se puede ajustar
: o - r .
con una ley de potencias (S, « V) con indices espectrales o -~ —0.5 (Poveda & Woltjer, 1968).
St la emision fuera de origen térmico, los indices espectrales estarian en el intervalo 0.1 < o < 2.
Estos autores también mencionan que la emisidn en radio de Jos RSNs presenta una geometria
esférica aproximadamente.

2.~ En los diagramas de diagndstico debidos a observaciones espectioscdpicas (véase la
Figura 2.3), los RSNs tienen valores de 0.39 < Ho /| NIJ)(6548+6584 A) <223y (.56 < Ha /
[SII)(6716+6731 A) < 1.78.

3 — Por ser emisores potentes de rayos X como se discutird mas adelante. Generalmente una
fuente extendida de rayos X se puede considerar como un candidato a RSN (Bohigas v Rosado,

1984).

4.~ Por las altas velocidades de expansién que poseen (cientos de km s™'). Las
observactones de estas velocidades sugieren que el gas se esta alejando respecto a una fuente (la
estrella que explota como SN) y puede generar choques al interactuar con el MIE circundante tal
como se discutid en la seccidn de ondas de choques.

Finalmente para terminar esta seccidn, se mencionard como se clasifican a los RSNs, Esta
clasificacion en diferentes longitudes de onda se divide en cuatro grupos importantes:
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Figura 2.3 — Diagramas de diagndstico en donde se muestzan los diferentes cocientes de lineas para distinguir, los
RSNs, regiones HII v obletos HH. 2) v b) cocientes He/{S11} y Ho/iNIE versus cocientes de [SIH] respectivamenie ¢)
y d) cociente Ho/[SII] versus Ho/[NIT]. Los incisos a, b y ¢ fueron tomadas de Cantd (1984) y los objetos HH

aparecen en puntos, El incise d fue tomado de Bohigas & Rosado (1984).

A.— RSNs DOMINADOS POR EMISION BALMER: csios RSN se caracterizan por
presentar lineas de Balmer muy intensas y lineas de [OHI] y [SII] muy débiles o inexistentes
(Mathewson et al. 1983). Son explicados en términos de un choque no colisional, no radiativo de
alta velocidad que se estd encontrando con el gas parcialmente neutro del MIE que lo rodea. Un
excelente ejemplo de este tipo de RSNs es el debido a ta SN de 1572. También suelen llamarse
RSNs de tipo "Tycho".

B.— RSNs RICOS EN OXIGENQ: por lo general estdn localizados cerca de regiones HIJ.
Por lo anterior se cree gue son resultado de la explosidn de estrellas masivas con atmdsferas ricas en
Oxigeno procesado en su interior. Estos RSNs estdn interactuando més con el material circunestelar
perdido por la estrella antes de que explote como SN que con el medio interestelar que las rodea.
Un ejemplo de estos RSN es Casiopea A.
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C.— RSNs PLERIONICOS: son aquellos cuya fuente de encrgia, a diferencia de los otros
RSN, no se debe a la onda de choque. La energia se obtiene de la pérdida de la energia rotacional de
un pulsar o estreila de neutrones que se localiza en el centro del RSN, Un ejemplo de éstos es la
Nebulosa del Cangrejo {Lundmark 1921). Como este objeto fue ¢l prototipo, a estos RSNs tambien
se les llama tipo Cangrejo. Una discusién de estos RSNs se presenta en Weiler (1983, 1985).

Estos tres tipos de RSNs forman su cascarén en etapas jévenes de evolucion.

D.— RSNs DESARROLILADOS: su emisién proviene de choques con nubes del medio
interestelar, ya que la velocidad de la onda de choque es muy baja, de 30 a 200 km s (Weiler y
Sramek. 1988} Es muy probable que estos tipos de RSNs representan la etapa final de evolucién de
los otros tres tipos mencionados anteriormente. La Nebulosa de Encaje del Cisne es un tipo de este
RSN.

Algunas caracteristicas importantes de esta clasificacidn se resumen en la tabla 2.1, basada
de Weiler & Sramek (1988).

2.2.2.— EMISION:

Los RSNy emiten en todo el espectro electromagnético. En esta tesis mencionaremos
brevemente ¢l cdmo y por qué emiten en algunas longitudes de onda de interés para la tesis. La
importancia de estas observaciones es que al combinarlas se puade obtener un mejor conocimiento
de los RSN, De hecho con ellas, se puede obtener valores de los tres pardmetros fundamentales que
describen la evolucién dindmica del RSN: la velocidad de expansidn, el radio del RSN, y la
densidad del medio interestelar que la rodea.

A.— RADIO: estas observaciones son fundamentales ya que con ellas se puede identificar
claramente a los RSN de los otros tipos de nebulesas: las nebulosas planetarias y las regiones HIIL
La emision de los RSN en radio es de origen no témmico (sincrotrén). Esto se infiere por los indices
espectrales (o) que se les observa cuando se grafica el flujo en radio (S.) versus la frecuencia (v).
Los valores de @ estdn en el rango —1 < o < 0. Otra caracteristica que presentan los RSN en estas
longitudes de onda es que conforme se expande ¢l RSN a partir de un didmetro lineal (D} minimo,
el brillo superficial (¥) decrece. Con esta £, se puede obtener la distancia al RSN considerando los
didmetros lineales del objeto usando la refacién E-D (Poveda & Woltjer, 1968; Ilovaisky &
Legueux, 1972, Clark & Caswell, 1976). En esta tesis no se va a discutir sobre esta relacién, pero
un trabajo completo es presentado por Bohigas (1977 y referencias en €1). De las observaciones a 21
cm se ha podido estudiar la distribucién de hidrégeno neutro (HI). Del flujo que presentan los RSN
en ¢l continue de radio, es posible determinar la intensidad del campo magnético {~
microgauss). De estudios de polarimetria se ha podido determinar la distribucién espacial del
campo magnético en los RSN (Mayer & Holiinger, 1968; Velusamy & Kundu, 1974). Por lo
general el campo magnético ha mostrado ser paralelo a la superficie de la onda de choque, quizés
sea el campo magnético del medio interestelar comprimido por Ja onda de choque. En varios RSN
jovenes como Castopea A, el campo magnético esid en direccidn radial. En este caso se piensa que
éste estd asociade al de la estrelia que exploté como SN y es transportado hacia afuera por la
eyeccion de masa, o que se debe al desarrollo de inestabilidades del tipo de Rayleigh-Taylor (Jun,
Jones, & Norman, 1996).
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Tahla 2.1 ~ Caracteristicas importantes de los diferentes tipos de remanentes de supernova.

B.~ OPTICO sus espectros (véase la Figura 2.4) por lo general presentan lineas intensas de
[SH] (6717 y 6731 A), [NII] (6548 v 6584 A), [OIII] (4363, 4959 y 5007 A), [OIT] (3727 y 3729
A), y tienen una intensidad mayor o Compdrdble a son las lineas de recombinacion del hidrégeno
(Daltabuit, et al. 1976). Dificilmente se les detecta un continuo 6&ptico. En la Nebulosa del
Cangrejo, si se ha llegado a detectar, posee un origen sincrotrénico y se cree que es excitado por el
pulsar asociado a él. Las lineas prohibidas intemsas que se observan, se deben a excitaciones
colisionales y se dan en la zona de enfriamiento de la onda de choque. Estas lineas son intensas
principalmente por las bajas densidades que hay en los RSNs (1 a 1000 cm™), y son comparables a
las lineas de emisién de Balmer ya que la zoma de enfriamiento estd por lo general a una
temperatura de 10* K. La radiacién visible del RSN en general se debe al calentamiento y
enfriamiento radiativo cuando la onda de choque pasa a través de regiones densas tipo nubecillas
que componen al MIE (McKee & Cowie, 1975); la onda expansiva generada por la SN (onda de
choque del RSN), alcanza a estas nubecillas excitdndolas, En ellas, la velocidad del choque es
menor a la de la onda expansiva haciendo que éstas emitan en el dptico y tengan forma
filamentaria.
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Con las imdgenes en ¢l éptico es posible calcular movimientos propios para RSNs jévenes y
a partir de ellos, se puede calcular la edad del RSN por cinemdtica. Ademds, con las observaciones
en el éptico, se pueden obtener cocientes de Ifneas prohibidas respecto a Hot para identificar al RSN
como tal. De su espectro, s posible calcular la densidad electrénica de los diferentes filamentos
mediante cocientes entre las lineas de [SII}6717 y 6731 A) y [OI1}3727 y 3729 A) Con esto se
puede determinar la densidad del medio en el que se propaga el RSN (Bohigas, 1983). Otra manera
de calcular esta densidad, es a partir de los flujos en Ha y Hf obtenidos con estudios fotométricos
siempre y cuando se utilicen los modelos radiativos discutidos en la seccidén de ondas de choque
(Rosado, 1981, 1983). Con estudios cinemdticos es posible determinar la velocidad sistémica y la
distancia del RSN asi como el campo de velocidades radiales con el que se puede determinar la
velocidad de expansién. Si la estrella progenitora fue muy masiva, la velocidad de ésta no difiere
mucho de la velocidad de rotacidn de 1a galaxia en el punto donde ocurre fa SN y por [o tanto, la
velocidad del centro de masa del RSN serd similar al de su estrella progenitora. Las velocidades
radiales se pueden obtener con efecto Doppler tal como se menciona en el Capitulo 3, y estas, junto
con un modelo de rotacién galdctica, permite calcular la distancia.
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Figura 2.4 — Espectro del RSN 3C400 2 donde se muestra un espectro tipico de RSN con las caracteristicas que to
componen (vease el texto). Tomada de Winkler en. al (1993). Aqui se puede ver que efectivamente, las lineas
prohibidas tienen una intensidad comparable cen Hox,

C.— RAYOS X: su naturaleza puede ser de origen térmico (emisién Bremstrahlung) o no
térmico (sincrotrén). Las observaciones en ravos X hechas por los satélites, ofrecen el flujo (Fy) v
espectro del objeto Para hallar la temperatura del RSN (T5), se busca en la literatura un espectro
tedrico relacionado con el proceso fisico que pueda explicar la emisidn y se le ajusta al espectro
observado {e.g. Tucker & Koren, 1971; Raymond & Smith, 1977). La temperatura que mejor ajuste
ambos espectros serfa la T.. Con esta temperatura se puede calcular la velocidad del chogue ya que
T, o« V' A partir de la tasa de enfriamiento por unidad de volumen, la cual representa la energfa
emitida por unidad de tiempo v volumen, n*A(T), donde A(T) es la funcién de enfriamiento, se
puede inferir 1a luminosidad en rayos X, L,=n"A(T) V, donde V es el volumen del RSN obtenida de
suponer alguna geometria adecuada. Como F; es la L, por unidad de area, conociendo la distancia al
RSN se puede obtener la densidad electrénica del RSN mediante la expresion n’ = L, /JA(T) V. A(T)
se puede obtener de la literatura (e.g. Cox & Tucker, 1969; Cox & Daltabuit, 1971; Tucker &

Koren, 1971).
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El entendimiento, la naturaleza vy los mecanismos de emisién de los rayos X en los RSNs
son muy inciertos. Con el advenimiento reciente de nuevos satélites equipados con mejores
instrumentos como "CHANDRA", seguramente los resultados obtenidos por ellos ayudardn en el
esclarecimiento de estos conceptos.

Algunas propiedades vistas a los RSN en estas longitudes de onda se resumen en la Tabla
2.2 (basada de Weiler, 1988):

| DOMINADOSPOR.  RICOSEN
EMISION BALMER OXIGENO

NO TERMICA

LINEAS INTENSAS LINEAS INTENSAS -~ 7

DEBALMERY " - DE [oHn Y
MUY DEBILES EN  ESPECTRO DE
[onoIy s - CHOQUE

“.. " RADIATIVO

PARCIAL .
TERMICA . TERMICADE f’;;'_P'I‘_A::E;RION.ﬁ
- ALTA - ' TERMICA CON
LUMINOSIDAD  POSIBLE EMISION
TERMICA DELA
CASCARA .
SEVELA :
CASCARAYLA - SEYELA  EXTENDIDO €O
PARTE INTERNA = ¢ ; MAXIMO BRILL

DARTEIIERNA ENELCENTRO

Tabla 2 2 — Algunas caracteristicas qué presentan los remanentes de supernova a diferentes longitudes de onda.
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2.2.3.- EVOLUCION DINAMICA:

Woltjer (1970, 1972) hizo una descripcién cualitativa que describe la evolucién del RSN
mediante cuatro etapas para un radio del temanenie (R,), masa eyectada por la SN (M.) y densidad
del medio interestelar (n.) supuesta uniforme. Este esquema es muy aceptado actualmente y ha
sufrido pocas modificaciones desde que fue publicado. En esta seccidn se describirdn estas cuatro
etapas o fases incluyendo una etapa intermedia introducida por Chevalier (1974):

A.— FASE I O DE "EXPANSION LIBRE": se llama asi porque el RSN se expande libre
y constantemente a la velocidad inicial con la que se eyectd después de la explosién de SN (=
10000 km s™). Aqui la masa eyectada por la SN es mucho mayor que la masa barrida (M) por la
onda de choque. Esta etapa finaliza cuando M, = M.. La evolucidn del radio de choque respecto al
tiempo (t) transcurrido después de la SN es lineal, es decir, Rs = Vevecuss t. La capa que se expande
actiia como un pistén que barre el MIE menos denso. La duracién aproximada de esta fase es de
100 afios y la evolucidn dindmica es dominada por la masa evectada y la energia depositada por la
explosion (107! ergs). EnestaetapaRsvade 1 a2 pesing= 1 em™.

B.— FASE II, ADIABATICA O DE "TAYLOR-SEDOV": se llama asi porque la
dindmica del RSN estd descrita por las scluciones autosimilares debidas a Taylor (1950} y Sedov
{1959). Estas soluciones son autosimilares porque a cualquier tempo, las grdficas de densidad,
presién y velocidad mantienen la misma forma, es decir, las distribuciones de las variables
hidrodindmicas conservan siempre la misma forma y se van auto escalando conforme aumenta el
tiempo. La dindmica del RSN es gobernada por la M,. Esta fase es vélida bajo las siguientes
condiciones;

ay La masa evectada es muy inferior a la masa barrida, M. << M,.

b) La energia total radiada por ¢l gas caliente es mucho menor que la energia inicial de la
explosion de SN.

c) La presién hidrodindmica del gas entrando al frente de choque es mucho menor que la
presién térmica de este gas.

d) No escapa energia del material contenido por la onda de choque y en €l las particulas del
fluido se comportan adiabdticamente. La temperatura detrds de la onda de choque es tan alta que las
pérdidas radiativas se pueden despreciar.

Por esta dltima condicidn, esta etapa también recibe el nombre de adiabdtica o de
conservacion de energia. Taylor v Sedov encontraron que el radio de la onda de choque, Rs, se
propaga en el tiempo (1) como:




H i
R s s B
LS5 =034 _.__._ﬂ_E______ m 7_”073 o (22)
pe 107 ergs cm’ anos :

donde |1 es el peso molecular y ng es la densidad media del MIE (prechoque). De aqui, derivando
esta ecuacidn se encuentra que

i
s e B Y
kms™ 107 ergs em™

asfpues Rs o t%7 y Vs o (7. Parany=1 cm™, la duracién de esta etapa es de 2 % 10* afios y Rs
es de 14 pe. Este modelo de Tavlor=Sedov se verifica experimentalmente mediante las explosiones
atémicas que han ocurrido en la Tierra. ya que la masa barrida por la onda de cheque es mucho
mayor que la masa que resulta de la explosién. Los buenos resultados implican que este modelo es
confiable para esta etapa evolutiva del RSN. Asf como la fase I termina cuando M.=M,, la fase II
termina cuando la energfa radiada por el RSN es comparable con la energia total de la explosion.
Las dos fases anteriores se puede esquematizar de la siguiente manera:

- ——-—— Frente de Choque
Medio interestelar - — - Pistdn
externo sin perturbar
Medio
Interestelar
barrido

Figura 2.5 — Esquema de un RSN durante las fases 1y II de su evolucidn dindmica tal como se discute en ia tesis.

C.~ FASE IIT "RADIATIVA'": esta fase fue introducida por Chevalier (1974) cuando
estudié RSNs con modelos esféricamente simétricos v evolucién fuera de la fase adiabdtica. Aqui se
ha formado un cascarén denso v la velocidad del choque ha disminuido considerablemente (< 300
km s7) debido a la desaceleracion en la fase de Sedov. A esta velocidad corresponde una
temperatura de 10° K aproximadamente, que representa ¢l maximo en la curva de enfriamiento. El
enfliamiento comienza a ser importante v afecta la dindmica del cascardn. Aqui las pérdidas
radiativas empiezan a ser considerables tal como se discutié en la seccidn de ondas de choque. Las
soluciones de Chevalier (1974) son numéricas por considerar la funcién de enfriamiento, la cual
esta relacionada con el tiempo de enfriamiento. Para valores tipicos de np=1 cm™ y E=3Xx10"' ergs,
Chevalier {1974) obtiene que
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y por lo tanto

(24)

(23)

(26)

En esta fase la estructura del objeto varia y las pérdidas radiativas se hacen importantes, va
que el material que pasé por el frente de choque se enfria rapidamente, como se discutid
anteriormente aumentando su densidad. Esto generaria los filamentos que se obseivan y emiten en

el éptico.

D.— FASE IV "CONSERVACION DE MOMENTO": aquf la desaceleracién que el MIE
le comurica al cascardn es apreciable. La estructura del RSN se puede ver como una capa delgada
fria y densa que se mueve conservando su momento. Woltjer (1970, 1972) y Falle (1981, 1988)
considerando esta conservacién de momento y que M, >> M., determinaren que en esta etapa:

] 3
R et Vooct 4

El

(27)

El comportamiento de Rs respecto a t para estas fases se esquematiza en la Figura 2.6:

Log R,
A

P A

1 I I v

....Log t

Figura 2 6.-- Evolucién del radio del choque, R, respecto a su evolucién en el tiempo, t, para las fases de evelucidn

dindmica 1-1V descritas en el texio
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E.— FASE V "SUBSONICA": La expansién total de] RSN termina hasta alcanzar un radio
méaximo (R, porque la presién interna del cascardn se hace comparable con la del MIE externo a
un cierto tiempo (tw.x). El RSN adquiere una velocidad de expansion similar a la velocidad térmica
del MIE externo perdiendo su identidad. McKee & Ostriker (1977) encontraron que:

0:32
Ry =55 £ 4 o p® (28)
pc 107 ergs cm™ ’

b

t E 032 " 033 29
[} =7x10°| — o | op B
afios 10%" ergs cm”

donde P, =1x10°* i" estaen [K cm™] y Py es lapresidn del gas en el MIE externo.

Hasta la fecha, existen soluciones analiticas para las fases I, I y 1V, pero ningin modelo,
analitico y numérico, ha podido describir la evolucién dindmica del RSN durante las cinco fases.
Otros modelos propuestos pueden encontrase en Bohigas (1977).

2.3.- OBJETOS HERBIG-HARO

Los objetos HH fueron descubiertos independientemente por el astrénomo mexicano Guillermo
Haro (1950, 1952, 1953) con la Cdmara Schmidt del Observatorio Astrofisico Nacional en
Tonanzintla Puebla y por George Herbig (1951, 1952) en el observatorio de Lick en EUA con el
telescopio reflector Crossley. Estos descubrimientos se hicieron cuando estos astrénomos
realizaban estudios de estrellas con emisién en Ha, cerca o asociadas al complejo de nubes
moleculares de Oridn. El prototipo de estos objetos son las nebulosidades encontrados por ellos en
la cercania de la nebulosa de 1eflexién NGC 1999 al sur de 1a Nebulosa de Orién. Mientras Haro
Ilamé a estos objetos 10a, 11a y 12a, Herbig los denomino H1, H2 y H3. Fue Ambartsumian (1954)
el que llamé a estas nebulosidades descubicrtas objetos Herbig-Haro. Asi pues, los objetos
prototipos fueron llamados HH 1, 2 y 3 respectivamente (véase la Figura 2.7). Estos objetos
llamaron la atencién de Haro y Herbig porque la morfologia que presentaban era peculiar;
condensaciones compactas (~0.01pc) con apariencia scmiestelar rodeadas de una nebulosidad
difusa sumamente débil, y el espectro 6ptico de ellos era muy distinto al observado en las regiones
HI, nebulosas planetarias y estrellas vecinas a ellos ; las lineas de [SII], [NII] y [OI] son muy
intensas (siendo las dos primeras las mds fuertes) respecto a la de Ho. Respecto a esto ultimo,
Herbig ¢itd textualmente:

"Estos espectros son sumamente peculiares por varias razones: a) las lineas prohibidas de
[SH] son muy intensas, b) se observan lineas prohibidas que cubren un amplio rango de energia de
excitacion, que van desde las emitidas por OI (2 eV} hasta las de OIl (5] €V} y Nelll (65 eV), v ¢)
los espectros como un todo, difieren por completo de aguellos de las estrellas jovenes que se

encuentran en la misma nube molecular v en las nubes del mismo complejo.”

FALIA DE ORIGEN




Esta peculiaridad de los HH se puede ver mediante diagramas de diagnéstico en donde se
obtienen cocientes de [SII] (6717 y 6731 A) y [NII] (6548 y 6584 ,&) con la linea de Ho. Estos
diagramas se muestran en la Figura 2.3 e incluyen también los estudios hacia regiones HII y
nebulosas planetarias. Otros diagramas de diagndstico con cocienies de lineas diferentes a las
presentadas en esta tesis se puede encontrar en Raga, Bohm y Canté (1996). La definicion de
Herbig para un objeto HH fue:

"Nebulosidades difusas, pero compactas con un espectro dominado por lineas prohibidas
muy intensas de [OI], [NII] v [S1l], asi como de lineas de hidrdgeno. Algunas veces se aprecia un
continito por debajo de las lineas de emision. Estos objetos siempre se encueniran proyectados
contra complefos de nubes moleculares”.

Los objetos HH presentan un espectro 6ptico con lineas intensas en emision de [CI] (9848

A) [N1] (5200 A) [Call] (7324 A), [Fell] (5158 A), MgII (2798 A), [OT] (6300 A}, [NIT} (6584 A)
{SII](6717 A) donde estas tres Gltimas son las mds intensas. Basdndose en los cocientes
[OHI](DOO? A)/ Hp (4861 A), y [SI11(6717+6731 A) / Hat, Raga, Bohm y Canté (1996) clasifican

a los objetos HH como:

ALTA EXCITACION: si [E@wl .S1] 1.5

¥ SRR )T Y (He
) (o] isu) .
b)Y EXCITACION INTERMEDIA. si  ———=0.1 ~=—<1.5
: (HB) Y (Ha)
, Lo _ [SH]

ﬂ J I AL N . 1 " 215 A
¢) BAJA EXCITACION: s e Y Ha) J

Visto de otra manera, los objetos HH de alta excitacién presentan lineas de [OI], [SII], [NII]
y [OlII] mds débiles que Ha, mientras que en los objetos HH de baja excitacidn, estas lineas son
igual o mas intensas que Hou.  En el continuo éptico—ultravioleta, 1os objetos HH presentan muy
baja emision. El primere en notar esto fue Herbig (1951) y Schwartz (1975) lo interpreté como
producto de la luz reflejada de la estrella excitadora. Mds tarde, se observd que este continuo se
incrementaba del azul al ultravioleta y se tuvo gue desechar la propuesta de Schwartz. Dopita
(1981) v Dopita et al. (1982) sugirieron que este aumento se puede deber a la emision de dos
fotones de dtomos de hidrégeno excitados colisionalmente mds una emisién libre-ligado (Balmer y
Paschen) debida a la recombinacién de electrones con iones. Ambas emisiones ajustan ¢l continuo
ohservado (p. ej. Brugel et al. 1982; Schwartz, 1983). En Dopita (1982) también se menciond que
en los objetos HH de baja excitacidn, este contingo es mds intenso que los objetos HH de alta
excitacion. La emisidn espectroscdpica en el ultravioleta, radio e infrarrojo de los objetos HH se
presentan en Curiel (1988); Benitez (1991); Bahm & Goodson (1997); Liseau et al. (1997}
Reipurth & Raga (1999) y referencias en ellos.
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Como los espectros obtenidos de los HH eran similares a los obtenidos para RSN, se
propuso que el mecanismo de excitacién de estos objetos podria ser las ondas de choque. Esto
sumado a lo que notd Herbig (1950) en su trabajo, sobre que habia una nebulosa con caracteristicas
similares a los HH alrededor de la estrella T-Tauri (Nebulosa de Burnham, 1890, 1894; ahora HH
255) llevé a Schwartz (1975) a sugerir que la emisidn de los HH era debida al enfriamiento de un
gas supersonico calentado e lonizado por una onda de choque.

HMa

RHZ

f A a * I ; ‘ [ ‘
nudo C en HH110

4

He

m-2 g-! A-1]

f, x107% [arg ¢

4500 5000 5500 6000 6500 7000
AfA]

Figura 2.8.— Espectro t{pico de un objeto HH que es muy similar sl gue presenta una RSN tal como se discute en el
texto Tomada de Ayala (2001).
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Los trabajos tedricos sobre el especiro de los HH por ondas de choques radiativos realizados
por Raymond (1976, 1979), Dopita (1978) y Shull & McKee (1979) indicaron que efectivamente
los HH podrian ser el producto de una onda de choque con velocidad de alrededor de 100 km s
Mejor atin para esta propuesta, el modelo numérico realizado por Dopita, Binnette & Schwartz
(1982) demostré que el espectro tedrico de un HH debido a una onda de choque concuerda bastante
bien (sobre todo en las lineas de [SH]) con el espectro observado de HH 43 y HH 47. Asi pues, el
consenso actual es que los objetos HH son el producto de una onda de choque, probablemente
producida por un fuerte viento estelar proveniente de un objeto estelar joven. Algunos pardmetros
tipicos para los objetos HH (Béhm, 1983) se muestran en la Tabla 2.3.

1 — Este radic estd referido a la condensacidn asociada al objeto HH. Actualmente se han encontrado objetos HH
gigantes de mayor tamafio

Tabla 2.3.— Algunos pardmetros que presentan los cbjetos HH no gigantes.

Hasta mediados de 1970, los estudios realizados no habian podido explicar de manera
undnime la formacidén y evolucidn de los objetos HH, de hecho, la biisqueda de las fuentes de
energfa de estos objetos se mantenia como un misterio porque no se encontraban objetos que
pudieran considerarse como sus fuentes de energia. Strom et al. (1974) realizaron observaciones
infrarrojas de varios objetos HH y sus vecindades motivados en que por estar asociados a las nubes
moleculares, la fuente excitadora podria detectarse en el infrarrojo. Ellos no encontraron fuentes en
los objetos HH, sin embargo encontraron condensaciones desplazadas a unos minutos de arco del
HH que podrian ser las fuentes excitadoras siempre y cuande hubiera un mecanismo para
transportar Ja energia del objeto hacia el HH (distancias tipicas de 0.1 pc).

Sin embargo, se encontid un aspecto de interés muy especital: los objetos HH estdn
asociados a la formacidn estelar. Lo anterior se dedujo porque los HH se encuentran cerca o dentro
de las nubes moleculares obscuras donde se puede dar la formacidn estelar, también, estan cerca de
estrellas T~Tauri y se le han enconttado madseres de agua y fuentes infrarrojas en su vecindad (véase
Canté y Mendoza, 1983). Tomando en cuenta esta relacién entre los objetos HH, los flujos
moleculares v los jets dpticos (estelares) asociados a las estrellas jOvenes presecuencia principal,
Rodriguez (1989) en un articulo sobre obscrvaciones en radio de los objetos HH, presenta un
esquema unificado de estos elementos (véase la Figura 2.9) definiendo a los objetos HH como:

"Nebulosidades opticas excitadas por una onda de chogue producida por el viento estelar de una
estrella joven”.
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Figura 2.9 — Esguema unificado sobre la relacién entre flujos moleculares y objetos HH presentade por Rodriguez
(1989).

La vision global en esta descripeidn consiste en:

t.- La presencia de una estrella joven sufriendo una pérdida de masa de = 107 M, por afio.
Esta pérdida de masa se realiza mediante un viento con velocidades de cientos de km s7',

2.- La presencia de gas molecular de alta velocidad, con geometria bipolar y escala de unos
minutos de arco (decenas de parsecs).

3.— La presencia de algiin mecanismo de colimacion que forma la geometria bipolar en los
chorros asociados. Puede ser un toroide o disco de polvo alrededor de 1a estrella joven.

4.— En los alrededores de la estrella excitadora se observan la presencia de objetos HH y
jets dpticos.

5.— Una nube molecular en donde lo anterior ocurre.

Los jets Opticos, son matenal eyectado (quizas por estrellas tipo T-Taurl) a altas
velocidades (de cientos de km s7!), con una distribucién alargada y angosta que presentan una buena
alineacién con la fuente que los produce. Tienen largos de 10-10" cm, se encuentran alineados
con fuentes infrarrojas, su densidad electrénica es de 10°-10° em™ y su temperatura electrénica
asociada es = 10° K. Estos jets, cuya fuente gue los produce no estd en el centro del jet (véase las
Figuras 2.10 y 2.11), se observaron originalmente en HH 46/47, aunque también se observan en HH
34 v HH 111. Estos dos primeros objetos HH se muestran en la Figura 2.10 y en ellos podemos ver
que presentan nudos brillantes casi equidistantes. La fuente excitadora emite el jet y éste al
interactuar con el medio ambiente genera un choque de proa que estd asociado al objeto HH.
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Los nudos brillantes se interpretan como ondas de choque internas. Ademds de que en la
punta del jet, se encuentra el objeto HH, otro argumento para asociar a los objetos HH con los jets
épticos, es que los objetos HH tienen velocidades radiales de cientos de km s7' (Canté, 1984), tanto
corridas al rojo como al azul y estdn ubicados en las partes externas de las nubes moleculares; los
objetos HH se estdn alejando de un objeto que se encuentra dentro de Ia nube molecular que los
excita mediante choques a través de un jet. Esto también se corrobora por los movimientos propios
que se les observa con velocidades de cientos de km s que se alejan de la nube molecular (Luyten,
1963, 1971; Cudworth & Herbig, 1979; Jones, 1983). También, los HH por lo general son bipolares
y presentan 16bulos corridos al rojo y al azul respectivamente. Muchas veces el I6bulo corrido al
azul es mdas brillante, por lo que se deduce que las nubes moleculares asociadas tienden a
obscurecer al 16bulo que se aleja de nosotros (Canté, 1981).

Figura 2.10.— Imdgenes CCD de algunos obzetos HH a los que se les puede aplicar los modelos de jets. a) y b) HH 47
tomadas de Reipurth ¥ Heathcote (1997) <) HH 34 tomada de Buhrke et al. {1988). Varios objetos HH gigantes
presentan morfolgias similares a éstas Para HH 47, la fuente excitadora esta alejada 15" de la base del jet en ia

n,n

pesicién marcada como "+
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Algunos trabajos en donde se profundiza mds sobre la relacién de los objetos HH y 1a nube
molecular asociada; flujos moleculares, méseres de agua, radiojets térmicos y jets con cmision de
H., cuyas observaciones se hacen en el radio e infrarrojo, son presentados en Curiel (1988);
Benitez {1991); Reipurth & Bertout (1997); vy Ayala (2001).

Como a finales de la década de los 70 ya se sabia que los mecanismos de fotoionizacidn no
podian aplicarse a los objetos HH y sf las ondas de choque, se realizaron varios medelos tedricos
para tratar de explicar su excitacién mediante este mecanismo. Debido a lo extenso de su discusion
y nimero, no vamos 2 presentar estos modelos en esta tesis, solo nos enfocaremos a una sintesis de
la visién actual y comentar que no existe un modelo que lo explique todo; todo modelo presenta sus
ventajas y desventajas. Estos modelos son presentados de manera completa y detallada en Curiel
{1988); Benitez (1991); y Reipurth & Raga (1999).

