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Resumen

Los remanentes de supernova son el resultado de la interaccion del material
expulsado en las explosiones de supernovas con el medio circundante. Los re-
manentes de supernova, que representan el objeto de estudio de esta tesis, son
importantes no sdlo porque distribuyen los elementos pesados creados en las su-
pernovas, la composicién quimica y modifican la dinamica de las galaxias, sino
porque también ayudan a entender el mecanismo de explosion de las supernovas
mismas.

FEl remanente de supernova W49B, desde su descubrimiento en 1984, ha in-
trigado a los astrénomos debido a su peculiar morfologia elongada, con mayor
emision en rayos- X sobre el eje principal del remanente, ¥ una marcada asimetria,
en la distribucién espacial de elementos pesados, en particular Fe y Si. Durante
casi 30 anos el remanente ha sido observado por 10 telescopios diferentes, en
el espectro de los rayos gamma, rayos-X, infrarrojo y radio. Con estas observa-
ciones se han logrado entender las distintas propiedades fisicas del remanente,
como son: el tipo de espectro, la luminosidad, la edad y la composicicn quimica.
Sin embargo, el tipo de explosion y evelucidn de la estrella progenitora de éste
remanente, necesario para explicar la morfologia actual y la exética distribucién
de sus elementos, es aun objeto de debate.

Se han postulado dos escenarios para explicar tanto la morfologia como la
distribucion de los elementos del remanente W49B. El primero consiste en una
exxplosion esférica en un medio interestelar heterogéneo formado por nubes; el
segundo consiste en una explosion bipolar originada por la propagacion de un
flujo colimado (generado por un objeto compacto, agujero negro o estrella de
neutrones, formado por el colapso del niicleo de hierro de la estrella) que da
origen a una explosién de supernova. Estudios observacionales recientes han de-
terminado que el primero de estos escenarios es improbable v que la composicion
del remanente es mas consistente con una explosién bipolar de supernova. Por
esta razon, las observaciones y el estudio tedrico del remanente W49B adquieren
una particular importancia, ya que las explosiones bipolares {a menudo conec-
tadas con la produccion de destellos de rayos gamma) tienen una tasa de tan
solo =2 107% eventos afio ™! en una galaxia espiral.

En esta tesis, se presentan los resultados de simulaciones hidrodindmicas que
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v Resumen

siguen la evolucién de explosiones bipolares de supernova hasta las escalas del
remanente W49B, con el objetivo de reproducir su exotica morfologia y la ex-
traha distribucién de sus elementos. Primero, se sigue la propagacién de un jet
bipolar a través de la estrella y se calcula la nucleosintesis resultante. Después,
se evoluciona la supernova resultante hasta escalas de algunos parsecs, calcu-
lando finalmente mapas de lineas de emisién en rayos-X de hierro y de silicio, ¥
se comparan con las observaciones recientes hechas con el telescopio espacial de
rayos-X Chandra.

[istas son las primeras simulaciones hidrodinamicas en el que se sigue la evo-
lucion de distintas especies desde escalas sub-estelares hasta escalas de parsecs.
En este trabajo se encontrd que las simulaciones reproducen las observaciones
tanto en la morfologia como en la distribucion de los elementos. Ademas, se
encontré que el tipo de explosion marca la distribucion final de los elementos.

Esta tesis se divide en 4 partes. En el primer capitulo se describen las ca-
racteristicas observacionales de las supernovas y los remanentes de supernovas,
asi como los procesos fisicos necesarios para entender el remanente de superno-
va. W49B, como son la nucleosintesis, la dinamica v los procesos radiativos que
producen emision en rayos-X. En el segundo capitulo se describen las observa-
ciones del remanente de supernova W49B y se plantea el objetivo de trabajo.
En el tercer capitulo se detalla el trabajo realizado y los resultados obtenidos.
En el cuarto capitulo se plantean las conclusiones. En el apéndice se presenta el
articulo realizado como parte del proceso de esta investigacion.
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Capitulo 1

Supernovas y Remanentes
de Supernovas

Las supernovag (SN) son de gran importancia para la evolucion quimica del
universo y son una de lag principales fuentes de energia del medio interestelar.
Los remanentes de supernova, ademas de facilitar el estudio de los mecanismos
de explosién en las supernovas, permiten el estudio de choques fuertes (es de-
cir, con grandes mimeros de Mach) y el estudic de la produccién de los rayos
cosmicos.

Los remanentes de supernova son plasmas con temperaturas de ~ 108-107 K
que emiten principalmente radiacion térmica (emisién de Bremmstrahlung v de
lineas) en la banda de rayos-X (0.5-10 keV) y no-térmica en frecuencias de radio.
La espectroscopia en rayos-X permite obtener las abundancias de los elementos
en los remanentes de supernova.

En este capitulo se presenta la fenomenologia basica de las supernovas y de
log remanentes de supernova, las bases tedricas para entender la evolucién de las
supernovas desde que explotan hasta que se vuelven remanentes de supernova
v la emision de lineas.

1.1. Supernovas

1.1.1. Clasificacién observacional y fisica

Las superncvas son el evento que pone fin al proceso evelutivo de las estrellas
masivas (M > 8 Mg), dando origen a un agujero negro (BH, black hole) o a
una estrella de neutrones (NS, nreufron ster). En la figura 1.1 se muestra un
gjemple de las curvas de luz (en dptico) de las supernovas. Las curvas de luz
muestran un decalmiento temporal de la luminosidad. Este decaimiento es dife-
rente para cada uno de los tipos de explosiones. Los espectros de las supernovas
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Figura 1.1: Evolucién temporal de las curvas de luz de los distintos tipos de
supernovas (Filippenko, 1997).

estan compuestos de un continuo de emision de Bremmstrahlung electronico y
de emision de lineas.

Las supernovas son clasificadas espectralmente en dos principales categorias.
Las supernovas tipo I son aquellas que en el espectro no presentan lineas de
hidrégeno, mientras que las tipo II presentan una fuerte emisiéon en He, que
corresponde a la transicion de los niveles 7 = 3 a n = 2 para el hidrégeno

(Schaeffer, 2003).

Las supernovas de tipo I se dividen en tres clases, en funcion de sus ca-
racteristicas espectrales. Las tipo Ia presentan lineas de silicio. Las tipo Ib no
presentan especificamente la linea de Silt a 6150 A, pero s la linea de Hel a
5876 A. Finalmente, las supernovas de tipo Ic no presentan las lineas de Sim
ni de Hel mencionadas. Por otro lado, las supernovas tipo II se clasifican en
dos clases, II-p v II-L, con hase en la evolucién temporal de su curva de luz
(Figura 1.1). Mientras que la curva de Inz de una SN II-1. decrece rapidamente,
la curva de luz de una SN II-p tiene una primera fase de decrecimiento lento
que ge extiende hasta = 100 dias (Schaeffer, 2003).

La clasificacién anterior tiene un origen histdrico. Hoy en dia se sabe que
las SN tipe Ib/c v LI corresponden al colapso del micleo de hierro, mientras que
las SN la corresponden a explosiones termonicleares de enanas blancas (WD,

white dwarf; Schaeffer 2003).

En el proceso de evolucidn de una estrella, se fusionan distintos elementos
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Figura 1.2 FEsgquema de la egratificacidn por elementos de una estre
la maziva (M = & Ms) sntes de la perdids de materisl por wien-
tozs  (http: //im agine gefc nasa gov /docs feachers felem ents /m a gine /05 hitm ]
[13/02/14]).

empesando por hidedgenn hasta legar al hierro (a1 M = 2 M) Le fusicn de
elementos recesita condiciones especificas de presidn ¥ temperastura (saocicn
11.2) ¥ sstas condiciones pata el hidrdgeno, en estrellas de secuencia principal ,
& encuentran en el niaceo, Cuando la fusicn de hidedgeno en el miclen ya no es
capag de marntenst a la estrella en ecuuilibrio de presicn, la estrella &= comprime
hazta que se encuentran condiciones para la fudacdn de helio, para estrellaz oon
mazas = B My Cusndo la estrella ezéd fusionando principalmerte helio en el
mclen, alrededor de éste existe un caparason en el cual continia la fusion de
hidrdgeno. Easte proceso s repite para cada uno de log elemertos de la cadena
alfa (mocidn 1.1.2) form ando una estratificacicn dentro de la edrella (fipwra
1.2 La presencia 0 susencia de distintos elemertos en las S puede deberse a
eyecciones de capas superiores 0 a la aumncia de las capas interiores. Estrellas
ooty M= 8 Ma terminen colapsando y explotando como S, mientras que es
trellas con M = 8 M, terminan como WD {Schaeffer, 2003).

