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Dr. José Alberto Flandes Mendoza

Instituto de Geof́ısica, UNAM

Ciudad Universitaria, CDMX, Mayo 2022



 

UNAM – Dirección General de Bibliotecas 

Tesis Digitales 

Restricciones de uso 
  

DERECHOS RESERVADOS © 

PROHIBIDA SU REPRODUCCIÓN TOTAL O PARCIAL 
  

Todo el material contenido en esta tesis esta protegido por la Ley Federal 
del Derecho de Autor (LFDA) de los Estados Unidos Mexicanos (México). 

El uso de imágenes, fragmentos de videos, y demás material que sea 
objeto de protección de los derechos de autor, será exclusivamente para 
fines educativos e informativos y deberá citar la fuente donde la obtuvo 
mencionando el autor o autores. Cualquier uso distinto como el lucro, 
reproducción, edición o modificación, será perseguido y sancionado por el 
respectivo titular de los Derechos de Autor. 

 

  

 



A mi padre y fan número uno. Te

extraño infinito y sé que algún d́ıa el
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Resumen

El polvo es una componente fundamental en el universo. Es de hecho, el compo-

nente sólido más primitivo y clave en la formación y evolución de estrellas, sistemas

estelares y cuerpos planetarios. Un aspecto relevante es que del polvo cósmico po-

demos obtener información indirecta y directa de objetos lejanos e inaccesibles y

su estudio es base de una rama relativamente nueva llamada Astronomı́a del polvo,

en contraste con la astronomı́a tradicional cuya base es el estudio de la radiación

electromagnética que los cuerpos celestes emiten o reflejan.

El polvo interestelar (ISD) es una de las componentes de polvo cósmico menos

estudiada y una de las más importantes en el medio interestelar (ISM). Es probable

que la gran mayoŕıa del polvo interestelar se forme en el gas fŕıo que sale de las

estrellas evolucionadas o asociado a estrellas de la rama asintótica (AGB), que

representan las fases en donde las atmósferas estelares se vuelven fŕıas, es decir,

las novas y las supernovas.

El Sistema Solar está envuelto en una nube densa de gas y polvo que designa-

mos como nube interestelar local (LIC). En particular, hay evidencias a partir de

mediciones in-situ, al menos, de las naves interplanetarias Ulysses y Cassini que

indican que las part́ıculas ISD, que en realidad son la fase condensada de esta

nube, ingresan al Sistema Solar (SS) desde una dirección equivalente a 259◦ de

longitud y 8◦ de latitud (en coordenadas ecĺıpticas solares) y con una velocidad

cercana a los 26 km/s.

Se considera que las ISD tienen una carga eléctrica neta por lo que su ingreso y

dinámica en la heliosfera está modulada por el campo magnético interplanetario

(o IMF) lo cual implica que solo part́ıculas con tamaños espećıficos ( a > 0.6 µm)

y cocientes carga/masa Q/mp � 1 podrán ingresar al Sistema Solar.

Una vez que las part́ıculas ISD están dentro del SS, su dinámica será gobernada

por la fuerza de Lorentz debida a la interacción de las part́ıculas cargadas con el

IMF, la fuerza gravitacional y la presión de radiación debida al Sol aunque otras

fuerzas podŕıan también afectarlas. En este trabajo como primera aproximación

se utiliza el modelo de Parker para modelar el IMF.

Para analizar la dinámica de las ISD dentro del SS se implementó el método

Runge-Kutta de cuarto orden para resolver la ecuación de movimiento.
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En el Caṕıtulo 1 se analizan las principales propiedades, tanto f́ısicas como qúımi-

cas, del polvo interestelar, además se muestra una descripción general de las mi-

siones espaciales que han detectado part́ıculas ISD. En el Caṕıtulo 2 se presentan

las principales propiedades del medio interestelar y, en espećıfico, del medio in-

terestelar local (LISM) e igualmente, se describe la estructura de la heliosfera y

se muestran los datos que se utilizaron en esta tesis para estudiar el cruce de la

heliopausa y el modelo heliosférico el cual se describe en el Caṕıtulo 3.

En el Caṕıtulo 3 se obtiene uno de los resultados más importantes en este trabajo:

la determinación de las propiedades f́ısicas de las ISD que logran atravesar la

heliosfera. En este caso, se utilizó un modelo heliosférico considerando que las

ISD se cargan fácilmente en el ISM debido al impacto de protones y electrones y

a la corriente fotoelectrónica de la radiación ultravioleta lejana. Se concluye que

part́ıculas ISD con a > 0.6 µm y rL ≥ 150 UA logran ingresar al SS.

En el Caṕıtulo 4 se hace un análisis detallado de los mecanismos básicos de carga

que las ISD experimentan en el medio interplanetario a través de las posibles co-

rrientes eléctricas que pudieran generarse en su superficie, para aśı determinar la

carga eléctrica final, Qeq, y el potencial de equilibrio, Φeq , de las ISD. Se considera-

ron las corrientes debidas a la captura de electrones, a la emisión de fotoelectrones

y la corriente debida a la emisión secundaria de electrones. Se observa que el meca-

nismo dominante en este trabajo es debido a la corriente generada por la captura

de electrones, alcanzando su Φeq = −10.37 V en τ ∼ 11 d́ıas, por lo que se puede

considerar una carga eléctrica constante en este trabajo.

En el Caṕıtulo 5 se presentan las fuerzas esenciales a las que estarán sometidas las

ISD dentro del SS: la fuerza de Lorentz, la fuerza gravitacional del Sol y la fuerza

debido a la presión de radiación solar. De igual forma se presenta, en detalle, la

ecuación de movimiento a resolver, se describe el modelo de Parker, el cual se

utilizó para modelar el IMF en este trabajo y se explica la implementación del

método numérico junto con las condiciones iniciales utilizadas.

En el Caṕıtulo 6 se presentan los resultados de la dinámica para part́ıculas ISD

con 0.6 ≤ a ≤ 3.5µm y considerando una composición t́ıpica de silicatos.

Se observa en los resultados, que las ISD en este intervalo de radios tienden a

ser deflectadas hacia el norte de la ecĺıptica, aunque en general, las ISDs siguen

la dirección del flujo interestelar. Además, las part́ıculas más grandes mantienen

la velocidad de escape en casi todo su tránsito, mientras que las part́ıculas más

pequeñas (∼ 0.6µm) se desaceleran al acercarse al Sol y luego son aceleradas al
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alejarse (R > 15 UA) debido a la aceleración normal que produce la fuerza de

Lorentz.