Los modelos més recientes sugieren que un objeto HH se forma cuando un jet de alta
velocidad interactda con el medio circundante chocdndolo. El jet proviene de una fuente excitadora
cualquiera y tiene un origen incierto. En la parte externa de la cabeza del jet (parte final de éste), se
forma un choque de proa que coincide con los objetos HH observados originalmente. Como por lo
general, los objetos HH son bipolares, varios de los objetos HH observados inicialmente, que
presenten una cierta simetrfa de punto, pueden estar asociados a través de este jet bipolar, es decir,
no son independientes uno del otro. Si la fuenie excitadora emite jets de manera episddica y
variables en el tiempo (Raga et al. 1990), se forma una serie de choques de proa que se manifiestan
como las condensaciones observadas en HH 34, HH 46/47 y HH 111 entre otros. Reipurth (1989),
observé que algunos objetos HH aumentan su velocidad radial conforme aumenta [a distancia hacia
la fuente. La interpretacién de esto puede ser evidencia de las variaciones en la velocidad de
eveccidn de la fuente que propone el modelo de Raga et al. (1990). Asi pues, el sistema HH estaria
compuesto por el jet, su cabeza externa y las condensaciones internas

El origen de los modelos que involucra un jet, viene de los modelos de Dyson (1984) y
Mundt (1985). Estos modelos se esquematizan en la Figura 2.11 y en ellos, el objeto HH se forma
cuando un chorro de alta velocidad (jet Sptico, continuo v colimado) disipa su energia a través de
una onda de choque en forma de arco o choque de proa que da origen a la cabeza del jet. Esta
cabeza estd compuesta de dos choques; uno que desacelera el material del chorro (formando un
disco de Mach) y otro que acelera al material del medio (véase la Figura 2.12). Las condensaciones
alineadas que componen al jet (como las que se observa en HH 1, 2, 34, 46/47 y HH 111) se deben
a chogues oblicuos internos que se originan cuando el material del chorro trata de ajustar su presion
con la del medio ambiente. Ahora se prefiere ura variabilidad en la velocidad de eveccidn para
explicar estas condensaciones. Este modelo se descarté después porque se observaron movimientos
propios en los nudos. Con los modelos de jets también se pueden relacionar los chorros térmicos,
moleculares y objetos HH tal como lo propuso Redriguez (1989, 1997): existe una estrella joven
tipo solar (fuente excitadora) con un chorro bipolar asociado que sale a través de los polos debido al
disco circunestelar que rodea a la estrella. A escalas cercanas a la estrella, tenemos un chorro
térmico (observables en radio; cmy}, a escalas intermedias tenemos un flujo molecular (observables
en el infrarrojo v radio, mm) y en la parte mds alejada de la estrella se tiene un objeto HH excitado
por un choque de proa que emite en el dptico ¥ esta orientado con la fuente excitadora. Esta
emisién, (espectro observado) se debe a un choque de proa radiativo en la cabeza del jei, tal como
se discutié en la seccién de ondas de choque: justo detrds de la onda de choque, hay una
probabilidad del 10 al 20 % de que los dtomos de hidrégeno se exciten colisionalmente antes de
ionizarse (Chevalier et al. 1980) delineando el choque de proa y aumentando la emisidén en Ho

(Reipurth et al. 1997).
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Figura 211 — Diagrama esquemdtico del modelo de chorto propuesto por Dyson (1984) y Mundt (1985).
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Figura 2.12~ Diagrama esquemético de un chogue de proa generado pot un jet. Tomada de Ayala (2001

Mds atrds de la onda de choque, en ciertas zonas, el gas se enfiia y recombina produciendo
las lineas de [OIII], [Oll} y [OI]. En estas zonas también habré colisiones entre las particulas del gas
y electrones libres excitando principalmente las lineas de [OI], [INII] y [SII}. El gas que entra por el
apex del choque de proa, lo hace con mayor velocidad de choque que el gas que entra por las alas
generando las lineas prohibidas intensas de mayor excitacidn (Hartigan et al. 1994). Si bien, como
dijimos anteriormente aun no existe modelo dnico que lo explique tode, hasta la fecha, varios
espectros mostrados por los HH, predichos y observados concuerdan bastante bien al aplicar
modelos de choques de proa como mecanismos de excitacién {Hartigan et al. 1989; Bally, Devine
& Reipurth, 1996). En resumen: para la formacién y dindmica de los cbjetos HH se puede aplicar
un modelo de jet como los propuestos por Raga et al. (1990, 1992) y colaboradores ya que en
muchos casos, principalmente en objetos HH gigantes, son satisfactorios. La relacidn entre objetos
HH, flujos moleculares y jets térmicos puede darse con los modelos de Rodriguez (1989, 1997). La
emisién del espectro que se observa se puede modelar con cierto éxito aplicando choques de proa
radiativos.
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Finalmente, desde 1993 (Bally y Devine, 1994; Reipurth, Bally y Devine, 1997) se han
observado objetos HH gigantes con dimensiones de varios minutos de arco (algunos parsecs) como
HH 111, HH 113 y HH 311 (Reipurth, Bally & Devine, 1997). Con las propiedades observadas se
ha encontrado que sus edades (1) son de un orden de magnitud mayor a las previamente
determinadas, es decir, oscilan entre 10°—10° afios (Bally y Devine, 1997). Estas edades se pueden
determinar con la expresién (Reipurth et al. 1997):

1
[_3_}104[1 v (30)
anos Pe 100!0?15_1 ,

donde d es el tamaio del objeto HH gigante y V es la velocidad aparente.

Vartos de estos objetos presentan condensaciones a lo largo del jet que son evidencia de
eyecciones variables en el tiempo por parte de la fuente excitadora. Algunos presentan jets
continuos a distancias de 0.1 pe de la fuente excitadora (jets Gpticos). Por lo general, presentan una
simetria de punto en forma de "S", lo cual sugiere que el ¢je de eyeccidn no es estable y precesa
(Reipurth y Raga, 1999). El tamafio de estos objetos sugiere que la fuente excitadora inyecta
encrgia v momento al MIE a escalas lejanas a ella. La eyeccidn de masa supersdnica puede
contribuir a la generacién de turbulencia en 1as nubes moleculares (Reipurth y Raga, 1999).

Algunos articulos de revisién sobre objetos HH son presentados por Reipurth & Heathcote
(1997); Raga & Reipurth (1999), este dltimo con aspectos histdricos, objetos HH gigantes: Bally &
Devine (1977), propiedades espectroscopicas: Bohm & Goodson (1997), v modelos tedricos: Shu
& Shang (1997); Camenzind (1997); Pudntz & Ouyed (1977).
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CAPITUTLO 3. FL INTERFEROMETRO DE FARBRY-
PEROT, OBSERVACIONES Y REDUCCION DE
DATOS,

3.1.- INTERFEROMETRIA Y COHERENCIA

Lo que tode astrénomo siempre busca cuando hace su investigacidn, es tener un mejor poder de
resolucion tanto en los instrumentos como en el telescopio. En todo estudio espectroscdpico, que es
una técnica observacional muy poderosa, el poder de resolucién (R) es una medida fundamental que
caracteriza la dispersidn en el instrumento (AA) a una longitud de onda dada(l}. Matemadticamente se
define como R=A / AA. Esta AA se puede interpretar como la minima diferencia en A que puede
resolver el instrumento. En Optica, este poder de resclucién estd asociado al fenémeno de
coherencia a través de un pardmetro llamado longitud de coherencia (I.); L ~ A*/ AL ~ AR, es
decir, a mayor L. mayor R. El fendmeno fisico de interferencia, es el méas asociado directamente a la
coherencia, de hecho, la relacidn entre ambos se da mediante este mismo pardmetro. Finalmente, 1a
interferencia v el poder de resolucidén se relacionan a través del pardmetro llamado 6rden de

o

interferencia (m). Lo anterior se esquematiza de la siguiente manera:

' L L
PODER DE RESOLUCION€— > COHERENCIA 4— - - INTERFERENCIA
(PARAMETRO FUNDAMENTAL)

A continuacién mencionaremos los conceptos fundamentales de los fendmenos de
coherencia e interferometria sin entrar en detalle:

Las ondas coherentes son aquellas que cumplen con la condicién de que la diferencia entre
sus fases iniciales es nula o que la diferencia de fases entre ellas sea estacionaria (independiente del
tiempo). Sabemos que el concepto de fuente puntal monocromadtica es una idealizacién matemadtica,
va que en la realidad, la emisién de un objeto estd compuesta de trenes de ondas finitas
policromiticas vy no puede describirse como una sinusoide infinita de frecuencia constante
(monocromadtica). Este dltimo se debe a que el objeto emisor no emite eternamente desde el pasado
al fururo. La Figura 3.1 muestra la representacidn de un campo de onda: a) monocromaética ideal vy
b) policromatica real. El intervalo de tiempo (At) para el cual la fase es aproxirmadamente constante
recibe ¢l nombre de tiempo de coherencia. De este concepto, considerando que las ondas se
propagan a la velocidad de la Tuz ¢, se puede calcunlar L; cuando la coherencia aumenta, aumenta la
longitud de coherencia v por lo tanto la resolucién. Aumentando L se obliga a que varias ondas se
puedan superponer en un punto, asi pues, el principio fundamental de todo estudio espectroscopico
es buscar un instrumento capaz de analizar una longitud de coherencia grande compatible con el
problema fisico a tratar.
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Figura 3.1~ a) Representacion del campo de una onda monocromitica sinosoidal ideal de longitud infinita b)
Representacidn del campo de una onda real compuesta de sinusoides de longitudes finitas. Tomada de Hecht (1988),

La interferencia es la superposicién de ondas con frecuencias iguales en un punto. Si estas
ondas estdn en fase {coinciden sus respectivos valles y crestas) hablamos de interferencia
constructiva y si no, hablamos de interferencia destructiva. En los puntos donde la amplitud es
maxima habrd interferencia conslructiva, micntras que en los puntos donde la amplitud es minima
habra interferencia destructiva. Tanto en el experimento de interferencia de Thomas Young (1802)
asi como en el de Alberto A, Michelson (1881,1882), podemos ver la relacién entre interferencia y
coherencia a través de la longitud de coberencia; si la longitud de coherencia es menor que las
distancias que tienen que recorrer las ondas para coincidir en un punto, no existe interferencia entre
las ondas. Esto se esquematiza en la Figura 3.2, De aqui en adelante, toda cantidad en negritas
representa un vector.

Una propiedad bésica ¢ importante de una onda electromagnética es que transporta energia.
Esta cnergia fluye en la direccidn en la que avanza la onda. Esta direccidn estd caracterizada por el
vector de Poynting (S) que no es mas que la encrgfa por unidad de tiempo por unidad de area que
fluye perpendicularmente dentzo de una superficie. Como el campo electromagnético y el vector de
Poynting oscilan a velocidades relativamente altas. no podemos obtener un valor instantdneo de S,
y mucho menos de el campo eléctrico (E) en el detector, por lo tanto tomamos un promedio de S en
un intervalo de tiempo (<8>). Este promedio recibe el nombre de densidad de flujo radiante. La
densidad de flujo radiante que se obtiene cuando la energia incide se llama Irradiancia (I) y la que
se obtiene cuando la energia emerge se llama excitancia. Asf pues: I = <S>,
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Ahora bien, sabemos que para una onda electromagnética plana que se propaga en ¢l espacio
vacio, el campo eléctrico maximo en amplitud (E,} y el campo magnético maximo en amplitud (B,)
estdn relacionadas por ¢ como E.=cB,; E ejerce fuerzas sobre las cargas en nuestro detector més
eficientemente que B. Al aplicar esto a <S> obtenemos que I oo <E,>", asf pues, I se puede obtener
de E, que comunmente es lo que se detecta al hacer las observaciones. En el caso cuando tengo dos
ondas, con campos eléctricos E; v Ea:

E?=E: E =(E\+E,) «(E+E;)= E> + E* + 2EEs | &

como E=E, cos(k'r—wt+0), donde | k | es el mimero de onda = 2r/A, A es la longitud de onda con la
gue se propagan las ondas, ® es la frecuencia, t es el tiempo, @ es la fase inicial, y la diferencia de
fase entre ambas ondas es &=(k, 1,—®0)—(K»'r:—0t+(Q:—¢2), entonces al promediar sobre el tiempo
y en la misma direccién:

<E?> = <E;*> + <E;>+ 2<E:E;> = low=1 + L+ 2(LE) " cos (8) | (2)

donde 8=(k;r)—(k>r2) si consideramos que las ondas son coherentes (Q—¢.=0), <cos® wi>=1/2,
<sen® on>=1/2 y <cos ot sen ot>=0. El término (k;1;)—(k:12) es la diferencia en longitud de

trayectoria de las ondas superpuestas en un cierto punto, el cual a la misma longitud de onda y
frecuencia se convierte en k(r;—r-). Discutamos mas sobre el viltimo término de la ecuacidn (2): éste

recibe el nombre de rérmino de interferencia y es la cantidad clave gue a partir del cos (8}, me dice
si las ondas van a interferir constructiva o destructivamente. Si 8=0, 2% o un miltiplo entero de éste,
cos (0) = 1 y tengo interferencia constructiva.

i
T ede— — e e

| , ;

Fuente

Detectar

a) b)

Figura 3 2.— Diagramas esquerndlicos de los experimentos de Michelson y Young. a} en el experimento de Michelson,
la onda 1 para que alcance la onda 2 y hagan interferencia en el detector, requiere que su longitud de coherencia sea
mayor gue la distancia 2(d;—d;). E; ¥ E; son espejos, B es el divisor de haz y C es el compensador. h) en el
experimento de Young, la onda 2 debe tener una lengitud de coherencia mayor a la diferencia de camino ptico para
que esta alcance a la onda 1 en P y hagan interferencia. Tomadas de Hecht (1988),
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Si &=m/2 o un ndmero entero impar de éste, cos (&) = 0, el téimino de interferencia
desaparece. Si 8=n o un mihiplo impar de 7, cos(d) ==1 y se habla de interferencia destructiva
total.

De 1o anterior, 8=27m donde m es un miltiplo entero 2 1, es la condicidn para que halla
interferencia constructiva. Finalmente, el término de interferencia también incluye una cantidad
compleja (véase Zajac, 1998) llamada coeficiente de coherencia. Si este coeficiente vale cero, las
ondas son incoherentes entre s, s1 vale 1, las ondas son coherentes, asi pues: si las ondas que se
superponen son coherentes, sus campos eléctricos se combinan uno al otro de manera continua,
sumédndose primero y luego elevdndose al cuadrado para obtener la irradiancia (hay término de
interferencia). Si las ondas que interfieren son incoherentes. los campo eléctricos individuales e
independientes, se elevan primero al cuadrado y luego las irradiancias obtenidas se suman entre
ellas; aqui el término de interferencia desaparece. Si este término desaparece, la diferencia de fase
entre las ondas se elimina v no podemos hablar de interferencia constructiva o destructiva. Asi pues,

el término en consecuencia es el cos (9)

Ahora, bien, con el predmbulo anterior pasemos a hablar exclusivamente de la interferencia
de haces miltiples en placas paralelas que es lo que nos interesa a nosotros.

En la tercera década del siglo XIX, el astrénomo Inglés George Biddell Airy cuantificd por
primera vez un problema de este tipo cuando una onda es reflectada sucesivamente por dos platos
planos de vidrio cubiertos de una capa delgada de plata, En este trabajo, Airy (1831), publica varias
proposiciones sobre dptica ondulatoria en donde deriva dos cantidades importantes:

1.— La distribucién de Airy (A): una funcién que representa la distribucién de todas las
irradiancias reflejadas o transmitidas en las placas que se concentran en un punto cn el detector que
van a contribuir a formar el patrén de interferencia. Airy se enfocd exclusivamente a los rayos
reflejados en ambas placas (véase la Figura 3.3). Todas las Figuras, salvo se indique lo contrario
fueron tomadas de Hecht y Zajac (1936).

2.— La diferencia de camino &6ptico (A) entre dos rayos adyacentes. El camino éptico es
aquella distancia gque recorre un rayo de un punto a otro. Esta diferencia se define como:

A=2nd cosa . (3)

donde n es el indice de refraccién del medio entre las placas, d es la distancia entre placas y o es el
ingulo de incidencia del rayo (véase la Figura 3.4). Al ser el indice de refraccién del atre y del
vacio muy similares, n=1 y A=2dcost. Ahora bien, la diferencia de fase para dos ondas coherentes
a fa misma frecuencia es 0=k {r;—12) . Basados en la Figura 3.4, y tal como lo obtuvo Airy,
podemos ver que la diferencia de camino Optico es efectivamente (r—T2), lo anterior implica que
3=k A.
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RAYOS TRANSMITIDOS

7

Figura 3.3 - Interferencia de haces mmiltiples sobre una placa con indice de refraccidn ni. Los rayos transmitidos se
concentran en P’ mientras que los rayos reflejados se concentran ed P. Con estos iltimos, Airy dedujo su funcién de
distribucidn de irradiancias originalmente. Un interferémetio de Fabry—Perot trabaja con las irradiancias transmitidas.

Pathie ngidif'@’en{e for adjacent
rays = ZAB - CD = 2d cos &

e —

Figura 34— Geometria de un interferdmetro de Fabry-Perot de donde se puede calcular la diferencia de caminos
dpticos de los rayos que estin entre lus placas separadas una distancla d. Tomada de bhtup://hyperphysics phy—
astr.gsu edu/hbase/phyept/fabry humi#c2

Como la condicién para que exista un maximo de irradiancia en interferencia constructiva
necesita que d=2mm, se puede relacionar la diferencia de fase, & , con la diferencia de camino
éptico, A | a través del orden de interferencia, es decir:
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dmd cosa 2d cosa 4

El orden de interferencia es una cantidad que determina cuantas longitudes de onda estin
desfasados los ravos reflejados y transmitidos, es decir, el niimero de ondas que hay en el medio
entre las placas que corresponden a la diferencia de camino éptico entre ambos rayos. Se define
como A / A, v es el pardmetro que da los anillos brillantes del patrén de interferencia. Airy (1833)
también aplicé su funcién de distribucién a los anillos de Newton, franjas de igual espesor también
llamadas Franjas de Fizeau (Fizeau, 1862), obteniendo un pattén de interferencia circular
compuesta de anillos. Los anillos de Newton son franjas claras y obscuras que se producen por la
interferencia luminosa cuando se unen dos superficies de vidrio, por lo general, una plana y otra
convexa.

W. Haidinger (1849, 1855) observd un patrén de franjas circulares que 1ecibe el nombre de
"Franjas de Haidinger” y no son mds que franjas de igual inclinacién. Estas franjas se obtiene
porgue, como se muestra en la Figura 3.5, todos los rayos inclinados con el mismo dngulo de
inciderncia son recolectados por un lente hacia el mismo punto o al ojo. Cada punto de la franja es
formada por la convergencia de rayos que inciden con diferentes dngulos. En las Franjas de
Haidinger, las ondas gue llegan al punto de convergencia (gracias a una lente), son coherentes entre
si y tienen la misma diferencia de fase. El patrén circular se forma para fuentes extendidas por la
simetria axial de instrumento v a que se detecta emisién de regiones distintas al mismo dngulo de
visidn. Para que las franjas de Haidinger convergan en un punto finito, es necesario una lente.
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Figura 3.5.— Esquemna de como se forman las franjas circulares de Haidinger que forman el patrén de interferencia de
un interferémetro de Fabry—Perot. Todos los ravos que inciden a un mismo dngulo forman un punto Py de la franja.
Todos los rayos gue incidan con otro éngulo forman otro punto de dicha franja.
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3.2.— EL INTERFEROMETRO DE FABRY-PEROT

3.2.1.—- HISTORIA:

Un interferémetro es un dispositivo que genera franjas de interferencia. Un espectioscopio busca
separar las diferentes longitudes de onda a través de la difraccién. Aunque en ambos se habla de un
orden de interferencia y permiten estudiar una parte del espectro de una region en el espacio,
difieren entre si por el mecanismo que introduce la diferencia de camino éptico entre las ondas: en
el espectroscopio es la rejilla de difraccién y en el interferémetro es una cavidad. De todos los
interferémetros que se han realizado, hay uno de gran interés en Optica y astronomia ya que es un
aparato espectroscOpico de alto poder de resolucién y desde que fue aplicado a la astronomia
demostrd ser un excelente instrumento para medir la cinemdtica de objetos extendidos, ya sean
nebulosas fotoionizadas, chocadas o galaxias. Ademds, su geomeiria se aplica también a la creacién
de ldseres vy desde sus origenes se¢ ha defendido como un magnifico instrumento. Este
interferémetro fue desarrollado por los fisicos franceses Charles Fabry y Alfred Perot. El primero
trabajo principalmente en Marsella y el segundo en Parfs. En un trabajo de 1897, Fabry & Perot
{1897) realizan el estudio de interferometria, basados en los trabajos de Airy. Aqui. ellos derivan la
funcidén de Airy, sélo que a diferencia de la derivacién original, ellos consideran sélo los rayos
transmitidos v no los reflejados. En 1899, Fabry & Perot presentan en tres articulos algunas
aplicaciones de sus trabajos de interferometria en el dmbito instrumental. En uno de ellos (Fabry &
Perot, 1899) presentan por primera vez el interferémetro que desarrollaron y lo lamaron
interferdmetro de "Fabry—Perot” (FP). Sin embargo existe una controversia sobze cual de los dos
apellidos debe ir primero (en Marsella tinica y cominmente se llama Perot-Fabry).

A principios del siglo XX, Fabry v Perot decidieron realizar aplicaciones astrondmicas.
Fabry & Perot (1901, 1902) muestran por primera vez el patrén de interferencia que obtienen con su
instrumento (anillos) y realizan un estudio de lineas de absorcidn en el espectro del Sol. Fabry &
Buigson (1911) v Buisson & Fabry (1914) presenian por primera vez, un estudio interferométrico
de Fabry—Perot aplicado la Nebulosa de Orién. En este trabajo, ellos encuentran que pueden
calcular tanto velocidades radiales como el peso atémico del gas mediante el orden de interferencia.
Ellos describen su téenica usando ¢l FP y encuentran de una manera sencilla Ia velocidad radial del
gas alrededor del trapecio (15.8 km s™') usando lineas de hidrégeno (Hy). A partir de este trabajo
quedd claro que éste interferometro es excelente para medir velocidades iadiales. Un excelente
trabajo para profundizar en el interferémetro FP en aspectos tedricos., pricticos e histéricos es
presentado por J. M. Vaughan (1989).

A continuacion vamos a describir el interferémetro FP y c¢émo los conceptos de
interferometria y coherencia presentados anteriormente, se conectan en este aparato.

3.2.2.- CONCEPTOS BASICOS:

La Figura 3.6 muestra un esquema de un interferémetro FP.



A=(m-DA
A=(m -2\
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Figura 3.6.~ Interferdmetro de Fabry—Peror Los incisos 2 ¥ b muestran Jas distintas componentes del interferdmetro.
En el inciso ¢ se muestra un paudn de interferencia obtenido en este instrumento, Las lineas negritas en a) son los
rayos que hace interferencia v se refieren a: | ~ Rayo transmitido v 2.— Rayo reflejado entre las placas. En el Fabry—
Perot de barrido, solo es un orden de interferencia et que se hace variar conforme se desplazan Ias placas. El inciso b
muestia esto tltime. E representa el eje de simetria axial del instrumento.

Este interferémetro consiste en dos lentes y dos superficies planas—paralelas altamente
reflectantes separadas una cierta distancia {d). La primera lente llamada colimador, se encarga de
hacer un frente de onda plano de todos los rayos que provienen de la fuente estudiada haciéndolos
incidir a un dngulo @ sobre la primera placa. Estos rayos se transmiten hacia la segunda placa. Entre
estas placas, donde generalmente hay atre, los haces que provienen de la fuente estudiada, se
reflejan varias veces dentro de este espacio. Estos 1ayos superpuestos se transmiten hacia el segundo
lente (la cdmara) que se encarga de recolectarlos haciéndolos coincidir en un punto sobre una
pantalla o detector donde interfieren formando una franja circular de Haidinger. Lo fundamental en
este interferdmetro, tal como se muestra en la Figora 3.7, es que el haz reflejado en la segunda placa
que se dirije hacia un cierto punto la primera placa, tenga la misma fase que otro haz que incide en
la primera placa en ese punto y se dirija a la segunda placa. Si las dos placas paralelas se mantienen
fijas, hablamos de un efaldn, si se pueden cambiar la separacidn entre las placas, hablamos de un
interferémetro de Fabry—Perot de barrido. El aparato original construido por Fabry y Perot era un
etaldn.

El poder de resolucién de un FP depende principalmente de dos pardmetros: el érden de
interferencia y una cantidad ¥ llamada "fineza", donde (sin demostrar), R=A/AA=m¥. Con
estas dos cantidades se puede relacionar todas las otras cantidades que intervienen en un
interferémetro FP, y ya sea, por el concepto fisico que involucra o por el desempeio del
interferémetro como instrumento, estos son los pardmetros claves.
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En esta tesis no vamos a deducir cada uno de los pardmetros involucrados en un
interferémetro FP, solo los presentaremos y discutiremos su  significado.

Los cdlculos detallados se pueden ver en Vaughan (1989); Guenther (1990); Aras (1995) y
Hecht (1998). Un articulo que presenta y discute bien estos pardmetros es presentado por Atherton
et, al {(1981).

1.— FUNCION DE AIRY: la distribucidn de las irradiancias transmitidas al detector. Es una
funcién de la diferencia de fase entre las ondas y un coeficiente que caracteriza las propiedades de
reflexidn de las placas (r). La funcién de la diferencia de fase se expresa de la siguiente manera:

It!‘al‘lsmitidﬂlliﬂCid&‘nm:A(S’r): o 3 3
2r o8 )
I+ 1772 Sen (7]‘1

Esta funcién, expresa las caracteristicas de transmision del interferdmetro ya que es el cociente
entie las irradiancias transmitidas y las irradiancias incidentes. La deduccidn completa de esta
funcién se presenta en Carrasco (1983) y Hecht (1998).

2.~ CONTRASTE (F). ecs la funcién que involucra el coeficiente de reflexidn (1) de las
placas, pardmetio importante para obtener mayor interferencia. Esta funcidn es fundamental para
"contrastar" y ver mejor los diferentes anitlos de isterferencia. En la Figura 3.6¢ vemos que en las
partes alejadas del patrén de interferencia, los anillos adyacentes o consecutives son mds dificiles
de distinguir que en los anillos centrales, Esta dadapor
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La Figura 3.7 es una grafica de diferencia de fase versus irradiancia. En ella se muestra la
funcién de Airy para diferentes valores del contraste. De esta figura vemos que conforme aumenta
F, aumenta r y los médximos de transmisién son mas intensos. La funcidn de Airy, expresa las
caracteristicas de transmisién del interferdémetro va que es el cociente entre las irradiancias
transmitidas y las irradiancias incidentes, asi pues:

1

A{(dry=r" '2 67 . (7}
o]



bt

Figura 3.7 — Funcién de Airy para diferentes valores del contraste F De aqui vernos que a menor contraste (F) hay
mds luz transmitida al detector que uz incidente sobre la segunda placa que se espera se refleje a la primera placa. El
coeficiente de reflexion y la fineza son bajas por lo que el interferdmetro serfa de baja resolucidn, Esto dltimo es lo que

ne se desea

3.— INTERVALO ESPECTRAL LIBRE (AM\): es la separacion entre los anillos méximos
adyascentes (véase la Figura 3.8), es decir, la diferencia en Jongitnd de onda que corresponde a la
variacioén de m en una unidad (Am). Este pardmetro corresponde a la maxima diferencia en longitud
de onda que puede medir el interferémetro. De la Ecuacién 4 vemos que cuando el dngulo de
incidencia es cero o multiplo de 2m, cos o=l y se alcanza el valor miaximo del orden de
interferencia (que estd en el centro del patrén de anillos), ie., m=2d/A. de aqui, podemos notar que
cada vez que d varfa en A/2, se obtiene otro pico en la intensidad que corresponde a A, es decir, m

varia en un orden.

Figura 3.8 - Grifica de diferencia de fase contra funcidn de Airy en donde se muestran dos franjas maximas del
interferdmetro de Fabry—Perot. AR es la separacidn entre estos médximos. Los otros pardmetros se discuten en el texio.
Aqui vemos, que a valores altos de F y r, hay mds luz que se pueda reflejar entre las placas (poca tuz transmitida ai
detector). La fineza es alta y el interferémetro seria de mayor resolucién.
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4.— RESOLUCION ESPECTRAL (v): esta cantidad también conocida como ancho medio
de una franja de FP. Es una medida del grosor de las anillos de interferencia y se da cuando la
irradiancia transmitida es la mitad de la irradiancia transmitida mdxima, es decir, I=L../2 o
A(8,r)=1/2. En la Figura 3.8 podemos ver que ¥=2 3, donde &12 es la diferencia de fase cuando
ABN=1/2 y vale 2sen”'(F**) = 2 F'% v se puede relacionar con la funcién de contraste de la

siguiente manera y=4F'*

S.~ FINEZA () es la cantidad que relaciona el intervalo libre espectral con la resolucidn
espectral, es decir, AA /Y. Se relaciona con el contraste de la siguiente manera:

L ®)

=t ©)

En donde el primer término del segundo miembro es la "fineza de reflexién” que relaciona el
intervalo espectral libre con ¥ y 1, es decir I El segundo término es una "fineza de defecto”
asociada a los delectos de la dptica y me 1elaciona ta longitud de onda con el error cuadritico medio
de la separacién entre las placas. E] dltimo término es llamado "fineza de formacidn de imagen” y
estd determinada por la capacidad limitada del CCD para resolver una imagen ya que estd
compuesto por un nimero finito de- pixeles. Por lo anterior, la fineza es el pardmetio clave para el
desempeifio del interferémetro como aparato.

Ahora bien, se discutird por qué un interferémetro FP es un aparato de alto poder resolucion
¥ en qué aspectos es mejor que un espectroscopio de rejilla: va dijimos que A=mA, si diferenciamos
esta ecuacidn se obtiene m AL + A Am =0 = m Al = -A Am, donde el signo menos solo
significa que cuando A decrece, m aumenta, Omitiendo el signo:

A m

w % an 1o

Como &=27m, entonces Ad=27Am, sustituyendo en la ecuacidn anterior:
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A _Am (11)

asi pues, el poder de resolucién es directamente proporcional al m e inversamente proporcional al
cambio de fase. Como m varfa en una unidad si Ad=27, entonces AA=A/m y de agui, sabiendo que
la méxima m=2d/A, obtengo que AA=A*/2d con la cual se observa que la longitud de coherencia para
esta m, es directamente proporcional a d. Finalmente, como R=m ¥, para que R aumente, m y/o
¥, deben aumentar.

La velocidad radial {Vg) del objeto se obtiene por efecto Doppler; Vig=c*(AL/A) . Con lo
anterior vemos que a mayor poder de reselucion, puedo detectar velocidades radiales mds chicas.

Una ventaja importante del FP respecto a un espectroscopio de rejilla, es que ademds, de
poder ofrecer un mayor orden de interferencia, se puede estudiar toda la regién en su conjunto
porque cubre el campo completo aunque toda la informacion este concentrada en una pequefia parte
del espectro electromagnético. Con un espectroscopio, para hacer esto, se tendsia que barrer el
objeto con la rendija. Ademds ¢l espectioscopio permite ver varias rtegiones del espectro
electromagnético pero en una zona muy limitada del objeto.