Supernovas tipo Ia; oorresponden a explosiones de WD debidas a inesta-
bilidades ocasionadaz por 1a acrecion de masa proveriente de una com pafera
hbinaria. Durante la explogicn, 1a rapida fusion de loe elem entos que inic alinente
oonstituyen la WD (helio, carbono ¥ fo ceggeno) leva a la producccn de grandes
cantidades de *Mi (M ~0.51 Mg). El “Ni ez in elemento radiactivo que
decas a 0 en 6.1 dias ¥ Egte a su ves decas a P en 77 dias. Este proceso
de decaimiento es & regponsable de la forma de la carva de lus, durante los
primeros 83 diss {Schaeffer, 2002).

SBupernovas tipo Ib /o1l corresponden al colapso del miclen (0O, Cose
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Collapse) v son producidas por estrellas masivas (M > 8 Mg) que, principal-
mente en el caso de las SN-1b/c, eyectan las capas exteriores al medio interestelar
(ISM, interstellar medium) y resultan en el colapso del nicleo de Fe y la forma-

cion de una NS o BH.

Las estrellas masivas (M = 8 M) generan la estratificacién anteriormente
mencionada, presentando un nucleo de hierro. Cuande la fusién nuclear ya no
puede equilibrar la fuerza de gravedad, el nucleo colapsa. En el nucleo, debi-
do a las altas densidades y temperaturas los dtomos se ionizan y los protones
sufren decalmientos beta generandc un ambiente rico en neutrones. El colapso
del nucleo continua hasta que, después de =2 100 ms, se detiene a una densidad
de 101% g cm—2, donde la presién de degeneracién de los neutrones es capaz de
detener el colapso. En ese instante la estrella de neutrones es formada. En case
de que el colapso de la estrella no pueda ser detenido la estrella forma un BH

(Fryer & Warren, 2002).

Las curvas de luz, distintas para cada tipo de supernova, son el resultado de
distintas estrellas progenitoras. Laz SN II-p (Figura 1.1) corresponden a gigantes
rojas (R 2 10 cm) donde la capa de hidrégeno extendida provoca una caida
guave en su luminosidad. Las SN II-L (Figura 1.1) son el resultado del colapso
de estrellas glgantes rojas con capas externas de hidrégeno poco extendidas. Las
SN Ih/c corresponden a estrellas progenitoras Wolf-Rayet que durante su evo-
lucién han perdido sus capas de hidrégeno (Ib) v helio (Ic) por vientos masivos,
por lo que no presentan estos elementos (Schaeffer, 2003).

1.1.2. Nucleosintesis

La energia de amarre, B{Z, N), define la cantidad de energia que se requiere
para separar un nucleo en sus componentes, vy se define como:

B(Z,N) = (Z"m:erN"m:nfm(Z,N))c2 , (1.1)

donde Z y N son el nimero de protones v neutrones respectivamente, m(Z, V)
es la masa del nicleo y ¢ es la velocidad de la luz. Como se puede observar en
la figura 1.3, el **Fe es el elemento con energia de amarre méxima por nucledn.
Es decir, la fusion de cualquier elemento con numero de masa mayor al del
5 e es un proceso endotérmico. Por ello, log procesos de fusién en los interiores
estelares Unicamente llegan a producir Fe.

En los interiores estelares el primer proceso de fucidn se que se lleva a cabo es
la produccion de He a través de los procesos “proton-proton” y del ciclo CNO. El
proceso “pp” o “protén-protdn” consiste esquematicamente en fusionar cuatro
atomos de hidrogeno formando uno de helio:

A'H % He + 26T + 20 + (1.2)
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Figura 1.3: Energia de amarre normalizada respecto al nimero de nucleones para
los distintos isétopos hasta A = 230, donde A es nimero de masa. El maximo en

la curva corresponde al ®®Fe . La relacién sigue la formula de Bethe-Weizsicker
(Arnett, 1996).

donde et es un positrén y v, el neutrino electrénico. Este mecanismo requi-
re temperaturas > 4 x 10° K y es muy lento va que depende del decaimento
beta del deuterio. El ciclo CNO es mas eficiente que el proceso “pp” a tem-
peraturas > 1.7 x 107 K. En el ciclo CNO se fusionan cuatro protones usando
carbén, nitrégeno y oxigeno como isétopos catalizadores para formar un helio.
Esquematicamente el ciclo CNO se reduce a:

4'H +2e~ —* He + 21, + (1.3)

Las estrellas siguen una cadena principal para la fusion de sus elementos,
conocida como la cadena alfa. La cadena alfa consiste en que los elementos (C,
O, Ne, Si, Fe, entre otros) se funden con niicleos de *He (Z=2, N=2) o particulas
alfa para formar is6topos mas pesados. Los procesos de fusidén de los elementos
de la cadena alfa son descritos a continuacién (Knédlseder, 2003).

La fusién de Helio para formar carbono sucede a temperaturas de > 108 K.
El carbono producto de la quema de helio se empieza a fusionar a temperaturas
de 6x10% K. Los procesos de fusién que lleva a cabo son:

212¢ 5P Ne+ o,
22C -2 Mg +n, (1.4)
212C =®# Na+p,

20 4o 2180 oy,



6 CAPITULO 1. SUPERNOVAS Y REMANENTES DE SUPERNOVAS

donde @ es una particula alfa, n un neutrén y p un protén. Los fotones pro-
ducidos desde esta etapa de la cadena alfa no representan el mecanismo de
enfriamiento principal de la estrella, ya que el tiempo dinamico de la estrella es
menor al tlempo de escape de los fotones.

Las reacciones de fusién de ?*Ne v del 150 se vuelven eficientes a tempe-
raturag mayores de 1.5x10% K v 2x10° K respectivamente. Las reacciones de
ambos elementos se escriben a continuacion:

®Ne+a =" Mg+7, (1.5)

YO+ a2 Net,
2180y 4524, (1.8)

La fotodesintegracidon es el proceso en que fotones muy energéticos chocan
con nicleos separandolos en atomos de masa menor. La fusidén de 2881 ocurre
a temperaturas > 3.5x10% K. A diferencia de los elementos anteriores, no se
puede hacer la fusion de dos atomoes de silicio, porqué a las temperaturas nece-
sarias se fotodesintegrarian. Por ello, el mecanismo de fusién del silicio consiste
Unicamente en la captura de particulas alfa formando nuevos isdtopos (Arnett,

1996).

2B g ny 32 S+,
829 4 o 36 Ar+ v,
(1.7)
52Fg | o 5 Ni + .

Finalmente, los principales elementos que resultan de una explosion de su-
pernova, de colapse de nicleo son 2C, 0, 2°Ne, Mg v *5Fe v en segundo
plano el 288i, 328 36Ar v 40Ca. Con la cadena alfa de produccién de isétopos
el elemento més pesado que se puede crear es el *Fe. El cuadro 1.1 muestra en
resumen las condiciones basicas para la fusién de cada uno de los elementos de

la cadena alfa (Woosley & Weaver, 1995).