En el Caṕıtulo 7 se discuten los resultados obtenidos, y finalmemte, en el Caṕıtulo

8, se enlistan las conclusiones que se obtuvieron en esta tesis.



Abstract

Dust is a fundamental component in the Universe. In fact, it is the most primi-

tive and fundamental solid component involved in the processes of formation and

evolution of stars, stellar systems and planetary bodies. From cosmic dust, we can

obtain indirect and direct information about distant and inaccessible sources, and

its study is the basis of a relatively new area called Dust Astronomy, in contrast

to the traditional Astronomy which is based on the study of the electromagnetic

radiation that celestial bodies emit or reflect.

Interstellar Dust (ISD) is one of the least studied components of cosmic dust,

though it is an important component of the Interstellar Medium (ISM). It is likely

that the majority of interstellar dust forms in the cold gas that comes out of

evolved stars or it is associated with stars in the asymptotic giant branch (AGB),

which represent the phases where stellar atmospheres become cold, that is, novas

and supernovas.

The Solar System is limited by a dense cloud of gas and dust that we designate

Local Interstellar Cloud (LIC). In particular, there is evidence from the in-situ

measurements, at least, by the Ulysses and Cassini interplanetary spacecraft, that

indicate that ISD, which are actually the condensed phase of this cloud, enter into

the Solar System (SS) from a direction equivalent to 259◦ in longitude and 8◦ in

latitude (in heliocentric ecliptic coordinates) at a speed close to 26 km/s.

It is considered that ISD has a net electric charge such that its dynamics into

the heliosphere is modulated by the Interplanetary Magnetic Field (IMF), which

implies that only particles with specific sizes (a > 0.6µm) and charge/mass ratios

Q/mp � 1 are able to enter the Solar System.

Once the ISD particles are inside the Solar System, their dynamics would be

governed by the Lorentz force due to the IMF, the gravitational force and the

radiation pressure due to the Sun, but other forces may affect them as well. In

this work, to a fist approximation, the Parker model is applied to the IMF.

In order to analyze the dynamic of the ISD particles inside the SS, a fourth order

Runge-Kutta method was implemented to solve the equation of motion.

In Chapter 1, the main properties, both physical and chemical, of interstellar

dust are analyzed. In addition, a general description of the space missions that

have detected ISD particles is presented. In Chapter 2 the main properties of the
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interstellar medium and, specifically, of the Local Interstellar Medium (LISM) are

presented. In addition we show the structure of the heliosphere and the data used

to study the crossing of the heliopause.

In Chapter 3 we described the heliospheric model that we used in this work. One

of the most important of our results is obtained: the determination of the physical

properties of ISD that are able to enter the heliosphere. In this case, a heliospheric

model was used considering that ISD is easily charged in the ISM due to the

impact of protons and electrons, as well as the photoelectron currents due to the

far ultraviolet radiation. It is concluded that ISD with a > 0.6µm and Larmor

radii rL ≥ 150 AU are able to enter into the Solar System.

In Chapter 4, a detailed analysis of the basic charging mechanisms that ISD under-

goes into the Interplanetary Medium (IPM) is made based on the possible electric

currents that could be generated on its surface, in order to determine the equili-

brium electric charge, Qeq, and thus, the equilibrium potential, Φeq, of ISD. The

currents due to the capture of electrons, the emission of photoelectrons and the

secondary emission of electrons were considered. It is observed that the dominant

mechanism is the capture of electrons, which lead to Φeq = −10.37 V in a charge

time τ ∼ 11 days. Consequently we are able to consider a constant electric charge

in our general analysis.

Chapter 5 introduces the main forces that ISD will be subject inside the SS: the

Lorentz force, the gravitational force of the Sun and the radiation pressure due

to the Sun. In this same chapter, we also introduce the equation of motion that

will be solved. On the other hand, we explain in detail the Parker model that

we applied to the IMF. Finally, we present the numerical method and its initial

conditions that are implemented for the solution of our model.

In Chapter 6, we present the results of our modeling constrained to ISD particles

with radii 0.6 ≤ a ≤ 3.5µm and assuming a typical silicate composition (SiOx).

In our results, it is observed that although, in general, ISD particles in this range

of radii follow the direction of the interstellar flow, are prone to be deflected

north of the ecliptic plane. Furthermore, the largest particles mostly maintain the

escape velocity along their transit, while the smallest particles (a = 0.6µm) are

decelerated as they approach the Sun, and later they are accelerated at heliocentric

distances (R > 15 AU) by the normal component of the Lorentz force.

In Chapter 7, we discuss our results and finally, in Chapter 8, we give a list of our

general conclusions.
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Objetivos

El objetivo general de esta tesis es determinar la dinámica de las part́ıculas in-

terestelares (ISDs) en el medio interplanetario que logran atravesar la heliosfera,

considerando tres fuerzas básicas: la fuerza gravitacional debida al Sol, la fuer-

za de presión de radiación solar y la fuerza de Lorentz producida por el campo

magnético interplanetario y la carga eléctrica de las part́ıculas ISD.

Los objetivos particulares son los siguientes:

Estudiar las propiedades del medio interestelar local (LISM) relevantes para

la dinámica de las ISD, tales como la densidad, temperatura, campo magnéti-

co y las componentes de velocidad del plasma interestelar.

Determinar las propiedades que debe tener una part́ıcula ISD para lograr

penetrar la heliosfera; en particular, nos interesa determinar el tamaño y

radios de giro de las part́ıculas ISD que logran ingresar al SS.

Definir y describir los principales mecanismos de carga eléctrica en una

part́ıcula ISD bajo la influencia del campo magnético interplanetario simu-

lado con el modelo de Parker, aśı como los tiempos de carga y el potencial

de equilibrio, para aśı determinar el mecanismo de carga que domina en este

trabajo.

Implementar un modelo numérico que ayude a resolver la ecuación de movi-

miento de las part́ıculas ISD.

Evaluar el método numérico en una escala de tiempo considerable para la

dinámica.
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Suposiciones

Las principales suposiciones que se consideraron para determinar la dinámica de

las part́ıculas ISDs en el medio interplanetario se enlistan a continuación:

Suponemos que las part́ıculas ISD son esféricas y tienen una composición

homogénea.