3.2.3.— EL INTERFEROMETRO FABRY-PEROT DE LA UNAM

La técnica de FP en México, fue introducida en la década de los afios 70 por la Dra. Paris Pismis a
través de un interferémetro de separacion fija desarrollade y donado por el Observatorio de
Marsella. De hecho, ia interferometria de FP forogrdfica fue desarrollada por G, Courtés (1960,
1972). El instrumento en general consistia de un reductor focal /15 y una cdmara fotogidfica. El
aparato se instald a finales de 1972 en el telescopio reflector de 1 m del Observatorio Astrondmico
Nacional en Tonanzintia Puebla. El primer reporte de las investigaciones a regiones HII usando este
instrumento, se hizo en 1974 refinendose a NGC 6164—6165 (Pismis, 1974). Carrasco (1983)
describe las componentes de un Fabry—Perot de barrido asi como sus caracteristicas medidas
experirmentalmente, La heredera del trabajo de Pismis es la Dia. Margarita Rosado, la cual, junto
con un grupo de técnicos, desarrolld el "PUMA™ cuyo componente principal es un FP de barrido
(Rosado et al. 1995). El PUMA consiste de un reductor focal compuesto de un colimador y una
cdmara acoplada al interferémetro de barrido con el cual, al llevarlo fuera del camino dptico a
través de un riel, se pueden obtener imdgenes directas. El colimador estd formado por dos
componentes opticas: un doblete y un triplete. E1 PUMA también incluye un sistema de calibracién
con ldmparas de Hidrdgeno, Helio y Neén, una rueda de filtros intercambiables y diafragmas de
campo. EI disefio opto mecdnico del PUMA se muestra en la Figura 3.9. El interferémetro de FP
con el que cuenta el "PUMA”", es un ET-50 de instrumentos Queensgate de dos pulgadas de
didmetro con un sistema CS100 que permite el ajuste de los pardmetros del "servosistema”, el
paralelismo y la separacién entre las placas en un tiempo de respuesta de 0.5 segundos a pasos de
0.5 nandmetros. Estd instalado en el telescopio de 2.1 metros del Observatorio Astronémico
Nacional en San Pedro Martir, Baja California, México (OAN-SPM),
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Las caracteristicas principales de este interferémetro (Rosado et al. 1995) se presentan en la
siguiente Tabla 3.1.

Figura 3 9 — Disefio optomecénico del interferdmetro de Fabry—Perot de barrido "PUMA™ instalado en el telescopio de
2.1 metros dei QAN-SPM. Tomada de Rosado et al. (1995)

Tabla 3.1 .~ Caracteristicas principales del interferémeuo FP de barrido de la UNAM "PUMA™

La informacion obtenida por un interferémetro FP, incluido el PUMA, se concentra en un
archivo llamado cubo de datos. Se llama asf por su triple dimensién: dos dimensiones corresponden
a las coordenadas X.Y del CCD vy la otra se refiere a los anillos de interferencia. Cada anillo
corresponde a un desplazamiento de una de las placas que componen al FP. En el caso del PUMA,
una de las placas se desplaza 48 veces creando 48 canales. As{ pues, un cubo de datos es el
resultado de cada exposicidn en los diferentes canales. Los resultados directos de la observacion
forman un interferograma. El perfil de velocidades se obtiene al barrer en todos los canales, un
punto especifico en el anillo de mayor interferencia obtenido en el patrén. Esto se ve en la Figura
3.10.
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Figara 3.10 - Esguema de como se obtiene un perfil de velocidades a través del pawdn de interferencia del
interferémetro de Fabry—Perot Cada punto del perfil corresponde a un punto det anillo de interferencia. Al barrer
todos los canales se obtiene el perfil de velocidad radial Tomada de Amram et al. (1991).

3.3.- OBSERVACIONES

3.3.1.- SOBRE LA NEBULOSA DE ORION:

Las observaciones de la Nebulosa de Orién fueron realizadas por la Dra. Margarita Rosado y
Abel Bernal en 1996 con el interferémetro de barndo de Fabry—Perot "PUMA" durante 1as noches
de 30 de Noviembre al 5 de Diciembre de 1996 en el telescopio Cassegrain £/7.5 de 2.1 metros
ubicado en el OAN-SPM. Sin embargo, Margarita Rosado v Lorena Arias realizaron observaciones
similares previas en 1995. Se usd un detector CCD Tektronix de 1024 x 1024 pixeles con una
escala de placa de 0.59" por pixel cubriendose un campo de 5° en el cielo. Los filtros de
interferencia utilizados, estdn centrados en las lineas de Ho (6563 A) y [NII}{6583 A) y tienen un
ancho de banda de 20y 10 A respectivamente. Con esto se obtuvo dos cubos de datos nebulares
en Ho v seis en [NII] con tiempos de exposicién de 24 minutos y dimensiones de 512 x 512 x 48
cada uno. Los respectivos cubos de datos en la misma linea de emisién, fueron sumados entre si
para aumentar la sefial a ruido y obtener dos cubos de datos con tiempos de exposicion mayores (48
minutos para Hot y 144 minutos para [NII]).

También se obtuvieron cubos de datos de calibracién al inicio y final de las noches de
observacién para checar la existencia de posibles flexiones en el equipo. Las calibraciones se
hicieron usando la linea de Hot mediante una ldmpara de hidrdgeno de tal forma que no fue
necesario hacer una correccidn de desplazamiento en fase en los cubos de Ho.
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Sin embargo. si fue necesario hacer esta correccién para los cubos de [N1I]. Debido a que la
Nebulosa de Oridn cs un objeto muy brillante, en los cubos de datos aparecen reflexiones
"fantasmas” debido a las estrellas brillantes similarmente a como discute O’Dell v sus
caolaboradores (1997a).

Para identificar estas reflexiones que pueden confundirse con objetos que realmente son la
nebulosa, se orientd el equipo de tal manera que estos reflejos no interferirian con los objetos que
estudiamos. También se obtuvo el "ringing" en los mapas de velocidad calibrados al igual que en
los datos que obtuvd O’Dell et al. (1997a) debido al submuestreo de los barridos del FP. Este
"rinning" en los mapas de velocidad calibrados, que también fue discutidos y encontrado por O’ Dell
et al, {1997a), se debe al insuficiente muestreo de los barridos del FP y al incremento en la
precisién de las velocidades dado el alto S/N de esias observaciones. En los datos del PUMA no se
obtienen cambios de velocidad apreciables ni tampoco rasgos raros o espirious en los perfiles de la
velocidad radial. Esto se debe a que el paquete de reduccidn de datos permite trabajar con los
anillos originales de interferencia y no con los mapas de velocidad calibrados para extraer los
perfiles de velocidades radiales. De hecho, los mapas de velocidad calibrados se utilizan solamente
para estudiar la morfologfa de la emisién en diferentes velocidades radiales.

3.3.2.— SOBRE EL REMANENTE DE SUPERNOVA 3C400.2:

Las observaciones de este remanente de supernova fueron obtenidas durante dos temporadas
de observacién: 1.— Junio de 1998 y 2.— Julio de 2001. Ambas temporadas se realizaron usando el
telescopio Cassegrain £/7.5 de 2.1 metros del OAN-SPM usando el interferémetro de barrido de
Fabry—Perot "PUMA™. En estas noches observarén la Dra. Margarita Rosado, Lorena Arias
(primera temporada) y Eduardo de la Fuente (segunda temporada). Con el PUMA sélo se realizaron
observaciones con el filtuo de interferencia en Ho (6563 )3&) con un ancho de banda de 20 A en

pixeles v en la segunda temporada se uso un detector CCD SITE S1003 de 1024 x 1024 pixeles.

Ambos CCD’s tienen una escala de placa de 0.59" por pixel, donde cada pixel mide 24
micras. Esto nos permite obtener un campo en el cielo de 10°. Las imdgenes CCD fueron tomadas
en Hoo y [SH](6720 f\). Este dltimo filtro se usé sblo en la segunda temporada y tiene un ancho de
banda de 20 A. Durante ambas temporadas, el CCD fue bineado por cuatro obteniendo imdgenes de
256 x 256 pixeles para aumentar la sefial a ruido. Las exposiciones en Ho y [SH] son de 60 vy 300
segundos respectivamente. En la primera temporada se obtuvo un cubo de datos de la region
noroeste de 256 x 256 x 48 con tiempo de exposicidn de 60 segundos por canal. En la segunda
temporada se obtuvieron dos cubos de datos: uno para la regién noroeste y otro para la regién
suroeste. Ambos cubos de 256 x 256 x 48 y tienen tiempo de exposicion de 96 minutos (120
segundos por canal). La resolucién en velocidad es de 37.8 km s7' (2 veces la resolucién espectral).
Los cubos de calibracién para ambas temporadas se obtuvieron usando la linea de Ne (6717 ﬁ\) en
una ldmpara de Neén.

3.4.—- REDUCCION DE DATOS



I.a reduccién de estos se realizé usando el paquete C/IGALE (Cinematique des (Galaxies)
desarrollado por el Dr. Etiene Le Coarer (1992) en el Observatorio de Marsella. A continuacion se
presentard una sintesis de los pasos que se siguieron para reducir los datos. El desarrollo completo
usando CIGALE estd descrito en Arias & Rosado (1994). Los cubos de datos obtenidos con el
PUMA, se tienen en un directorio mediante una serie de archivos que empiezan con ¢i seguidos de
otra letra que los identifica, corresponden a distintos cubos en CIGALE:

1.—cio: contiene al objeto estudiado

2.— cie: contiene los anillos de calibracién. Existe uno por cada canal.
3.—cib: imagen bias WSZS CGN
] Ao .
4.— cif: imagen correspondiente al campo plano FALLA _ OR}GEN

5.~ cip: archivo de pardmetros de la observacién

6.— civ: representa la velocidad en cada punto de la nebulosa. Estd compuesto de cuatro
canales:

canal (1 equivale al mapa de velocidad.

canal 1. imagen monocromatica obtenida al integrar el flujo de la linea de
emisién usada para cada pixel.

canal 2. imagen de continuo obtenida al integrar el flujo fuera de la linea de
emisién por cada pixe

canal 3: contiene la calidad de las velocidades radiales.

7.- cil: equivale al archivo cio calibrado y corresponde a la emisién en cada velocidad.
Representaria la caita en longitud de onda.

8.~ cih: carta de fase, se obtiene a partir de los interferogramas de calibracion del archivo
cie. A partir de esta carta de fase, se comparan, por cada pixel, los maximos de emisién
correspondientes al objeto estudiado y a la calibracidn, de tal manera que la diferencia entre estos
maximos proporciona la informacién sobie la velocidad radial del objeto en cada pixel, como se
dijo anteriormente y se puede ver en la Figura 3.8. El conjunto de velocidades en todos los pixeles
forman el campo de velocidades.

Los primeros cinco se obtienen durante la observacion y el resto se obtiene al usar el
paquete CIGALE. La sesién de CIGALE se inicia escribiendo cigale <nombre del directorio>. Lo
primero que debe hacerse es editar el archivo cip y poner la informacidén bdsica correcta de la
temporada de observacién. En este archivo hay tres lineas que son importantes de corregir antes de
empezar la reduccién:

1.— REDSOL.: aqui debe ponerse la velocidad heliocéntrica correcta del objeto a partir de
sus coordenadas ecuatoriales. Esto se puede obtener usando la utileria "rveorrect” en el software
[RAF (Image Reduction and Analysis Facilty). Con esta utilera también se debe calcular la
velocidad respecto al sistema local de reposo (LLSR}.
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2.— CORAPEX: se refiere a la correccidn del dpex y representa la velocidad obtenida de
restar la velocidad respecto al sistema local de reposo (LSR) con la velocidad heliocéntrica.

3.- VELOCITY. aqui se debe poner la velocidad sistémica del objeto, es decir, la velocidad
con la que el objeto en su conjunto se mueve en el espacio.

Una vez agregados estos datos, se toma el archivo cio y se le quitan los rayos cdsmicos, el
bias y se corrige por ¢l campo plano. Esto se realiza con los comando cosmic, cibias y ciflada
respectivamente. Todo comando en CIGALE se debe escribir como [comando] [cubo en CIGALE a
aplicar]. Después de hacer lo anterior:

I.— Sc genera el archivo civ aplicando el comando cimono al archivo cio. Aqui se obtienen
los canales 1 v 2. Los canales O v 3 se obtiene con el comando civit.

2.— Se obtiene al archivo c¢il aplicando el comando lambda al archivo cio.
3.— Se calcula el centro de los anillos, aplicando al archivo cie el comando cicent.

4,— Se¢ escribe el comando phase para obtener el archivo cif.

Para guardar todos los archivos generados se usa el comando cipack que se encarga de
empaquetarlos. Para desempaquetarlos y poder después visualizailos se usan los comandos ciunpa
y civis. Todo archivo generado que no se empaque, se pierde al terminar la ses1dn. Después de tener
todos los archivos creados, se puede construir los distintos perfiles de velocidad aplicando el
comando xciproi al archivo cio. Los perfiles obtenidos aparecen en una grifica de canal de
velocidades (los del FP, en ¢l caso de PUMA, 48) contra intensidad relativa. Cada canal de
velocidades corresponde a una sola velocidad (radial heliocéntrica. LSR y Doppler-Fizeau, referida
a la velocidad en bruto obtenida sin aplicar correciones al dpex). La primera mitad de los canales
corresponde a velocidades corridas al rojo y la otra mitad a velocidades corridas al azul (en el
PUMA son 24 y 24 canales 1espectivamente). Es importante mencionar que este perfil obtenido no
corresponde al de la nebulosa en su conjunto, se refiere a una cierta regidén que tiene unas
coordenadas especificas (en pixeles) correspondientes al CCD. Por ejemplo, en el caso de los
objetos HH estudiados en Oridn, se escoje una region (en pixeles) que corresponde al HH. Estas
coordenadas se introducen en ei comando xeiproi y se obtiene el perfil de velocidad del HH. Si este
HH tiene varias componentes de velocidad radial asociadas, aparece un perfil ancho y de forma
extrafia gue no cotresponde a la de una gaussiana tinica.

Ahora bien, también pueden aparecer otros perfiles alejados que por lo general corresponden
a las lineas del cielo como la Ho geocoronal y OH (6569 y 6577 A). Cada interferémetro estd
caracterizado por un perfil instrumental llamado furncion de aparato. Por 1o general, las lineas del
cielo se pueden representar por esta funcién. Lo expuesto anteriormente se puede ver en la Figura
3.11.
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Todos los perfiles obtenidos con el comando xciproi, se guardan en archivos que empiezan
como w6 seguidos de un niimero que el usuario asigna. Finalmente, se usa el comando xciprof para
desplejar los perfiles w6 y ajustarlos con gaussianas o funciones de aparato para identificar el valor
cxacto de las velocidades radiales asociadas al objeto. Asf es como se pueden indentificar choques,
jets, colas y demds componentes asociadas al objeto en cuestion. Debido a que los perfiles que se
obtienen del FP tienen una componente asociada a la regién estudiada convolucionada con la
funcién instrumental, los perfiles que se ajustan al perfil desplegado, deben ajustarse con una
convolucién de una gaussiana con la funcidn de aparato. Los comandos que se usan en xciprof
estdn presentados en Arias & Rosado, 1994). Otros comandos que usa CIGALE y pueden ser Gtiles
al momento de la reduccidn de datos son:

1.~ ecisome v cimult para sumar y multiplicar cubos de datos; cisome [cubo en CIGALE
deseado] [cubo 1] [cubo 2] ... [cubo n] ; cimult [cubo en CIGALE] mult=[factor a multiplicar].
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Figura 3.11.— Perfil de velocidad tipico para una regidn del RSN 3C400.2. En el eje x se grafican los canales de
velocidad del FP y en el gje v la intensidad relativa. L.a linea continua cortesponde al perfil observado. Con mimeros
estdn representados las diferentes componentes con las que se puede ajustar este perfil. Las componentes marcadas
como 0,1,2,3 v 6 corresponden a la parte que interesa estudiar. Las componentes marcadas como 4, 5 y 7 representan
ifneas de cielo ajustadas generalmente con una funcidn de aparato. Los cuadros 1epresentan el ajuste de las diversas
componentes al perfil observado.

2.— cinema para ver todos los canales del cubo de datos; civis [cube en CIGALE]
cinema=1.

3.— outfitd, para convertir el cubo de datos a un archive fits; outfitd [cubo en CIGALE)
[archivo fits].

4.- cicuve, para generar un cubo de datos que tenga distintos archivos fits; eicave [cubo en
CIGALE] ncan=[nimero de canales] > [archivo con la lista de imagenes fits a incluir]

5.— cibeam, para quitar pixeles malos y hacer filtrtados; cibeam [cubo en CIGALE] beam=2
(si se pone 2 se hace un filtrado espectral, si no se pone, se hace un filtro espacial).
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CAPITULO 4.- CHOQUES EN LA NEBULOSA
DE ORION

(El contenido de este Capfitulo se encuentra pubticado en los articulos: "Kinematics of Herhig—Haro Objects and Tets in
the Orion Nebula”, Rosade, M., de la Fusnte, E, Arias, L, Raga, A, & Le Coarer, E,, 2001, ApJ, 122, 1928 y "The
Radial Velocity Profiles of Some Proplyds en the Orion Nebula", de 1a Fuente, E., Rosado, M, Arias, L., & Ambricio—
Cruz. P, 2002, por publicarse)

L.a Nebulosa de Orién también designada como M42 y NGC 1976 fue descubierta en 1610
por Nicholas—Claude Fabri de Peiresc (Bigourdan, 1916). Anteriormente, Ptolemo, Tycho Brahe
and Johann Bayer habian observado las estrellas mds brillantes cn esta nebulosa y las catalogaron
como una sola esirella. El dltimo de ellos la designo como "@ Orionis". Galileo también detectd un
numero de estrellas débiles en esta nebulosa cuando observé la regidn con su telescopio en 1610
Esta nebulosa fue redescubierta independientemente en 1611 por el astrénomo jesuita J. B. Cysatus.
Después, en 1656 Christian Huygens la volvid a descubrir y reportd por primera vez la parte interna
de esta nebulosa describiendo las cuatro estrelias calientes que forman el comunmente llamado
"trapecio”. El primer dibujo conocido de esta nebulosa, fue realizado en 1654 por el astrénomo
britdnico Giovanni Batista Hodierna (véase hup:/fwww seds org/messier/Pics/More/m42hodierna.jipg) v
presenta tres de las estrellas del trapecio. Charles Messier dibujd esta nebulosa mds finamente
(véase http://www.seds.org/messier/Pics/History/m42m.jpg) y como le dio crédito a Huygens cuando
hizo su catdlogo de objetos nebulosos en Marzo de 1765, es comiin pensar que la Nebulosa de
QOrién fue descubierta por este astréonomo holandés. La parte central e interna de esta nebulosa (los
53'=7" centrales) que incluye al trapecio suele ser Hamada Regidn de Huygens

Debido a su cercania hacia nosotros (430 pc), esta nebulosa es un laboratorio unico para
estudiar la fisica de la formacidén estelar, ya que en ella coexisten diversas fases del medio
interestelar como gas neutre, tonizado y molecular (O'Dell, 2001). Ademds, los procesos fisicos se
pueden estudiar con la mejor resolucidn espacial. Esta nebulosa posee densidades y temperaturas
tipicas en el medio ionizado de 4000 cm™ y de 8000~10000 K (O’Dell, 2001 y referencias

contenidas en é1).

A partir del desarrollo reciente en la espectroscopia y las técnicas de observacion en el
infrarrojo, se estd avanzando en los estudios relevantes que contribuyen a entender los procesos de
formacién estelar, evolucién y comportamientos de choques en el medio molecular.

Con el lanzamiento del telescopio espacial Hubble (HST) se ha podido descubrir un
conjunto de objetos y fenémenos de mucho interés a través de una serie de imdgenes tnicas. Las
Figuras 4 1a, 4.1b y 4.11, muestran nuestras imigenes RGB y mapas de velocidades en [NII] y Ha
de la regién de Huygens tomadas con el "PUMA" respectivamente. Algunos articulos completos de
revisién sobre la Nebulosa de Oridn para profundizar mds en el tema, son presentados por Goudis
(1982}, Glassgold et al. (1982) y O’ Deil (2001)
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Figura 4.1.— a) Imagen RGB de la regidn de Huygens en la Nebulosa de Orién obtenida con nuestras imdgenes en
[NI] 6583A (10jo) How 6363A (verde) y [OIII] 5007A (azul). Esta imagen cubre un campo de 5'. b) Mapa de
velocidad en [NII] a velocidad heliocéntrica (V) de —127 km s de Ia Nebulosa de Oridn obtenida con el PUMA, La
imagen en Ho 6563A se presenta en la Figura 4.12. ¢) Mapa de velocidad en [NII] a Vi, =33 km 5™ de 1a regién
central de la nebutosa de Orién donde se marcan los objetos HH v jet E<W estudiados en la tesis.
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4.1.- OBJETOS HERBIG~-HARO
41.1.-HH 202Y ;OTRO OBJETO HH?:

4.1.1.1.-HISTORIA Y ASPECTOS GENERALES:

Este objeto Herbig—Haro (HH) fue identificado por primera vez como un objeto de este tipo en
1980 por el Dr. Jorge Canté y sus colaboradores a partir de observaciones espectroscépicas de
rendija larga llevadas a cabo entre 1977 y 1978 con los telescopios de 1.9 metros en el "Sutherland
Observatory” y por el telescopio Anglo~Australiano de 3.5 metros (Canté et al. 1980a). Ellos lo
describieron como un objeto que muestra lineas de emisién de [SITI(6731 A & 6716 A) y presenta
dos nédulos o condensaciones (knots) hacia el norte y sur respectivamente, embebidas en una
nebulosidad con forma de arco (véase el circulo en la Figura 4.3b). En este trabajo, Canté et al.
(1980a) argumentan que HH 202 muestia varias de las caracteristicas presentadas por los objetos
HH y proponen que se produjo por choques de vientos estelares (de cientos de km s7') de estrellas -
no visibles embebidas en la regién de material denso y neutro adyacente a €ste. A partir de sus
observaciones, etlos obtienen que la velocidad heliocéntrica (Vieio) del objeto en su parte norte es en
promedio de —26 ki s (=31 km 577 para la condensacion del norte) y la densidad es de 2x10° cm™
para una temperatura electrénica de 10°K.

A través de un estudio espectroscdpico en [OIIT}(5007 A) y de una fotografia en [SI1}(6731
A} usando ¢l Manchester Echelle Spectrograph (MES) y el Image Photon Counting System (IPCS)
en el telescopio Anglo-Australiano de 3.9 metros, Meaburn (1986) muestra que la nebulosidad en
forma de arco asociada a este HH no es visible en [OIH] pero si en [SIT], y que la regién mds
extendida a éste, emite en [O1I1] y tiene una velocidad radial de —54 km s™' similar a la que presenta
la condensacién (sur) en [S11]. Con esto, él asocia esta region extendida al objeto HH y propone el
modelo de Axon & Taylor (1984) de un flujo bipolar molecular de alta velocidad proveniente del
objeto BN, llamado asi por Becklin y Neugebauer (1967), ubicado en el compleio central infrarrojo
de Ia nebulosa de Oridn (Salas et al. 1999), para explicar sus resultados observacionales. Este
modelo propuesto es alternativo al que desarrollo Canté (1980b) sobre vientos de estrellas T-Tauri
embebidas en regiones densas cerca de los objetos HH. Actualmente no hay un modelo que
explique del todo como se pudo formar este objeto HH. Después de presentar en 1991, los
resultados iniciales de las imdgenes tomadas por el HST a la nebulosa de Oridn (Hester, et al.
1991), C.R. O’Dell y sus colaboradores (O’ Dell et al. 1991) realizan espectroscopia de la regidn que
comprende a HH 202 enfocdndose a la condensacién del sur en [O1], [O11], [S1I], [SII}, [NII} v Hao,
usando el espectrégrafo Coudé en el telescopio de 0.9 metros del Observatorio de Kitt Peak. Ellos
yeportan dos velocidades de expansién a =70 km s™' y =90 ki s7' (en promedio) y argumentan gue
estas velocidades corresponden al disco de Mach y al choque de proa respectivamente.

Mas recientemente, en 1997, O'Dell y sus colaboradores presentaron imdgenes muy
interesantes de la regién que comprende a HH 202 en [OI1], [SII] y Ha (O'Dell, et al. 1997b) v un
estudio espectroscdpico de Fabry—Perot en [SII] y [OIll] detectando fuerte emisién de [OIII] en la
nebulosidad con forma de arco y una porcidn corrida al azul (blueshifted) que se extiende hacia el
noroeste.
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Hasta la fecha no se han reportado movimientos propios de este objeto ni tampoco se ha
identificado adn la "fuente excitadora” de HH 202 debido a la gran cantidad de candidatos que
existen en la Nebulesa de Orién.

4.1.1.2.- RESULTADOS IMPORTANTES:

1.~ Nuestros mapas de Ha y [NII} muestran diferentes morfologias para este objeto HH., De
hecho, de aqui observamos que la estructura y cinemdtica de este HH depende mucho de 1a linea en
que se estudie. A Vo= =90 km s7', (Figura 4.3), podemos ver que en [NII], HH 202 muestra la
nebulosidad en forma de arco (marcada con un circulo en la Figura 4.3b) descrita por Cantd et al.
(1980a), que termina al noroeste en una de las condesaciones de HH 202. En Ho, esta nebulosidad
se nota pero la condensacidn se pierde debido al brillo de la nebulosa y de otras condensaciones,

2.— En los mapas a Vieie=—90 v —127 km s7, (véase las Figuras 4.1b y 4.12; Figuras 1 y 2 de
Rosado et al. 2002), podemos ver que al oeste de HH 202 hay una cabeza brillante de un objeto
iegular en forma de "cabeza de flecha" que apuata en direccidn este—oeste (circulo en la Figura
42 en Ho a Viae=—127 km s7°; letra A en la Figura 4.3b) y estd compuesta por tres filamentos
débiles también orientados en direccidn este—oeste {letras a, b y ¢ en el cuadro inferior derecho en la
Figura 4.3a). Los filamentos mds extensos (al norie y centro; véase los rectangulos en [NII] de la
Figura 4.2) forman una nebulosidad que asemeja auna "espuela” rotada o Q.

Figura 4 2.— Mapas en Hoo y [NIH] para HH 202 a diferentes velocidades heliocéntiicas. Los cuadros en los mapas de [NII] marcan fa
nebulosidad en forma de £ que discutimos en el texto, En csios dhimos mapas, se pueden notar los filamentos centrales y norte que
componen esta nebulosidad asi como dos condensaciones at centre y al sur (Vi =31 km 57" }. El circulo en Hot @ Vi =—127 km
s encierra la nebulosidad en forma de "cabeza de flecha” que tambign se discute en el texto. El norie apunia hacia arriba y el este a
la izquicrda. La flecha con doble cabeza en la parte superior derecha de cada grifico representa una escala de = 7"
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Figura 4.3 — Mapas de HIf 202 a Vigo =-90 km 57" para a) Ha y b) [NII] En el mapa de {NII] se marcan come E, al eje del gran
15bulo al que pertenece HH 202 y termina en el cireulo cerea del jot E-W, La letra A muestra la nebulosidad en forma de "cabeza de
Mecha” discurida en el texto cuyos tres {ilamentes que la componen cstdn marcados con las lettas a, b ¥ ¢ en el cuadro inlerior
derecho de #) En el mapa de Ha, sc marcan como 1y 2 los gjes de las cavidades que forman este gran idbulo. El cuadro llamado
4.4, marca el filamento central de la nebulosidad en forma de espuela rotada o € cuyos perfiles de velocidad son mostrados en la
Figuia 4.4 El circulo en b}, cubre la regidn de HH 202 estudiada iniciaimente por J. Cantd y I. Meaburn. La posible fuente de este

1dbulo rambién es marcada. Las estrellas dibujadas representan la posicién de algunas fuentes pm y de las que originan
los flujos moleculares C5-3 v FIR4 sugeridas por Bally et al. {2000a) como pasibles tuentes de excitacion de HH 202,

3.— En la Figura 4.3 podemos observar que HH 202 parece ser parte de un 1ébulo a gran
escala con tamaflo de 82"x25" (0.18x0.05 pc) y un dngulo de apertura de 40° orientado en la
direccion noroeste—sureste (eje marcado como E en la Figura 4.3 en [NII]) que empieza en un punto
cercano a la parte sureste del jet E-W y termina en HH 202, Mientras que nuestro mapa en [NII]
muestra dos cavidades elongadas dentro del 16bulo con tamafios de 35" x 9"y 55" = 12" (0.07 x
0.019 y 0.12 x  0.026 pc) respectivamente con dngulo de apertura ~20° en Ha las paredes del
16bulo son claramente visibles pero estas cavidades (en forma de dedos o "fingers”) se pierden en la
emisién Hao de fondo de la nebulosa. Los ejes de estas cavidades estdn marcados con 1 v 2 en la
Figura 4.3 a Ha.

Como se puede ver en la Figura 4.4, los pertiles de velocidad en Hoo y [NII] del filamento
central més intenso y marcado con una caja ilamada 4.4 en la Figura 4.3a, presentan un
desdoblamiento. Estos perfiles presentan dos componentes corridas al azul que alcanzan Vi, >
100 km s™" vy no presentan componentes corridas al rojo. Para la herradura encontramos V=105 km
$7 (Viene=Vir—~V=-82 km s7'; Vig;=23 km s™') y debido a esto, se sugiere que estas nebulosidades
o pertenecen al sistema de HH 202, o forman un nuevo objeto HH con dimensienes = 0.18 pc no
catalogado previamente debido a las dificultades de distinguirlo de la enmusién nebular bnllante.
Deducimos que esta nebulosidad estd asociada a HH 202 porque coincide espacialmente con log
nédulos de éste y tiene sus mismas velocidades.

4.— Los valores que obtenemos para las distintas componentes {corridas al azul y en las alas)

de HH 202 se muestran en la Tabla 4.1,
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Figura 4 4.~ Descomposicidn del perfil ascciado al filamento central de la nebulosidad en forma de espuela rotada
marcado en la Figura4 3.

Tabla 4.1 — Velocidades obtenidas para 1as distintos chietos que componen al objeto HH 202

4.1.2.- HH 203-204
4.1.2.1.-HISTORIA Y ASPECTOS GENERALES:

Estos objetos fueron descubiertos en 1962 por los doctores Guide Munch y O.C. Wilson (Munch &
Wilson, 1962) cuando muestran una placa fotografica de la parte central de la Nebulosa de Orién
tomada con el telescopio reflector "Hale" para demostrar que hay fluctuaciones de densidad en
dicha nebulosa v que la fuente de excitacién del gas cerca de la estrella @A no proviene de la
estrella ©®'C (ubicada en el trapecio) como argumentaba el astrénomo alemédn K. Wurm (1961). Mas
tarde, K. Taylor y G. Munch (1978) muestran fotografias de estos objetos denotando a HH 203
como objeto "A", a HH 204 como objeto "B” (observados también en el fotografia de Munch &

Wilson, 1962).
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Ademis, ellos reportan un tercer objeto C que mds tarde iba a ser identificado como el disco
protoplanetario o proplyd 244-440 (O Dell & Wong, 1996). Usando el espectrografo tipo Coudé en
el telescopio "Hale" y dos interferdmetros de Fabry—Perot, en serie, en el telescopio de 1.5 metros
del Observatorio de Monte Palomar, estos antores reportan velocidades radiales de decenas de km s~
! para estos objeto y una dispersién de velocidades de unos cuantos km s™', Ellos interpretaron que
los movimientos de estos objetos pueden deberse a la expansion de una burbuja formada por vientos
estelares. No fue sino hasta 1980 cuando el astrénomo mexicano Jorge Cantd los identificéd como
objetos HH (Cantd, 1980a). J.R. Walsh (1982) de 1a universidad de Manchester, usando el IPCS y
el espectrografo de dispersion intermedia RGO en ¢l telescopio Anglo—Australiano de 3.9 metros,
obtuvo densidades electiénicas de 1800 cm™ para HH 203-204 v encontré una nueva condesacidn
"knot E” (véase su plato 1) ademas de las reportadas por Taylor & Munch (1978) y Laques & Vidal
{1979). El lamo "knot D" a la condensacién mencionada por estos tltimos. Estas condensaciones
estan marcadas con sus respectivas letras A, B, C ¥ D en ¢l dltimo panel de la Figura 4.5b. Kyle
Cudworth & Roland Stone (1977) obtienen movimientos propios para HH 204 de 30-70 km s al
observar placas fotogrdficas tomadas con distintos filtros de banda ancha. Hu (1996). antes (Hester
et al. 1991; O’Dell et al. 1993} v después de la mision de reparacién del HST (O’Dell & Wen,
1994), obtiene velocidades tangenciales entre 30 y 70 km s™ para ambos objetos (HH 203-204)
usando imdgenes en [NII]. Con espectroscopia de alta resolucidn, usando el espectrégrafo "Coudé
Feed" del Observatorio de Kitt—Peak en 1994, ella también obtiene velocidades radiales de -50 v
-40 km s~ para HH 203 y HH 204 respectivamente.