1.1.3. Supernovas bipolares

Hay evidencias observacionales de asimetria angular en las supernovas CC:
la primera es que las NS formadas se desplazan a una velocidad de hasta
1,000 km s~ 1 despties de la explosién. Durante la explosién las supernovas eyec-
tan ~ 2—4 M@, como la masa tiene una direccion preferencial en su movimiento
genera. que la NS alancen dichas velocidades. La segunda evidencia es que los
atomos mas pesados, localizados originalmente en el nucleo de la estrella pro-
genitora, son llevados rapidamente a las capas superiores. La tercera es que se
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Combustible| Productos | Temperatura | Masa  minima | Escala de

nuclear para una estre- | tlempo (M
lla de secuencia | ~ 25 Mg)
principal

H He 4x10% K 0.1 Mg, 7x10° afos

He C, 0 1.2x10% K 0.4 Mg 5x10% ahos

C Ne, Na, | 6x10° K 4 Mg 600 ahos

Mg, O

Ne O, Mg 1.2x10° K ~ 8 Mg 1 anos

O Si, S, P 1.5x10° K ~ 8 Mg ~ 0.5 ano

Si Ni-Fe 2.7x10° K ~ 8 Mg ~ 1 dia

Cuadro 1.1: Productos de la nucleosintesis para los distintos isdtopos de la cade-
na alfa en las distintas etapas de evolucion de la estrella. Asimismo, se muestran
los tiempos de evolucién para cada etapa y las temperaturas necesarlas para la

fusién (Knddlseder 2003; Arnett 1996).

encuentran regiones de gas que salen desde el SNR, desplazandose a altas velo-
cidades. Por ultimo, el espectro de algunas CC SN esta polarizado {(Khokhlov
et al., 1999).

Las ohservaciones se explican con explosiones de tipo jet-driven en el que
el colapso de la estrella lleva a la produccidén de un jet bipolar no relativista.
En este modelo, la propagacion del jet produce un choque de prea dentro de la
estrella. El material chocado por el jet produce una distribucion elongada del
niquel creado en procesos de nucleosintesis (Couch et al., 2009).

El mecanismo de explosion de las supernovas jet-driven todavia no esta bien
entendido, sin embargo, se cree que se debe a un proceso complejo en el que la
energia, proviene de la acrecién, el campo magnético v de la rotacién de objetos
compactos (BH o NS). Se considera que el mecanismo de explosién de las super-
novas jet-driven es similar al de los destellos de rayos gamma. En los destellos
de rayos gamma, largos el material es expulsado relativisticamente produciendo
una alta cantidad de fotones en el espectro de los rayos gamma (Khokhlov et

al., 1999; Podsiadlowski et al., 2004).

Se tiene una tasa de explosiones de supernova por galaxia de ~ 1072 eventos

afic !, mientras que las explosiones jet-driven v los GRB son mucho més exdti-

cos y tienen una tasa de 107° a 107° eventos afio™! (Podsiadlowski et al., 2004).
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Figura 1.4: El remanente de supernova Kepler (SN 1604/G004.5+06.8; izquier-
da) se encuentra a 13,000 afios luz y tiene un tamano de 5. El azul muestra
rayos-X de alta energia (4-6 keV), el verde de baja energia (0.3-1.4 keV), el ama-
rillo emision en éptico y el rojo emision en infrarrojo. El remanente de supernova
Tycho (SN 1572/G120.1+1.4; derecha) presenta emisiéon en infrarrojo en rojo.
El verde muestra la emisién de Sixiin y el azul el continuo (4-6 keV). Presenta
emision en rayos-X de Fe L y Fe K. Se encuentra a 2-5 kpc de distancia con
un tamano de 15’ (http://hubblesite.org/gallery/album /entire/pr2004029b/;
http://chandra.harvard.edu/photo/2011/tycho2/ [13/02/14]).

1.2. Remanentes de Supernova

Los remanentes de supernova (SNR, supernova remnant) son el producto de
la interaccion de las explosiones de supernova con el ISM. Las SN tienen una
energia cinética de ~10°'-10°2 erg la cual, durante la desaceleracién de la onda
de choque en el ISM, es transformada en energfa térmica, fotones (principalmen-
te en rayos-X), y rayos césmicos que son observados y medidos con telescopios
espaciales y terrestres. Actualmente se conocen mas de 200 SNR (Ballet, 2003).
Varios de los remanentes de supernovas mas luminosos se pueden relacionar con
SN observadas histéricamente. Ijemplo de éstos son Kepler (SN 1604) o Tycho
(SN 1572; Figura 1.4). Desde 1604 no se han producido SN observables a sim-
ple vista. En esta seccion se detallaran las observaciones, asi como la evolucion
dindmica de los remanentes (Ballet, 2003).

1.2.1. Caracteristicas observacionales y fisicas de los SNR

Los remanentes de supernova presentan emisiéon en radio, en infrarrojo, en
6ptico y en rayos-X (figura 1.4), donde cada parte del espectro corresponde a
un mecanismo de emisién diferente. Los rayos-X son producidos por la emision
de Bremmstrahlung y de lineas. La emision de Bremmstrahlung o “libre-libre”
corresponde a la interaccién electromagnética entre un electrén y un ién, en la
cual el electrén es desviado de su trayectoria original produciendo fotones. Los
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fotones emitidos corresponden a un espectro continuo, el espectro de Bremms-
trahlung, el cual esta dado por:

dtdVdy ~ 3cPm \ 3km

donde W es la energia, t el tlempo, V el volumen de la fuente, T' la temperatura,
Z el nimero atomico, n, la densidad electronica, n; la densidad idnica, v la fre-
cuencia y gg un factor de correccién cuantico. La emisién de lineas se describe
en la seccion 1.2.3, sin embargo, ésta es muy importante ya que permite conocer
la. poblacién quimica del remanente asi como su grado de ionizacién.

dW  Preb [ oop M2
e ( W) T‘lfQZQnenie_h”/kTgB, (1.8)

Los SNR se expanden desde su origen en la supernova hasta escalas de par-
secs, Durante esta expansion que llega a durar miles de anos la temperatura y
la, densidad cambian drésticamente. La temperatura disminuye de 107-10% K a
10%-10% K v la densidad varia 18 érdenes de magnitud hasta llegar a 20-50 cm—3.
Durante esta expansion los remanentes presentan protuberancias debido a ines-
tabilidades, las cuales favorecen la mezcla del material con el medio circundante.

Midiendo distintas propiedades de los remanentes se puede encontrar el po-
sible escenario que dio origen a la explosion; es decir, el analisis de las curvas de
luz no es el Gnico método para clasificar a los remanentes (Lopez et al., 2009).

1.2.2. Dinamica

Los SNR son plasmas de baja densidad cuyo radio de Larmor es mucho
menor al tamano del remanente. Esto permite suponer que la distribucidn de
velocidad es isotrdpica a lo largo de todoe el remanente. Esta condicidén permite
utilizar lag ecuaciones de la hidrodinamica:

7

at
a 1
a » L,
p((%e—o—t,MVe) + oV -4 =0,

donde € = p/(y — 1) es la energia interna, p la densidad, ¥ la velocidad, p la
presién v v el indice adiabatico.

El frente de choque de los SNR jévenes (< 1,000 ahos) se propaga a velo-
cidades de ~ 10* km 1. El frente de choque se observa como una abrupta
discontinuidad en la emision {(figura 1.4). Al utilizar las ecuaciones de la hidro-
dindmica (ecuaciones 1.9) situandonos en un marco de referencia que se mueve
con el choque, se cbtienen relaciones entre las condiciones fisicas en la region
pre-choque (p1,71, 1) v las relaciones fisicas post-choque(p, T, p):
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[ov® +9] =0, (1.10)

donde [z] =2 — 1.

Considerando que el choque es fuerte (esto es que la velocidad del choque
es mucho mayor a la velocidad del sonido en el medio en el cual se propaga),
que la densidad inicial es la del ISM v tomando como sistema de referencia el
del choque, se tiene: p; = 0, v1 = —v; ¥y p1 = prsp. Con estas condiciones se
obtienen las relaciones de Rankine-Hugoniot:

_x—1
V= 7+1vs .
y+1
g = PISM ,
¥y—1
2
7+1
20y —1
szi(fy g;.w?,
(v+1)

donde v, es la velocidad del frente de choque y g la masa. Los choques de los
SNR pueden calentar las zonas post-choque a temperaturas de T = 106 K.

PISM'Ug ) (1.11)

p:

Inestabilidades

Una de las inestabilidades mas importantes en los SNR es la de Rayleigh-
Taylor. Esta inestabilidad se presenta en la interface de dos fluidos de diferentes
densidades, cuando el de mayor densidad es acelerado hacia al otro. En el régi-
men no lineal de ésta inestabilidad hay una gran produccién de protuberancias.