Suponemos que la masa, el radio y la densidad de las part́ıculas ISD son

constantes en nuestro modelo y, por tanto, en toda su dinámica, es decir,

suponemos que no hay procesos de pérdida de masa, destrucción de polvo,

procesos de sublimación, sputtering o algún otro otro proceso que pueda

modificar tanto el radio (a) como la densidad (ρ) de las ISD.

Suponemos que la carga superficial de las ISD se mantiene constante, consi-

derando que el potencial de equilibrio que alcanzan las part́ıculas debido a

la captura de electrones es Φeq = −10.37 V, el cual se mantiene constante

durante su recorrido a través del Sistema Solar, lo que conlleva a una carga

eléctrica constante a pesar de las variaciones en la velocidad y la densidad

del viento solar.

Suponemos la existencia de una estructura de 2 choques (choque de proa y

choque terminal) para el modelo heliosférico usado.

Suponemos que la polaridad del campo magnético en el modelo de Parker es

constante. Igualmente, suponemos que el campo no tiene variaciones tempo-

rales (es estacionario).

No se consideran fuerzas gravitacionales externas al Sol.
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de la ecĺıptica, se puede ver que la trayectoria inicial de Ulysses se
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tema Solar incluye los principales planetas, el cinturón de asteroides
(AB), el cinturón de Kuiper (KB) y la nube de Oort (OC). Se mues-
tra también la estructura de la heliosfera; el choque terminal (TS),
la heliopausa (HP) y el Bow Shock (BS). En seguida se tiene la nube
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BS con G0 = 0.5, las ĺıneas cont́ınuas azules representan el radio en
la heliopausa con G0 = 0.5. Mismo caso para las ĺıneas discontinuas
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radios sobre el plano de la ecĺıptica o el plano XY a través de la
heliosfera en un periodo de 82 años. . . . . . . . . . . . . . . . . . 74

6.5. Proyección de la trayectoria de las part́ıculas ISD con diferentes
radios sobre el plano XZ a través de la heliosfera en un periodo de
82 años. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 74

6.6. Proyección de la trayectoria de las part́ıculas ISD con diferentes
radios sobre el plano ZY a través de la heliosfera en un periodo de
82 años. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 75

6.7. Trayectoria de part́ıculas ISD con a = 0.6µm y a = 3.5µm repre-
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tras que las ĺıneas discontinuas representan la dinámica por debajo
del plano. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 76



Lista de Figuras ix

6.8. Componentes de la velocidad versus tiempo de tránsito dado en
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interplanetario descrito por el modelo de Parker (1958) en función
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toman ŕıo abajo en coord. ecĺıpticas) . . . . . . . . . . . . . . . . . 26

3.1. Condiciones iniciales del plasma (LIC) que se introducen al progra-
ma. ne es la densidad de electrones, T es la temperatura del plasma
de la nube interestelar local, B es el campo magnético entre el BS
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Micrómetro µm 1× 10−6m
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Caṕıtulo 1

Polvo Interestelar en el Sistema

Solar

1.1. Introducción

Al igual que los fotones provenientes de una estrella, de una galaxia o de un planeta,

el polvo interestelar (ISD) nos permite obtener información de fuentes remotas o

inaccesibles, por tal motivo, su estudio es de gran relevancia.

El polvo interestelar es una componente esencial del medio interestelar (ISM) ya

que nos puede dar un mayor entendimiento de la formación y evolución estelar,

aśı como en la formación de planetas, y por lo tanto de la galaxia misma. Es

probable que la gran mayoŕıa del polvo interestelar provenga de las atmósferas

estelares fŕıas, las novas y las explosiónes de supernovas (Ciolek & Mouschovias,

1993) y que la mayor aportación de polvo en la galaxia provenga de estrellas tipo

M (Krishna Swamy, 2005).

El término medio interestelar se usa para denotar al campo magnético interestelar

y a la materia difusa en forma de gas y polvo que existe entre las estrellas. La

materia interestelar constituye una gran fracción (∼ 20 %) de la masa visible total

de la galaxia (Krishna Swamy, 2005). La existencia del medio interestelar se reveló

ya que la radiación de las estrellas es modificada debido a sus componentes.

1
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Aproximadamente el 40 % de los elementos pesados de la galaxia (Z > 2, donde Z

es el número atómico) se han identificado en las part́ıculas de polvo interestelares.

Estas son el principal veh́ıculo de materia a través de la galaxia. La materia inter-

estelar (gas y polvo) pudo haber enriquecido el Sistema Solar desde su formación,

por ejemplo, el Sol, en su camino alrededor del centro galáctico ha atravesado

muchas nubes moleculares llenas de polvo a lo largo de ∼ 4500 millónes de años.

Actualmente, el Sol se mueve a través de una nube incrustada en el medio caliente

de la burbuja local (Holzer, 1989) o nube interestelar local (LIC). Esta es una

nube de plasma polvoriento de unos cuantos parsecs, cuya densidad de electrones

es aproximadamente de 0.1 cm−3 y su temperatura es de alrededor de 104 K.

Equivalentemente a las observaciones astronómicas, las detecciones in-situ de las

ISD nos permiten descifrar la información asociada a las part́ıculas para entender

su fuente de origen y sus propiedades tanto qúımicas como f́ısicas. Grün et al.

(1993) reportaron la detección de las primeras part́ıculas de polvo interestelares

en el Sistema Solar, las cuales fueron medidas con el detector de polvo de la nave

espacial Ulysses. Más tarde se detectaron más part́ıculas ISD en los datos de las

naves Galileo, Helios y Cassini (Baguhl et al., 1996; Altobelli et al., 2006; Altobelli

et al., 2003).

Las part́ıculas de polvo interestelares se encuentran inmersas en el gas de la LIC,

por lo que comparten, en promedio, las propiedades dinámicas generales del gas

de esta nube. Asimismo, las ISD que logran ingresar al Sistema Solar resultan del

movimiento relativo del Sol con respecto a la LIC y su velocidad coincide con la

velocidad relativa entre ambos, ∼ 26 km/s (Witte et al., 1993).