C. R. O’Dell y sus colaboradores (1997b}, muestran imégenes tomadas con el HST de estos
objetos. Mds recientemente, en un trabajo muy completo de Bally y sus colaboradores (2000a)
usando imagenes monocromadticas del HST después de la mision de reparacién, obtienen
velocidades tangenciales de 70 % 10 km s y 39 * 6km s para HH 203 y HH 204
respectivamente. El origen de nuestros estudios para estos objetos radica en dos preguntas
importantes:

1.—¢Son HH 203 v HH 204 un mismo objeto HH o no?

2.— ;Porque HH 204 presenta una asimetria en su distribucion de brillo?

Nosostros decimos que si. Para responder a estas preguntas, obsérvese la Figura 4.5 en
donde se muestran nuestros mapas de velocidades en Ha y [NII] a distintas velocidades
heliocéntricas. Estos mapas presentan varios aspectos interesantes:

4.1.2.2.- RESULTADOS IMPORTANTES:

1.— La morfologia para HH 203-204 es distinta en Hao v [NII]. Para Ho. vemos que cerca
de HH 204, hay una cénica simétrica (véase el cuadrado en la Figura 4.5a @ Vieio= +43 km s7") y
completa que asemeja un choque de proa o "Bow Shock” cuyo dpex corresponde a la condesacion B
(HH 204) segiin la notacidn de Taylor y Munch (1978). Esta conica tienen un largo de 34" (0.07pc)
y un dngulo de apertura de 65°. Mientras que en Hot  (Figura 4.5a) la emisién del cono empieza a
confundirse con el fondo nebular proveniente de la barra de Oridn, en [NII] la emisién del cono se
sigue detectando atin por encima de esta barra (hacia el trapecio en direccién noroeste).
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Finalmente también podemos observar que hay una asimetria pronunciada en la distibucién
de brillo de este cono: el lado cercano a ©°A es mis brillante que en los lados alejados a dicha
estrella. Esta asimetria se puede notar mejor en [NII] (Figura 4.5b). Esta cénica se puede observar
completamente en 1os paneles a Viero= +43 y =51 km 57

2.— HH 203 presenta una forma aparente de jet parcialmente superpuesto a uno de los lados
de la cénica simétrica que se dirige a HH 204 (véase las Figuras 4.5a2 a Via=-51 km s y 4.7). A
Viw=—T71 km s™" (véase la Figura 4.5b), HH 203 se distingue bastante bien de HH 204 y su emisién
en [NII] se observa en ambos lados de fa barra. En la Figura 4.5 podemos ver que la nebulosidad
que acompania a HH 203, y que tienc forma de jet (véase el circulo en el mapa a Vi.==71 km s™' ) es
muy brillante, estd curveada, y se dirige hacia un punto cerca del jet E-W. Entire esta nebulosidad y
dicho punto hay una distancia minima de 83" (0.18 pc). Este objeto en forma de jet aparece muy
bien en [NII] v es menos brillante en HG (no vemos emisién en el lado oeste de la barra). Los
objetos HH 34 y HH 47 presentan una morfologia similar a ésta que observamos en HH 203 (jets
entrando al lado de un choque en proa), véase las Figuras 1 y 6 de Buehrke, Mundt & Ray (1988)
para HH 34S y ja Figura 2 de Eisloeffel & Mundt (1994) para HH 47.

3.— En la Figura 4.6a presentamos nuestro mapa de velocidades cn Ho a Vi=—89 kin s
que incluye a HH 203-204 y corresponde a la region marcada con un cuadro en la Figura 4 5a.
Superpuesto a esta Figura 4.6a, estdn los cuadros sobre los cuales hemos extraido los pertiles de
velocidad radial en Ha y [NH]. En la Figura 4.6b v ¢, se muestran los perfiles para HH 203-204
(correspondientes a las 1egiones marcadas come A, B en la Figura 4.6a). En ella podemos ver que
los perfiles de velocidad son, en general, muy complejos ¥ no se pueden ajustar con una simple
gaussiana. Nosotros ajustamos estos perfiles tomando una componente angosta (que corresponde a
la regidn HI con Vi entre 13 y 25 km s, donde los valores mds altos se encueniran en la barra Y
al norte de ella). y 2} una componente cotrida al azul mas ancha y débil que la componente corrida
al rojo (ancho de velocidad tipico de 70 km s7'). En las zonas mads brillantes de HH 203 (el final) y
HH 204 (su dpex), detectarnos una desdoblamicnte de los perfiles de velocidades en dos
componenies, una corrida al azul y otra corrida al rojo con intensidades similares (véase la Figura
4.6b). En estos casos la componente corrida al rejo se distingue del perfil que corresponde a la
region HII y por lo tanto, podria pertenecer a los objetos HH. En la Figura 4 6a se muestran la
diferencia de velocidad de las componentes que ajustan los perfiles de velocidad radial integrados
sobre las cajas (velocidades relativas del objeto respecto a la de la regidn HII). Para la zona mds
briliante de HH 203; regién B, encontramos que ¢l desdoblamiento en el perfil de velocidad
correspondiente, tiene componentes de +13 y =53 ki s™' (véase la Figura 4.6¢). El dpex de HH
204, regién A, también presenta un desdoblamiento en su perfil de velocidad cuyas componentes
alcanzan valores de +20, —24 km s~ y existe también una ala que alcanza una Vie=—118 km s
{véase la Figura 4.6b).

Mientras que la separacién de componentes parta HH 203-204 estd de acuerdo con los
trabajos ‘de Taylor & Munch (1978), Canté (1980), Walsh (1982) y Bally et al. {2000a), la
componente corrida al azul de =118 km s para HH 204 no habia sido reportada antetiormente. Con
esto, nosotios encontramos que, cfectivamente, el valor mds alto de la velocidad (corrida al azul)
corresponde a la zona mds brillante de HH 204 {el dpex) tal como lo predicen los modelos de
choques de proa.
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4 — Nuestros resultados indican que las zonas de médxima velocidad respecto a la regién Hil,
corresponden a los lados del cono de HH 204 (circulo en la Figura 4.5a a Viao=—14 km s™") que
estan alejados de la estrella ©°A (velocidades relativas de —100 km s™'), mientras, que en los lados

brillantes del cono (cercanos a @A), las velocidades relativas a la regién HII alcanzan valores
aproximados de 70 km s™'. Consecuentemente, las regiones mds débiles tienen velocidades
mayores. William Henney (1996) ha propuesto que un gradiente de densidad transverso en el medio
ambiente en donde el choque en proa se propaga, puede producir una asimetria del brillo en el
choque en proa. Nosotros encontramos un gradiente de velocidades perpendicular al eje principal de
HH 204 (véase la linea en la Figura 4.5a a V,a=43 km s7') en el sentido de que las regiones mis
débiles (menos densas) de HH 204 presentan las mayores velocidades. El modelo de Henney (1996)
- explicaria este comportamiento.

5.— Una inspeccién de la Figura 4.5b sugiere la deteccidn de un lébulo incompleto que
termina en HH 204 por un lado y cerca del jet E-W por el otro lado (véase los circulos a Vi, =
~14 km 57" en [NII] y 43 km s™' en He). Este Iébulo, tiene un largo de 132" (= 0.29 pc) vy estd
orientado en direccién noroeste—sureste (similar al iébulo asociado a HH 202). La Figura 4.7
muestra una imagen tomada con el HST por O'Dell ¥ colaboradares en donde se puede notar este
lébulo. Esta Figura aparecid publicada en un suplemento de la revista National Geographic

{Grosvenor, Allen & Shufe, 19953) y es consistente con nuestros tesultados.



Figura 4 5.~ Acercamientos de los mapas representativos del campo cerca de HH 203 y HH 204 en a) Ha y b) [NIT]
La Mecha en blance indica uno de los finales del 16bulo (cfreulo blanco). Los ndmeros en la esquina inferior izguierda
representa las respectivas velocidades radiales heliocénuicas (en km s™). La caja en el mapa a Vi, ==51 km 57,
corresponde at campo desplegado en la Figura 4 6a. Las leras A, B, Cy D en el panel a Vi, = 62 km s™ en b), se
refieren a las condensaciones denotadas con estas letras por Tayvlor v Munch ("knots A, B, C) y ia mencionada por
Lagues & Vidal ("knot D" segin Walsh, 1982), Los ciiculos 2 Vi = —14 en [NII) y 43 km s7' en Ho, indican la
posicién de la pesible fuente gue origina al l6bulo que abarca a HH 203~204. Estos circulos coinciden con el marcado
en la Figura 4 3a El circulo en Het a Vi, = =14 kin ¢, representa la regidén D marcada en la Figura 4 6a. La linea en

el mapa a Viae =43 km s7', repiesenta al eje principal de HH 204
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Figura 4.6.— a) Acercamiento del cuadro en la Figura 4.5a con Vigi,=—51 km s™ . Este mapa es en Hat con Vg, =—82
km s7! y abarca la regién de HH 203~204. Los nitmeros dentro de las cajas corresponden a la diferencia de velocidades
entre 1a regidn HII y la componente corrida al azul para cada pertil de velocidad integrado. b) perfil de velocidad de
HH 203 (regién B en el inciso a). ¢) Perfil de velocidad de HH 204 (regién A en el inciso a).

4.1.3.- HH 269

4.1.3.1.-HISTORIA Y ASPECTOS GENERALES:

Este objeto posee una forma eliptica de 41" x 32" {0.09 x 0.07 pc) con el ¢je mayor orientado en
direccion este—oesle y presenta unas condensaciones muy brillantes en las partes finales del eje
mayor llamados "Knots E y W"; condensaciones esle y oeste respectivamente, Estd ubicado al oeste
de 1a Nebulosa de Orién cerca de 64 Ori v al norte de LI Orionis. A partir de 1970, va se hablaba
de zonas con altas velocidades en la Nebulosa de Oridn, tal como lo reportan J. Meaburn (1971) con
observaciones de Fabry—Perot en [Ofilj y T. R. Gull {1975) usando un espectrdgrafo echelle en
[CHI], Hel, [NII] y Ha en el telescopio de 4 m del Observatorio de Kitt-Peak. Tomando en cuenta
que el trabajo de este Gltimo menciona zonas de alta velocidad cerca del objeto LL Orionis, Walter
A. Feibelman (1976} estudia objetos en emisién en Ia Nebulosa de Oridn cerca de LI Ori y 64
Orionis después de haber recibido una comumicacién privada de Munch (1976). En esta
comunicacién se le facilitaban algunas observaciones tomadas en 1909 con el telescopio de 60
pulgadas en Monte Wilson por G. W. Ritchey y una tomada por el mismo Munch en 1960 con el
telescopio de 5 metros en el Observatorio de Monte Palomar. Comparando estas fotografias (véase
la Tabla 1 de Feibelman, 1976) con las que €l tomeo en Monte Wilson en 1966 usando el telescopio
refractor "Allegheny” de 30 pulgadas, Feibelman (1976) estima velocidades tangenciales de 90100
km s™' para HH 269 sugiriendo por primera vez que podria ser un objeto HH. En 1993, en su tesis
de doctorado, Donald K. Walter descubre por accidente que HH 269 es una regidén con un aumento
de densidad. Dos afios después, a partir de imagenes monocromadticas obtenidas con el HST, y
espectroscopia de alta y baja resolucién tomadas con un espectrégrafo ES2 Cassegrain en el
telescopio de 2.08 m en el Observatorio de McDonald y el espectiégrafo "Coudé feed" en el
Observatorio de Kitt—Peak, Walter y sus colaboradores (1995) reportan una densidad electrénica
de 2200, 2500 y 1300 cm™ (usando lineas de [SII}) para las condensaciones E, W y la parte central

de HH 269 respectivamente.
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También reportan una Vieso de =22.5 y —13 km s™' para las condensaciones oeste y este,
publicando espectros en [NII] donde la emisién de la parte central de HH 269 es similar a la de la
regién HII y no a la de un objeto HH.

Figura 4.7 — Imagen RGB tomada con el HST por C. R. O'Dell y Shui—-Kwan Wong (Grosvenor et al. 1995). Algunos
objetos HH estndiados en esta tesis son marcados. En esta se puede notar la presencia de un 1ébulo que corrobora
nuestra idea de que HH 203-204 son parte de un enorme flujo bipolar con origen en un punto cercano al jet E-W
(circulo) como se discute en el texto. Este punto podria se la fuente que origina al 16bulo. Esta fuente también se marca
con circulos en las Figuras 4.3a y 4.5b, El 1ébulo estd resaltado en la figura inferior izquierda, donde la flecha con dos
cabezas marca su eje. La figura inferior derecha es nuestro mapa de velocidad en [NIT] a Vi, =33 km ™' donde se
observa este 16bulo. La region marcada con A muestra también la estructura de jet asociado a HH 203 que se
superpone con uno de los lados de la conica que se dirige a HH 204.
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A partir de esto y también debido a la forma eliptica, sin fuente excitadora en el centro que
presenta este objeto, estos autorces concluyen gue si bien, a este objeto Jo podemos llamar objeto
HH, HH 269 es muy peculiar y raro en la Nebulosa de Oridn. No existen muchos trabajos de este
objeto HH en la literatura; Cudworth & Stone (1977) miden movimientos propios y encueniran
velocidades tangenciales (85 km s™' asumiendo una distancia de 500 pe) similares a la obtenida por
Fiebelman (1976) y O’Dell et al. (1997b). Mas recientemente John Bally v sus colaboradores
(2000a), a partir de imdgenes del HST, muestran que las condensaciones este y oeste de HH 269
estdn inmersas en una nebulosidad tenue de forma eliptica y encuentran velocidades tangenciales de
56 km s (dngulo de posicién; P.A =250°) y 71 km s (P.A.=260°) para las condensaciones este y
oeste respectivamente,

Figura 4 8.~ Acetcamientos de los mapas de velocidades representativos en [NII] para el campo que abarca HH 269,
Los nimeros en la parte inferior derecha indican las respeciivas veloctdades heliocéntricas en km s El norte apunta
hacia ariiba v el este a 1z 1zquierda, En nuestros mapas de velocidades, HH 269 tiene un diametro = 45.45" {0.0034 pc).
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4,1.3.1.- RESULTADOS IMPORTANTES:

]~ Nusstros cubos de velecidades en [NII] (véase la Figura 4.9) muestran mas
condensaciones que las reportadas anteriormente. De hecho, anteriormente, sélo se habian reportado
velocidades heliocéntricas para las condensaciones E y W. En la Figura 4.8, podemos ver cémo HH
269 se vuelve mas brillante en los mapas que corresponden a Vyg=—14 km s' y +5 km 7,
consecuentemente, su velocidad sistémica debe estar en ese rango de velocidades y por lo tanto

corridas al azul 1tespecto a la velocidad sistémica de la region HIL

Y

Figura 49~ Acercamiento del mapa de velocidad en [NII] a Vi, =3 km s para la repién que abarca HH 269, Las cajas
superpuestas muestran las regiones en las cuales los perfiles de velocidades fueron inlegrados. Las velocidades radiales
heliocéntricas ohienidas en nuesto ajuste de estos perfiles son mostradas en las respectivas cajas. Las altas velocidades corridas al
azul corresponden a 1as alas en los perfiles de velocidades mencionados en el texto. Las letias A, B, C, y O, son las condensaciones
reportadas por Feibelman (1976) respectivamente Las letras E y W se refieren 4 las condensaciones este y oeste vespectivamente El
norte apunta hacia armiba y el este a la izquierda  En esta tesis se presentan repories de Vi, para olras condensaciones que
compenen HH 269 Anteriormente, s0lo habfa reportes de este tipopara las condensaciones Ey W

2.— La Figura 4.9 muestra un acercamiento de HH 269 a V4= 5 km s7'. Superpuesto a ella,
se muestran varios cuadros con las velocidades radiales heliocéntricas obtenidas al ajustar perfiles
de velocidades de 1a regién encuadrada. Encontramos una componente britlante y angosta (FWHM
de 20 ki s°'} sobre toda Ja extensién de HH 269 la cual interpretamos como debida a la emisidn de
la regién HIT (Viaio= —1 a +6 km "), Para la condensacién oeste, encontramos un desdoblamiento
en el perfil de velocidades que incluye una componente a Viyge=—33 km s™' (poco superior a la
obtenida por Walter et al, 1995: —22.5 km s™") vy una componente debida a la regién HIL Para la
condensacién este, no encontramos la componente de —13 km s™' reportada por Walter et al. (1995);
quizés esto se deba a que tenemos una baja resolocién espectral que no nos permite distinguir esta
componente de la region HII brillante.

3.— La zonas centrales y sur de HH 269, muestran un perfil de velocidad que se puede
ajustar con una componente intensa debida a la region HII y componentes débiles corridas al azul
con Vi, =—190 km s7'. Debido a que estas componentes de velocidad son altas, sugerimos que
estas condensaciones perienecen a HH 269.
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4.1.4.- HH 507, 528, 529 y 530

En esta tesis nos enfocamos exclusivamente a los objetos HH descritos anteriormente.
Constderando que el trabajo de John Bally et al. (2000a} es muy completo e incluye una descripcién
mds detallada de HH 507, 528, 529 y 530, nosotros sélo nos dedicamos a obtener sus velocidades
radiales y a confirmar algunos resultados presentados en el trabajo de Bally.

Para HH 528 no encontram~s el aspecto conspicuo que reporta Bally et al. (2000a) en [NII]
y Ho. Para HH 530 sélo encontramos la componente de velocidad relacionada a la regién HII HH
529 se alcanza a ver en nuestros mapas a velocidades altas corridas al azul (véase la Figura 4.3) y
tiene un aspecto mds conspicuo en Heo que en [NIIL. Nosotros le encontrames componentes a
Vieio= +15 km s y ~19 km s para la pared al sur del choque de proa y para la punta de éste
respectivamente. Mientras que en el trabajo de Bally et al. (2000a) se presentan movimientos
propios para varios rasgos en HH 529 implicando velocidades transversales de 85 + 24 km s~ con
P.A.=100° (al este del jet E--W), no se presentan movimientos propios para el jet E-W,

4.2.-;UN FLUJO BIPOLAR GIGANTE EN ORION?

Como ya se comentd anteriormente, nuestros resultados muestran que HH 202 aparenta ser parte de
un 1ébulo (LNO de aquf en adelante) que es mds grande en dimensiones gue la nebulosidad en
forma de arco asociada a este HH. Este Idbulo estd corrido al azul respecto a la velocidad de la
regién HII v muestia movimientos internos mayores a 100 km s™ lo cual es caracteristico de los
objetos HH segin se discutid en el capitulo 2. A wravés de nuestros mapas en [NIT], podemos
observar que el ldbulo LNO presenta dos cavidades (dedos o fingers) que surgen de un punto
cercano al jet E-W tal como se mostr$ en la Figura 4.3, Nuestros resultados indican que HH 203
204 parecen ser parte de un ldbulo (L.SE de aqui en adelante) de dimensiones similares al del [6bulo
LNO y gue converge en un punto cercano al jet E-W tal como se mostrd en las Figuras 4.5 y 4.7.
Considerando esto dltimo y tomando en cuenta:

1.— Los movimientos propios presentados por Bally et al. (2000a) en su Figura 2, los cuales
dan valores para HH 203-204 (77 y 62 =20 km s7 respectivamente) pero no para HH 202,

2.— Que nuestros lobulos LNO y LSE convergen en el mismo punto cercano al jet E-W,
donde et LNO estd corrido al azul {Vie ~ —100 km s7') tespecto a la velocidad correspondiente a 1a
region HII, mientras que el LSE estd comrido al 10j0 (Vo — 80 km s7'} respecto a la misma
velocidad de la regidn HIL Ademds éste Gltimo lobulo aparece muy brillante en los canales que
corresponden a las velocidades comidas al rojo.

3.— Que ambos lébulos presentan velocidades tipicas similares a la de los flujos bipolares
(50-100 km s™*).
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Sugerimos la existencia de un flujo bipolar gigante (largo total de 0.55 pc) que sale de un
punto cercano al jet E—W y tiene al final de sus I6bulos {LNO y I.SE) a los objetos HH 202 y HH
203-204 respectivamente. Para sustentar o rechazar nuestra sugerencia de la existencia de este
flujo bipelar gigante, es necesario hacer estudios mds exhaustivos del contenido estelar cerca del jet
E-W y observar el comportamiento (en movimientos propios) de HH 202. Sin embargo, tomando
en cuenta la Figura 2 de Bally et al. (2000a) podemos decir que nuestro argamer 1o si es valido.

Finalmente, a pesar de que no sabemos hien cual es el objeto que produce este flujo bipolar
gigante debido a la gran cant'dad de objetos que hay cerca del jet E="Y, v puesto que no tenemos
atn imdgenes en el infrarrojo, ¢l punto de convergencia que sugerimos (véase la Figura 4.3) puede
ser el punto origen de este flujo bipolar ya que tiene un intenso cociente [NIIJ/Ho y de ahi
aparentan salir los INO y LSE. No creemos que los otros objetos HH mencionados en esta tesis
pertenezcan a este flujo bipoiar gigante, ya que de los vectores de movimientos propios presentados
por Bally et al. (2000a) en su Figura 2, y tomando en cuenta su sugerencia de que estos objetos HH
emergen dej nicleo de la nube molecular OMC1-8 y de las fuentes CS-3 y FIR-4. se ve que estos
ohjetos no son simétricos respecto al punto de convergencia que sugerimos para el flujo bipolar
gigante. Es necesario hacer observaciones en radio y en el infrartojo para corroborar gue el punto
gue proponemos es ¢l origen de este flujo bipolar, o bien, con las observaciones en el infrarrojo se
podria determinar con exactitud la posicién de dicha fuente.

4.3.- DISCOS PROTOPLANETARIOS

4.1.3.1.~HISTORITA Y ASPECTOS GENERALES:

Los discos protoplanetarios ("proplyds” segin C. R. O'Dell por su nombre en inglés,
protoplanetary disks) son discos circunestelares fotoevaporades alrededor de objetos estelares
jovenes (YSO por sus siglas en inglés). Presentan una forma cometaria y por lo general apuntan
hacia una estreila joven caliente de tipo OB (véase la Figura 4.10c). Los proplyds se caracterizan
por tener una tasa de pérdida de masa de 107°-10"" M,, afio™, velocidades heliocéntricas de 24 a 30
km s7!, edades de 0.8 a 3 x 10® anos, densidades de 1.5 — 3.5 x 10° cm™. Presentan didmetros
aproximados de 500-1100 unidades astrondmicas y se consideran lugares ideales para la formacion
de planetas aunque, las condiciones para la formacion de planetas, como se discutira mas adelante,
son especiales {Throop et al. 2001; Bally, 2003) va que los valores en la tasa de pérdida de masa
implican que el proplyd se puede destruir en 10° afios y los modelos actuales de formacién de
planetas sugieren tiempos de 10° afios.

Actualmente se cree que la forma de un proplyd se puede explicar por la interaccidn de un
viento foloevaporado que proviene del disco con un flujo fotoionizante debido a una estrella
caliente cercana (Henney, et al. 1998). el flujo ionizante proveniente de una estrella OB interactia
con ¢l disco circunestelar fotoevapordndolo. Este viento fotoevaporado interactiia a su vez con ¢l
flujo fotoionizante proveniente de la estrella creando frentes de ionizacién ("cusp”) y choques de
proa. Las colas que se les observa vy apuntan a lado contrario de la estrella caliente (véase las
Figuras 4.10a,b y d) se deben a la radiacién ultravioleta difusa de la Nebulosa.



Bally et al. (1998), Johnstone et al. (1998), Henney & O Dell (1999), Storzer & Hollenbach
(1999), Garcia—Arnredondo et al, (2001}, O’ Dell (2001) presentan nuestra visién actual de formacidn
de proplyds mediante la interaccidn de estos vientos y la creacidn de frentes de ionizacidn. La
vision de Henney & O’Dell tiene sus origenes en los trabajos de Henney & Arthur (1998) y
Johnstone et al. (1998). O’'Dell & Beckwith (1997) presentan una muestra de 150 proplyds
conocidos actualmente de los cuales 15 presentan forma pura y sole en dos de ellos la estrella
central es visible. Los proplyds se vieron en detalle v se confirmo su naturaleza de discos
protoplanetarios gracias a las imdgenes que obtuvo el HST de 1a Nebulosa de Oridn (O'Dell et al.
1993, 1994).

Sin embargo, seis de estos proplyds ya habfan sido descubiertos por los astrénomos
franceses P. Laques vy L. Vidal (1979} antes del lanzamiento de HST. Estos astrénomos detectaron
un nuevo tipo de condensaciones al analizar una serie de fotografias tomadas con filiros en [OTII],
[SII], [NII3}, HB v continuo a 6440 A ala regién de Huygens. Ellos utilizaron la camara electrénica
"Lallemand” del Observatorio de "Pic—du-Midi" en Tolouse y observaron que estas
condensaciones no eran tan claras en la imagen de [NII} y desaparecian en la imagen de [SII}. Las
calibraciones de Ho, HP vy [OIII] se hicieron con medidas espectrofotométricas obtenidas por los
astrénomos mexicanos Manuel Peimbert v Rafael Costero (1969). Laques y Vidal asociaron estas
condensaciones a giébulos de Bok y glébulos parcialmente ionizados (PIG’s). Sin embargo,
previamente a este trabajo, en 1974, un cstudio observacional de frentes de ionizacién en la
Nebulosa de Orién llevada a cabo por K. H. Elliot y J. Meaburn (1974) mostré que efectivamente la
Nebulosa de Oridn estaba compuesta de varios frentes de ionizacién dentro de grandes volimenes
de material neutro 'y PIG’s. Las condensaciones descubiertas por Lagues y Vidal fueron denotadas
como LV (1-6). Actualmente suele usarse la designacidn (6 nimeros en total) debida a O'Dell y
Wen (1994). Esta notacion viene de tomar las coordenadas en ascension recta (primeros 3 digitos de
los scgundos) v declinacién (dltime digito de los minutos y primeros 2 digitos de los segundos)
ambas a época J=2000 y separadas por un guién {p. ej. 231-739 tiene a=5"35"23.123* y 8=-5°
27738 9%).

Los proplyds fueron identificados como YSO con discos circunestelares fotoionizados por
®'C Ori por Garay (1987) y Churchwell y colaboradores {1987). Bally et al. (2000b) muestra que
21 de ellos presentan microjets. Estudios espectroscdpicos de los proplyds LV en [OHI] han sido
realizados por Meaburn (1998), Massey & Meaburn (1993, 1995), Meaburn et al. (1993) v Henney
et al. (1997). Espectroscopia de alta resolucion hecha con el telescopio Keck en lineas de Hor, [SH]
y [OIII] ha sido reportada por Heaney & O'Dell (1999) para algunos de ellos. Henney et al. (2002)
presentan espectroscopia de alta resolucién en [OfH] y [CTI] (1906 y 1909 A} usando el MES y el
HST respectivamente, ast como imdgenes a 6 ecm usando el radio interferdmetro MERLIN del
proplyd LV2 con la misma resolucién espacial que los datos tomados con el HST. Sin embargo los
estudios de FP para estos objetos son escasos. O'Dell (1997) presenta un estudio FP en [OIII] y
[ST1} en la regién de Huygens encontrando zonas de alta velocidad y reporta la emisién, tanto
cortida al rojo como al azul de los proplyds.

En el contexto astrobioldgico, la formacién de planetas, Bally et al. (1998a), han sugerido
que sélo en el 10% de los 150 proplyds encontrados aproximadamente (15 que aparecen en silueta
pura) pueden originarse planetas. A través de imdgenes en Ha y Paat (18700 A) tomadas con el
HST del proplyd 114-426 (el mds grande en disco), Throop, Bally, Esposito y McCaughrean
(2001) obtiencn una curva de extincion gris de esie proplyd encontrando que una curva tedrica de
extincién dominada por granos de polve con radios > 5 pum (25-50 veces mds grandes que los

radios tipicos) la ajusta satisfactoriamente.
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También realizan observaciones en radiocontinuo a 1 3 mm de este proplyd y otios cinco
usando el Owens Valley Radio Observatory (OVRO). Ellos no les encuentran emision, y sugieren
que esto es evidencia de que los granos de polvoe se acumulan creciendo a tamafos mayores 4 Unos
mm. Junto con estas observaciones, desarrollan utn modelo numérico considerando cste
acumulamiento y los procesos de destruccién en ellos para explicar el comportamiento y la
evolucién de los granos de polvo en discos fotoevaporados irradiados externamente. Con éste,
encuentran que en menos de 100000 afios, en discos con masas > 0.2 My, el acomulamiento de
granos genera particulas con radics de 1 metro a 10 UA del YSO y de 1 min a 500 UA del YSO. A
distancias mayores, las particulas de peolvo (< Imm) se fotocvaporan y se pierden del disco. Con
esto, asi pues, en este novedoso campo de la Astrobiologia, actualmente la formacion de planetas en
ambientes "peligrosos” (cuando hay presencia de estrellas muy calientes) como los proplyds en la
Nebulosa de Orién, solo puede ocurrir en aqueilos discos masivos compuestos de particulas grandes
de polvo capaces de soportar los procesos de destruccién como la fotoevaporacion y la fotoablacion
gue se produce cuando el flujo fotoionizante proveniente de las estrellas muy calientes interactia
con el disco circunestelai destruyéndolo en 107 afios. Ademds, si el disco llega a sobrevivir a tales
efectos, los sistemas planetarios que se pudieran formar en cllos seifan distintos a nuestro sistema
sola:r; la formacién de cinturones de Kuiper y planetas jovianos serfa muy dificil, salvo que estos
Gltimos se formen en 1000 afios por colapso gravitacional (Boss, 1997). La formacién de planetas
como la Tierra podifa ser posible pero difici] (Throop et al. 2001). Estos aspectos astrobioldgicos en
los proplyds y en objetos asociados en la formacida estelar serdn discutidos en Bally (2003),

4.1.3.2.- RESULTADOS IMPORTANTES:

1.— Identificacién de nueve proplyds (denotados como brillantes en la Tabla 2) que
sobresalen de la emisién nebular en nuestros cubos en bruto {véase Figura 4.11): con esto
encontramos gue a pesar de que nuestra resolucitn espacial comparada con la del HST (0.1") es
baja. la técnica de FP se revela como un buen meétodo para detectar proplyds en la Nebulosa de
Orién Los otros siete proplyds estudiados en esta tesis se identificaron después de aplicar una
técnica de "unsharp masking" (Clopeau, 1961; Malin, 1978 y referencias en él) a los cubos
criginales. Con esta técnica se puede sustracr la emisién nebular de un objeto extendido dejando
solo condensaciones, puntos y filamentos que originalmente estdn embebidos en la emisién nebular
gue los esconde debido a su mayor brillo. Esta técnica se ha aplicado también en nebulosas
planetarias (p. ¢j. Moreno~Corral, de la Fuente. Gutiédrrez, 1998), v en este caso, en la Nebulosa de
Orién {de la Fuente, et al. 2002). La aplicacién de la técnica de "unsharp masking” en la Nebulosa
de Oridn (véase la Figura 4.12) se realizé de la siguiente manera: primero realizamos un filtrado

gaussiano espacial en nuestros anillos de interferencia con una ¢ = 3 pixeles (i.e. se suavizaron los
rasgos con didmetros menoyes a 3 pixeles en nuestzos cubos) v después restamos este cubo a nuestro
cubo de datos original Con esto comparamos 1os puntos vy rasgos con las imdgenes del HST y los
trabajos de C.R. O'Dell y J Bally para identificar los proplyds, comprobado que realmente o son,
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Figura 4.10.— Discos Protoplanetarios tomados con el HST. En ¢) se puede ver que la mayoria de ellos apuntan hacia
vna estrella caliente, en este caso ©'C Oricnis. La forma cometaria y las colas preden observarse perfectamente. En el
primer proplvd de a) s2 pueds observar el disco circumestelar alrededor de YSO.