En el caso de las SN este fendmeno se presenta cuando el gas de la SN se va
frenando por su interaccion con el ISM, favoreciendo la mezcla del remanente
con el ISM. Uno de los gjemplos mas vistosos donde se presenta esta inestabili-
dad es la nebulosa del cangrejo.

Fase de expansién libre

Es la primera etapa en la evolucién del remanente (102-10% afios). Durante
la explosion de SN la masa liberada My ~ 5-10 My es expulsada supersdnica-
mente, y se expande balisticamente en el medio circundante. Esta, fase termina
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cuando la masa barrida del ISM es comparable a la. masa del material eyectado
8

en la 8N, es decir: Mgy = %PIS‘M ~ Mej. La densidad en esta etapa escala

como:

i

—n
poj o £78 (g) , (1.12)

donde p oc 77" es la estratificacién del material eyectado (Chevalier & Imamura,
1983). Esta solucion es una solucidn auto-similar, es decir la dependencia tem-
poral Unicamente depende de un factor de escala, de modo tal que la variable

1/3
: . M.
mantiene su forma durante su evolucién temporal. Cuando B > (—pl , la

onda de choque empleza a frenar, acelerando y calentando el material del ISM,
v generando un choque reverso que se propaga hacia el interior calentando el

SNR (Ballet, 2003).

Fase de Sedov-Taylor

Esta etapa fue estudiada por Taylor (1950) e independientemente por Sedov
(1959) quien encontrd la solucién exacta del problema de desaceleracion de una
explosion esférica con conservacion de energia.

En esta etapa el choque reverso ha alcanzado el centro del remanente y la
presién del remanente es muche mayor a la del ISM. La solucién auto-similar
para esta etapa, en el caso de un ISM uniforme, es la siguiente:

1/5
Te = C (£> t2/5 )
Po

2 (BN _as
v3—5C<po>t , (1.13)

donde v; es la velocidad de propagacion del choque, r; su radio, F la energia, g,
la. densidad del ISM, ¢ el tiempo ¥ { es una constante numérica de orden uno. Si
ademds se congideran las ecuaciones de la hidrodinamica en coordenadas esféri-
cas se puede encontrar una solucién analitica para la densidad y presién (Ballet,

2003; Sedov, 1959).

La aproximacion de conservacion de energia supone que la expansion es
adiabatica, es decir que se desprecia la energia perdida por emisién de radiacion.
Cuando los procesos radiativos se vuelven Importantes esta aproximacion es
insostenible, pasando a la siguiente etapa (B ~ 30 pc con E ~ 105! erg).

Fases tardias de evolucidn de los SNR

Barrido por presidn: En esta etapa se asume la conservacion del momen-
to. El frente de choque se desplaza a ~10% km s~ 1; sin embarge, debido a que
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Mism > Mg el frente se ird frenando (Ballet, 2003).

Desvanecimiento: Es la ultima etapa de la evolucién en la que el remanente
se mezcla con el medio interestelar. Al final esta etapa el SNR abarca distancias
de R ~ 60 pc si F ~ 10°" erg. A través de las condiciones iniciales de la SN
se pueden obtener el tiempo v el radio para esta etapa de la evolucion con las
siguientes condiciones (Chisari, 2009):

—7/5
teade ~ 1.88 x 108 F27/85,, -81/85 (101:)?) afios |

20 [27/85 21785 Vs —2/5
Riage ~ 2,08 x 1020 B2/, (m) cm . (1.14)

donde t¢,q4. es el tiempo y Egqqe el radio en esta etapa.

1.2.3. Emision de rayos-X

Loz mecanismos de emision de radiacién mas importantes en los SNR, son: la
emision de lineas v Bremmstrahlung. En este trabajo Unicamente se considera
la emision de lineas para el calculo del espectro, por lo que no se desarrollara la
teoria de la emision de Bremmsirahlung. Esto es devido a que en este trabajo
se quiere Unicamente comparar la distribucién de los elementos que se infiere de

la emisidn de lineas (Rybicki & Lightman, 1986).

Emision de lineas

La emisién de lineas corresponde a los fotones emitidos por las transiciones
de los electrones dentro del nicleo. Este fendmeno, descrito por Einstein, con-
sidera, la existencia de tres procesos capaces de generar las transiciones: 1.- La
emision espontanea de electrones: el electron pasa del nivel de energia n + 1
al nivel n. A la probabilidad de esta transicién se le denota como A, 1, v se
le llama el coeficiente A de Einstein. 2.- La absorcion: un fotén con la energia
necesaria ks es atrapado por un electron haciendo que pase del nivel energético
n al n 4 1. Iista probabilidad de transicién esta denctada como B, ,.4. 3.- La
emisién estimulada: los fotones pueden forzar un decaimiento de los electrones
de modo que éstos pasen del nivel con energia n+ 1 al n. Esta probabilidad de
transicién se denota con el coeficiente B, 11 . de Einstein (Rybicki & Lightman,

1986).
Las transiciones entre estados descritos por los coeficientes A y B de Eins-

tein estan relacionadas con la ley de Planck, de tal modo que los coeficientes
satisfacen condiciones particulares que en el caso de dos niveles energéticos son:

91812 = g2Ba1 (1.15)
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Bz, (1.16)

donde g; corresponde a los pesos estadisticos para cada uno de los estados.
Finalmente, estos coeficientes se pueden asociar a los coeficientes de absorcion
y emision {j,,a,) dados por:

. hi,
= dx ngAgy (1.17)
hi,
&, — 47T (nlBlg +n2821) 5 (118)

Con estas condiciones y la ecuacion de transporte de radiacién se obtiene la

intensidad de la emision (Rybicki & Lightman, 1986).

1.2.4. Equilibrio de ionizacién colisional

Debido a la temperatura de los SNR (108-107 K}, los fotones emitidos es-
taran en el espectro de los rayos-X. Como los procesos de emision dependen de
los electrones e lones, es muy Importante conocer tanto el grado de lonizacion
del plasma como su temperatura para asi calcular la emisién(Raga, 2010).

Durante la explosidon las particulas cargadas (iones y electrones) son ca-
lentadas en el choque obteniendo diferentes temperaturas. De este modo, el
plasma se caracteriza por dos temperaturas, la ionica (1.) v la electronica (1.).
El tiempo que se requiere para que exista un equilibro entre las temperaturas

(T, =T, =T) esta dado por:

Toi ~ TT00 R T2 afios (1.19)

donde nz es la densidad de iones. Por lo tanto se deduce que los SNR, jovenes
no se encuentran en equilibro térmico, es decir que se puede suponer que la
temperatura de los electrones es una fraccion de la temperatura de los lones.

Cuando un plasma se encuenira en equilibrio de ionizacion colisional (CIE
collisonal tonization equilibrium), el plasma no presenta campos externcs y es
opticamente delgado. La emisiéon espontanea de cada atomo ésta esta dada
por(Raga, 2010):

N

L=>"n > Aymhiim, (1.20)
=1 med

done A; , es el coeficiente de Einstein, n; la poblacién para cada uno de los

estados de ionizacién (figura 1.5 muestra un ejemplo de las fracciones de io-

nizacién del Fe) y hvy,, la energia asociada a la transicién. Debido a que las
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Figura 1.5: Abundancias de los distintos estados ionizados de Fe como fun-
cién de la temperatura. En el SNR. W49B el estado de ionizacién del hierro
que presenta emision de lineas es el XxXv, debido a la temperatura es T ~
107 —10% K (http://ned.ipac.caltech.edu/level5/Sept08 /Kaastra/Kaastrad. html
[13/02/14]).

escalas de tiempo dindmicas son mucho mayores que los tiempos de excita-
cién /relajamiento de los iones, para calcular la abundancia de los estados de
ionizacién, se puede considerar la condicién de equilibrio estadistico:

anAm,l + e anQm,l(T) = ZAlam+ne qu,m(T) > (121)

m>>1 m£l m<l m#l

donde ¢ (1) son los coeficientes de excitacién (m < 1) o de desexeitacién
colisionales (m > 1). Estos coeficientes estan dados por:

8.629 x 106 0,,,,(T)
dm, T) =
l( ) T]_/Q gm

@im(T) = %e—mw/”qm(ﬂ I>m, (1.23)

donde ¢, es el peso estadistico para cada nivel y la funcién €2 mide la fuerza de
las colisiones (Raga, 2010).