1.2. Propiedades básicas de las ISD: Diferencias

entre diversos tipos de polvo

Llamamos polvo a cualquier agregado sólido con un tamaño que va desde los

nanómetros (algunas moléculas) hasta las fracciones de cent́ımetros (10−9m .
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a . 10−3m.) y, en algunos casos, pocos cent́ımetros. Un gran número de sondas

espaciales, tales como Ulysses, Stardust, Galileo y Cassini, han logrado hacer medi-

ciones in-situ en distancias heliocéntricas entre 0.3 y 9 UA, para poder determinar

las propiedades f́ısicas y qúımicas del polvo interplanetario o interestelar y estimar

órbitas espećıficas con lo cual se ha podido determinar algunas de las fuentes de

estas part́ıculas, (Sterken et al., 2012). En general, las part́ıculas de polvo encon-

tradas en nuestro Sistema Solar pueden ser de origen local (interplanetarias, IDP)

o extrasolares (interestelares, ISD). Estos dos grupos se diferencian por su com-

posición elemental y su dinámica, aunque su composición genérica corresponde a

los silicatos (SiOx), algunos metales como hierro y aluminio, y minerales afines al

carbono o carbonáceos.

1.2.1. IDP

La existencia de part́ıculas de polvo interplanetarias se dedujo de las observaciones

de la Luz zodiacal que se observa como una cuña luminosa en el horizonte al

amanecer y al atardecer. La luz zodiacal es el resultado de la dispersión de la luz

Solar y la emisión térmica de las part́ıculas de polvo a lo largo del plano de la

ecĺıptica (i.e., el plano formado por el conjunto de puntos de la órbita de la Tierra

alrededor del Sol) que decrece conforme nos vamos alejando del Sol.

Las part́ıculas de polvo interplanetarias tienen su origen principalmente en los

cometas y, en menor medida, son producto de procesos asociados a asteroides,

lunas y planetas, por ejemplo a través de impactos metoŕıticos o aún erupciones

volcánicas como en la luna de Júpiter, Ío (Flandes et al., 2011; Flandes, 2004).

Por definición, el polvo interplanetario está ligado gravitacionalmente al Sol. Puede

estar simplemente en órbita alrededor de él o ligado a cualquier cuerpo planetario.

Algunas de las propiedades básicas del polvo interplanetario se han derivado de

las mediciones directas de part́ıculas capturadas en la atmósfera alta o en las

cercańıas de la Tierra y aún en su superficie (ver Figura 1.1). Por ejemplo, se

pueden encontrar part́ıculas en los casquetes polares terrestres, donde se acumulan
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una gran cantidad de ellas y que, generalmente, van desde 3 a 100µm de tamaño

(Leinert & Grün, 1990), dicho rango de tamaños coincide con los tamaños de

part́ıculas que se han observado en la nube zodiacal entre (1-100 µm). Con estas

mediciones, se logró determinar que las part́ıculas de polvo tipo condŕıtico, en

particular las carbonáceas con masas que van desde los 10−14 − 10−8 kg, dominan

el medio interplanetario, (Divine et al., 1986; Brownlee, 1978).

1.2.2. Polvo interestelar

Cerca de la órbita de Júpiter, la nave Ulysses de la NASA detectó part́ıculas que

impactaban en sus analizadores de polvo con velocidades � 15 km/s (Krishna

Swamy, 2005), que parećıan ser mayores a la velocidad de escape (Ve) del Siste-

ma Solar a esa distancia heliocéntrica (R = 5.4 UA, Ve ≈ 18 km/s). Además, se

observó que la órbita de estas part́ıculas era retrógrada (en sentido horario, visto

desde el polo norte solar) en contraste con las part́ıculas de polvo interplaneta-

rias, y en la misma dirección del flujo de gas interestelar. Gracias a este tipo de

mediciones sabemos que existen part́ıculas de polvo interestelares que atraviesan

continuamente el Sistema Solar desde todas las latitudes por encima del plano de

la ecĺıptica, a diferencia de las part́ıculas interplanetarias que, esencialemente, se

concentran en el plano de la ecĺıptica (Altobelli et al., 2016a; Baguhl et al., 1995).

En la Figura 1.1 .d se puede observar una part́ıcula de vidrio con incrustaciones de

hierro, ńıquel y sulfuros proveniente del medio interestelar, la cual fue observada

a la altura de la Tierra.
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Figura 1.1: Part́ıculas de polvo cósmico de la altura atmosférica de la Tierra
vistas bajo el microscopio electrónico: a) part́ıcula de polvo compuesta por si-
licatos pegada a una esfera de óxido de aluminio; b) part́ıcula de varios tipos
de silicatos y carbono probablemente de origen meteoŕıtico; c) esfera de vi-
drio parcialmente cubierta del gel usado en las trampas de part́ıculas de las
sondas y satélites espaciales, y d) part́ıcula de vidrio con incrustaciones de
hierro, ńıquel y sulfuros, proveniente del medio interestelar. Para más deta-
lle ver http://areas.geofisica.unam.mx/ciencias_espaciales/modulos/

files/misterios_jupiter.pdf,(Flandes, 2007)

Grün et al. (1994a) determinaron que las part́ıculas de polvo interestelares más

abundantes dentro de la heliosfera, la cual es el ĺımite del Sistema Solar, tienen

masas entre 3× 10−16 kg, correspondientes a radios de ≈ 0.3µm y densidades de

2500 kg/m3 considerando part́ıculas esféricas.

Además, la composición t́ıpica de las ISD, resulta ser de silicatos y materiales

carbonáceos (Sterken et al., 2012). En la Tabla 1.1 se muestran las principales

caracteŕısticas tanto f́ısicas como qúımicas de las IDPs y de las ISDs.

http://areas.geofisica.unam.mx/ciencias_espaciales/modulos/files/misterios_jupiter.pdf
http://areas.geofisica.unam.mx/ciencias_espaciales/modulos/files/misterios_jupiter.pdf
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Tabla 1.1: Principales caracteŕısticas y propiedades de las part́ıculas de polvo
interplanetarias e interestelares

Caracteŕıstica IDP ISD

Fuentes Asteroides, cometas, lunas,

planetas y volcanes

Atmósferas estelares fŕıas

(p.e., gigantes tipo M), no-

vas y explosiones de super-

nova.

Órbitas Prógradas: Ligadas al Sol,

planetas y cuerpos menores.

Retrógradas, hiperbólicas,

Concentración pre-

ferente

Principalmente en el plano

de la ecĺıptica

Sin preferencia/diversas la-

titudes.

Masa promedio 10−14 − 10−8 kg 3× 10−16 kg.

Radio promedio 1-100 µm ≈ 0.3µm

Composición t́ıpica Condŕıtico/carbonáceo SiOx y materiales car-

bonáceos

1.3. Detecciones in-situ de part́ıculas de polvo

interestelares.