2.~ Estudio cinemdtico en Ha para los 16 proplyds identificados y en [NII] para dos
de ellos: el principal problema en los estudios cinemdticos de los proplyds radica en la separacidn
de su componente de velocidad respecto a la de la region HII debido a que la intensidad de la region
HII es mayor a la del proplyd y las velocidades son muy cercanas. Mds adn, las componentes de
velocidad de ambos pueden coincidir en valores similares. Para realizar nuestro estudio cinematico
hacemos lo siguiente: 1.- Identificamos las coordenadas de los proplyds de nuestro cubo "unsharp”.
2.— Obtenemos el perfil de velocidad respectivo a estas coordenadas en nuestros cubos orginales va
reducidos (aqui observamos que la forma de los perfiles es muy singular y no puede ser ajustado
por un solo perfil gaussiano, véase la Figura 4.13}. 3.— Le restamos a este perfil la componente de
velocidad promedio de la regidn HIL cercana a donde esta el proplyd obteniendo la ubicacién en
canal de velocidad de la componente que gueda después de la sustraccién. 4.— Finalmente
ajustamos al perfil original la componente de !a regién HII promedio y de la que creemos esta
relacionada al proplyd buscando obtener el mejor ajuste. Los resultados son mostrados en la Tabla
4.2, Curiosamente en algunos perfiles vemos que existen componente débiles corridas al azul que
ajustan las alas.

e
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No podemos argumentar mucho a que se puedan deber estas componentes debido a lo
débiles que son respecto a la regidén HII. De nuestros estudios de los perfiles tampoco podemos
diferenciar las distintas componentes que forman al proplyd (disco de polvo, disca de Mach y el
choque en proa) sélo mostiamos que en nuestros datos existe una componente de velocidad gue
creemos esta relacionada al proplyd. Debido a la falta de resultados de este tipo en la literatura, solo
podemos comparar nuestros valores con tres proplyds estudiades por Henney & O’Dell (1999). Para
170-337 encontramos una velocidad de 22 km s7', de acuerdo con la velocidad reportada por ellos
(20 km s7'). Para 244-440 y 177-341 medimos velocidades de 23 y 32 km s™' respectivamente, que
difieren en = 10 km s™' de los valores reportados por dichos autores. En [NII] nosotros obtenemos
perfiles mds complicados para los proplyds en nuestros cubos e identificamos muy pocos respecto
al cubo en Ho Para 170-337 y 244~440 encontramos una velocidad de 29 y 12 km s™', valores que
estdn en acuerdo con Jos reportados en el trabajo de Henney & O'Dell (1999) de 33 y 10 km s™
respectivamente. Estudios FP en Ha, [SII1] y [OHI] realizados por J. Bally y colaboradores (a
publicarse) usando el CFHT muestran valores similares a Jos nuestros.

1} posicién  en pixeles en nuestros cubos
*JEn km s
') ¥bs es la componente corrida al azul que ajusta las alas del perfil en km s

Tabla 4.2 ~Posiciones y velocidades en Heode los proplyds identificades en nuestros cubos
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163-317

167317

Figura 4.11.-- Mapa de velocidad en Ho 65634 a velocidad heliocéntrica Vi, = —127 kn 57" de 1a Nebulosa de Oridn
obtenida con el PUMA. Aqui identificamos la posicién de algunos proplyds estudiados en esta tesis asi como a2 HH

202, 203-204 y HH 269 El objeto 2444 se refiere al proplyd 244~440, el mds brillante en nuestros cubos de datos.
2444 se refiere al proplyd 244-440,
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Figura 4.13 - Perfiles de velocidad de 15 proplyds estudiados ern esta tesis, presentados en la Tabla 4 2 y marcados en
la Figura 4.12. La componente de mayor intensidad corresponde al perfil observade det proplyd. La componente de
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estas componentes al perfil observado.




CAPITULO 3.~ EL REMANENTE DE SUPERNOVA
3C400.2

(El contenido de este Capfiulo se encuentra publicado en el articulo: "A Single explosien model for the supernova
remnant 3C 400.2", Veldzquez, P. F, de la Fuente, E,, Rosado, M., Raga, A, 2001, A&A, 377, 1136 )

5.1.- HISTORIA Y ASPECTOS GENERALES.

El objeto 400.2 del tercer catdlogo revisado de Cambridge (Bennett, 1962} también conocido como
(G53.6-2.2 o SNR 0532.6-02 2 (ambas designaciones debido a sus coordenadas Galécticas t y b)),
estd localizado en la constelacién de Sagita y tiene coordenadas ecuatoriales centradas en J2000:

o= 19" 3875, &= 17° 15™ I'. Este objeto fue identificado por primera vez como un RSN por los
astrénomos D. J. Holden y J. L. Caswell (1969) cuando realizaron un relevamiento, con vn radio
telescopio en Cambridge, de 45 radio fuentes galdcticas a 178 MHz. Ellos presentan un espectro
(8, =< v*) del por ellos llamado HC 42 (3C400.2) sugiriendo en su Figura 5, que este objeto es un
RSN debido a que presenta un espectro no térmico (caracteristica impoitante de un RSN en radio).
Previo a este trabajo, otros relevamientos a 178 MHz (Bennett, 1963), a 750 y 1400 MHz (Pauliny—
Toth et al. 1965) y a 159 MHz (Edge, et al. 1959) también observaron este objeto. En los primeros
dos trabajos, sélo se reportan didmetros para esta fuente de 257 y 207 respectivamente. El trabajo de
Edge et al. (1959) se refiere al conoctdo relevamiento descrito como 3C.

b. K Milne (1970) usando datos obtenidos con el radio telescopio de 64 m de Parkes,
cataloga a 3C400.2 como una radio fuente no térmica con un didmetro angular de 20° e indice
espectral dc a=-0.6. Este 1iltimo resultado seria cenfirmado afios después por Goss et al. (1975) y
Dubner et al. (1994). Este RSN pertenece a una clase poco entendida de RSN gue se caracterizan
por una cdscara ("shell") no térmica que emite en madio y que esta rellena de rayos X. Los primeros
estudios cinemadticos de este RSN fueron realizados por la astrondma mexicana Margarita Rosado
(Rosado 1983) quicn determind la distancia cinemdtica a este RSN v calculo su edad y energfa. Esto
lo hizo usando un FP fotografico y observando ia linea de Ho en el OAN-SPM. Con estos
estudios se sabe que 3C400.2 es un RSN vigjo (= 1 x 10 aflos) probablemente en la fase radiativa
de la evolucién de los RSN. La emisién dptica de 3C400.2 fue reportada por primera vez en 1973
por Sidney van den Bergh (1973) a wavés de un atlas dptico de RSN galdcticas basado
principalmente en los trabajos de Milne (1970) y Downes (1971). van den Bergh, presenta una
imagen {plato) en Ho de la region suroeste de 3C400.2 con dos horas de exposicion tomada con la
cdmara Schmidt de 48 pulgadas del Observatorio del Palomar, reportando la posible existencia de
filamentos débiles. Estos filamentos se obervaron después, gracias a una imagen mis profunda de
esta regidn que tomé van den Bergh (1978) con el telescopio Hale en una placa sensible al rojo con
exposicién de 75 min. Esta regidn fue a ser estudiada cinemdticamente después en el OAN-SPM
por la astrénoma mexicana Margarita Rosado (19383) con un interferémetro FP de separacidn fija
presentando también imdgenes en He, [SH] y [O1H]. William Blair y Knox Long (1988) reportaron
una imagen de esta regién en Ho + [NII]. 20 afios después de la imagen presentada por van den
Bergh, P.F. Winkler, Tood M. Olinger y Scott A. Westerbeke (1993) piesentan por primera vez un
mosalco realizado con imdgenes CCD en Ho+[NT], [OIII], [SH] vy el continuo a 6100 A de todo el
remanente completo abarcando un campo de 19°. Estos astrénomos usaron la Cdmara Schmids
Burtel de 0.6 m a /3.5 en el observatorio de Kiit Peak en 1989 vy 1990. En estas imdgenes se
alcanzan a ver filamentos débiles y estructuras en forma de cufia.
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Después del trabajo de Milne (1970), estudios en radio a 318 y 430 MHz (Dickel & De
Noyer, 1975), 610 MHz (Goss et al. 1975), 1.7 y 2.7 GHz (Willis, 1973) y 4.85 GHz (Condon, et al.
1989}, muestran que }a morfologia en radio de 3C400.2 es la de una cédscara bien desarrollada de
30’ de didmetro y con una estructura irregular (la mds brillante) en las regiones noreste y noroeste,
En 1994, con observaciones realizadas en radio usando el VLA a 327 y 1465 MHz, G.M. Dubner y
sus colaboradores (1994), mostraron una imagen de 3C400.2 a 1465 MHz en donde se ven dos
céscaras no térmicas parcialmente empalmadas en la parte noroeste del remanente (véase la Figura
5.2). Cabe mencionar que la cdscara mds grande es la que se conocia anteriormente y la pequefia es
una nueva deteccion. Para explicar esta morfologia, ellos proponen que 3C 400.2 es: 1.- ¢l producto
de una explosidn de supernova embebida en un medio denso donde hay un gradiente de densidad, o,
2.— ¢l producto de dos explosiones diferentes de supernovas cuyos remanentes interactitan entre
ellas, o bien, 3.— la proyeccion en ¢l cielo de dos remanentes que no estdn asociados fisicamente, es
decir, se encuentran alejados uno del otro.

Para corroborar alguno de estos escenarios, E. B. Giacani y sus colaboradores (1998),
realizaron un andlisis de la distribucién de HI en este remanente a partir de observaciones a 21 cm
hechas con el telescopio de sintesis de 7 antenas del Dominion Radio Astrophysical Observatory
{DRAO—Canadd) encontrando que la estructura de dos cdscaras de 3C400.2 se puede producit por
una sola explosién de supernova embebida en un medio denso de 20 cm™. La onda de choque al
propagarse encuentra una region de mds baja densidad (4 cm™) produciendo una mayor expansién
que hace que la envolvente del RSN crezea en didmetro generando una burbuja que da ia apariencia
de dos cdscaras superpuestas. Sin embargo, estos autores no pueden descartar totalmente gue se
trate de dos explosiones de SN en interaccion. Por otro lado, Seward (1990) y Long et al. (1991)
han realizado observaciones en rayos X de este RSN con los instrumentos Imaging Proportional
Counter (IPC) y Monitor Propoitional Counter (MPC) en el satélite Einstein, mientras que Saken et
al. {1995) v Yoshita et al. (2001) han hecho lo propio con el instrumento PSPC en el satélite
ROSAT vy los intrumentos Solid state Image Spectrometers (SIS) v Gas Imaging Spectrometer
(GIS) del satélite ASCA, respectivamente. Las imdgenes presentadas por estos autores muestran
efectivamente que 3C400.2 estd llena de emisidén de rayos X, cuyo maximo de emision se ubica en
la regi6n de empalme entie las dos radio cdscaras reportadas por Dubner et al. (1994). Estos autores
argumentan que esta emisién en rayos X puede tener un origen térmico basado en un modelo
propuesto por White & Long (1991). En este modelo, ta emisidn en rayos X que se observa, puede
ser interpretada en términos de evaporacidn de nubes densas y pegueflas que estdn en las
inmediaciones del medio interestelar vy que han sido incorporados por el choque del RSN, sin ser
totalmente disgregados. Estas nubes densas subsecuentemente se evaporan en el interior. Sin
embargo, no se puede desechar que la emisién en rayos X de este RSN pueda tener un origen no
térmico, simplemente, las observaciones muestran que un escenario  térmico  ajusta
satisfactoriamente los espectros en rayos X que se obtienen.

5.2.- RESULTADOS IMPORTANTES: ESTUDIOS MORFOLOGICOS

5.2.1.- OBSERVACIONALES

En las Figuras 5.1a y 3.1b presentamos un mosatco creado de 5 imdgenes profundas en Hot y 4 en
[S11] respectivamente. La Figura 5.1a muestra las regiones mds importantes de 3C400.2 y la Figura
5.1b presenta solo la parte norte de este RSN.
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Estas imdgenes cubren un campo de 19.8° x 2537 (16.1 x 206 pc) v 13.5" x 253" (11 x
20.6 pc) respectivamente considerando una distancia cinemdtica al RSN de 2.3 * 0.8 kpe (Giacani
et al. 1998). En la Figura 5. 1c se presenta una imagen profunda en [SI] de la region suroeste de
3C400.2, es decir la parte sur de la cdscara de mayor didmetro, cstudiada por Margarita Rosado
(1983) que cubre un campo de 135" x 143" (11 x 18 pc). Los mosaicos presentados en las
Figuras 5.1a y 5.1b, fueron creados usando la paqueteria IRAF identificando primero, algunas
estrellas que aparecen en noestro campo y se presentan en la Tabla 5.1.

' .- ASCENCION RECTA
- {J2000) [hrs:min:seg]
' 19:38:27.18
19:38:18.04
19:37:56.77
19:37:.41.2
19:37:59.18
19.37:45.92
19:38:37.90
19:38:38.44
19:38:7.45

Tabla 5.1 — Estrellas que sirvieron de guias para la formacién de los mesaicos.

Las imdgenes que presentamos en esta tesis son mds profundas que las reportadas
previamente en la literatura. Esto se puede ver al comparar nuestras observaciones con el mosaico
presentado por Winkler et al. (1993) en Ho+[NII} gue abarca toda la extension de 3C400.2. Este
mosaico es presentado en la parte inferior izquierda de la Figura 5.1. EI mosaico en la parte inferior
derecha de la Figura la, cubre por primera vez de manera profunda, la parte noroeste (zona de
interaccion entre las dos cdscaras que se observan en radio) de 3C400.2. Esta imagen aparece en la
Figura 1 de Veldzquez, de la Fuente, Rosado y Raga (2001). Observando esta Figura 1, podemos
notar que la emisidn Sptica del RSN estd compuesta por zonas y filamentos brillantes embebidos en
una emisién difusa tenue. Estos filamentos presentan formas de arco, cuias y lineas (véase
filamento al este de las Figuras 5.1a y 5.1b, la forma de la Figura 5.1c y las regiones marcadas L1-
3, F1 y R1 en la Figura 5.1a). Estos filamentos pueden producirse por excitacién colisional justo
atrds de los choques radiativos o por procesos de recombinacion en la regién de enfriamiento. La
Figura 5.2, muestra la imagen en radiocontinuo a 1465 MHz (tomada por Dubner et al. 1994)
superpuesta a nuestro mosaico cn Ha, En esta Figura podemos observar cdmo la emision difusa y
extendida sigue la curvatura de la cdscara grande (véase la regién noroeste principalmente) v
también se observa justo atrds de la onda de choque en la cdscara chica. La deteccitn de filamentos
dplicos en la zona de aparente interaccion de las dos cdscaras (region noroeste) es muy atil porque
nos permite obtener informacién cinemdtica de estos filamentos que puedan contribuir al
entendimiento general de 3C400.2. Con las imdgenes profundas de Ha, podemos obtener una
comparacién cuantitativa entre la morfologia observada v los modelos tedricos, tal como se hizo en
Veldzquez, de la Fuente, Rosado y Raga (2001) para la regién noroeste de 3C400.2. Finalmente,
debido a la fuerte emisidn en [SII] que poseen los RSN, el cociente [SIIJ/Ha, es muy dtil para
distinguir entre las nebulosas fotoionizadas y las nebulosas chocadas. De hecho este método
también es un criterio cuantitativo para esta discriminacion.
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Fue asi como, con la espectroscopia presentada por Sabbadin & D’Odorico (1976) en dos
regiones distintas de la parte suroeste de 3C400.2, se pudo demostrar que los filamentos asociados a
3C400.2 realmente pertenecen al RSN ya que presentaron, para la regidn suroeste, [SII/Hao = 0.73,
En la Figura 3 de este articulo (Figura 2 2d de esta tesis) se muestra como Sg usa este cociente para
la discriminacidn de regiones HII fotoionizadas y RSN’s. El coctente [SIIVHo  para un RSN
tipico es = 0.5 (Fesen et al. 1985). Nuestros estudios cinemdticos realizados con el PUMA, as{
como la obtencién de nuevos valores de este cociente para todas las regiones que tenemos y
presentamos en esta tesis se presentardin en un futuro articulo. En este trabajo, reportarfamos por
primera vez, estos cocientes para las regiones noreeste y norte de 3C400.2, ademads, conociendo si
las dos cdscaras tienen el mismo cociente [SII}/Ho, nos puede ayudar en la discriminacién de los
mecanismos que las formaron.

5.2.2.- TEORICOS

El modelo que presentamos en esta Lesis fue realizado usando el cédigo YGUAZU~a desarrollado
por el astrténomo argentino Alejandro Raga v colaboradores (Raga et al. 2000). Este cédigo consiste
en resolver Jas ecuaciones de la dindmica de gases conjuntamente con otras ecuaciones que
describen algunos procesos microfisicos como las pérdidas radiativas y los procesos de
recombinacién y ionizacion colisional. Este c6dige, que no va a ser descrito en detalle en esta tesis,
incluye un método numérico llamado en inglés "Flux Vector Splitting” (véase Van Leer, 1982) que
discretiza las ecuaciones de la dindmica de gases v utiliza una malla jerdrquica adaptativa que
emplea la méxima resolucién en aquellos sitios donde se producen fuertes gradientes en las
magnitudes fisicas. De csta manera se optimiza la velocidad del calculo y el uso de la memoria
RAM. Con este cddigo se pueden hacer simulaciones en dos y tres dimensiones (2D y 3D). Para
realizar nuestras simulaciones. 1samos una versién modificada del cédigo YGUAZU-a que incluye
la fraccidn de hidiégeno neutro, pérdidas radiativas (originalmente el cédigo era adiabético) y una
funcién de enfriamiento radiativo parametrizada que depende de la densidad, temperatura y fraccién
de hidrégeno neutro y estd incluida en la ecuacién de conservacién de energia (véase Raga et al.
1999). En nuestras simulaciones consideramos simetria cilindrica (véase el diagrama esquematico
de la Figura 5.2) con coordenadas Z {(eie mayor que va en direccién sureste-noroeste), R (eje
perpendicular al eie Z), simetrfa en el 4ngulo © vy un dngulo de visidn (P) de 20" entre el RSN y ¢l
plano del cielo. Se usa upa malla de 5 niveles, adaptativa, binaria, con una resolucién méxima de
0.97 pc en un rango computacional de 50 x 25 pc (axial x radial). Al momento de iniciar nuestras
simulaciones, se consideraron distintos escenarios teniendo en cuenta sin embargo, que el escenario
para explicar la morfologfa de 3C400.2 de Giacani et al. (1998) sobre dos medios con distinta
densidad tiene un buen sustento observacional y es el que buscamos consolidar. Los otios tres
escenarios posibles considerados al momento de hacer nuestras simulaciones fueron:

1.— Coincidencia en el cielo de dos SNR que se encuentran a distintas distancias: La
justificacion para desechar este escepario reside en que las velocidades sistémicas de ambas
cdscaras es la misma; diferentes velocidades sistemndticas implican diferentes distancias. Esto fue
mostrado en el estudio de HI de Giacani et al. (1998) que report6 una velocidad sistémica de 27 km
57! para ambas cdscaras. Nuestro estudio cinemético preliminar indica estar de acuerdo con esta
justificacién.
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Figwa 3.1 ~ a) Mosaico CCD en Hat de las regiones mds importantes que componen al RSN 3C400.2. La imagen en la
parte inferior derecha, representa la regién noroeste de este remanente en donde su empalman las dos cdscaras
observadas en radio y presentadas en la Figura 5.2. Las regiones marcadas como L1-3, Fl y R corresponden a los
rasgos discutidos en el capitulo de observaciones de esta tesis. El norte apunta hacia arriba v el este a Ia izquierda 15
minutos en ascensidn recta equivalen a = 3 (243 pc). La imzgen en la parte inferior izguierda muestra el mosaico de
Winkler et al. (1993) en Ho+[NII] que abarca toda Ja exiensidn del RSN, Con esta podemos ver que efectivamente

nuestras jmagenes son més profundas. By
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Figura 5 1.— ¢} Imagen CCD en [SII] de la parte surceste de 3C400 2. El norte apunta hacia arriba v el este a la

izquierda, El campo es de 13.5°x 1457,
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2 — Dos remanentes de supernova interactuando entre ellos teniendo en cuenta que la
separacién entre Jos sitios de las explosiones de supernova fue de 10 pec en una corrida v 17 pe en
otra. Existen varios modelos de este tipo como los desarrollados por Ikeuchi (1978), Jones, et al.
(1979) y Tenorio-Tagle et al. (1985). Este caso se descartd porque no hay evidencia observacional
que sustente la aplicacion de este modelo tal como se puede ver en nuestras imagenes Opticas
presentadas en las Figuras 5.1a, b y en las observaciones presentadas por Goss et al. {1975), Dubner
et al (1994) y principalmente, Giacani et al. (1998). Sin embargo, sin un conocimiento de la
cinemdtica de la cascara peguefia y de la zona de interaccidn, no es posible descartarlo
completamente.

3.— Dos explosiones de supernova que ocurren en una regién con una interfase entre dos
medios de distinta densidad. Descartamos este caso (aunque en principio se puede modelar) debido
a la gran cantidad de pardmetros libres que apareceifan en nuestra simulacién y que no pueden ser
acotados con los datos observacionales.

Bésicamente estos dos udltimos escenarios no son cstudiados porque no hay datos
observacionales pata 3C400 2 que puedan sustentarlos, eliminarlos y acotar los pardmetros libres
usados en las simulaciones. Caso contrario al RSN N186D (Laval et al. 1989) y N186E (Rosado et
al. 1990) a los que se les puede aplicar el escenario 2. Por consiguiente, nuestros modelos se
basardn en el escenario de Giacani y colaboradores (1998). En este escenario se considera una
explosidn de supernova ceica de una interfase que separa dos medios con diferentes densidades.
Aqui, el gas de! remanente estd completamente ionizado mientras que el gas del medio interestelar
circundante fue considerado neutto. Para comenzar nuestras simulaciones, se consideraron
densidades iniciales de 20 cm™ v 4 cm™ (Giacani et al. 1998) para los medios de alta y baja
densidad, respectivamente. A estos medios se les impuso de entrada gue estuvieran en equilibrio de
presiones (1x107'° dyn cm™) lo cual implica temperaturas de 2000 y 10000 K para los medios de
alta 'y baja densidad respectivamente. La distancia de la explosién de la supernova a la interfase fue
de 0y + 1.17 pe, es decir, consideramos gue la explosion de la supcrnova ocursié en la intesfase, cn
el medio de alta densidad o en el medio de baja densidad respectivamente. El radio inicial y la
energfa de la explosién de la supernova fueron de 1 pc y 1x10°' ergs respectivamente. Con estos
pardmetros y después de varias corridas (como discutiremos mas adelante), encontramos que este
escenario es el que mejor describe la morfologfa de 3C400.2 y en él, las simulaciones concuerdan
bien con la morfologia derivada de las observaciones.

En la Figura 5.3 se presenta una comparacion de las simulaciones cuando se considera que la
explosidn de supernova ocurre en el medio menos denso (columna izquierda), en la interfase
(columna de en medio) v en el medio mds denso (columna a la derecha). En cada columna
mostramos la estratificacién de la densidad a tiempo de 3000, 12000 y 21000 afios. De aqui vemos,
gue la cdscara a la izquierda de la linea vertical en cada panel de la simulacion, presenta un mayor
radio cuando la explosién de supernova se lleva acabo en el medio menos denso aungue la
morfologia de dos céscaras superpuestas se observa bien en todos los casos. Dos contornos
sucesivos corresponden a un cambio en la densidad en un factor de 2. En cada cuadro de esta figura
representamos el aumento en didmetro en el medio menos denso (cdscara grande) que ocurre
cuando la onda de choque del RSN (originada en el medio denso; cdscara chica) alcanza la interfase
generando la apariencia de dos cdscaras superpuestas. En esta figura, la linea vertical en cada panel
representa la interfase, encontrdndose a la derecha de esta linea el medio denso, mientras que a la
izquierda de esta linea se ubica al medio menos denso.
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Figura 5.2 — Imagen a 1465 MHz (contornos y figura inferior izquierda) obtenida por Dubner et al. 1994, superpuesta
con nuestro mosaico CCD en Ha (erises}). Los conrornos tienen valores de 3, 4, 6, 8, 10, 15, 20, ¥ 30 mly/beam. El
diagrama esquemdtico en la parte inferior muestra la geometria usada en las simulaciones y 1a region en gris representa
al medio con mayor densidad. El norte apunta hacia arriba y el este a la izquierda.

La Figura 5.4 muestra una comparacién entre las estratificaciones de densidad y campos de
velocidades obtenidos a t=200 aflos para las simulaciones 2D y 3D con la misma resolucidn
espacial.
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Comparando ambas simulaciones, podemos demostrar que nuestros resultados no dependen
de la suposicién que hacemos de simetria axial o de condiciones de reflexidn en el eje z. La
simulacién 3D muestra la evolucion real de un fluido sin considerar reflexiones y suposiciones de
simetria, mientras que en ia simulacién 2D si esta considerada la simetria axial.
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Figura 5.3.— Estratificacidn de ta densidad (2D) para cada modelo a tiempos de 3000, 12000 v 21000 afios cuando
consideramos que la explosién de supernova ocurre en el medio menos denso (paneles izguierdos), en la interfase
(paneles centrales) ¥ en el medio més denso (paneles a la derecha). Las lineas verticales en los paneles y diagramas
esquemdticos representan la interfase entre ambas cédscaras. El medio menos denso aparece a la izquierda de esta linea
y el medio denso (sombreado en gris) a 1a derecha
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Figura 5 4.— Comparacidn de la estratificacidn de la densidad (contornos) y campo de velocidades (lineas) a un tiempo
de 200 afios entre las simulacienes 2D y 3D con la misma resolucion espacial Como la simulacién 3D es real y la
simulacidn 2D tiene incloida la simetifa axial, al ser ambas simulaciones idénticas, demostramos que los fendmenos
que observamos (discutidos en el 1exte) son reales v son independientes de considerar simetria axial,

La Figura 5.5 muestra las estratificaciones de densidad (contornos) y el campo de
velocidades (lineas) obtenidas con simulaciones en 3D. Al igual que en la Figura 5.3, la linea
vertical representa la interfase entre el medio més denso (Jade derecho) y el medio menos denso
(lado izquierdo). La longitud de la linea horizontal en la parte superior derecha del primer panel
(que se aplica cn los otros), corresponde a una velocidad de expansién de 2000 km s™. En esta
figura podemos ver que a tiempos tempranos, p.ej. SO afios, la parte 1zquierda de la onda de choque
del RSN que se mueve a una velocidad = 3800 km s7', alcanza la interfase aumentando su
velocidad a = 4800 km s™' produciendo una burbuja la cual sibitamente aumentard su didmetro, A
tiempos de 200 y 250 afios, podemos ver un fendmeno interesante: se observa una cohmacion del
gas interno a alta temperatura que lienen una forma de tobera. A través de la tobera, este gas
caliente que proviene del medio mds denso, llena la burbuja y aumenta su velocidad a valores de
10000 km s7". La velocidad del gas colimado se mantiene mayor que la velocidad de la onda de
choque en la cdscara grande (= 5000 km s™') hasta 20000 afios después de la explosién de
supernova. Este gas que sale de la tobera no alcanza a ser un jet ya que segdn el trabajo tedrico de
Arthur & Falle (1991), para que éste llegue a serlo es necesario que €l cociente de densidades entre
ambos medios sea al menos de 20 mientras que nuestro cociente es de 5. Como las simulaciones en
esta figura se hicieron en 3D, demostramos que esta colimacidn axial del flujo es real tal como se
discutid en la Figura 5.4,

Las dos cdscaras aparentes que mostramos en nuestras Simulaciones tiemen diferente
evolucion. la onda de choque en el medio mds denso (cdscara chica) evoluciona siguiendo el
esquema cldsico de Woltjer (1970, 1972) discutido en el capitulo 2, mientras que en el medio
menos denso (cdscara grande) se aleja de este esquema evolutivo. Este fendmeno se debe a la
aparicién de la tobera a t = 200 afios. Esta tobera que es un flujo colimado, inyecta energia y
momento de la cdscara chica a la cdscara grande, generando un "rejuvenecimiento” en ésta y hace
que la cdscara grande entre en fase radiativa a tiempos mayores de los que indica la evolucidn
estandar de un RSN,
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Figura 5 5.~ Contornos de densidad y campo de velocidades de la evolucidn del RSN expandiéndose en un ambiente
con un perfil de densidad de un paso obtenida de la simulacién 3D. La linea vertical representa la interfase entre los
medios de alia (a la derecha de esta linea) y baja densidad (a la izquierda de esta linea). La longitud de la linea
horizontal en la parte superior derecha del panel a t=30 afios corresponde a una velocidad de 2000 km ™. A t=200
afies podermos ver gue se produce una colimacidn parcial. En los puntos marcados en el panel a t=3530 aflos, es en
donde se sacaron las graficas mostradas en la Figura 5 6

Ademds, si se aplicaran los célculos estdndares como los que se presentan en el siguiente
pérrafo, se obtendria que la cdscara grande seria ¢l resultado de una explosién de SN mds
energética.

En la Figura 5.6 se muestran los perfiles de densidad, presién y temperatura (péneles a, by ¢
1espectivamente) justo detrds de 1a onda de choque del RSN que se propagan en el medio denso y el
medio menos denso respectivamente (puntos marcados en la Figura 5.5 a =350 afios). El
comportamiento de estos perfiles es independiente de donde ocurrié la explosion de supemova. La
Figura 5.6b muestra que a tiempos tempranos, hay un equilibrio de presiones entre las regiones
atrds de las ondas de cheques de las dos cédscaras. A t=12000 afios, este equilibrio se rompe debido a
que la cdscara chica entra a la fase radiativa decayendo la presidn atrds del frente de choque en dos
érdenes de magnitud, Al mismo tiempo, la presién y lemperatura en la cdscara chica decaen
rdpidamente (Figuras 5.6b v 5.6¢, respectivarnente). Este valor de 12000 afios es cercano al tiempo
{Twa) en que un RSN se vuelve radiativo segtin la siguiente estimacion analitica que se obtiene para
una explosién inicial de una supernova de 1x10% ergs, una densidad del MIE de 20 cm™ y una
temperatura de 10° K justo atrds de la onda de choque de RSN:
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En esta férmula (véase Rohlfs & Wilson, 1996), xu representa la fraccidn de ionizacién, n,
es la densidad del medio interestelar sin perturbar, T es la temperatura v Ees la energia inicial de ta
explosidn de la supernova. La Figura 5.6 también muestra que la cdscara grande se vuelve radiativa
a t=35000 aflos (mucho después que la cdscara chica). Segin la ecuacién anterior (para una
densidad de 4 cm™) el tiempo para llegar a la fase radiativa es de 18500 afios. Comparando nuestro
resultado numérico con este valor analitico vemos que hay una diferencia de 16500 afios. Esto es
debido al rejuvenecimiento de la cadscara grande por la inyeccidn extra de energia v momento
proveniente de la cdscara chica por medio de la tobera.