m >, (1.22)

Considerando un atomo de dos niveles energéticos o que la poblacion esté prin-
cipalmente distribuida en dos niveles, las ecuaciones anteriores se pueden rees-
cribir como:

nMneqiz = na(neqiz + Arz2) . (1.24)
Tomando en cuenta la ecuacion 1.22 se obtiene que la poblacion del segundo
nivel esté dada por:
N,z

= 1.25
ne (91/92)6E21/kT+1+n5/ne ’ ( )




1.2. REMANENTES DE SUPERNOVA 15

donde n. = Az1/ge1 es la llamada densidad critica. En el régimen de baja
densidad (r. 3 n.) se puede reescribir la ecuacién 1.25 como:

Tig,zTed12
PloeTedls 1.26
;o (1.26)

v su luminosidad usando la ecuacién 1.20 como (Raga, 2010):

Tig —

Liy = ng neqiohis (1.27)
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Capitulo 2

El remanente de supernova
W49B

El remanente de supernova W49B (SNR 43.3-0.2) fue observado por prime-
ra vez en 1984 por el observatorio Einstein (Pye et al.,, 1984). A partir de ese
momento ha gide observade por ASCA (Fujimoto et al., 2010), Chandra (Lopez
et al.,, 2009, 2011), EXOSAT (Smith et al., 1985), Suzaku (Ozawa et al., 2009)
y por XMM-Newton (Miceli et al., 2008) en rayos-X, en infrarrojo por WIRC
(Keohane et al., 2007) e IRAC (Reach et al., 2006), en radio por el VLA (Pye
et al., 1984) vy NRAO (Moffett & Reynolds, 1994).

Todas estas observaciones han contribuido a mejorar nuestro entendimiento
de las caracteristicas fisicas v de la evolucion dindmica del remanente. En la si-
gulente secclon se presentan las observaciones y los resultados teoricos referentes
al remanente W49B.

2.1. Observaciones

2.1.1. Espectro

La primera deteccidén de W49B (figura 2.1) fue en rayos-X suaves (0.1-4 keV),
utilizando los detectores IPC (fmage Proportional Counter) y HRI (High Reso-
lution Imager) que operan dentro del observatorio Einstein. Con el MPC (Mo-
nitor Proportional Counter), también parte del telescopio espacial Einstein, se
midid el flujo y el espectro en rayos-X duros (1-20 keV), por un total de 26.6 ks
de tiempo de observacion (Pye et al., 1984).

En esta primera observacion no se logré diferenciar entre emision térmica
y de sincrotrén. Con ohservaciones posteriores de EXOSAT (Furopean X-Roy
Observatory Satellite) se detect la linea de 6.7 keV del hierro, implicando un
origen térmico para los rayos-X (Smith et al., 1985). Posteriormente, usando las

17
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Figura 2.1: Imagen completa en la banda de rayos-X (0.5-8.0 keV) con exposicién
corregida del SNR, W49B en chservaciones de 220 ks de Chandra ACIS. No se
han eliminado fuentes puntuales para demostrar la falta obvia de una pilsar o
NS. La barra de escala es de 1’ de longitud (Lopez et al., 2013a).

céamaras CCD del telescopio ASCA (Japanese X-Ray Telescope), Fujimoto et al.
(2010) resuelven claramente las lineas de emision y obtienen que el espectro es
consistente con emisién térmica y que la region central del remanente presenta
altas abundancias de: Si, S, Ar, Ca y Fe. Ademsds, observan una estratificacion
del Fe respecto al Siy al S. También estiman que pudiese existir emision de Cr
y Mn en el espectro, detectable con un mayor tiempo de observacién.

Posteriormente Lopez et al. (2009) miden el espectro de todo el remanen-
te. Detectando las lineas de: Sixrin (1.74-1.93 keV), Sixiv (1.94-2.05 keV), Sxv
(2.25-2.50 keV), Sxvi (2.52-2.71 keV), Arxvil (2.98-3.21 keV), Caxix (3.75-
4.0 keV), y Fexxv (6.4-6.9 keV; figura 2.2}, encuentran que la distribucién es-
pacial de los elementos es heterogénea. Posteriormente, con observaciones de
220 ks en 2011 de Chandra, Lopez et al. (2013a) observan la emisién de lineas
del Mn y Cr, ademsds de las anteriormente localizadas. Esta nueva observacion
cuenta con 10° mediciones en el rango de 0.5-8 keV y permitié detectar un de-
crecimiento en la intensidad de las lineas respecto a las observaciones del 2000,
Esta condicién puede ser explicada por la rapida expansion del remanente o por
cambios en el nivel de ionizacién del plasma.
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Figura 2.2: Espectro integrado en rayos-X de los 220 ks de observacidn tomada en
2011 por Chandra (rojo), y el espectro integrado de datos de Chandra tomadas en
2000 (negro). Los espectros tienen numerosas lineas de emisién prominentes de
iones de dtomos tipo He ¥ H asi como una fuerte radiacién de Bremmstrahlung.
Existe una atenuacion a los rayos-X blandos debajo de la linea del Si debido a
la densidad de columna (~ 7 x 10?2 em—2) que tiene W49B. En el intervalo de
11 afios entre las observaciones, la linea de Sixi redujo su flujo en un 18%, v
el resto de lineas de emisidn tienen < 5% menos flujos en 2011 en comparacién
con sus valores de 2000 (Lopez et al., 2013a).

2.1.2. Caracteristicas Fisicas y Morfologia

La estimacién de la distancia al remanente es incierta. Con mediciones de la
absorcidn de H1 Moffett & Reynolds (1994) estiman que el remanente se encuen-
tra a 8 + 2 kpe, pero Kechane et al. (2007) estiman que W49B estd a 11 kpc
debido a la absorcion de HI de la region W49A, que se encuentra a la misma.
distancia que W49B. El remanente se localiza en el plano galdctico por lo que,
debido a la distancia a la que se encuentra, no se cbserva en éptico (Moffett &
Reynolds, 1994).

Observaciones de Kawasaki et al. (2005) indican que existe una densidad
minima en el remanente de 2 cm~? v catalogan a W49B como un remanente
con morfologia mixta, es decir, con emision térmica en rayos-X y un caparazon
de ~ 4’ de didmetro con emision no térmica en radio (figura 2.3). Keohane et
al. (2007), con observaciones de WIRC (Wide Field Infraved Camera), muestran
nuevamente el caparazdén con forma de barril alrededor del SNR,, ¥ hallan que
W49B se encuentra inclinado 70° respecto al plano del cielo.

La emisién en infrarrojo de los SNR. se debe a emision de sincrotrén, a polvo
chocado, a lineas atdmicas de estructura fina o a lineas moleculares. Con obset-
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vaciones realizadas con IRAC (Infrared Array Camera) del telescopio espacial
Spitzer, Reach et al. (2006) encuentran que W49B presenta emision en infrarro-
jo por gas molecular chocado y por emisién idnica. El gas molecular chocado
se localiza en la parte surceste y noreste, donde se detecta emisién de Hs. La

emisién idnica esta localizada alrededor del SNR con forma de barril v es debida
a emisidn de Fell a 1.64 pm (Reach et al., 2006; Keohane et al., 2007; Abdo et
al., 2010).

Al ohservar en la direccidén del SNR W49B con LAT (Large Area Telescope),
que se encuentra en el telescoplo espacial de rayos gamma - Fermi, Abdo et
al. (2010) descubren una fuente de rayos gamma en la direccidn del SNR. La
emisién en el caparazén de SNR es explicada por medic de decaimientos de #°
(piones neutros). Este mesdn es producido durante colisiones protén-protén que
son facilitadas por un ISM denso o bien por Bremmsstrahlung electronico, am-
bas condiciones observadag en el SNR. (Abdo et al., 2010). Esta fuente presenta

una luminosidad en rayos gamma estimada en 1.5x10% (D/8 kpc)? erg 871

Moffett & BReynolds (1994) realizan ohservaciones del remanente con VLA
(Very Large Array) de NRAQ (National Radio Astronomy Observatory) en 6,
20 v 90 cm. Encuentran mapas de intensidad de polarizacion sélo para € cm. Se
encontro que W49B es uno de los 10 objetos mas brillantes en radio de todas la
fuentes galdcticas (a un 1 GHz).