La evidencia de que las part́ıculas interestelares ingresan continuamente al Sis-

tema Solar proviene de las mediciones in-situ de polvo realizadas por diversas

naves espaciales, entre ellas Ulysses, Stardust, Galileo y Cassini (en la Tabla 1.2

se presentan las misiones espaciales que han detectado part́ıculas de polvo interes-

telares), aunque en realidad, el principal objetivo de estos experimentos realizados

por las naves espaciales era estudiar la dinámica y composición de las part́ıculas

interplanetarias para ayudar a determinar el origen. La detección de part́ıculas ISD
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con los detectores de estas naves fue, en cierta forma, algo inesperado. Las medi-

ciones in-situ de las ISD se han hecho en un rango de distancias entre 0.3−9 UA y

por lo mismo, las detecciones de las ISD corresponden tambén a este rango de dis-

tancias. Un aspecto que debe tomarse en cuenta es que existen varias limitaciones

en el detector de polvo, entre ellas, la sensibilidad y la posición del detector en la

nave, ya que las part́ıculas deben de alcanzar la posición del detector y golpear el

área sensible para su detección, lo cual hace que el rango de part́ıculas observadas

sea restringido sólo a ciertos tamaños y ciertas velocidades. Por otro lado, debe

considerarse la técnica de detección. Por ejemplo, en el caso de las naves Ulysses,

Galileo y Cassini los detectores (CA y CDA) se basaban en la ionización generada

por el impacto de una part́ıcula de polvo a varios kilómetros por segundo sobre el

blanco de composición conocida, que es justo a lo que se conoce como ionización

por impacto. El impacto genera una nube de plasma cuyas cargas son separadas

en corrientes eléctricas de signos contrarios que se miden directamente para esti-

mar la velocidad del impacto y la masa de la part́ıcula (Goeller & Gruen, 1985).

Además, con la ayuda de un espectrómetro de masas, un detector de ionización

por impacto puede estimar la composición qúımica de los granos de polvo (Srama

et al., 2004).
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Tabla 1.2: Se muestra una descripción general de las misiones que han detec-
tado part́ıculas de polvo interestelares, su periodo y la distancia al Sol (Sterken

et al., 2012).

Misión Periodo Distancia (UA) Referencia

Helios 1974 - 1980 0.3 – 1 Altobelli et al. (2006)

Ulysses 1992 – 2007 2.7 – 5.4 Grün et al. (1994b);

Baguhl et al. (1996);

Landgraf et al.

(2001); Krüger et al.

(2007)

Galileo 1989 – 1996 0.7 – 5.4 Baguhl et al. (1996);

Altobelli et al. (2005)

Cassini 1999 0.7 – 1.2 Altobelli et al. (2003)

Stardust 1999 – 2003 1 – 2.7 Krüger et al. (2004)

A continuación se presenta una descripción general de las mediciones hechas por

Helios, Ulysses, Galileo, Stardust y Cassini.

1.3.1. Helios I

Helios I (también Helios A) es una de las dos naves de la misión Helios que or-

bitaron alrededor del Sol entre la órbita de Mercurio y la de la Tierra entre 1974

y 1985, (Gosling, 1985). El objetivo principal de la misión era realizar mediciones

del campo magnético interplanetario, el viento solar, la radiación cósmica, la luz

zodiacal y la distribución de las part́ıculas de polvo interplanetarias. Ambas naves

contaban con Analizadores de Micro-meteoroides con los cuales se pudo estudiar

el flujo de polvo cósmico en este rango de órbitas y ofreció la oportunidad de

monitorear el flujo de ISDs más cerca del Sol que las misiones Cassini y Galileo.

La trayectoria de Helios I se encontraba dentro del plano de la ecĺıptica. La ex-

centricidad de la órbita eĺıptica fue e ≈ 0.56, el perihelio se encntraba a 0.31 UA
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del Sol, y el afelio a 0.98 UA. El periodo de la órbita fue de ≈ 190 d́ıas (Altobelli

et al., 2006).

La nave giraba alrededor de su eje de la antena (perpendicular al plano de la

ecĺıptica), la rotación era parametrizada por el ángulo azimutal θ, con un periodo

de rotación de un segundo. La nave llevaba (ver el esquema de la Figura 1.2) dos

detectores de polvo: el sensor ecĺıptico que estaba expuesto a la luz solar, y el

sensor sur que estaba protegido de la luz solar directa por la nave misma (Dietzel

et al., 1973; Altobelli et al., 2006). El origen de θ se eligió de tal manera que para

ambos detectores de polvo θ = 90◦ indicara la dirección del Sol y θ = 0◦ diera la

dirección perpendicular hacia el extremo de la nave (Altobelli et al., 2006).

El mecanismo f́ısico del detector de polvo de Helios I está basado en la ionización de

impacto generado por el impacto de un proyectil de alta velocidad en un objetivo

sólido, tal cual se mencionó anteriormente (Dietzel et al., 1973). De aqúı, tanto la

masa del proyector como la velocidad del impacto se pueden derivar. Además, el

instrumento de Helios I tuvo el primer subsistema de espectrómetro de masas que

fue lanzado al espacio, proporcionando información sobre la composición qúımica

del proyector.

Entre el 19 de diciembre de 1974 y el 2 de enero del 1980, los sensores de He-

lios I transmitieron los datos de 235 impactos de polvo a la Tierra (Grün, 1981).

Se identificaron 27 impactos de part́ıculas interestelares a lo largo de 10 órbitas.

Los impactos de part́ıculas interestelares se pudieron separar de los impactos de

part́ıculas de polvo interplanetarias ya que la carga de impacto exced́ıa los 2×10−12

C durante periodos limitados en la órbita de Helios I, (Altobelli et al., 2006).
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Figura 1.2: Esquema de Helios I con los dos sensores idénticos de polvo. El
sensor B (también llamado sensor ecĺıptico) es sensible a las part́ıculas de polvo
en órbitas de baja inclinación, mientras que el sensor A (sensor sur) sensible a

las part́ıculas que provienen del sur de la ecĺıptica.

1.3.2. Galileo

La nave espacial Galileo fue lanzada el 18 de octubre de 1989. Entre 1990 y 1993,

la nave espacial Galileo atravesó el medio interplanetario entre la órbita de Venus

y Marte, realizando sobrevuelos en la Tierra, Venus y el asteroide Gaspra para

aśı poder ganar enerǵıa y alcanzar Júpiter en Diciembre de 1995 (Baguhl et al.,

1996).