En la Figura 5.7 mostramos la evolucion (a tiempos grandes) de la estratificacién de la
densidad del remanente expandiéndose dentro de un MIE caracterizado por dos densidades
separadas por una interfase. Esta grafica esta representada en escala logaritmica, donde la gama de
grises corresponde a un rango de 1x107 cm™ (blanco) a 1x10* cm™ (negro).
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Figura 5.6 — Comparacién de la evolucidn en e} tiempo versus el logaritmo de la densidad, presién y temperatura
(paneles a, b y ¢ respectivamente) juste atrds {puntos en la Figura 5.3 a =350 afios) de las ondas de chogue en los
medios densc (cdscara chica; linea sélida con trigngulos) y menos denso (cdscara grande; lineas sélidas). Aquf vermos
que a 12000 afios 1a cdscara chica entra a fase radiativa (remplendo el equilibrio de presiones entre ambas cdscaras)
porque conforme disminuye la temperatara, aumenta la densidad. A 35000 afios se ve un comportamiento similar (en
p y T} al de la céscara chica pero para la cdscara grande, es decir, esta Gltima entra a fase radiativa mucho despuds gue
la ciscara chica.

Aqui podemos observar que parte del gas que ha entrade a la cdscara grande, empieza a
empujar hacia afuera la parte externa de la interfase entre los dos medios. Este flujo se mueve en
direccidn contraria a la tobera generando zonas con fuertes gradientes de velocidad. Esta parte de la
interfase entre Jos dos medios se vuelve radiativa pricticamente al mismo tiempo que el fiente de
chogue de la cdscara pequefia. En el cuadro a t=18000 afios vemos que aparecen dos filamentos
densos {marcados con flechas). En los cuadros posteriores, podemos observar que estos filamentos
aumentan hacia dentro sus longitudes en direccién al centro de la cdscara grande.
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Estos filamentos son encontrados en regiones con cizallamientos ("shear”) a altas
velocidades y empiezan a presentar estructuras ondulatorias probablemente producidas por
inestabilidades de Kelvin-Helmholtz.

Finalmente, para comparar nuesiras simulaciones con las observaciones en Ho (Figura
5.1a), en la Figura 5.8 presentamos mapas normalizados de la emision de Hou a diferentes tiempos
y en escala lineal de grises. Los mapas presentados en esta Figura fueron obtenidos al integrar la
emisividad en Ho  a lo largo de las lineas de visién. Antes de t=12000 afios no se detecta emisién
Ha en la cdscara grande porque atn estd en la fase adiabdtica. Los mapas que obtenemos de la
emisién de Hot en nuestras simulaciones estdn hechos considerando un dngulo entre el eje de
simetria que une los centros de las dos cédscaras y el plano del cielo de 20 grados (véase el diagrama
esquemdtico de la Figura 5.2). En esta Figura también podemos observar que hay una fuerte
emision de Ha justo atrds del frente de choque de la cdscara pequenia a t=12000, 15000 y 18000
anos,
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Figura 3.7.— Evolucidn (2D} de la estratificacidn de la densidad del RSN expandiéndose dentro de un ambiente con un

perfil de densidad de un paso La escala de grises corresponde a un rango de 1 x 102 em™ (en blanco) 1 x 10° em™
{en negro). La escala es logarfumica. Las flechas marcan los filamentos densos discutidos en el texto.
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Después, la parte de la interfase entre los dos medios, la cual es empujada hacia afuera
debido por el flujo que regresa a través de la tobera, empieza a exhibir emisién difusa en Ho, como
se puede observar en los paneles a 21000, 24000, 27000 y 30000 afios, que presentan formas de
anillos parciales o completos.
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Figura 5 8.— Mapas de la emisién normaiizada en Ho (2D). La escala de grises es lineal y cubre un rango de 0.01 a 0 3
unidades novmaiizadas. Estos mapas se obtuvieron con un dngulo de inclinacidn entre el eje de simetria dei RSN y el
plano del cielo de 20°.

Finalmente vemos que la onda de choque de la cdscara grande se vuelve radiativa emitiendo
en Ha, Dado que en las observaciones de Winkler (1973) no se ve fuerte emisién de Ho hacia el
este de la cdscara grande, v comparando con nuestras simulaciones, podemos sugerir que la edad de
3C400.2 estd en 26000 + 5000 afios. A pesar de que la distancia de 3C400.2 no estd muy bien
determinada (2.3 a 6.7 kpc), v por ende. la comparacién entre los tamafios observados y predichos
de} remanente no es muy atil, nosotros a través de los mapas simulados de densidad {(panel a 24000
aios en la Figura 5.7; tiempo en el que mejor concuerda con la emisién en Ha observada y
simulada) obtenemos un cociente entre los radios de las cdscaras de 1.5. Notablemente, este valor
concuerda bastante bien con 1.58 que es el cociente entre estos radios obtenidos a partir de
observaciones de radio por Dubner et al. (1994).

TESIS CON
s FALLA DE ORIGEN




CAPITULOG 6.- CONCLUSIONES Y TRABAJOD A
FUTURO

6.1.- CONCLUSIONES DE LA TESIS
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6.1.1.- SOBRE LA NEBULOSA DE ORION:

El estudio cinemadtico de HH 202 muestra la existencia de un nuevo rasgo de alta
velocidad radial > 100 km s que podria pertenecer al sistema que conforma a este
objeto HH o bien ser otro objeto HH no catalogado previamente.

HH 203 tiene una forma de tipo jet con velocidades corridas al azul. HH 204 tiene una
forma coénica que asemeja a un choque en proa con una fuerte asimetria en su
distribucién de brillo. Se encuentra que las regiones débiles de HH 203-204 presentan
movimientos internos grandes que se interpretan como evidencia de gradientes
transversos de densidad. Se muestra gue el dpex de HH 204 es la zona de mdixima
velocidad radial, lo cual esta en acuerdo con los modelos de choques en proa.

El estudio del campo de velocidades radiales de HH 269 revela componentes de alta
velocidad corridas al azul que corresponden a condensaciones estudiadas anteriormente
y algunas nuevas.

Se buscaron movimientos violentos en otros HH como HH 507 329 y 330
encontrindolos dnicamente para HH 529,

De estudios cinemdticos individuales a HH 202, 203-204 y en sus regiones cercanas,
se sugiere que estos tres objetos HH son parte de un flujo bipolar gigante (= 0.55 pc)
cuya fuente de origen esta cerca del jet E-W descubierto por O’Dell (1997b). Este flujo
se puede ver en nuestros mapas de velocidades y en Jas imagenes tomadas por el HST.

El estudio presentado en esta tesis, que es a gran escala, complementa los estudios a
pequefias escalas realizados por John Bally y sus colaboradores (1998, 2000) vy
contribuye a la gran cantidad de estudics que se han hecho a esta nebulosa.

Se presentan pertiles de velocidad radial en Hot de 15 discos protoplanetarios en la
Nebulosa de Oridn. Las velocidades systémicas obtenidas se encuentran en el intervalo
24 a 38 kin s™' A pesar de que la resolucidn espectral que se tiene es baja, la técnica de
Fabry—Perot, especialmente aplicdndole una téenica de “unsharp—masking”, se revela
como un método efectivo para estudiar a estos objetos.

Como ¢l reporte de estas velocidades son escasas en la literatura, es necesario levar
acabo observaciones espectroscpicas 3D para que se corroboren o desechen los valores
presentados en €sta tesis.



6.1.2.- SOBRE EL. REMANENTE DE SUPERNOVA 3C460.2:

Los modelos apuntan a que 3C400.2 es un remanente producido por una explosién de
supernova en un medio denso que produce 2 cdscaras parcialmente superpuestas: una
debido al frente de choque del remanente en el medio denso (cdscara chica) y otra
cuando este frente de choque alcanza a un medio menos denso produciendo un aumento
en su didmetro. Esto se deduce al comparar la emisidn sincrotrdn de las cdscaras (Figura
5.2) con la estructura del choque en las simulaciones numéricas (Figuras 5.3, 5.4 vy 5.5),

Algunos de los filamentos difusos que aparecen en las observaciones de Ho estan justo
detrds de la onda de choque en la cdscara chica. Otros filamentos se ven en la
circunferencia de la céscara grande vy en la 1egién de interaccién entre las dos cascaras.
Esto se obtiene al comparar la Figura 5.8 con la Figura 5.1a,b. Los filamentos en forma
de arco aparecen atrds de la onda de choque de la céscara chica. Este comportamiento se
puede observar en la Figura 5.8 a t= 12000, 15000, 18000, 21000 y 24000 afios.

De la Figora 5.8 se ve que hay emision intensa en la interfase entre los medios de
distinta densidad. Esta interfase se vuelve radiativa después de ser empujada por el gas
de la cascara grande que entra por una tobera de la cdscara chica. Este rasgo se observa
en la Figura 5.1 y en las imédgenes de Winkler et al. (1993).

Este remanente tiene una edad de 26000 afios indicando que es un RSN mds joven de
lo que se habfa estimado anteriormente (1 x 10° afios, Rosado, 1983). Esto 1o sugerimos
de los paneles a 24000 y 27000 afios en la Figura 5.8. A esto hay que sumar ¢l hecho que
a este tiempo el cociente entre los dos didmetros en la simulacién es de 1.5, Las
observaciones sugicren un cociente de didmetros de 1.58 (Dubner, et al. 1994, Giacani et
al. 1998) lo cual estd en perfecto acuerdo con nuestio modelo.

Algunos detaltles de los filamentos en Ho (Figura 5.1a) son resultado probablemente
de inhomogenedades en el medio interestelar que rodea al remanente o son el producto
de alguna inestabilidad dindmica.

La cdscara peguefia sigue la evolucién de un remanente de supernova en su fase
radiativa, mientras que la cdscara grande 1o hace mucho después (a los 35000 afios). Esto
se debe a la inyeccién de energfa y momento del flujo que atraviesa por medio de una
tobera de la cdscara pequefia a la cdscara grandes. Esta inyeccidn rejuvenece a la cdscara
grande.
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6.2.1.— SOBRE LA NEBULOSA DE ORION:

Se reguieren mas estudios cinemdticos para confirmar si el rasgo descubierto en HH
202 pertenece a él o efectivamente es un nuevo objeto HH.

Se necesitan estudios en el infrarrojo y radio para encontrar la fuente que genera el
flujo bipolar que conecta a HH 202, 203-204 ya que como estaria ubicado en una regién
Gpticamente gruesa a las lineas de emisién que usamos, no podemos identificarla con
exactitud.

6.2.2.— SOBRE EL. REMANENTE DE SUPERNOVA 3C400.2:

Una comparacidn mds realista entre a simulacién numérica y las observaciones para
confirmar el escenario que creemos produce a 3C400.2 deberia incluir una prediccidn
numérica de la distribucién espacial de la emisién sincrotrén que no tenemos hasta el
momento porgue nuestro cédigo es hidrodindmico.

Hasta el momento no se han producido simulaciones satisfactorias de rayos X de
3C400.2. Mientras que los mapas en rayos X de este remanenie seglin observaciones de
los satélites ROSAT, Einstein y ASCA, muestran una distribucidn de intensidad que
alcanza su mdaximo en la regién de empalme, las simulaciones numéricas hasta el
momento predicen una morfologia en rayos X tipo cdscara. Esta discrepancia puede
deberse a efectos de conductividad térmica (Cox et al. 1999) que no se han incluido en
las simulaciones, los cuales pueden tener un efecto fuerte en las estratificaciones de
densidad y temperatura de los interiores calientes de los RSN. Los trabajos actuales de
rayos X para este remanente incluyen densidades mas bajas de las que las observaciones
muestran {Long et al. 1991). Es necesario producir nuevos modelos y estudiar mds a este
remanenie en rayos X..

Se requieren de estudios cinemdticos para encontrar fas velocidades de expansidn de
las cdscaras y distancia al remanente. Nuestras observaciones realizadas con el PUMA
pueden ofrecer estos valores, pero aun se estd tiabajando en ellas. Sin embargo los
resultados preliminares que se tienen no parecen coniradecir la suposicion del escenario
que sugerimos para la formacién de este remanente. Mas atin, se encuentran velocidades
de expansién distintas en las cdscaras. Con estos estudios cinemdticos se compararfan
detalladamente el campo de velocidades predicho por los diferentes modelos, en
particular, las velocidades de expansién de cada una de las cdscaras y de la tobera con
las predichas por nuestros modelos. También es necesario medir las densidades
ambientales en ambas cascaras para verificar que efectivamente existe un salto de
densidad.
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KINEMATICS OF HERBIG-HARO OBJECTS AND JETS IN THE ORION NEBULA

M. Rosano,® E. pE La FUeNTE, ? L. Arias,® A. RaGA,! anD E. LE CoARER®
Received 2001 April 4; accepted 2001 July 9

ABSTRACT

We have surveyed the inner 5 of the Orion Nebula by means of Hx and [N u] Fabry-Perot imaging
spectroscopy to present a kinematical study of the Herbig-Haro objects in the nebula. The objects
studied in this work are HH 202, 203, 204, 529, 269, and other associated features. For HH 202 we find
new features that, because of their high velocities (up to 100 km s~ 1), indicate the presence of an outflow
that probably is an HH flow not cataloged previously. HH 202 could be only a part of this larger
outflow. Large internal motions are found in the fainter regions of HH 203-204, as well as evidence of
transverse density gradients that could account for the asymmetry in the brightness distribution of HH
204, We report for the first time a high blueshifted velocity (— 118 km s~ !) associated with HH 204 and
show that the apex of HH 204 is indeed the zone of maximum velocity, in agreement with bow shock
models. We also studied the radial velocity field of HH 269, finding features associated with the HH
object. From our studies, we find kinematic evidence that suggests HH 203-204 and HH 202 are part of

a big {~0.55 pc) bipolar HH outflow.

Key words: ISM : individual (Orion Nebula) -— stars: formation —
stars: individual (HH 202, HH 203, HH 204, HH 269) — stars: mass loss

1. INTRODUCTION

The Orion Nebula (M42) was discovered in 1610 by
Nicholas-Claude Fabri de Peiresc* (Bigourdan 1916). Later,
in 1656, Christian Huygens rediscovered it and reported the
inner region of this nebula, describing for the first time the
Trapezium stars (Huygens 1659). This nebula is still being
studied at several wavelengths because Orion is one of the
nearest star-forming regions (Orion is located at a distance
of 450 pe), and consequently, the phenomena can be studied
with the highest spatial resolution. In the Orion region
several phases of the interstellar medium coexist, such as
molecular, neutral, and ionized gas. With the development
of near-IR imaging and spectroscopy in recent years, new
pl‘euamuna have been revealed that constitute important
clues in the understanding of the process of star formation
and evolution of shocks in a molecular medium (see, for
example, the H, fingers discovered near the BN-IRc2 object
in the OMC-1 molecular cloud whose bow shocks host
several Herbig-Haro objects; e.g, Axon & Taylor 1984;
Hartigan, Raymond, & Hartmann 1987; Salas et al. 1999).
The Orion Nebula is also one of the more studied objects
with the Hubble Space Telescope (HST), whick provides a
unique set of images in several emission lines revealing a
plethora of new objects with the best detail. General infor-
mation and historic description of this nebula are presented
in de la Fuente (2001).

The kinematics of the Orion Nebula have been studied
mainly with long-slit spectroscopy (Goudis et al. 1984;
Castafieda 1988 ; Wen & O'Dell 1993). The long-slit data do
not give the spatial coverage required to study larger, pos-
sible high-velocity features, as well as the whole set of inter-
esting objects. That is why recent Fabry-Perot spectioscopy
at [8 m] and [O m] (O'Dell et al. 19972) has been successful
in revealing high-velocity flows and proplyds.

! Instituto de Astronomia, Universidad Nacional Auténoma de
México, Apdo. Postal 70-264, 04510 México, D, F., México.

2 Facultad de Ciencias, UNAM, México, D.F., C P 04510.

* Observatoire de Grenoble, BP33X Grenoble Cedex, France.

+ See http://www obspm fr/messier/l/m042 html.
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Two other findings in the study of star-forming reglons B
motivated our interest in the Orion Nebula: '

1. The discovery that Herbig-Haro (HH) flows could be

much larger than previously thought (Reipurth, Bally, & .-

Devine 1997), implying a 1evision of the energetics and -~
timescales involved in these flows. These giant HH flows are -
constituted of two or more HH objects that, in the past
were thought to be isolated.

2. The interest in studying jets produced by mnewly
formed stars that are photoionized by external sources. The
most striking example is the recently discovered jet in the
Trifid Nebula (Cernicharo et al. 1997) whose peculiar kine-
matics has been studied by Rosado et al, (1999). Theoretical
models have been recently developed to study the complex
emission and kinematical properties of these jets (Raga et al.
2000).

The Orion Nebula is the better place to study these phe-
nomena. The large quantity of HH objects discovered there
and the fact that in this nebula star-forming regions coexist
embedded in the UV flux of the Trapezium stars ensure that
these kinds of studies can be accomplished successfully with
observations that provide large spatial coverage and high
spectral resolution, qualities easily furnished by imaging
Fabry-Perot spectroscopy.

With the aim of obtaining a global view of the kinematics
of the HH objects and jets in the Orion Nebula, allowing us
to look for large-dimension structures linking some of the
objects, we have undertaken a study based on imaging
Fabry-Perot spectroscopy in the He, [N ], [S u], and
FO m] emission lines. We present results based on He and
[N 11] observations. In § 2 we comment on the observations
and data reduction. In § 3 we give our results about Orion
HH objects. In § 4 we present morphelogical and kinematic
evidence suggesting the existence of a big bipolar outflow
that includes several of the studied HH objects. In § 5 we
give our conclusions.

2. OBSERVATIONS AND DATA REDUCTION

The Fabry-Perot (FP) observations of the Orion Nebula
were carried out during several observing runs (though the
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more successful one was during the nights from 1996
November 30 to 1996 December 5) at the £/7.5 Cassegrain
focus of the 21 m telescope of the Observatorio
Astrondmico Nacional at San Pedro Maztir, B.C, (Mexico),
using the UNAM Scanning Fabry-Perot Interferometer
{PUMA ; Rosado et al. 1995).

A 1024 x 1024 thinned Tektronix CCD detector with an
image scale of 0759 pixel™" was used only in its central
512 x 512 pixels to cover a field of 5’ in the sky. Thus, the
resulting image format was of 512 x 512 pixels, with a
spatial resolution of 0759 pixel ~*.

Interference filters centered at Hx and [N n] 1 6583,
having bandpasses of 20 and 10 13, respectively, were used
to isolate the Ha and [N ] A 6583 emission lines, respec-
tively. Other interference filters centered at [S ] A 6720 and
[O m] 4 5007, with bandpasses of 20 and 10 A, respectively,
were used to isolate the [S 1] and [O m] emission lines. As
mentioned before, in this work we present only the study of
the He and [N o] emission lines since O’Dell et al. (1997a)
have already published results of the [S ] and [O m] lines.

The scanning Fabry-Perot interferometer is an ET-50 of
Queensgate Instruments with a servo-stabilization system.
The main characteristics of this interferometer are an inter-
ference order of 330, free spectral range of 19.89
(equivalent to a velocity range of 908 kun s 1), and sampling
spectral resolution of 0.41 A {equivalent to 18.9 km s~ 1) at
He, achieved by scanning the interferometer gap at 48 posi-
tions. Thus, the resulting data cubes have dimensions of
512 x 512 x 48. The velocity resolution of the data is 2
times the sampling resolution, ie., the velocity resolution is
37.8 km s~ L. On the other hand, the accuracy in the mea-
surement of the peak velocities of the velocity profiles is
about Skms™?,

With these setups, we have obtained two nebular data
cubes at He and six at [N m] with exposure times of 24
minutes each. The nebular cubes of the same emission line
were co-added to enhance the signal-to-noise ratio (S/N) of
the faint regions, resulting in two nebular data cubes with
total exposure times of 48 and 144 minutes, respectively. We
also obtained calibration data cubes spaced at the begin-
ning, during, and at the end of the observations to check for
possible flexures of the equipment. For the calibration
cubes we have used the Ha line {from a H lamp) so that we
do not have to do any phase-shift correction because of the
FP interferometer plates for the Ha data cubes, while we
needed to do such a correction for the [N m] data cubes.

The data reduction and analysis were performed using
the specific reduction package CIGALE (Le Coarer et al.
1993). This software was used to Iemove cosmic rays, to
carry out the wavelength calibration of the data cubes, to
obtain continuum-subtracted velocity cubes, and to carry
out the emission-line profile analysis. We have also used
some IRAF? routines for part of the data reduction.

Since the Orion Nebula is so bright, some problems are
present when observing it, as discussed in O'Dell et al
(1997a). We took two or more exposures instead of a single
longer one to detect the bright Trapezium stars without
saturation. We have identified quite well the reflective

* IRAF is distributed by the National Optical Astronomy Observa-
torics, operated by the Association of Universitics for Research in
Astronomy, Inc, undet cooperative agreement with the National Science
Foundation.
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ghosts due to those bright stars. An inspection of the
during the course of the observations allowed us to pla
the orientation of the field in the less harmful way with t
ghosts falling outside the more interesting regions. On t
other hand, while we also observed the *ringing” of t
calibrated velocity maps discussed in O'Dell et al. (1997a)
due to the undersampling of the FP scans because of t
increase in accuracy of the velocities given the high §/N
the observations of bright emission lines—we do not obta
appreciable velocity changes or spurious featuzes in t
radial velocity profiles to do the interpolations that O'D
et al. (1997a) have developed to handle their FP data, Tl
is because our reduction packages work with the origir
interference rings and not with the calibrated velocity ma
in the extraction of radial velocity profiles. In fact, ca
brated velocity maps ate used only to study the morphe
ogy of the emission at different radial velocities. For the
velocity maps some ringing is present.

3. EINEMATICS OF INDIVIDUAL HH OBJECTS

Figures 1 and 2 show the velocity maps at the heli
centric velocity ¥, = 127 km s7! (ie., 145 km s~ ! bl
shifted relative to the wvelocity of the intense nebul
background) at Hoe and [N 1], tespectively. In Figure 1+
have identified the different detected objects: the H
objects HH 202, 269 (barely seen at Ha), 203 and 204, t
east-wesl jet mentioned in O'Deli et al. (1997a), and sever
proplyds, which we have denominated foliowing the &
minology of O’Dell, Wen, & Hu (1993) and O'Dell & W
(1994).

31. HH202

HH 202 was discovered by Cantd et al. {1980) as .
emission-line object showing two knots embedded in :
arc-shaped nebulosity. These authors reported that t
northern knot moves at ¥, = —31 km s~ *. Further spe
troscopic work, in [O n1], in the HH 202 region (Meabu
1986) showed that the arc-shaped nebulosity was not se
in [O m} and that a more extensive region (a half-disk
20" diameter) emitting in the [Q mr] lines had velocit
similar to those of the knot seen in [S m].

Further spectroscopy has been performed in several em
sion lines by O'Dell, Wen, & Hester (1991) showing tv
velocity systems that these authors identified with 2 by
shock and its corresponding Mach disk. More recent
O’Dell et al. (1997b) have obtained wonderful HST imag
of the HH 202 region in the [S u], He, and [O 1] lim
O’Dell ¢t al. (1997b) also detect strong [O Ii] emissi
inside the arc-shaped nebulosity. O'Dell et al. (1997
obtained [S u] and [O m] FP spectroscopy of the Ti
pezinm region (and consequently, of the HIH 202 regio
They found a blueshifted portion of HH 202 that exten
toward the northwest. In the case of HH 202 the identific
tion of the driving source is still a mystery, given the ric
ness of the Orion Nebula field, which has a large number
possible candidates.

No reliable proper motions have been measured for ti
object. Indeed, Bally, O’'Dell, & McCaughrean (2000} repc
proper-motion determinations of several objects in t
Orion Nebula, but HH 202 is not included. Their prop:
motion measurements were based on the commparison
1994 and 1998-1999 HST monochromatic images of Oric
Previous proper-motion determinations were done bas
on continuum images in which the emission lines were n
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Fie. 1 —He velocity map at ¥, = —127 km s™* of the Orion Nebula obtained with the PUMA FP observations, Some of the important stars, HH

objects, and proplyds are marked,

isolated. Since in this work we show that the structure and
kinematics of HH 202 are very dependent on the studied
line, it is possible that those determinations are spurious, At
least, they are not confirmed by the recent study of Bally et

al. (2000).
Figure 3 shows close-ups of the He and [N o] velocity
maps at Vo = —90 km s !, showing the region around

HH 202 (which is located at the northwestern corner of the
FP field). The [N 0] image shows the arc-shaped nebulosity
ending to the northwest in one of the HH 202 knots. On the
other hand, the Hx image shows several morphological dif-
ferences, both in the HH object and in the neighboring
region. We detect the arc-shaped nebulosity but the
southern knot is not easily disentangled from the emission
of a bright nebulosity and that of several other knois {(as
confirmed by an [O m1] image not shown). Instead, we see a
bright head of irregular shape (somewhat like an
arrowhead) peinting in the east-west direction, with three
faint filamentary extensions also oriented in the east-west
direction. The longest filamentary extensions seem to form
a rotated spur, or €L

We also find that the arc-shaped nebulosity of HH 202
seems to be part of a larger scale lobe (82" x 25" and aper-
ture angle of ~40°) oriented in the northwest-southeast
direction that converges in its southeastern end toward a
point close to the eastern region of the east-west jet of
O’Dell ¢t al. (1997h). Furthermore, inside this lobe two
clongated cavities (one of 35" x 9" and another of
55" x 12", with aperture angles of ~ 207, somewhat similar

1|

to bow shocks or to the H, Orion’s fingers (Axon & Taylor
1984; Salas et al. 1999), are detected. On the other hand, the
walls of the lobe are beiter appreciated in [N @], but the
elongated interior cavities (hereafter called “fingers™) are
confused with the bright background nebula.

We extracted radial velocity profiles integrated over
boxes of different dimensions selected to cover the different
features mentioned above. The velocity profiles are complex
and cannot be fitted by a simple Gaussian function. Figure
4 shows a typical velocity profile integrated over the box
shown in Figure 3. In general, the brightest component
corresponds to the intense H I region and has a gradual
velocity variation with position from ¥, = +10 km s~!
(for the zone near the east-west jet) to V= +17 kms™?!
(for the region of the HH 202 head). In addition, the velocity
profiles show wings blueshifted relative to the bright H u
region component, reaching relative velocities ¥, up to
100 km s~ *. Blueshifted wings are found at the east-west jet
(Vg = 70 km s71), in the fingers (¥, = 60 km s~ '), in the
cavity or lobe (V,, = 86 km ™), in the arc (V_, = 78 km
s1), in the northern kmot (¥, =70 km s™!), in the
southern knot (V,,, = 70km s~ !), and in the spur (¥, , = 105
km s™*). From the profile decomposition we were not able
to find any redshifted component as suggested in the veloc-
ity maps. Thus, we can conservatively say that motions up
to 100 km s~ ! are present in this system and that the spur
{which has the largest velocity values) belongs to the HH
system, The high velocities found in these features indicate
the presence of an HH flow of large dimensions (~0.18 pc
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F1a. 2—fNa] velocity map at F,; = — 127 km s~ ! of the Orion Nebula obiained with the FUMA FP observations

long} not cataloged as such because of the difficulties of
disentangiing it from the bright nebular background. i is
unclear whether this flow is associated with HH 202 or
whether it constitutes another HH system.

3.2. HH 203 and HH 204

These ohjects were discovered by Munch & Wilson
(1962). Taylor & Munch (1978) show images of these bow-
shaped objects near the star ®* A Ori and also report the
existence of a third object, “ ohject C”, located on the side
opposite to ®% A Ori (this object has recently been identi-
fied as the proplyd 244-440), These authors also give radial
velocities and velocity dispersions of the several different
features in these objects, obtained with a Coudé spectro-
graph and a tandem scanning FP interferometer. However,
Taylor & Munch (1978) interpreted the velecity motions of
the different features as due fo an expanding motion of a
windblown bubble. Canté et al (1980) identified these
objects as HH objects. Walsh (1982) obtained the electron
densities of HH 203 and 204. O’'Dell et al. (1997b) show
HST images of these HH objects.

Proper motions for HH 204 have been obtained by Cud-
worth & Stone (1977), using broad bandpass images, indi-
cating tangential velocities between 30 and 70 km s™!
directed toward the apex of the bow. Hu (1996) has also
measured tangential velocities of 0 and 70 km s~ ! for HH
203 and HH 204, respectively, using HST images in the
[N 1] line before and after the refurbishmeni mission. The
more recent (and more accurate) work of Bally et al. (2000),
using HST monochromatic images obtained after the refur-

2.

bishment mission, gives as a result the tangential velocit]
74 + 10km s~ for HH 203 and 59 + 6 km s~ for HH 2(
moving toward a position angle of 140°,

There are at least twe important questions related
these objects: Are HH 203 and HH 204 parts of the sar
object? Why does HH 204 show an asymmetry in its brigl
ness distribution 7.

In Figures 5 and 6 we show some representative veloc
maps at Hx and [N o], respectively, in which the mc
important features appear. There appears to be some diffe
ences in the morphology of HH 203 and HH 204, accordi
to the emission line {He or [IN ]} and the velocity.

With respect to HH 204, we see that in Ha HH 204 ha;
complete and symmetrical conical or bow shock sha
(height of at least 34" and aperture angle of ~65° whc
apex corresponds to a bright knot (B, according to Tayl
& Munch 1978). The cone’s Hx emission starts to be ¢co
fused with the bright nebular background at the Orion b:
while in [N 1] the cone is still detected well above the h
(to the northwest). We distinguish a pronounced asymmet
in the brightness distribution of the cone: the side near t
star ®* A Ori is brighter than the side located away frc
this star. This asymmetry is better appreciated in [N
than in He. Also, the whole conical shape of HH 204
better appreciated at extreme velocities (either redshifted
blueshifted: V., = +43 and —50km s~ !, respectively).

HH 203, featuring a jetlike appearance at least 83" lot
appears to be partially superposed on HH 204. It is bett
disentangled from HH 204’s cone at blueshifted velocit
(Vi = — 70 km s~ %), and its Ha emission is found in bo
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HH202

FiG. 3.—Close-ups of the velocity maps at ¥;,,, = —90km s™*, showing
the field nean HH 202, which is located at the northwestern corner. The
arrow indicates one of the ends of the lobe (circle), (@) at Ha and (b) at [N
] A 6583, The 1ectangular box shows the region over which the radial
velocity profiles presented im Fig. 4 were integrated. The stars represent the
positions of the 2 ym sources (A, B, and C) and of the molecular cutflow
sources CS-3 and FIR-4, suggested in Bally et al. (2000) as possible exciting
SOUICES.

sides of the bar. The jetlike feature encompassing HH 203
is directed toward HH 202 and the east-west jet discussed in
the previous section. The end of this jetlike object (knot Al,
according to Taylor & Munch 1578) is bent and brighter. In
[N ], we distinguish well the jetlike feature, but it seems to
be shorter than in He (no emission is found in the western
side of the bar) and it appears to have an interaction with
the neighboring cone wall of HH 204 just to the north of the
bar. Thus, HH 203 seems to be a jet colliding with the
bow shock of HH 204. There are well-known examples of
jets entering bow shocks on the side, as in the cases of HH
34 (Buehrke, Mundt, & Ray 1988) and HH 47 (Eisloeffel &
Mundt 1994). A precessing jet could be responsible for this
particular morphology.