2.1.3. Modelo del Plasma

Como se explicd en la seccidn 1.2.3, la emisién del remanente permite de-
terminar su temperatura y su grado de lonizacion. La primera estimacion de la
temperatura en el remanente es de Smith et al. (1985) quienes, al utilizar mo-
delos de plasmas dpticamente delgados, obtienen una la temperatura de 2 keV.

Se ha observado que la mayoria de los SNR, ze encuentra en estado de sobre-
lonizacion. Fs decir, los lones tienen menos electrones ligados de los que tendrian
sl éstos estuvieran en equilibrio térmico. En general, los mecanismos posibles de
enfriamiento para que los SNR se encuentren en un estado de sobreionizacion
son: conduccidn térmica o expansién adiabatica, donde la SN se expande en un
medio circundante denso, como es el caso de W49B (Lopez et al., 2013b).

Con distintas observaciones diferentes autores han estimado varios grados de
ionizacion para el remanente de supernova. Kawasaki et al. {2005) analizan las
condiciones de ionizacién y encuentran que W49B esta en un estado de sobreio-
nizacion. Kawasaki et al. (2005) proponen que el plasma tiene dos componentes:
una, a 1.7 keV en el interior y otra, a 0.24 keV en el exterior.

Con las observaciones de 2004 del observatorio XMM-Newton en la banda de
1-9 keV, Miceli et al. (2006) estiman que la emisién térmica de Bremmsstrah-
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lung tiene una temperatura de kT = 1.69 keV y una densidad de columna Ny;
de 4.2-4.9 % 10?2 cm ~2. Miceli et al. {2006) no encuentran que el SNR W49B

se encuentre en un estado de scbre ionizacion.

Ozawa et al. (2009) estiman una temperatura electrénica 7, =1.5 keV v una
temperatura idnica T, = 2.7 keV, implicando que el remanente esta en un estado
sobreionizado. El analisis de Fujimoto et al. (2010) apoya la idea de que W49B
se encuentra cerca de CIE al observar la estratificacion del Fe respecto al Si y al
S. Posteriormente, Lopez et al. (2009) estiman que la densidad iénica de W49B
es de 1,000-8,000 em~3 por lo que encuentran que W49B estd cerca del CIE.

Para entender mejor el estado de ionizacion de W49B, Lopez et al. (2013a)
analizan al SNR por regiones encontraron que Nz ~ (4-12)x 10?2 em =2 y kT,
~ 0.7-2.5 keV. Al comparar la temperatura electronica con la del Bremsstrah-
lung concluyen que el remanente esta sobreionizado. Posterlormente, con las
mismas observaciones, Lopez et al. (2013h) utilizan el modelo de dos plasmas v
encuentran que la temperatura para el plasma frio que tiene metalicidad solar
es kT = 0.14-0.29 keV v para el plasma. caliente kT =1.13-1.85 keV. Utilizando
el cociente de las lineas de 8 v Ar encuentran que kT, =1.3-2.1 keV, de éste
modo Lopez et al. (2013b) concluyen nuevamente que el remanente se encuentra
sobrelonizado, principalmente, en la zona oeste con un gradiente de polarizacion
este-oeste. El gradiente es producto de la nube molecular que el limita el enfria-
miento debido a la expansion adiabatica. En conclusion Kawasaki et al. (2005);
Ozawsa et al. (2009); Lopez et al. (2013a,h) estiman que W49B se encuentra en
un estado de sobreionizacién y Miceli et al. (2006); Fujimote et al. (2010); Lopez
et al. (2009) que esta en CIE.

2.1.4. Origen

Una estimacién precisa de la edad de los SNR es muy complicada debido
a que depende de distintos parametros, tal es el caso de W49B. La primera
estimacion de la edad del remanente es de 1,000 afos (Pye et al., 1984). Con
observaciones hechas con EXOSAT Smith et al. (1985) estiman su edad en 5,000
6,000 ahos, con una energia inicial de 1.2 x 10°! erg. Posteriormente, Lopez et
al. {2009) estiman nuevamente la edad en 1,000 ahos.

La cbservacién de la estructura de barril es sugestiva de una explosidn de una
estrella con vientos masivos (Keohane et al., 2007), lo que podria dar lugar a un
objeto compacto (NS o BH). Por otro lado, no se ha logrado identificar ninguna
fuente puntual en el centro del remanente (Pye et al., 1984; Lopez et al., 2013a).
Las observaciones de Lopez et al. (2013a) restringen la luminosidad del objeto
compacto a L, < 3.7 x 1031 erg s ~! en la banda de 0.1-10 keV, por lo que la
NS del remanente seria. menos brillante que las NS conocidas hasta la fecha y su
enfriamiento 2-4 ordenes de magnitud menor respecto a las predicciones de los
modelos. Por lo tanto, Lopez et al. (2013a) descartan la hipdtesis de que W49B
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Figura 2.3: Imagen del SNR W49B compuesta de emision en rayos-X de Chandra
(2000; azul), infrarrojo a 2,21 pm mostrando nubes de hidrégeno molecular
(rojo) y a 1.64 um [Fer1] (verde)(Keohane et al., 2007).

presente una NS en su interior. Mas atin, Gorham et al. (1996) no encontraron
evidencias de pulsaciones en W49B mayores a 0.5 ms que indicarian la presencia
de un pulsar. Lopez et al. (2013a) concluyen que si W49B es el remanente de
una. explosién bipolar es mas probable que se haya. creado un BH o un magnetar.

Keohane et al. (2007) consideran que la estrella exploté dentro de una cora-
za esférica de b pc de radio al interior de una nube molecular densa. Es decir,
la progenitora debia de ser supermasiva para poder modificar su medio circun-
dante. Por ello, la estrella progenitora pudo haber sido una SN CC. Fujimoto
et al. (2010) estiman que, no obstante que es mds probalbe que W49B sea el
resultado de una SN-Ia, también una SN-II reproduce las abundancias. Lopez et
al. (2013a) encuentra que si W49B proviene de una supernova bipolar, durante
la explosiéon debié generarse una cantidad considerable de elementos de masa
intermedia como son el O y Mg, atn no observados.

2.2. FEvidencias de un origen bipolar para W49B

La morfologia del SNR. W49B no se ha podido explicar por explosiones esféri-
cas de CC en un medio homogénero ni se ha logrado identificar el tipo de super-
nova. Por ello, se consideran dos escenarios capaces de reproducir la morfologia
del remanente (figura 2.4;Kechane et al. 2007; Miceli et al. 2006). El primer
escenario consiste en una explosion esférica en un medio heterogénero formado
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Figura 2.4: Bosquejo de los dos escenarios para el origen de W4UE, el de una
explosion bipolar (panel superior) y el de una explosién esférica con un ISM
heterogéneo formado por un toro (panel inferior; Miceli et al. 2008).

por nubes; el segundo en una explosién jet-driven. Para poder discernir entre
ambos escenariog es necesario hacer un analisis cuantitativo de la morfologia v
de la masa del progenitor. En esta seccién =e detallan los estudios realizados
v las conclusiones a las que llegan distintos antores respecto al origen de la
explositn.

2.2.1. Criterio de Morfologia

Con la finalidad de hacer un andlisis cuantitativo de la morfologia Lopez et
al, (2000) usan la observacién de 55 ks de W49B y analizan las imigenss de
los 5 elementos mas fuertes del espectro del W49B (8§, S, Ar, Ca v Fe). Cada
una de estas imégenes presenta de 7,500 a 25,000 medicicnes. Encuentran que
la. distribucién espacial del FeXXV es estadisticamente diferente a la de los otros
elementos, va que todos los iones estan homogéneamente distribuidos a lo largo
del remanente, a excepcitn de FeXXV que es ausente en las regiones externas
(figura 2.5; Lopez et al. 2009). El FexxV tiene de 40 a 50% més intensidad que
los otros lones.