Galileo fue una nave espacial giratoria cuyo eje de antena estaba orientado antipa-

ralelo al eje de giro positivo. Desde su lanzamiento y hasta 1993, la antena apuntó

hacia el Sol, posteriormente, la antena se orientó hacia la Tierra.

El detector de polvo de Galileo era un sensor de ionización de impacto. Los impac-

tos de las part́ıculas de polvo sobre el objetivo del detector generaban una mezcla

de fragmentos de part́ıculas (eyecta) y un plasma de impacto. Después de la sepa-

ración en un campo eléctrico, los electrones e iones del plasma eran recolectados

en el objetivo de impacto y en la rejilla de iones, respectivamente (Altobelli et al.,

2005). Los amplificadores sensibles a la carga, los cuales estaban conectados a la
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red de iones y al objetivo de impacto, se encargaban de monitorear la evolución

del plasma, de ah́ı que el detector se encargaba de medir el flujo de part́ıculas de

polvo, la dirección de impacto, velocidad y masa de las part́ıculas que impactaban

(Grün et al., 1995). Éste es casi idéntico al detector de polvo de Ulysses.

Entre 1990 y 1993, el detector de polvo de Galileo registró 517 impactos de part́ıcu-

las de polvo, de los cuales 115 se identificaron como interestelares (Krüger et al.,

2019). En ese periodo de tiempo (durante su misión interplanetaria), tres segmen-

tos orbitales teńıan una geometŕıa de detección que permit́ıa la identificación de

polvo interestelar. Éstos están representados por las curvas rojas en la Figura 1.3.

La misión concluyó el 21 de septiembre del 2003 cuando la nave fue proyectada

dentro de la atmósfera de Júpiter.

Figura 1.3: Segmentos de trayectorias de Helios I (azul), Galileo (rojo) y Cas-
sini (verde) favorables para la identificación de ISDs. El Sol está en el centro y el
plano X-Y es el plano de la ecĺıptica. Las flechas representan el flujo interestelar

y las ĺıneas punteadas representan los conos β (Krüger et al., 2019)
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1.3.3. Ulysses

La nave Ulysses fue lanzada el 6 de octubre de 1990. El detector de polvo a bordo

de Ulysses era similar al de la nave Galileo. Se trataba de un detector de ionización

por impacto el cual med́ıa la velocidad de los iones, electrones y la carga total de

ionización producida por el impacto de una part́ıcula, para aśı poder determinar

la velocidad y la masa de la part́ıcula que impactaba (Grün et al., 1993).

Ulysses se encontraba girando con un periodo de 5 revoluciones por minuto. La

trayectoria de Ulysses se puede ver en la Figura 1.4.

Figura 1.4: Trayectoria de Ulysses en coordenadas ecĺıpticas, el Sol se encuen-
tra en el centro. Las órbitas de la Tierra y de Júpiter están sobre el plano de la
ecĺıptica, se puede ver que la trayectoria inicial de Ulysses se encontraba en el

plano de la ecĺıptica, (Krüger, Harald et al., 2019)

La primera detección in-situ de part́ıculas de polvo interestelares en el Sistema

Solar fue hecha por Ulysses en 1993 (Grün et al., 1993), después de que la nave

sobrevoló por Júpiter para ganar impulso y poder ser colocada en una órbita in-

clinada (79◦) alrededor del Sol (ver Figuras 1.4 y 1.5) y casi perpendicular a la



Caṕıtulo 1: Polvo Interestelar en el Sistema Solar 13

entrada del flujo de las ISDs, permitiendo la identificación de las ISDs, ya que

se esperaba una contribución de ISD en latitudes altas respecto a la ecĺıptica. El

detector de polvo de Ulysses detectó impactos de part́ıculas submicrométricas y

micrométricas (0.02µm−10µm) cuyo rango de masas va de 10−19 - 10−11 kg, pre-

dominantemente de una dirección opuesta a la esperada por impactos de part́ıculas

de polvo interplanetarias (Grün et al., 1993).

En promedio, las velocidades de impacto excedieron la velocidad de escape local

del Sistema Solar, con un rango de entre 2 y 7 km/s (Grün et al., 1994a). Conse-

cuentemente los análisis mostraron que el movimiento de las part́ıculas de polvo

interestelares (ISD) a través del Sistema Solar fue paralelo al flujo del hidrógeno

y helio interestelar neutro (Frisch et al., 1999). El experimento de gas neutro de

Ulysses obtuvo mediciones precisas del flujo de helio interestelar neutro que ingre-

sa a la heliosfera (Witte et al., 1993). Aunque el hidrógeno es la especie de gas más

abundante, no llega al Sistema Solar interior, ya que es eliminado por fotoioniza-

ción e intercambio de carga. Además, los procesos de filtración en la heliopausa

son más eficientes para el hidrógeno que para el helio, el cual pasa a través de toda

la interfaz sin verse casi afectado (Bleszynski, 1987).

A distancias equivalentes a la órbita de Júpiter (5.4 UA), las órbitas de las ISD

son predominantemente retrógradas, en contraste con las IDP (prógradas), debi-

do a la orientación de la nave y a la dirección del flujo de gas interestelar, cuya

velocidad es ∼ 26 km/s (Grün et al., 1993), que es mayor a la velocidad de escape

del SS a R = 5.4 UA (Ve ≈ 18 km/s). La dirección de las ISD es en la dirección

del flujo del gas interestelar, ya que las part́ıculas de polvo están inmersas en el

gas de la nube interestelar local (ver Caṕıtulo 2), por lo que se supone que el gas

y el polvo tinen las mismas propiedades dinámicas. La dirección del flujo de gas

interestelar se orienta a lo largo de una longitud ecĺıptica λ = 259◦ y una lati-

tud ecĺıptica β = 8◦, mientras que Ulysses se encontraba en un ángulo casi recto

(λ = 157◦) visto desde el Sol, por lo que las part́ıculas interestelares que alcan-

zaron la posición de Ulysses, parećıan tener órbitas retrógradas (Grün et al., 1993).
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Figura 1.5: Trayectoria de Ulysses y la geometŕıa de la detección del polvo.
La trayectoria de Ulysses después de su acercamiento más cercano a Júpiter se
desv́ıa hacia una órbita inclinada a 80◦ hacia la ecĺıptica (Grün et al., 1993).