Figure 7 shows a close-up of the Hea velocity map at
V.= —89 km s™%, containing HIH{ 203 and HH 204.
Superposed on this map are the boxes over which we
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Fig. 4—Typical radial velocity profiles for (@) Ha and (¢} [N u] inte-
grated over a zone of HH 202. The zone of integraticn is shown in Fig, 3.

extracted radial velocity profiles (both from the Ha and
[N u] cubes). The radial velocity profiles integrated over
the boxes are in general complex and cannot be fitted by
a single Gaussian function. Indeed, they can be fitted by (1)
a narrow and bright component (which corresponds to the
H 1 region emission, with velocity widths varying between
20 and 40 km s~!) with ¥, varying between +13 and
+25 km 57! (the highest values are found preferentially
near the bar and to the north of it) and (2) blueshifted wings
that are fainter and broader than the redshifted component
{typical velocity width of 70 km s~ !). In the brightest zones
{the end of HH 203 and the apex of HH 204) we detect a
splitting of the velocity profiles into two components of
more or less the same intensity. In those cases, the red-
shifted components are clearly distinguished from the H it
region, and consequently, this component should belong to
the HH objects.

In Figure 7 we also show the velocity difference of the
components that fit the radial velocity profiles integrated
over the boxes or, in other words, the object velocities rela-
tive to the H n region. The brightest zone of HH 203 shows
a splitting of the velocity profiles into two components at
+13 and —53 km s~ !, while the apex of HH 204 shows
another splitting into two components at 4+ 20 and —24 km
57! and a wing reaching ¥, = — [18 km s~ . The splitting
values found for these zones are in agreement with several
other determinations (Taylor & Munch 1978; Cant6 et al.
1930; Walsh 1982; Bally ¢t al. 2000). However, the high
blueshifted velocity value for the wing in the velocity profile
of the apex of HH 204 has never been reported before. It is
important because the apex of HH 204 is thus, the zone
with maximum velocity, as predicted by bow shock models.

On the other hand, the zones with maximum velocities
relative to the H u region correspond to the cone side of HH
204, far away from ©2 A Ori (relative blueshifted velocities
up to 100 km s~ 1), while on the bright side of the cone, near
®? A Ori, the relative velocities are 70 km s~ . Consequent-
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Fia. 5—Close-ups of representative Ha velocity maps showing the field
near HH 203 and HH 204, which are located near the southeastern comer.
The arrow indicates one of the ends of the lobe (circle), and it is at the same
position as in Fig. 3. The heliocentric radial velocities (in kilometers per
second} are shown at lower left. The box in the map at F,, = —-51kms™?
corresponds to the field displayed in Fig. 7.

ly, the fainter regions have larger velocities. Henney (1996)
has proposed that a transverse density gradient in the
ambient medium where a bow shock propagates counld lead
to an asymmetiry in brightness of the bow shock. Our
results give some support to this idea of a transverse density
gradient because we find that there is a slight velocity gra-
dient running perpendicular to the axis of HH 204 in the
sense that the fainter (and less dense) regions have larger
velocities.

Finally, HH 203 and HH 204 seem to be part of a strug-
ture of large dimensions or lobe. Indeed, a careful inspec-
tion of Figures 5 and 6 suggests the detection of an
incomplete lobe ending at HH 204 on one side and at the
circle shown in Figures 5 and 6 on the other side. This lobe
would be 132" or 0.29 pc long and is also oriented in the
northwest-southeast direction, as is the lobe associated with
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FiG, 6—Same as Fig. 5 but for [N 1] 1 6583

HH 202. It is more intense in its northern half. The possit
existence of this lobe is also revealed in O’Dell’s image
the Orion Nebula published in the National Geograpt
Supplement {Grosvenor, Allen, & Shufe 1995).

3.3. HH 269 and Other Herbig-Haro Objects near the
Trapezium Stars

331 HH 269

HH 269 has an elliptical shape of 41”7 x 32" with t
major axis oriented in the east-west direction. A distincti
feature of this object is that two knots are detect
(hereafter called the E and W knots) at the ends of the maj
axis,

The singular appearance of HH 269 and the possibil;
that it could be an HH object were reported for the fi
time by Feibelman (1976), who also estimated its tangent
expansion velocity (90-100 km s~ !'). However, given th
the proper-motion estimates were made from plal
obtained from different telescopes, these results should
regarded with caution. Later on, Walter et al. (1995) repo
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Fic 7.—Close-up of the Ha velocity map at ¥, = —89 km s,

showing HH 203 and HH 204, Radial velocity profiles were extracted by
integrating over the boxes shown superposed on this image. The numbers
inside the boxes correspond to the difference in velocities (in kilometers per
second) between the H m1egion component and the blueshifted component
for each integrated radial velocity profile.

Vol. 122

ed their results of HST imagery and low- and high-
resolution spectroscopy showing that this object is of low
excitation, obtaining the electron densities of the knots and
the central region and detecting blueshifted velocity com-
ponents at ¥, = —22.5 and —13 km s for the W and E
knots, respectively. These authors suggest that the central
region has an emission-line spectrum more of the type of an
H i region than that of an HH object. The more recent
work of Bally et al. (2000) shows HST imagery of this
object, revealing that the E and W knots are filamentary
and embedded in the tenuous elliptical nebula. These
authors measure tangential velocities of 56 .km s™' at
P.A. = 250° for the E knot and 71 km s~ ''at_P.A. = 260°
for the W knot. . T

We have analyzed our [N n] velocity ‘cubes to know
more about this object. Figure § shows the [N 1] velocity
maps where HH 269 is detected. As we can see, the object
becomes brighter in the maps corresponding to ¥, = — 14
and +5 km s~ !, and consequently, its systemic velocity
must be in that velocity range and thus, blueshifted relative
to the systemic velocity of the H 0 region. Also, the object
shows more knots than were previously reported: the E and
W knots already mentioned and at least five additional
knots. Figure 9 is a close-up of the velocity map at V, =
+35 km s~ ', Superposed on it we show scveral boxes in
which we have extracted integrated FP velocity profiles.
Also in this figure the heliocentric radial velocities found
from our profile fitting are displayed.

FiG. 8—Close-ups of representative [N 1} A 6583 velocity maps showing the field of HH 269. The heliocentric radial velocities (in kilometers per second)

are shown at lower right

(5
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F16. 9—Close-up of the velocity map at ¥, = +5 km s~' of HH 269. Several boxes in which the FP velocity profiles were integrated are sho
superposed. The heliocentric radial velocities found from our profile fitting are also displayed. The high blueshifted velocities correspond to the wings in

velocity profiles mentionad in the text

We find a bright and narrow component (FWHM = 20
km s~ 1) present all over the whole extension of the object,
which we interpret as due to the H u region cmission. Its
velocities vary from ¥, = —1to +6 km s™*. For the W
knot we find a splitting in the velocity profile into two
components: the H 1 region component and another com-
ponent at ¥, = — 33 km s™* (slightly larger than the vaiue
reported by Walter et al. 1995). However, we do not find the
bluashifted component at — 13 km s~ reported by Walter
et al. (1995) for the E knot. This null result is probably due
to our lower spectral resolution, which does not allow us to
disentangle this component from the bright H 1 region
component,

On the other hand, the central and southern zones show
the H o region velocity component and very faint blue-
shifted wings up to —190 km s~ 1. The wings are visualized
in the velocity maps as arcs running perpendicular to the
east-west axis of HH 269. Given the high blueshifted veloci-

' ties we think that these arcs are related to the HH object.

332 Other HH Qbjects

We have identified in the FP field of view of our obser-
~ivations the regions where the HH objects HH 528, 529, 530

and 507, reported in Bally et al. (2000), are located, to cross-
identify these objects and obtain their radial velocities. In
the case of HH 528, no conspicuous feature could be seen,
neither in the He nor in the [N 1] maps at high velocities.
In the case of HH 530, although we detect it in the [N o] FP
cubes, the integrated radial velocity profiles of several knots
and regions of this nebulosity show only the velocity com-
ponent corresponding to the H i region. HH 526 is different
because it is quite conspicuous at He, where it can be seen
at blueshifted velocities to the east of the east-west jet (Fig.
3). In our ground-based velocity maps, the bow shock
shown in the HST image of Bally et al. (2000) appears as a

|06

bright elongated knot with faint curved extensions. T
radial velocities of the east-west jet have been discussed
§ 3.1, and in Bally et al. (2000} there is no measured pror
motion for this interesting feature, The radial velocity pr
files we have obtained for the tip of the bow shock of H
529 and its southern wall show that, in addition to the B
region component at ¥, = +15 km 571, there is a bl
shifted component at ¥, = —19 km s~! at the tip of ¢
bow shock. On the other hand, Bally et gl (2000) repe
proper motions of several featueres in HH 529, implyi
transverse velocities of 85 4+ 24 km s~ ! with P.A. = 10
ie, directed eastward from the east-west jet.

4. LARGE-SCALE FEATURES

Our results show that HH 202 seems to be part of a lo
that is larger than the known dimensions of the arc-shap
nebulosity associated with HH 202, This lobe is blueshift
relative to the main H n region velocity and shows the lar
internal motions (up to 100 km s~ ") characteristic of H
flows. The [N m] velocity cubes show that this lo
(hereafter the NW lobe) is formed by two fingers starti
from a region close to the east-west jet discovered by O'D
et al. (1997b). The point of convergence of this large flow
marked in Figure 3.

On the other hand, HH 203 and HH 204 also seem to
part of a large structure or lobe (hereafter the SE lobe)
similar dimensions to the ones of the INWW lobe. HH 204 is’
one of the ends of the SE lobe, while the other end is locat
close to the east-west jet, as in the case of the NW lot
Furthermore, the SE lobe shares the same crientation a;
point of convergence of the flow as the NW lobe (see Fig, *

The other HH objects we have detected and the ad:
tional ones revealed by their high transverse velociti
(Bally et al. 2000) are not so large or not so symmet;
relative to the point of convergence of the large structur
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forming HH 202 and HH 203-204. Bally et al. (2000) have
suggested that at least six relatively large (0.2 pe size) HH
outflows are emerging from the OMCI-8 cloud core and
the sources CS-3 and FIR-4. However, considering the
point of convergence that we have found for the ends of the
NW and SE lobes, we see that the smallest HH objects are
not symmetric relative to this point. Indecd, in Figure 3 we
have marked the end of the NW lobe (point of convergence
of the flow), as well as several sources in the vicinity of
OMC1-8 (the IR sources A, B and C and the exciting
sources of molecular outflows C8-3 and FIR-4 discussed in
Bally et al. 2000). As we can see from this figure, those
sources are about 40” to the west of the center of con-
vergence of the NW lobe. Furthermore, the proper-motion
vectors of HH 269 are oriented toward a point to the north
of OMCI1-S, for it is probable that HH 269 does not belong
to the same flow as the system HH 202 and HH 203-204.
Considering the results presented in the previous sections
and in a preliminary study of our data (Rosado et al. 2001),
we suggest that HH 202 and HH 203-204 are part of a large
bipolar outflow, 0.55 pc long, that arises from an object
close to the east-west jet. In addition, we have seen that the
NW lobe is blueshifted relative to the background nebula,
while the SE lobe is also detected at redshified velocities, as
is typical for bipolar outflows. The measured proper
motions of HH 203 and 204 (Bally et al. 2000) agree with
this interpretation, while there are no reliable proper-
motion measurements for HH 202. On the other hand, the
region close to the east-west jet is so rich in objects that it is

Vol 122

difficult to identify by means of the existing stellar data the
object that could be the source of this suggested bipolar
outflow. It is interesting to note thai at the position of
the sugpested source there is a pointiike source with high
[N n]/He line ratio (see Fig. 3). Figure 10 shows the Ha
velocity map at ¥, = - 50 km 571 of the inner 5 of the
Orion Nebula, which allows us to have a global view of this
outflow. At blueshifted velocities, the NW lobe is better
detected than the SE lobe. However, jetlike features (such as
HH 203 and the fingers inside the NW lobe) are detected
inside these lobes. Further studies of the stellar content
close to the east-west jet and of proper motions of the HH
202 knots are required to confirm or reject this possibility.

5. CONCLUSIONS

We present a kinematic study of the Herbig-Haro objects
HH 202, 203, 204, 269 and 529 using Ha and [N ] Fabry-
Perot imaging spectroscopy.

For HH 202 we find new features that could belong to
this HH object or that perhaps are associated with a
different outflow. Because of its high velocity (up to
100 km s~ 1) this outflow is probably an HH flow not
cataloged previously.

We have found that HH 203 has a jetlike appearance at
blueshifted velocities, while HH 204 has a conical shape
resembling a bow shock with a strong asymmetry in its
brightness distribution. Large internal motions are found in
the fainter regions of HH 203-204, as well as some evidence
of transverse density gradients. We show that the apex of

‘N

Fic. 10— He velocity map at ¥, = —50 km s~ of the inner 5' of the Orion Nebula, At this Blueshifted velocity, the global view of the NW lobe, the
east-west jet, and the jetlike appearance of HH 203 are appreciated. The small nebulosity to the southwest of the east.west jet (Figs. 3 and &, circle)

corresponds to the location of the possible exciting source of the bipolar flow
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HH 204 is the zone of maximum velocity, in agreement with
bow shock models.

We also studied the radial velocity field of HH 269,
finding that near the center and to the south a high blue-
shifted velocity component is seen as a series of two aics or
bows running perpendicular to the main axis of this HH
object. We searched for violent motions in other HH
objects detected in the field of view, and we have found
them only for HH 529.

Finally, from the studies of the individual HH objects and
of their close environments, we find kinematic evidence to

HH OBJECTS AND JETS IN ORION

suggest that HH 202 and HH 203-204 are part of a b
bipolar { ~0.55 pc) HH outflow.

The authors wish to acknowledge the interesting co
ments of Bob O'Dell, who was the referce, and they al
thank Alfredo Diaz and Carmelo Guzman for the comput
help. M. R. wishes to acknowledge the financial suppc
from grants 400354-5-2398PE of CONACYT a
IN104696 of DGAPA-UNAM, and E. de la F. ackno
tedges the financial support from CONACYT grant 1244
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FABRY-PEROT KINEMATICS OF HH 202-204 IN THE ORION NEBULA:
ARE THEY PART OF A BIG BIPOLAR OUTFLOW?

Margarita Rosado,! Eduardo de la Fuente,»? Lorena Arias,! and E Le Coarer®

RESUMEN

Se presenta un estudio cinemdético de los objetos HH 202, 203 y 204 usando mapas de velocidad Fabry-Perot en
Hey [N11) En el caso de HH 202 se encuentran nebulosidades que podiian estar asociadas a este objeto o bien,
dada sus altas velocidades (superiores a 100 km s™!), forma: un flujo HH aiin no catalogado Se encuentran
movimientos internos violentos en las regiones débiles de HH 203 y HH 204 al igual que cierta evidencia sobre
In existencia de gradientes de densidad transversos. Se muestra que el dpex de HH 204 corresponde a la zona de
velocidad maxima, lo cual estd en acuerds con los modelos de choque de proa. Nuestros estudios cinemdticos
nos hacen sugerir que HH 202 y HH 203/204 son parte de un tnico flujo HIT bipolar gigante (~ 0.53 pc).

ABSTRACT

We present a kinematic study of the Herbig-Haro objects HH 202, 203 and 204 using He and [N II) Tabry-Perot
velocity maps. For HH 202 we find new features that could belong to this HH cobject or that perhaps are
associated with an outflow different from HH 202 Because of its high velocity {up to 100 km s™1) this cutflow
probably can be a HH flow not catalogued previously Large internal motions are found in the fainter 1egions
of HH 203/204, as well as evidence of transverse density gradienis. We show that the apex of HH 204 is the
zone of maximum velocity in agreement with bow shock models. From ow studies, we find kinematic evidence
that suggests that HH 203/204 and HH 202 are part of a single and large (~ 0.55 pc) HH How.

Key Words: STARS: MASS LOSS — STARS: FORMATION — ISM: INDIVIDUAL {ORION NEBULA,

HI 202, HH 203, HH 204

1. INTRODUCTION challenge our ideas of the energetics and timescales
The Orion Nebula is one of the most interest involved in the star formation process (Reipurth
ing HIT regions that still reveals intriguing phenom- st al. 1997). These gla’_“t HH ﬂow.s are constituted
ena. Indeed, Orion is one of the nearest star forming of two or more HE objects that, in the past, were
regions (lccated at a distance of 450 pe) and, con- thougr}; to_ be %S?la_ted" lving fets which hot
sequently, the phenomena can be studied with the " Le__mtereét i Stué}‘ng '}?S v thA .meé). 1© D_"
highest angular resolution. In the Orion region sev- fonized by cxternal sources SUC a3 the jet discov-
. : : - - ered in the Trifid Nebula (Cernicharo et al. 1997).
eral phases of the intersteliar medium coexist, such o . o . /
as molecular, neutral, and ionized gas. With the This kind of jet has complex emission and kinemati-
development of near IR imaging and spectioscapy cal properties, which are now being studied theoret-
ically.

in recent years, new phenomena have been revealed
that constitute important clues to the understanding
of the process of star formation and the evolution of
shocks in a molecular environment.

In this work we show the results of a Fabry-
Perct kinematical study of the Oiion Nebula that
was mainly motivated by:

¢ The excellent HST image coverage of the Orion

With the aim of obtaining a global view of the
kinematics of HH objects and jets in Orlon that al-
lows us to search for large scale features that link
the HH objects already known, we undertook the
study of the inner 3’ of the Orion Nebula by means of
Fabry-Perot ohservations at Ha and [N 11] A6583 A.
Heze we present some of the results derived from this

Nebula that reveals a plethora of new objects like study.
Herbig-Hara (HE) objects and proplyds (O'Dell i ) . .
ot al 1997a) 2 OBSEEVATIONS AND DATA REDUCTION
» The discovery of giant (~ 1 pc) HH flows that The Fabry-Perot (FP} observations were car-
TInstitato do Astremomia. UNAM. México ried out at the /7.5 Cassegrain focus of the 2'1—
. . m telescope of the Observatorio Astrondmico Na-

TFacultad de Ciencias, UNAM, México

*Observatoire de Grenoble, France. cional at San Pedro Martir, B.C., México using the
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Fig. 1 Ha velocity map ab Viene = -90 km 577 of the
COrion Nebula obtained with the PUMA FP observations.
Some of the important stars, HH objects and proplyds
are marked.

UNAM Scanning Fabry-Perot Interferometer PUMA
(Rosado et al. 1995) We used a 1024 x 1024
thinned Tekironix CCD detecton, with an image
scale of 0.59 arcsec pixel™. The interference fil-
ters used in the observations are centered at He and

[N 11 A6583 A with bandpasses of 20 and 10 A, re- .

spectively, The mair characteristics of this inter-
ferometer arc: interference order of 330, free spec-
“tral range of 10.89 A (equivalent to a velocity 1ange
of 908 km s7!) and sampling spectral resolution of
0.41 A (equivalent to 18.9 km s71), at Ha, achieved
by scanning the interferometer gap at 48 positions.
Thus, the resulting data cubes have dimensions of
512 x 512 x 458

With this setup, we have obtained two nehular
data cubes at Ho aud [N II] with total exposure times
of 45 and 144 minutes, respectivelv  The data 1e-
ducrion and analvsis were performed using the data
reduction packege CIGALE (Le Coarer et al. 1993).

3 KINEMATICAL RESULTS

Fizure 1 shows the velocity map in Ho at Ve =
~127kms ! {ie, 150 kra 57! blueshified relative to
the velocity of the intense nebular background), in
which we have identified the different obijects present
in the inner 5 1egion of the Orien Nebula: the HH
objects HH 202, HH 269 (barely seen in He), HH 203
and HH 204, the E-V jet mentioned by Q'Dell ef al.
(1997b)  In what follows, we will describe some

o

HH202

T Y E—w et

Fig. 2. Closc-up of the [N11] A6383 A velocity map at
Vhetio = —50 km 57! showing the field near to HH 202
which is located at the NW corner The arrow to the SE
corresponds to one of the ends of the lobe

of our results on the kinematics of the HI objects
HH 202, HH 203 and HH 204 and discuss the possible
existence of a large HH bipolar outflow.

31 HH 208

HH 202 was discovered by Canté et al. (1880) as
an ermission line object showing twe knots emabedded
in an arc-shaped nebulosity. Herbizg & Jones (1981}
obtained proper motions for the knoss, finding that
the proper motion vectors were parallel and point-
ing towards the concave side of the curved shell and
that there was a considerahle dispeision in the tan-
gential speeds of several of the knots: from 100 to
294 km s™'. More recently, Dell et al (1997a)
have obtained wonderful AS5T images of the HE 202
region in the [S11], Ha and [O 1T lines showing that
the arc-shaped nebulesity is visible in [S1I], o and
[O110] lines. O'Dell et al (1897b) obtained [SII]
and {OI1]] FP spectroscopy of the Trapezium region.
They found a blueshifted portion of HH 202 that ex-
tends towards the NW.

Figure 2 shows a close-up of the [NII! velocity
map ab Thelio = 00 km 57!, showing the field near
to HH 202, which is located at the NW corner. Com-
paring with the Ha velocity map (shown in Fig. 1)
we see that the HH 202 ohject has different mor-
phologies in Ha and (N II]. Indeed, while in [N 11} we
see the arc-shaped nebulosity ending to the SW in
the scuthern knot, in He we detect the arc-shaped
nebulosity but the southern knot is not easily disen-
tangled from the emission of a bright nebulosity and
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- .several knots. Instead, we see a bright head of irreg-
ular shape (somewhat like an arrow head) pointing
" in the BE-W direction, with three faint filamentary
extensions also oriented in the E-W ditection. The

longest filamentary extensions seem to form a 1o-

tated spur, or {¥-shape.

Ancther interesting feature revealed in Figures 1
and 2 is that HH 202 secems to be part of a larger
scale lobe (of 82 % 25% and aperture angle of ~ 40°),
. -oriented in the NW-SE divection, ending at the po-
sitton of HH 202 on one side, and in a point close
. -to the E-W jet in its SE end. The [N1I] emission

_shows that, inside this lobe, two elongated cavities
(one of 35.x 9" and other of 55 x 127, both with
aperture angles of ~ 20°), somewhat similas to bow
shocks are detected. In He, the walls of the lobe are

cleaily seen but the elongated cavities interior to the -

lobe (hereafter called “fingers’) are confused with the
bzight_ background nebula.
~/Out FP data show that high inteznal motions of

the known zegmne of HH 202 reach blueshifted, ve- v
wel Ioc1t1es of up to 100 km s, The spur also shows .
e this range of veloc1t1es mchcatmg that it should be- 7
- “long to HH 202, On the other hand, the lobe and
' "the ‘ﬁngers 1riszde it aiso Lave hlgh biueshzfted Ve--'-_r :
“This shcms that

“up to.100 kme

probably an HH flow, not catalogued as such because
- of the difficiilties of dlsemanghng it from the bright

nebular background. It is- unclear whether this flow :
s ‘associated with 'HH 202, or whet}'er it constltutes
- another HH SVStem : .

3.9, HH 203 cmd HH 204’

. These 0b3ec‘ta ueze d1sco\,e1ed by Munch & Wil-7 -
" . son (1962}, Taylox & Munch (1978} give radial ve- ...
- locmes and velocity. dispersions for seyeral different

features within. these objects. However, it was Canté .

et al. (1980} who 1dentﬁe_d these objects as HH ob-

- tively, directed towards the apex of the bow

“ There ate at least two important questions re- i
- lated to these objects: arc HH 203 and HH 204 parts .-

~of the same obJect” and, why does HH 204 show an
ASyIIL. try in its bzwhmess chsmbutzon :
QOur Rlnematical resulis show that:

- :‘ ] HH 204 has & conical sha,pe (reseﬁﬂ)hn“ a bov,.__'
-shock) that. is be‘l’tei appremated at, extreme he- . ¢ d

" liocentric we}o(:ltles

Vhelm e +43 Lm §” : :
' e-The apex: of HH 204 has a complex velocﬁ;},

profile showing a sphttmg of the main ve_locmv com-
_';24 and +20 I\m s~y and a

ponents {at I#E.;eho :

these new fedturee'ar'e rélated toa high—velomty flow,

.. HH 204, e
e A canéful inspection of this ﬁgme suggests { the detec- 77 :

01 f an incomplete lobe ending in HH 204 on one -

.. side; and ‘at the mark shown in Figure 3 on the other

at Vhetio = —-50 i\m 57l and . S

© intense in 1ts northern half. The posszble existence -~

L thxs lobe is aiso revealed in“O'Dell’s iméage of the

Wot

Fig. 3. Close-up of the [N1I] A6583 A velocity map at .
Vhetic = —14 km 57! showing the field near to HH 203
and HI 204 which are located near the SE corner,

: the s 2 “mark than n F1gu1e 2

blueshlfted wmg at ‘helm

“ ity of ‘the region, in agreemenf Wlth the predmtmns’f__ ;
. of bow shock models.
e HH 20%is moté jet- “like and it seems to be a dif-

kN ferent ent1ty colliding with 4 lateral wall of HH 204
o -dxstmgmsh 8, plonounced asymmetry in °

"’"the star 19J Ori-A and the side located away from

- this star. Henney (1096) has proposed that a trans- @

_'.Verse densn:y gradient in the ambient medmm where
“a bow-shack pronagates could Jead to an asymme-

. ‘the fainter regions have larger velocities. _
e HH 203 and HH 204 seem to be patt ofa struc '

'tuxe -Df Iarge dimensions-or fobe. Indeed, Figure 3
Cisia close wp, of ‘the NI veloe:ty map.at Viedo =
=ld km s i

1ch. are, located in. the SE oi. this ﬁguxe -

 side. Thzs lobe is 132 or 0. 29 pc long and it is more

ed mr the’ ‘National Geuglaphlc S

Onon \Ieeula pubh

The -
ma:ck corzeeponds t0 one of the ends of tho lobe anditis - .-

IEU-Lmhs 1_ ']hus the -
apex of HH 204 has the maximum blueshzfted veloc- L

brlghtness between the bow s1de of HH 204 near to . L

try_in brightaess of the bow shock. We find ‘some e
ey 1dence ofatr ansuexse densuty gradlent be(‘ame we. -
- find that there is a; sth velacity gradlent running -

jects. Hu (1996) has measured tangential velocitics peipendluzlaz 0 ‘the axis of HH 204 in'the sense that 3_ o

“of 0 and 70 kun s~ for . TH 203 and HH 204, respec- ..
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Fig 4. Ha velocity map, at Vg, = ~50 km 5%, of the
inner 5’ of the Qrion Nebula. At this blueshifted velocity,
the INW lobe, the E-W jet and the jet-like appearance of
ITH 203 are appreciated The nebulosity to the W of
the E-W jet [marked with an airow in Figures 2 and
3) corresponds to the location of the possible exciting
source of the bipolar flow.

4. DISCUSSION

Our 1esults show that HH 202 seems to be pait of
a larger scale lpbe. This lobe is blueshifted relative
to the main H II region velocity and shows the large
internal motions characteristic of HE flows. The
[N11] velocity cubes show that this obe (NW lobe)
is formed by two ‘finge1s’ starting from a region close
to the E-W jet discovered by O'Dell et al. {1997a).
HH 203 and HH 204 also seem to be part of a large
structure or lobe (SE lobe} of sinilar dimensions to
the ones of the NW lobe. HH 204 is at one of the
ends while the other end is located close to the E-W
jet, as in the case of the NW lobe. Purthermore,
the S5E lobe shares the same otientation as the
NW lobe. Considering the results presented in
the previous sections, we suggest that HH 202 and
HH 203/204, are part of a large bipolar outflow,
0.55 pc long, that arises fiom an object close to the
E-W jet. Besides, a preliminary analysis suggests
that the NW lobe is blueshifted 1elative to the
background nebula while the ST lobe is redshifted.

The measured proper motions of HH 203/204 agree
with this interpretation while the proper motions
measured a long time ago for HH 202 (Herbig &
Jones 1981) do not support this idea. On the other
hand, the 1egion close to the E-W jet is so rich in
objects that it is difficult to identify, by means of
the existing stellar data, the object that could be
the source of this suggested bipoiar outflow. Figuze
4 shows the Ha velocity map at Vienio = —50 km s—!
of the inner 5 of the Orion Nebula which allows us
to have a global view of both lobes. At blueshifted
velocities the NW lobe is betier detected than the
SE lobe. However, jet-like features (such as HH 203
and the ‘fingers’ inside the NW lobe) are detected
inside these lobes. Further studies of the stellar con-
tent close to the E-W jet and of proper motions of
the HH 202 knots would be quite interesting for con-
firming or rejecting this suggestion.

The authors wish to thank to Alex Raga for
first suggesting the idea of studying the kinemat-
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Abstract. We report Ha heliocentric radial velocities of the protoplan-
etary disks (proplyds) LV1, LV2, LV3, LV5 and LV6 that appear bright
in our data cubes. We show that the Fabry-Perot (FP) technique is an
effective method to identify proplyds and to study their kinematics.

1. Observations, Method and Results

Data cubes were obtained with the “PUMA”™ Fabry-Perot spectrograph at the
2.1 m telescope of the OAN-SPM with a spectral sampling resolution of 18.9 km
s (see Rosado et. al., 2001 for details). The proplyds are photoevaporating
circumstellar disks arcund young stellar objects. To identily the presence of
proplyds in our FP cubes, we uscd an unsharp masking technique to remove the
background and/or foreground nebular emission resulting in only some points
corresponding to the proplyds. From the unsharp masking image (Fig. 1) we
obtained the pixel coordinates for the proplyds. The radial velocity profiles
were obtained at those coordinates from the original data cubes. The average
velocity profile of the surrounding HII region was then subtracted in order to
get the velocity component associated with the proplyd. Finally, we fitted the
velocity components (HIT region and proplyd component) in order to obtain the
best fit to the observed profile (Fig. 2) Our results are listed in Table 1.

Table I.  Positions and velocity extent of the identifed proplyds

Pioplyd Name %% v %  Virss region” Voropiya® FWHM?!  COMMENTS

LVl 228 235 9 36 60 also named 168-326
Lvz 231 218 12 28 6D also pamed 167-317
LV3 242 218 12 24 60 also named 163-317
LVS 254 228 8 34 55 also named 158-323
Lva 256 235 Il 33 G also named 158-326

% pixel position in our cubes

bih km s7!



Figure 1.

de la Fuente, Rosado, Arias & Le Coarer

a) Unsharp masking Ha image. The original irmage pub-
lished by Rosado, ct. al. (2001), shown in the insert, has been smothed
and this smoothed image has been subtracted from the original image.
The identifed proplyds are marked.
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tensity) of the detected proplyds (solid linc). The squares represents
the fit of two components: the velocity of the HII region (large profile)
and the velocity of the proplyd added (small profile).
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Abstract.