La morfologia del hierro puede explicarse como consecuencia de que la tem-
peratura no gea suficientemente alta para ionizar el hierro en grandes Areas del
remanente o por que el hierro fue eyectado anizotrépicamente durante la ex-
plosidn de supernova. Ajustando el espectro con un modelo de emisidon térmica
Lopez et al. (2009) encuentran que la temperatura es suficiente para calentar
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Figura 2.5: Imagenes con exposicion corregida y con continuc substraido de
lineas en rayos-X de SiXill y Fexxv. Las imagenes han sido suavizadas con un
kernel gaussiano de ¢ = 5 pixeles. La barra de escala es de 17 de largo; el norte
esta hacia arriba y el este hacia a la izquierda. La emisién de FeXxv es déhil
en el oeste de W49B, mientras que los otros iones estan distribuidos de manera
mas homogénea (Lopez et al., 2009).

e ionizar al hierro en todo el remanente. Por ello, Lopez et al. (2009, 2013a)
concluyen que W49B proviene de una explosion jet-driven.

2.2.2. Criterio de Abundancia

Las supernovas CC ademas de generar una morfologia diferente respecto a
las jet-driven tienen eyectas con composiciones quimicas diferentes. Las explo-
siones de supernova tipicas por CC expulsan 0.07-0.15 Mg, de ®°Ni, mientras
que explosiones bipolares generan mucho mas niquel (0.2-0.7 Mg,; Mazzali et
al. 2003, 2006; Woosley, Eastman & Schmidt 1999; Kaneko et al. 2007; Lopez
et al. 2009). De este modo los cocientes de abundancias se pueden utilizar para
determinar si W49B es un remanente de una explosion esférica o hipolar.

Miceli et al. (2006) tembién analizan las abundancias considerando tnica-
mente las regiones centrales de remanente. Estiman que el Ar, Ca y Fe son méas
abundantes en la regién central del remanente (zona elongada) y que existe un
gradiente de densidad, siendo mas abundantes estos elementos en la parte este
que en la oeste (figura 2.1). Miceli et al. (2006) encuentran una abundancia de
Fe similar a la obtenida con modelos de explosiones de supernova poco energéti-
cas (> 10°! erg), concluyendo que el SNR proviene de una explosién bipolar.

Con la finalidad de discernir entre los dos escenarios posibles, Miceli et
al. (2008) hacen una estimacién de la masa de la estrella progenitora. Con el
propésito de determinar la masa Miceli et al. (2008) calculan el volumen y la
denisidad de la eyecta. Esta tltima la estiman usando la emisién del remanente
y una masa atdmica media g = 1.26. Para el escenario de una explosion bi-
polar Miceli et al. (2008) asumen que la masa del remanente esta repartida en
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un cilindre de radio 0.55’ v con altura de 3.6", con lo que ocupa un volumen de
1.27 1057 ¢m® 2 una distancia de 8 kpe. Con esto obtienen que la masa ejectada
es de ~6 M. En el caso de una explosion esférica que interacciona con un toro
formado por una nube densa, el remanente presenta también simetria cilindrica
pero con un radio de 1.8 y una altura de 1.1°, con un volumen de 4.1 1057 ¢m?
a 8 kpe con lo que Miceli et al. (2008) obtienen una masa de ~10 Mg. Esta
maga es unicamente aquella que interacciona con la nube torcidal. Es decir, la
masa total es mayor a la encontrada en esta estimacién. Considerando el resto
de la masa que no interaccions con el toro Miceli et al. (2008) estiman una
masa total de 25M g, que correponderia a una estrella de secuencia principal de
~100 Mg. Como estrellag de esta masa son muy poco probables, Miceli et al.
(2008) concluyen que W49B fue originada por una explosién asimétrica.

Suponiendo que la eyecta ha sido atravesada por un choque reverso y que la
temperatura. de la regién post-choque es del orden de la temperatura electroni-
ca, Miceli et al. {2008) encuentran la velocidad del remanente, estimando que
la, energia total de la supernova es < 10%! erg con lo que concluyen que W49B
no ha sido originando por una hipernova.

Lopez et al. (2009) determinan las masas de los distintos elementos en el re-
manente. Las masas son calculadas mediante un ajuste a la emisién de rayos-X
que toma en cuenta la fraccion de lones, la energia inicial de la explosion y la
temperatura. Obtienen que la masa del hierro es 0.12-1.29 My,. Al ser la masa
de hierro mucho mayor a una producida en una explosion termonuclear eliminan
el escenaric de una explosion la para la estrella progenitora de W49B.

La ausencia de emision de hidrégeno y de helio en el remanente implica que
la supernova progenitora de W49B es una de tipo le. Lopez et al. (2009) com-
paran las cocientes de las abundancias encontradas con las predichas por seis
modelos de SN tipo lc, cuatro correspondientes a explosiones esféricas (Nomoto
et al., 2006) y dos a explosiones bipolares (modelos 25A, 25B; Maeda & Nomoto
2003) donde la diferencia radica Gnicamente en los angulos de apertura del jet:
15° para el modelo 25A y 45° para el modelo 25B. El angulo de apertura mo-
difica la energia liberada por unidad de angulo sdlido afectando la luminosidad
¥ la nucleosintesiz. Lopez et al. (2009) encuentran que los modelos asimétricos
se ajustan mejor a los coclentes de las abundancias. A pesar de las diferencias
entre de los modelos (25A v 25B), las mediciones de las poblaciones no permiten
discriminar entre estas dos alternativas. Lopez et al. (2009) concluyen que las
observaciones son consistentes con un origen bipolar de una estrella de 25 Mg,

Lopez et al. (2013a) retoman los modelos propuestos por Lopez et al. {2009)
para el tipo de explosion pero con las nuevas observaciones de Chandra. Encuen-
tran que las cocientes de Si/Fe para los modelos de las explosiones bipoclares
estan en un rango de 5¢ respecto a las observaciones, v para los modelos de
explosiones esféricas es mayor de 17¢; para S/Fe estan dentro de 4.5¢0 y 10z
respectivamente; finalmente, para Ar/Fe log modelos bipolares estdn dentro de



26 CAPITULO 2. EL REMANENTE DE SUPERNOVA W49B

1.5¢ y los modelos esféricos en un rango mayor a 5o. Lopez et al. (2013a) confir-
man que las explosiones son consistentes con un origen bipolar pero nuevamente
lag observaciones no permiten discernir entre ambos modelos (25A, 25B).

2.3. Modelo de explosion esférica

El modele de Zhou et al. (2011) describe la evolucién de una explosién de
supernova, esférica expandiendose en un medioc heterogéneo, en particular inter-
actuando con nubes densas (un toro y una nube molecular). Zhou et al. (2011)
consideran un remanente esférico de 0.5 pc de radio, con una masa eyectada de
6 Mg ¥ la energia de la explosién de 10%' erg. Ubican al toro a 2 pe de distancia
del eje de simetria (figura 2.6), con una densidad de 1,600 cm™3, mientras que
la nube molecular tiene una densidad 2,000 cm 3. El resto del ISM tiene una
temperatura de 10* K v una densidad de 0.1 em™?2 y estd en equilibrio de presién
con las nubes.

La. evolucién del remanente es modelada numéricamente con el codigo FLASH.
En las simulaciones Zhou et al. (2011) toman en cuenta los efectos de conduccion
térmica y de pérdidas radiativas por plasmas épticamente delgados en CIE. A
pesar de que en su analisis Zhou et al. (2011) congideran las pérdidas radiativas,
su implementacion de las perdidas radiativas es incorrecta al suponer CIE. Las
gimulaciones son en dos dimensiones en coordenadas cilindricas (r, z). El domi-
nio computacional es de 10 x 13 pc. Al final de la simulacion tienen una maxima
resolucion de 0.0003 pc y 5 niveles de refinamiento. Utilizan una ecuacion de
estado de gas ideal con v=5/3.

El remanente choca con el toro en 250 ahos ¥ con la nube molecular en 790
anos. Entre los 1,400 y 1,700 ahos el plasma caliente alrededor del anillo se
enfria rapidamente. Después de 1,700 anos el material eyectado calentado por
el choque reverso se enfria rapidamente debido a expansion adiabatica. Después
de 2,300 anos, el remanente se enfria en la parte oeste vy en la parte este choca
con la nube molecular.