Además, el flujo de part́ıculas ISD fue constante en todas las latitudes por encima

del plano de la ecĺıptica, mientras que las part́ıculas de polvo ISD muestran una

concentración en el plano de la ecĺıptica. Hoy en d́ıa, el conjunto de datos de

Ulysses de part́ıculas ISD (desde 1992 hasta el 2008), es el conjunto de datos más

extenso de ISD, ya que cuenta con más de 900 detecciones, las cuales abarcan

casi un ciclo completo de Hale (ciclo magnético completo del Sol, el cual abarca 2

ciclos Solares, es decir, ≈ 22 años) descrito por Krüger et al. (2015) para analizar

la distribución de masas y el flujo de las part́ıculas de polvo interestelares.

1.3.4. Cassini

La nave espacial Cassini fue lanzada el 15 de octubre de 1997. Durante los 2

primeros años, Cassini sobrevoló Venus y la Tierra para obtener suficiente enerǵıa

y aśı llegar a Saturno (Altobelli et al., 2003).
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Cassini es una nave espacial con una geometŕıa triaxial, en la cual se debe de

establecer la orientación deseada del instrumento controlando la altitud de la nave.

Por otra parte, la orientación de la nave se puede ajustar con respecto a un plano

giratorio sobre el que está montado el detector de polvo, Cosmic Dust Analyzer

(CDA). El CDA fue la siguiente generación de los detectores de polvo de Galileo y

Ulysses, el cual pod́ıa medir la composición, la carga eléctrica, la masa, la velocidad

de impacto, el flujo y la dirección de las part́ıculas de polvo (Srama et al., 2004).

Las primeras mediciones del CDA, fueron hechas entre marzo y agosto de 1999,

correspondientes a una distancia heliocéntrica que oscila entre 0.7 y 1.2 UA. La

trayectoria de Cassini en la cual se detectaron part́ıculas ISD se puede observar

en la Figrua 1.3 correspondiente a la curva verde (Altobelli et al., 2003).

Durante todo el periodo de observación, la orientación del detector de polvo estuvo

lo más cerca posible de la dirección aproximada del flujo de part́ıculas interestela-

res. Además, la nave se estaba moviendo hacia la dirección del flujo de part́ıculas

interestelares, lo que condujo a una alta velocidad (≈ 55 km/s) en relación con la

corriente interestelar y, en consecuencia, aumentó la tasa de impacto de part́ıculas

de polvo interestelares. Por tal razón, la configuración del vuelo fue óptima para

la detección de ISD.

Con el CDA, se detectó polvo interestelar dentro del sistema Saturniano por prime-

ra vez. Se identificó un total de 36 part́ıculas ISD en un rango de distancias entre 90

- 60 radios de Saturno, gracias a su alta velocidad de entrada dentro del sistema de

Saturno y a su dirección de impacto, la cual fue compatible con la dirección de flujo

de polvo interestelar esperada en Saturno. El flujo de part́ıculas promedio detecta-

do fue de 1.5×10−4 m2/s con un rango de masas entre 5×10−18 ≤ md ≤ 5×10−16

kg (Altobelli et al., 2016b). Con lo anteior se determinó la distribución de masas

y la composición elemental para las 36 part́ıculas interestelares.

La composición elemental de las part́ıculas interestelares medidas in-situ está ba-

sada en carbono y silicatos, en particular, las tasas de Mg/Si, Fe/Si, Mg/Fe, y

Ca/Fe son en promedio del tipo de las condritas CI (condritas carbonáceas del
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tipo Ivuna, cuya composición es considerada aproximádamente similar a las abun-

dancias elementales solares o cósmicas ) y similar a la composición inferida para

el polvo de la Nube Local Interestelar. El análisis detallado se puede consultar en

Altobelli et al. (2016b).

1.3.5. Stardust

Stardust recolectó más de 104 part́ıculas durante el sobrevuelo que hizo el 2 de

enero del 2004 a 234 km de la superficie del cometa Wild 2, las cuales fueron

devueltas a la Tierra el 15 de enero del 2006 (Brownlee et al., 2004). El rango

de tamaños de las part́ıculas recolectadas fue de 1 − 300µm. Espećıficamente, el

instrumento diseñado para recolectar el polvo, el Stardust Interstellar Dust Collec-

tor, capturó 7 part́ıculas, las cuales fueron regresadas a la Tierra para analizarlas

en laboratorio. El análisis consideró la composición elemental, la velocidad de im-

pacto y la trayectoria de impacto y concluyó que el origen de estas part́ıculas era

consistente con un origen interestelar (Westphal et al., 2014).

1.4. Criterios de identificación de impactos pro-

ducidos por part́ıculas de polvo interestelar

Uno de las dificultades al analizar los datos de los diversos proyectiles en los de-

tectores de polvo de las naves espaciales, es distinguir entre part́ıculas de polvo

interplanetarias o interestelares. La distinción entre ISD e IDPs se basa principal-

mente en criterios geométricos (es decir, la geometŕıa de las órbitas de las part́ıculas

de polvo y de las naves espaciales) y en la enerǵıa liberada durante el impacto.

Los segmentos de las órbitas se eligen con base en 2 factores importantes:

a) La dirección en la que apunta el instrumento y b) la velocidad de impacto de las

part́ıculas: Esta condición es la que determina la enerǵıa que las part́ıculas liberan

durante el impacto, la cual es uno de los criterios para lograr identificar si se trata
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de una IDP o una ISD. La velocidad de impacto es alta cuando la nave espacial

se está moviendo aguas abajo de las ISD. Mientras la enerǵıa de impacto de las

ISD será alta en dichos segmentos orbitales, la enerǵıa de impacto de las IDPs en

órbitas ligadas está limitada por sus elementos orbitales y distribución de masa.

La órbita de una IDP está caracterizada por sus elementos orbitales (a, e, i,Ω, w),

donde a es el semieje mayor, e la excentricidad, i la inclinación, Ω es la longitud

ecĺıptica del nodo ascendente, y w es el argumento del perihelio. Altobelli et al.