We preseni a numerical simulation carried cut in order to explain the complex morphology of

the supernova 1emnant (SNR) 3C 400.2. Numerical simulations were done employing the new yguazii-a code
{Raga et al. 2000). In the radic contimuum, this remnant seems to be formed by two shells, which are par-
tially overlapping {Dubuer et al. 1994). Taking into account observational evidence such as a previous HI
study (Giacani et al. 1998), we find that an adequate model for describing the morphelogy of the SNR 3C 400.2
is obtained by assuming that a single supernova (SN} explosion took place in a dense medium and close to an
interface separating this medium from a lower density region. Besides, we also present a new deeper CCD Ho
image mosaic of the north—west 1egion of this SNR, which is composed of three single images. From the numerical
results, we generated Ha emission maps, obtaining a good agreement with the observations

Key words. ISM: supernova remnants — supernovae individual 3C 400.2 ~ hydrodynamics —

methods: numerical - methods: observatlonal

1. Introduction

SNRs expanding into an isotropic and homopgeneous
medium have spherical shapes. llowever, the interaction of
a SNR with the circumstellar medium, which could have
been modified by the SN progenitor, or the presence of
a compact object {formed aftor the SN explosion) which
injects energy and particles into the remnant, can produce
morphologies which are far from spherical, such as the case
of the SNR W56 (Dubner et al. 1998; Veldzquez & Raga
2000).

30 400.2 (G33.6-2.2, SNR 053 6-02 2) is an extended
Galactic non-thermal radio source (Milne 1970) closely
centered on J2000: 19"387%, 17°15’, which was fivat iden-
tified as a SNR by Holden & Caswell (1969). This SNR
shows a typical non-thermal radio spectral index in the
06 < o < 076 range (3, « v °, eg. Milne 1970; Goss
et al 1975; Dubner et al. 1994). This remnant belongs
to the group of SNRs which are characterized by a syn-
chrotron radio shell and thermal X-ray emission, filling up
their interiors.

Radio continuum studies at 318 and 430 Mz (Dickel
& De Noyer 1975), 610 MHz (Goss et al. 1975}, 1.7 and

Send offprint requests to: P F. Veldzquez,
g-mall: pablov@astroscy unam.mx
* Postdoctoral Fellow of CONICET, Argentina.
** Also, Facultad de Cienclas ~ Universidad Nacional Auté-
noma de México

2.7 GHz {Willis 1973) and 4.85 GHz {Condon et al. 1988)
have shown that the radio morphology of 3C 400.2 is
a woll-developed shell of 30° diameter, having an irreg-
ular structure which is brightest in the north-east and
north—west regions.

From high-resolution radio observations, carried out
by Dubner et al. (1994}, the complex morphology of this
SNR can be deserihed as two partially overlapping non-
thermal shells: a large shell located in the southeast re-
gion with an angular size of 44, centered near 19238253
17°12'55"; and a small one in the north-west region with
an angular diameter of 28/, centered near 19%38™10%
17°17/52”  The two shells overlap each other in the north—
west of 3¢ 400.2. Tn their analysis, Dubner et al (1994)
explore different possible scenarios to explain the strange
morphology of 3C 400.2, suggesting that this object could
be the result of the interaction betweer two SNR, o1 that
it could be the consequence of a single SN explosion ocer-
ring into a dense cloud. They also suggest that 3C 400.2
could be the result of a coincidence on the sky of two
different SNRs

There are several theoretical models describing the in-
teraction between two SNRs or a SNR expanding in strat-
ified medium (Ikeuchi 1978; Jones et al 1979; Tenorio-
Tagle et al. 1985 and Arthw & Falle 1991), but thev do
not apply these rosults to the case of SNR 3C 400.2.
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By means of an analysis of the HI distribution around
this rtemnant, Giacani et al. (1998) find that the double
shell structure could be produced by a single SN explosion,
initially expanding into a dense medium (n ~ 20 cm—%).
Then, in s expansion, the SNR shock wave encounters
& tegion with low density, producing a blow out, which
bieaks the SNR shell generating a bubble and giving
3C 400.2 the appearance of two overlapping SNR shells.

Kinematical studies presented by Rosado (1983)
and spectroscopical studies carried out by Sabbadin &
D’Odorico {1976), Blair & Long (1988) and Long & Blair
(1991} show that 3C 400.2 is an old SNR {approximately
1x10% y1, e.g. Rosado 1983), probably in the radiative
phase of SNR evolution (Woltjer 1970, 1972).

The optical emission of 3C 400.2 was first reported
by van den Bergh et al. (1973). The South West region
was revealed by Rosado (1983), who presented He, [S11]
and [OIII} plates, and by Blair & Long (1988), who
showed a Ho+[NII] image. Winkler et al. {1993) pre-
sented the first CCD mosaic covering the full extent of
3C 400.2 in the continuum (6100 A), Her + [NII6583 A,
[SIT]6717 A, and [OTT1}5007 A The optical emission has a
partial ring structure, located in the region to the north—
west of the radio shell.

The X-ray emission has a probable thermal ori-
gin and flls up the interior of this SNR, its peak
Aux coineciding with the region where the two appar-
ent tadio shells partially overlap (Matsui & Long 1985;
Seward 1990; Long et al. 1991). This emission was inter-
pieted in terms of the evaporation of small clouds which
are embedded in the surrounding ISM, by White & Long
{1991) (also Long et al. 1991). However, in their model,
they employ densitics which are two orders of magni-
tude lower than the densities calculated by Giacani et al.
{1998) Another possible model [or explaining the X-ray
emission of 3C 400.2 is the one of Shelton et al. (1999), in
which thermal conduction was considered as a mechanism
to transporl energy outwards and avoid a strong reduc-
tion of the central SNR density (see also Cox et al. 1999).
They applied this model to the case of the SNR W14,

Qur aim is to analyze if a single SN explosion scenario
can explain the characteristics of the SNR 3C 4002, To
this effect, we have carried out numerical simulations using
the new yguazi code (Raga et al 2000) for describing the
evalution sand morphology of this remnant. Due to the [act
that this SNR seems to be expanding in a dense medium,
the code includes radiative losses. We also simulate the
Her emission in order io compare the numerical results
with our new north—west Ha CCD mosaic and with other
observations in the literature.

The work is organized as flollows. In Sect. 2 we de-
scribe the observations and the data-reduction process. In
Sect. 3, we list the assumptions and initial conditions of
the numerical simulation. In Sect. 4, we show the results
of both the simulated and observed Ha maps. Finally, the
conclusions are given in Sect 5.

2. Observations

3C 400.2 was obgerved in 1998 June 24, with the UNAM
Scanning Fabry-Perot laterferometer PUMA (Rosado
et al, 1995} at the {/7.5 Cassegrain foeus of the 2.1 m
telescope of the Observatorio Astronémico Nacional, lo-
cated in the San Pedro Madrtir Mountains, Baja California,
México (OAN-SPM). A liquid nitrogen cooled thinned
Tektronix CCD detector with 1024 x 1024 pixels was em-
ployed. In order to inciease the signal/noise ratio of the
observations, the CCD format has been binned by four,
resulting in images of 256 = 256 pixels with an angular
resolution of 2 36" pix~! and covering a field of 10" diame-
ter. The PUMA equipment was used in its “direct image”
maode, i.e., placing the Fabry-Perot interferometer outside
the optical path of the rays and consequently, using the
PUMA only as a focal reducer. The interference filter used
in the observations is centered on Her (A 6563 A) and has
a bandpass of 20 A. With this instrumental set-up we
obtained images at three different positions of the north—
west region of the SNR 3C 400.2, Euch image has an ex-
posure time of 60 seconds. The observations in PUMA’s
“interferometric” mode, i.e., with the optical palh of the
rays passing through the Fabry-Perot interferometer, witl
be presented in a future paper. The data reduction was
carried out using the specific 1eduction package CIGALE
{Le Coarer et ul. 1993) and some IRAF? routines.

3. Numerical model

3.1. The yguazii—a code

For the numerical simnlations described in this paper, we
have used the recently developed yyuazi-a code. This code
solves the gas dynamic equations together with additional
rate equations describing the relevant microphysical pro-
cesses. The gas dynamic equations are integrated with a
second order accurale (in space and time) implementation
of the “Sux-vector splitting” algorithm of Van Leer {1982),
and the rate equations are integrated with an uncondi-
tionally stable, semi-implictt method (described in detail
by Raga et al. 20060). The code uses a binary, hierarchi-
cal adaptive grid, and both 2D (plane or axisyrametric)
and 3D versions of the code are available (for a detailed
description ol the adaptive grid, see Raga et al. 2000).

For our supernova 1emnant simulations, we have used
a version of the yguazd-a code which integrates the gas
dynamic equations together with one rate equation fol-
lowing the fraction of neutral hydrogen. The parametrized
radiative cooling function of Rags et al. (1999), which is
computed as a function of the density, temperature and
neutral fraction has been included in the energy equation.
This version of the yguazd-a code has already been used
for simmulations of jet flows by Raga et al (2001},

! TRAF is distributed by the National Optical Astronomy
Observatories, operated by the Association of Universitics for
Research in Astronomy, Inc., under cooperative agrecment
with the National Science Foundation



P. F Veldzquez et al.: A single explosion model for the SNR. 3C 400.2

3.2, Initial conditions and assumptions

We first consider different scenarios in order to try to sim-
ulate the morphology of the SNR 3C 400.2. As a first step,
models of two interacting SNR were considered, but the fi-
nal morphology is always elliptical, and does not show two
overlapping shells, as observed. As our results are similar
to the ones obtained by Tkeuchi (1978) and Jones et al.
{(1979), we do not show them in the present paper.

We have also simulated a SN explosion close to an in-
terface which separates two media with different densities.
Several distances from the SN explosion site to the inter-
face were tested and it was also considered that the SN
explosion takes place in the low density medium, right on
the interface, or in the high density medium. After several
tests and taking into account the observational evidence
(e.g. the Giacani et al. 1993 HI study, which shows the
existence of an interface hetween two regions of different
densities, going right through the position of the SNR),
we find that the more adequate model for describing the
morphology of the SNR 3C 400 2 is the following: a sin-
gle SN event occurring in a dense medium, close Lo an
interface with a lower density region.

In principle, it would be possible to explore models
of two interacting explosions occurring in a region with
an interface between a high— and a low-—-density medium.
However, we do not explore this possibility as it is more
complex, and does not appear Lo be necessary for mod-
elling the SNR 3C 400.2.

The calculations were carried out with the new yguazi-
a code, which is described ahove. Due to the symmetry of
the problem, we have integrated the cylindrically symmet-
ric gas dynamic equations. In our simulations, we used a
5-level binary adaptive grid with a maximum resolution
of 9.7x1072 pe, in a 50 x 25 pe (axial x radial) com-
putational domain. We also carried ont a 3D simulation,
with & maximum resolution of 6.5%107% pe in a domain
of 8.3 pe along the three coordinate axes. This simulation
was made in order to analyze the eaily stages of the in-
teraction between the SNR shock wave and the interface
between the high— and low—density regions, and to show
that the resulting flow does not depend on the assumption
of axisymmetry

In our framework, the dense and light media have num-
ber densities of 20 em™? and 4 em™? (following the HI
study of Giacani et al. 1998), respectively. The tempera-
ture for the low density medium was taken to be 1x10* K
and both media are in pressure equilibrium (giving a tem-
perature of 2000 K for the high-density medium). The
distance fiom the SN explosion site to the interface was
set to 0 and +1 17 pe. We choose an initial radius and
explosion energy for the SNR of 1 pc and 1x10°! erg, te-
spectively. Moreover, we consider that the remnant gas
is fully ionized while the gas of the surrounding ISM is
neutral

In order to compare our numerical 1esults with ob-
servations, we also gencrated He emission maps taking
into consideration the contributions of the recombination
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Fig. 1. Ho CCD mosaic image covering the north—-west region
of the SNR 3C 400.2, The locations of the features cited in the
text, the region R1, located at 19835™10°; 17°18"; the “fork”~
centered at J2000: 19%38%; 17°22’ (labeled F1) and the wedge
like structures centeted approximately at 19M38™20%; 17°20’;
19h37m47"; 17°20'21” and 198 37™50°; 17720 (labeled L1, 1.2
and L3, respectively), are indicated.

cascade as well as collisional excitations from the ground
state of H.

4. Results
4.1. Hoe CCD mosaic

A composite image from the three Ho lmages was con-
structed 1o obtain a deep mosaic image of the NW

region of SNR. 3C 4002 that covers the overlapping . -

zone between the two apparent radio shells of this
SNR (see Dubner et al. 1994). The resulting rmosaic
image is shown in Fig. 1, which covers a field of
13 5x14' 5 equivalent to 11x11.8 pc (assuming a dis-

tance of 2.8 kpc, Giacani et al. 1998). To generate the..... - :

CCD mosaic, we identified and employed the stars present
in our field as references: SAQ 108081 (the bright-
est star ap 19P38M27°18; 17°15'26".3), GSC 160601128
{at 10M38™1804; 17°20°4977, located in the center of
L1 feature, see Fig. 1}, GSC 1606_02309 (19"37™56177;
17°23'8”3, tocated to the noith of Fl feature, Fig. 1),
GSC 160600830 (19237247521; 17°21'1074, located to
the east of the L2 feature, Iig. 1) and GSC 160600162
(19375818, 17°17'522, located in the center of the
observed field).

The mosaic image presented here is deeper than pre-
vious images reported in the literature (e.s. Winkler
et al. 1993). This decper Hea image allows us to obtain
a more signilicant comparison between the observed mor-
phology of the region where the two shells overlap and ow
theoretical models
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Fig. 2. Overlay of the Hey emission of the north—west region of
SNR 3C 400.2 (in gray scale) and a radio continuum map (at
1465 MHz, Dubner et al. 1994) with contours of 3, 4, 6, &, 10,

15, 20, 30 i:J/beam.
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Fig. 3. Comparison between the different cases of a single SN
explosion close to an interface. We show the cases in which the
explosion took place in the low density medium (the three lefl
panels), right on the interface separating both media (the three
middle panels) and in the dense medium (the three right pan-
els). For each model, we present the density stiatification for
times 1 = 3000, 12000 and 21000 y1. In each panel, the dense
medium is on the tight of the vertical line (ie., the interface
between the two media) Two successive contours correspond
to a factor of 2 change in the density.

In the observed region, we can confinm the prssence
of faint features and structures, some of which appear in
previous images (Winkler et al. 1993, sce Figs. 1,4 and 5
of their work). The optical emission is composed ol bright
leatures and filaments embedded in a faint and diffuse

4 f L

R (x1.E19 cm)

Z (x1.E19 cm)

Fig.4. Comparison of the density s
field, at & = 200 yr, between the 3

panel).

a

R (xi.E‘lﬂ x:r1122
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Fig. 5. Density contours and velocity field of the evolution of
a SNR expanding into an environment with a one step density
profile obtained from the 3D numerical simulation. The vertical
line is the interface between the high— (right hand side) and the
low—density media {left hand zide) The length of the hatizontal
line in the box (in the top right hand corner of the first fiame)
cotresponds to a velocity of 2000 km s71 At ¢ = 200 and
250 y1, a partial collimation is produced.

emission (for exarple, see 1egion R1 in Fig. 1), These
filarents have “arc” or “wedge” shapes, as can be seen in
the northern sector (farther than § = 17°16"), particularly
in the structure centered al 19" 38%; 17°22" (structure F1)
which is formed by seversl filaments giving the appearance
of a “fork™ and the features centered approximately at
1983820, 17°91; 18M3T™475, 17°20721” and 19" 37050,
1'7°20" (the L1, L2 and L3 features), respectively, which
are “wedge” shaped (see I'ig. 1) These filamenis can be
produced by cellisional excitation right behind radiative
shocks or by recombination processes in the cooling region



P. F. Velazquez et al; A single explosion model for the SNR. 3C 4002

L L e i S O O

I Sl e

e 0

— . ;
- 4 i _
_21 = — L \ \
H r Lod i
3 moh
ak A kA A A A A -84 PRI i
Ne [ ] o ]
a a F H e A e
b / 1 " - C T
= i & A : —
r . - = | . - I e b
ER ] 2 . E ‘ -
g [ 7 4 —a - VT 6 — ' ~ =
L ‘\ ‘/‘ J I\ ‘-.\ - \ | ]
o i - i \ L
! / \ \ v \
ro / ! | y | \
- K O Wy LI I L
i — — .
I K "‘ _,l 4 e PSP wr
RS S VRTINS S “WEL b Lt vaa e b
o I o 40 i 10 20 30 40) 0 0 20 a0

¢} 20 3
(a) t{x ted yr) (b}

t (x 1E3 wr)

2 40
to(x led yr) S0

(c)

Fig. 6. Comparison of the time evolution versus the logarithm of the density, pressure and temperature (panels 21_), b} and

c), respectively) right behind the shock waves of the small (

{tepresented with solid lines)

In Fig. 2 we show an overlay of owr Ha image with
some contours of the radio image of the SNR 3C 400.2, at
1465 MHz (Dubner et al. 1994). Here, we can observe how
the extended and diffuse ernission follows the curvature of
the large shell, and is also observed right behind the shock
wave of the small shell.

The detection of optical filaments in this zone is also
usefil because it will allow us to have kinematical infor-
mation on these filaments. A preliminary analysis of the
data obtained with the PUMA equipment in its interfero-
metric mode reveals that the small shell has an expansion
velocity which is smaller Lhan that of the large shell
(~40 km s~ vs. 60 km s71), Lhe latter having been de-
termined by Rosado (1083).

4.2 Numerical simulations

Considering the initial conditions described above
(Sect. 3) we carried out mimerical simulations, with differ-
ent spatial resolutions, in order to study a SNR generated
by an explosion which took place close to an interface be-
tween a high— and a low—density media.

Some preliminary results fiom these simulations are
presented in Fig. 1 of de ta Fumte et al. {2061)

Figure 3 shows a comparison between simulations car-
ried out considering that the SN explosion took place in
the light medium (left colunn}, right on the interface
{middle column) and in the dense medium {right column),
In the calculations, the lower density medium always lics
to the left of the interface between the two media. We see
that the “left” shell has a larger 1adius when the SN ex-
plosion takes place in the less dense medium. However, the
appearance of two overlapping shells is better achieved in
the two other cases

Figure 5 shows the density stratifications and velocity
fields from the 3D simulation. In this figure, we see that
at early times (t = 50 vr), the left part of the SNR shock
wave catches up with the interface between the dense and
light. media. Then, this part of the SNR shock fiont in-
creases its velocily, producing a break out in the remnant

represented with triangles and solid lines) and the large shells

surface, generating a bubble. The remnant starts to have
the appearance of two partially overlapped shells

An interesting phenomenon is observed close to the
syminetry axis. At ¢ = 200 and 2350 yr frames (see Fig. 5)
one ohserves a collimation of the internal gas {which has
a high ternperature), which looks like a “nozzle”. This hot
gas starts to fill up the bubble and its velocity increases to
values of 1x10* km s~ The velocity of the collimated gas
remaing larger than the shock wave velocity of the large
shell until approximately 20000 vr. However, the Mach
mmber of the “nozzle” gas is smaller than I, and this
collimated gas is not able to generate a “jet” (in agreement
with the work of Arthur & Falle 1991},

There is little doubt that this axial collimation of the
flow is real, as this result is obtained from a full 3D sim-
ulation, in which there are no possible artifacts due to an
assumption of axisymmetry for the flow. Actually, we find
that a very similar flow is obtained from an axisymmet-
ric simulation, as can be seen from Fig. 4, which shows
a compatrison between the density stratifications and fow
fields obtained for ¢ = 200 vr from the 3D simulation
and a 2D (axisymuetric) simulation with the same spatial
resolution.

The two apparent shells have very different evolutions.
On the one hand, they sweep up gas with different den-
sities, which implies that the part of the SNR. expanding
into & dense medium will have a rapid evolution (hereafter
“the small shell™}, according to the standard SNR evolu-
tion scheme (Woltjer 1970, 1972). On the other hand, the
collimation of the hot gas produces an extra injection of
energy into the left “shell” (hereafter “the large shell”),
giving the appearance of having a SNR with a higher ini-
tial explosion energy. However, at early times (¢t = 200 yx),
the evolution of the large shell cannot be described by the
standard SNR evolution, hecause this shell is drivem by
the gas of the “nozzle”.

Figure 6 shows the density, pressure and tempera-
ture [panels u), b), and ¢}, respectively] right behind
the SNR shock waves propagating into the low- and the
high—density media. Interestingly, the behaviour of these
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density, pressure and ternperature profiles seems to be in-
dependent of where the SN explosion took place.

Figure 6b shows that at early times there is pressure
equilibrium between the regions hehind the shock waves
of the two “shells” However, at ¢ =~ 12000 vr, this equilib-
viem is broken because the small shell entors the radialive
phuse of SNR evolution and the pressure behind the shock
front decreases by 2 orders of magnitude.

The shock wave of the small shell starts to become
radiative at £ oz 12000 yr {nolice that the pressure and
temperature rapidly decrease in Figs. 4b and ¢, respec-
tively). This time is in agieement with the analytical es-
timate (approximately 10700 yr) for the beginning of the
radiative phase of SNR evolution {for an initial explosion
energy Fg = 1 x10%! e1g and an ISM density of 20 ¢m™?),
which is approximately given by:

Trad = [M(@)Z/Tm )
e (1+$H)T1 ¥,

Ll
where Ty is the gas temperature in unity of 10* K, Esy
is the initial SN explosion energy in units of 10%! exg,
a1 is the ionization fraction and ng is the unperturbed
ISM density. Equation {1) i obtamed setiing the tem-
perature just behind the SNR shock wave to 10° K
(scc Rohlfs & Wilson 1996).

The density just behind the shock wave of the small
shell incieases by a factor of 15, at £ ~ 15000 vr, due to
the onset of the 1adiative phasc. Numerically, this shell is
resolved by ~5 grid peints, so that the numerical value

{1}

ol the compression should be correct, at least in order of
magnitude. The large shell becomes radiative later, at ¢~
35000 yr This valueis larger than the one given by Eq. (1)
(t = 18300 yr for a ng = 4 cm™). This behaviour is due
to the extra energy injection produced by the collimation
of the hot sas, which 1ejuvenates the large shell,

Figure 7 shows the density time evolution obtained for
larger times from the low resolution simulation. Part of
the gas which has entered the large shell, begins to push
out the outer part of the interface between the light and
dense media, This flow moves in the opposite direction to
the “nozzle” gas (see Fig. 7), generating zones with high
velocity gradients. This part of the interface between both
media becomes radiative practically at the same time as
the shock front of the small shell.

Two dense filaments appear at ¢ ~ 18000 yr (Fig. 7).
In the following frames we can see that these filaments
increase their lengths inwards, towards the center of the
large shell The filaments are found in a region with high
velocity shear, and they begin to exhibit wavy structures,
probably produced by Kelvin-Helmholtz instabifities.

Maps of the normalized He: emission at several times
are displayed in Fig. 8. These rmaps were obtained by in-
tograting the Ho emissivity along lines of sight. Before
t == 12000 yr, no o emission was detected The fact that
the observed Hear images of 3C 400.2 present arc like dif-
fuse etnission, appears to indicate that the symmetry axis
{joining the conters of the two apparent shells) is inclined
at an angle ¢ respecl to the plane of the sky We have
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chosen ¢ = 207 in order to generate the simulated optical
emission maps.

Ha emission can be observed after the shock wave
of the small shell enters the radiative phase of SNR
evolution. Strong emission is observed right behind the
shock [ront of the small shell at ¢ = 12000, 15000 and
18000 yr Later, the pait of the interface between bath
media, which is pushed out by the rcturning flow of
the “nozzle”, beging to exhibit diffuse Hey emission (see
the ¢ = 21000, 24000, 27000 and 30000 vr [rames,
Fig. 8) looking like complete and partial rings, Finally,
the shock wave of the large shell becomes radiative, emit-
ting in He throughout its surface. Comparing the simu-
lated Hoa maps with our observations and with the images
of Winkler et al. (1993), we conclude that SNR 3C 400.2
seems to have an age of (26000 £ 5000) y1, because no
optical emission was detected hehind Lhe shock wave of
the large shell.

Due to the fact that the distance to this remnant is not
well known {by means of different methods, values for the

distance to SNR 3C 400 2 are derived in the range from
2.3 to 6.7 kpc}, a direct comparison between the observed
and predicted sizes of the remnant is not particularly use-
ful. Howevor, in this problemn there are two characteristic
lengths: the 1adii of the 1wo apparent shells We can then
compare the ohserved and predicted ratios belween these
radii. It is remarkable that the ratio between the radii
of the large and the small shells of the simulated density
maps (Fig. 7) is 221.5 (at t =2 24000 yr, the time at which
the best agreement between the observed and the sim-
ulated Ho maps is obtained), agrees very well with the
observed ratio of ~1 38.

5. Conclusions

We have cairied out 2D and 3D numerical simulations in
order to explain SNR 3C 400 2 morphology in radio cou-
tinunm. Based on obscrvational evidence (e.g. the analy-
gis of the HI distribution around this remnant of Giacan:
et zl. 1998) and afler several tests, we find that a scenario
in which a SN explosion took place in a dense roedium and

soany
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close to an interface which scparates this dense medium
fiom a less dense one, is adequate for describing this rem-
nant.

These simulations were done employing the new
yguazi-a code (Raga et al. 2000). Due to the fact that in
the case of SNR 3C400.2 the synchrotron emission seems
to be tracing the position of the shock waves (as it shows a
structure of well defined shells}, we can compare the radio
continuum images of 3C 400.2 with the shock structures
predicted from the numerical simulations. We do this by
comparing the radio continum images with the predicted
density stratifications, which also show the morphologies
of the shock waves very clearly. From this comparison, we
conclude that an “explosion in an interface” scenario does
reproduce the radio structure of 3C 400.2 satisfactorily.
A more realistic comparison between the numerical model
and the observations should invelve obtaining a predic-
tion of the spatial distribution of the synchrotron emis-
sion, but we find that this is not yet possible as we do not
have enough knowledge of the spatial distribution of the
magnetic field within the remnant and in the surrounding
environment.

We also obtained a Ho CCD mosaic of the NW region
of the SNR 3C 400.2 in which biight and diffuse optical
filaments are ohserved (Fig. 1) Part of this emission was
nat well detected in previously published images. Some ol
the diffuse filaments are located right behind the shock
wave of the small shell Other filaments seem to continye
the circumference of the large shell, in the region of over-
lap between the two apparent shells. Bright, well defined
filaments are seen supcrimposed on this diffuse emission.

Furthermore, we simulate the Ha emission, to compare
the model directly with the observed optical images. We
obtain normalized Ha emission maps which are in qual-
itative agreement with the observations, The best agree-
ment is ohtained assuming that the symmetry axis of the
remnant is at a ¢ = 20° angle with respect to the plane
of sky (Fig. 8). Filaments looking like arcs appear right
behind the shock wave of the small shell in qualitative
agreement with the observed Ho image. This behaviour
is observed in the simulated maps for time integrations
t =12000, L5000, 18000, 21 000 and 24 000 yr {see Fig. 8)
From the simmlated Hea maps, diffuse and strong emission
is observed from the part of the “interface™ between both
media, which becomes radiative after being pushed out
by the gas of the large shell. This feature is observed in
the images obtained by Winkler et al. {1993}, and is only
partially covered in our CCD mosaic. No optical emission
was detectod from the material right behind the shock
wave of the laige shell (see the images of Winkler et al.
1993}, In view of these rosults, from a comparison with
our stmulations this romnant seems to be younger than
previously cstimated (eg. 1x10% yr, Rosado 1983), and
we obtain an estimate for the age of the SNR 3C 400 .2 of
26 000 vi. Approximately at this time, the observed ratio
between the diameters of both shells is well reproduced by
the simulation (1 38 obtained from the radio observations
against 15 from our simulations).

Figure 1 shows small He features, which probably are
the results of the piresence of inhomogeneities in the sur-
rounding [SM, or are the results of some kind of hydro-
dynamic instability These small scale structures do not
appear in our simulation.

An interesting result is that the small shell seems to
follow the standard SNR evolution in a densc medium,
but that this is not the case for the large shell, The latter
shell evolved in a different way due to the collimation of
the hot gas, passing from the small apparent shell to the
large one. This gas has a “nozzle” type flow, which pushes
out the material of the large shell as is shown by our 3D
simulations. This result is in agreement with the work by
Arthur & Falle (1991).

It is in principle also possible to carry cut comparisons
between the observed X-ray images of 3C 400.2 (Matsui
& Long 1985; Seward 1990) and the corresponding predic-
tions obtained from the numerical simulations. We have
attempted to carry out such a comparison, but we do not
obtain satisfactory results. While the X-ray maps of this
object show a centrally peaked intensity distribution, the
nurnerical simulations predict a shell-like X-1ay morphol-
ogy. This discrepancy between the observations and the
theoretical predietion might be due to the effects of ther-
mal conduction (not included in our simulations) which
might have a strong effect on the temperature and den-
sity stratification of the hol bubbles.

As future steps we will complete Lhe kinematical anal-
yais of the PUMA data, and we will include the pro-
cess of thermal conduction in our code, in order to sim-
ulate the X-ray emission. This mechanism was invoked
by Shelton et al. (1999); Cox et al. (1999), fo explain the
central X-ray emission of the SNR W44 (another exam-
ple of a SNR with central X-ray emission and radio shell
morphology).
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IS THE SUPERNOVA REMNANT 3C400.2 THE RESULT OF A SINGLE
SUPERNOVA EXPLOSIONN?

Eduardo de la Fuentel-?, Pablo Veldzquez,! Margarita Rosado,! and Alejandro Ragal

Using numerical simulations carried out em-
ploying a new code YGUAZU2D (Raga,
Navarro-Gongdlez, & Villagran-Muhniz 2000),
we find that a single supernova explosion (SN)
embedded in a dense medium, oceurring close
to an interface separating this medium from
a less dense medium, is adequate for describ-
ing the morphology of the supernova remnant
{SNR) 3C400.2.

By means of radio images {Dubner et al. 1994),
the morphology of the SNR 3C400 2 can be described
as two shells, partially overlapped with angular sizes
of 11’ and 7. The larger shell to the southeast is
centered near J2000: 19"38M53%, 17°12/55”. The
smaller shell to the northwest is centered close to
J2000: 19M38™10%, 17°17'52".

These double-shell structures have been reported
in other SNR observations, and can be modeled con-
sidering two interacting SN explosions, or a single
SN event, which takes place in a stratified medium
{lenorio-Tagle et al. 1985; Arthur & Falle 1991).

In order to 1eproduce the shape of the SNE
3C400.2, we emploved the code YGUAZU {Raga
et al. 2000) and have simulated several scenarios (two
interacting SN explosions,; a SN explosion occurring
close to an interface hetween a dense and a mote rar-
cfied medium). Due to the symmetry of the problem,
we have done a 2D simulation.

However, in the casc of the SNR 3C400.2, a pre-
Hminary analysis of our Ho data (Veldzquez et al.
2001) and the H I study carried out by (Giacani et al.
1998), reveal that the model of a single SN explosion
occurring into a dense medium and close to the in-
terface, is adequate to explain its morphology. We
then initialize our numerical simulation considering
two tegions in pressure cquilibrinm and with a den-
sity ratio of § (according to the work of Giacani et al.
1998). After several tests, wo choose the SN exple-
sion site at 5 % 108 ¢m from the interface, into the
dense medium. The Sedov solution was used to sim-
ulate the SNR, with an initial energy Fj = 105! erg
and an initial radius of 3 x 10*¥ cm. In Figme 1, we

nsatituto de Astronomia, UNAM, Apdo. Postal 70-264,
Meéxicao, . I, (edfuente,pablov,margarit, raga@astroscu. nnam
mx).
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Fig. 1. Densities contours of the simulation of the SNR
expanding in a dense medium, close to an interface, at
different times.

present density contours of the sitmilation of the SN
explosion, occurring in a dense medium and close to
the interface. When the SNR shock wave calches
up with the interface, it produces a breakout of the
SNR shell, giving the appearance of two partially
overlapped shells. In the 18000 yr frame, the rela-
tion between the radius of two apparent shells is in
good agieement with the observational values.
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