Zhou et al. (2011) calculan la luminosidad de Fexxv. Trazando la posicién
del material eyectado con un escalar pasivo, obtienen la distribucion final del ma-
terlal eyectado. Suponiende que el Fe es una fraccidén constante de la densidad,
calculan la emisién de Bremmstrahlung. Su modelo predice que la sobreioni-
zacion se origina en el remanente debido a un rapide enfriamiento del plasma
callente debido al choque reverso.

A pesar de que el modelo es exitoso en reproducir la morfologia de W49B,
no puede reproducir la distinta distribucion de los elementos. Asimismo, la pre-
sencia de una nube toroidal alrededor de la superncva es una hipdtesis ad hoc.
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Figura 2.6: Izquierda: configuracioén inicial de la simulacién, mostrando el mapa
de la densidad. Derecha: Mapa del cociente de la emisiéon de FeXXvI respecto a
la emisién de Bremsstrahlung, al tiempo 2,313 afios (Zhou et al., 2011).

2.4. Objetivo de esta tesis

Por medio de simulaciones hidrodindmicas se pretende obtener la distribu-
cién espacial de Fe y Si y la emision de lineas de rayos-X de SiXI1v y Fexxv
de W49B, en el caso de una explosién bipolar. Se compararédn los resultados de
las simulaciones con las observaciones explorando la posibilidad de este tipo de
explosién como explicacién del SNR, W49B.
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Capitulo 3

Modelo numérico de W49B

3.1. Métodos numéricos

Las cantidades fisicas como son: masa, momento ¢ energia, varian espacial
y temporalmente. Es decir: u = u(7, ), donde u es el vector de las cantidades
fisicas conservadas. Su evolucion esta descrita por medio de ecuaciones con derl-
vadas parciales. Para poder encontrar las soluciones de u se necesitan entonces
condiciones Iniclales ¥ de frontera.

Las ecuaciones de continuidad (por ejemplo ecuaciones 1.9) se pueden escribir
como ecuaciones diferenciales parciales hiperbdlicas y genéricamente se pueden
escribir (en forma de ley de conservacion) como:

du
E+V~f:s, (3.1)

donde u es el vector de la densidad de las variables conservadas, f es el vector
de la denzidad del flujo (f = f(u)), v s es la denzidad del término fuente
(s = s(r, t,u)). Para el caso de las ecuaciones de la hidrodinamica u esta dado
por las siguientes cantidades fisicas:

w = (e,,0%) , (3:2)

donde e es la densidad de energla, p la densidad de masa v p¥f es el vector de la
densidad de momento.

En las simulaciones presentadas en esta tesis se usa el cédigo Mezcal. El codi-
go Mezeal (De Colle & Raga, 2006; De Colle et al., 2008, 2012a,b) resuelve las
ecuaciones de la hidrodinamica utilizando el método de volimenes finitos. En el
caso unidimensional, en éste método se divide el dominio espacial (L) en NV cel-
das de tamaho Az, definidas sobre el intervale (i —1/2)Az < x; < (1 +1/2)Ax,
coni =1,...,N. De manera analoga, el tiempo final de Integracion tg, es dividi-
do en intervalos de tiempo At. Las variables conservadas en la posicién espacial

29
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x; al tiempo " se pueden escribir discretizadas como: uff = u(z;, t*).

A continuacion se desarrollan brevemente las bases teoricas del metodo de
volimenes finitos para el caso unidimensional. Integrando la ecuacién 3.1 sobre
el volumen de la celda y despreciando el término fuente (s = 0), se tiene:

(+1/28 5, @+1/2)8 50
/ - / % 4s 0. (3.3)
( (

—dr =
i—1/2)as  Of i—1/2)Ae O

Definiendo U; como el vector de las variables promediadas espacialmente
sobre la celda ¢ al tiempo t™:

| pH/DAe
U; u(z,t™)dz | (3.4)

Az (i—1/DAz

y evaluando los flujos f en las interfases entre las celdas, U; satisface:

al; n fiyro— ficaye

=0. 3.5
at Ax (8:5)
Integrando sobre el tiempo la ecuacion 3.5 se obtiene:
AL Gl AT fivige — fisaye
i Perlid e L2, 2.6
/tn Bt ft Az ’ (9
donde F se define como:

Ji 1 At

Fi+1/2 = E . fi—‘,—l/? (I‘;.j, t)dt g (37)

Se obtiene que U;Hl depende Unicamente de los valores de UV v F' en las
posiciones T;, Ti41/2 ¥ Ti_1/2 ¥ en los tlempos t =n y n+ 1/2:

At
N

En esta notacién F y U representan los valores integrados sobre una cierta,
region del espacio o en el tiempo (de flujos y variables conservadas respectiva-
mente), mientras que f y u representan los valores definidos en la posicién z y
al tlempo £.

U (F“+1/2 _ Fn+1/2)

i41/2 i-1/2 (3.8)

La. solucién de U7 en cada una de las celdas, requiere conocer la configura-
cién inicial, t = %, u¥ v las condiciones de frontera ug, uf (o f§ y f1), donde
T = 1 es el origen del dominio computacional y z = x5, es la posicién final del
dominio. Las condiciones iniciales se ingresan al cddigo de hidrodinamica (HD)
Mezeal usando las variables primitivas, p,v v p. El cédigo encuentra la energia
a partir de la presién usando la ecuacién de estado, para entonces evolucionar
las ecuaciones de conservacion.



3.1. METODOS NUMERICOS 31

Figura 3.1: Ejemplo de la malla adaptiva en el cddigo Mezcal. Izquierda: el
perfil de densidad en una simulacion, donde se observan las inestabilidades de
Rayleigh-Taylor. Derecha: se ensefia como el refinamiento en el las celdas se
adapta en las zonas con gradientes en densidad.

En el caso de dos dimensiones el dominio estd dividido en celdas cuadradas
de drea AzAy. En este caso la solucién depende de los flujos a lo largo del eje
x (F) y del eje y (G), de modo similar a la ecuacién 3.8. Por lo que el valor de
U;:”;rl en la celda (i,7) dependeréd de los valores de U en la celda 4,5 y de los
valores de F'y G en las interfaces entre la celda i, j y sus cuatro celdas aledafas
al tiempo t = t™.

El tiempo de integracion esté restringido por:

Ax
At=Cmin | ——— | , 3.9

(vi + Csi> ( )
donde C' es el numero de Courant (el cual requiere ser menor a uno para que
el método numérico sea estable), ¢, la velocidad del sonido en el medio e i el
marcador de la posiciéon de la celda.

En el codigo Mezcal la malla del dominio puede construirse en coordenadas
cartesianas, cilindricas o esféricas. En la malla adaptiva (AMR, adaptive mesh
refinement; figura 3.1), las celdas se agrupan en bloques, donde cada bloque
consiste, en dos dimensiones, de la unién de cuatro celdas (2 x 2 celdas).

En cada paso de tiempo estos bloques son refinados/derefinados segin cri-
terios que pueden estar dados por el usuario respecto a posiciones, a tiempos,
a primera o segunda derivada de las variables o a criterios més complicados. El
c6digo no permite que cada celda tenga més de dos celdas aledafias, por cada
uno de sus lados. Cuando un bloque es refinado se crean nuevos bloques. Por
ejemplo, para el caso de dos dimensiones de cada bloque se crean 4 nuevos blo-
ques de cuatro celdas cada uno.



32 CAPITULO 3. MODELO NUMERICO DE W49B

=

Figura 3.2: Desde la esquina superior izquierda las distintas iteraciones de las
space filling curves de Hilbert.

Figura 3.3: La distribucion del dominio entre los distintos procesadores utilizan-
do la funcién de llenado de Hilbert.

Mezcal esté paralelizado utilizando la libreria MPI (Message Passing In-
terface). La distribucién de las celdas entre los procesadores es llevada a cabo
ordenando las celdas con funciones “space filling curves’, dividiendo el total de
las celdas entre los procesadores. En Mezcal las funciones de Morton y de Hilbert
(Figura 3.2 y 3.3) pueden utilizarse como “space filling curves’. La distribucién
de celdas entre los procesadores es ajustada cada ~ 10 pasos de integracion.
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