(2006) proponen los siguientes criterios para poder hacer esta distinción, usando

como referencia las órbitas de las IDP:

1. Todas las IDPs se mueven en trayectorias heliocéntricas prógradas ligadas.

2. Las IDPs tienen órbitas de baja inclinación ( i < 30◦).

3. Se asume que el argumento del perihelio, w, está igualmente distribuido sobre

[0, 2π]

4. Se asume que Ω está igualmente distribuida sobre [0, 2π]



Caṕıtulo 2

La Heliosfera y el Medio

Interestelar Local

2.1. Introducción

El Sol se mueve a través de la Nube Interestelar Local (LIC), la cual se encuentra

en el borde de la Burbuja Local. El Sistema Solar (SS) emergió del interior de

esta burbuja en los últimos 105 años (Krüger & Grün, 2008). Esta nube regula el

ambiente galáctico del Sol y restringe las caracteŕısticas f́ısicas del medio interpla-

netario. La interacción y el movimiento relativo entre el Sol y su campo magnético

transportado por su viento solar, con la nube local confinan al Sol y a la materia

que lo rodea formando aśı la heliosfera (que describimos más adelante). Las ISD

de la Nube local que ingresan a la heliosfera portan información de su dinámica

fuera de la heliosfera, por lo que son de gran interés para comprender los procesos

dinámicos en la LIC. Las part́ıculas ISD representan el principal mecanismo de

transporte de elementos pesados hacia el medio interplanetario (Li & Greenberg,

1997). Igualmente, el estudio de las ISD es elemental para comprender sus procesos

de nucleación, crecimiento y tiempo de vida (Draine, 2003).

18
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2.2. Medio interestelar

El medio interestelar o materia observable entre las estrellas de nuestra galaxia, se

compone por el gas y el polvo que llena el espacio entre los sistemas estelares en

las galaxias. Este polvo y gas no se encuentran distribuidos uniformemente, tienen

variaciones significativas en densidad, temperatura y su estado de ionización. A

menudo, a esas variaciones se les llama componentes o fases del ISM. Las 6 fases del

ISM más comunes son: Las nubes moleculares, con densidades (nH) entre 103−107

cm−3 y temperaturas (TISM) de ∼ 10 K. Después le sigue la fase del HI fŕıo cuya

densidad es nH ∼ 30 cm−3 y su temperatura es TISM ∼ 100 K. También se tiene

la fase de HI tibio con nH ∼ 0.6 cm−3 y TISM ∼ 5000 K. Otra es la componente

de HII tibio, cuya densidad es ∼ 10 cm−3 y tiene una temperatura ∼ 8000 K.

Las regiones HII son otra de las fases del ISM, éstas tienen una densidad entre

0.3 − 104 cm−3 y una temperatura de 104 K. Por último está el gas coronal, con

una TISM entre 106 − 107 K y nH ∼ 0.004 cm−3, (Draine, 2011).

El ISM es una componente importante en la estructura galáctica. Éste juega un

papel muy importante en el ciclo de vida de las estrellas, ya que es el encargado

de mediar la transición de la muerte al nacimiento de las estrellas. Cuando una

estrella muere, el material es expulsado hacia el ISM enriqueciéndolo, por lo que

se genera un ambiente propicio para la formación de nuevas estrellas. Es posible

estudiar el ISM mediante el medio interestelar local (LISM). Éste se encuentra a

menos de 10 pc de distancia y en general, tiene las mismas propiedades que el

ISM.

La presencia de polvo en el ISM se infiere de la extinción y la atenuación de la

luz de las estrellas debido a la dispersión y absorción del polvo y de su emisión

térmica (Desert et al., 1990). Además, la dispersión y emisión del polvo polariza

la luz. Las observaciones de rayos X revelan halos alrededor de las estrellas que se

generan debido a la dispersión que genera el polvo.(Predehl & Schmitt, 1995).
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2.2.1. Producción de polvo en el ISM

En principio, las part́ıculas de polvo podŕıan producirse en el espacio interestelar a

través de colisiones moleculares, es decir, las moléculas simples se combinan para

formar moléculas complejas hasta lograr una fase sólida y dar lugar a la formación

de part́ıculas de polvo. Sin embargo, es muy poco probable que las part́ıculas de

polvo se puedan formar por este proceso ya que la densidad del medio interestelar

es muy baja y, por lo tanto y las colisiones son muy poco frecuentes. Por lo tanto, la

formación de part́ıculas de polvo en el espacio interestelar es altamente improbable.

Es más probable que el polvo interestelar se forme en el gas fŕıo que sale de las

estrellas evolucionadas o asociado a estrellas de la rama asintótica, AGB, gigantes

rojas, y supergigantes fŕıas; y en la eyección que resulta de las explosiones de

supernovas (SN) (Jones et al., 1997). En la Figura 2.1 se muestran los procesos

qúımicos predominantes relacionados con la producción de polvo en las estrellas

AGB ricas en ox́ıgeno.

Por ejemplo, alrededor de las estrellas fŕıas, el polvo se forma en capas densas y

fŕıas creadas por pulsaciones estelares o movimientos convectivos a gran escala que

propagan gas por encima de la atmósfera estelar. En cualquier caso, en ambientes

de densidades suficientemente altas, la colisión entre átomos es muy eficiente, lo que

puede favorecer la formación de moléculas y, por ende, la formación de part́ıculas

de polvo, aparte la composición del polvo recién producido cambia a medida que

evoluciona la estrella y, en particular, cuando cambia la proporción de carbono a

ox́ıgeno.

Entre otros mecanismos, las part́ıculas de polvo pueden alejarse de la estrella por

presión de radiación, por vientos masivos o por ondas de choque generadas en

las explosiones de supernovas, para aśı alimentar al medio interestelar (Demyk,

2011), sin embargo, el principal mecanismo que favorece la propagación de polvo

interestelar hacia el ISM son las ondas de choque producidas en las explosiones de

SN, pero también estos choques destruyen o fragmentan las part́ıculas de polvo

que se encuentran en el ISM. La destrucción de las part́ıculas ISD depende de la

estructura de las ondas de choque en las remanentes de SN. Por ejemplo, para
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velocidades de choque (vs) mayores a 200 km/s, el choque no es radiativo y la can-

tidad de polvo destruido dependerá de la evolución de la remanante a largo plazo,

mientras que los choques lentos (vs < 200 km/s) son radiativos y por lo tanto,

la cantidad de polvo destruido dependerá de la magnitud del campo magnético

interestelar (McKee et al., 1987).

Hay muchas variables que determinan el tiempo de vida de las part́ıculas ISD

en el ISM, por ejemplo, la estructura y evolución de las remanentes de SN y la

evolución de las ISD en las ondas de choque producidas por las explosiones de las

SNs. En promedio, el tiempo que le toma a una part́ıcula interestelar de silicato

en destruirse debido a las ondas de choque producidas en una explosión de SN es

de ≈ 3.7× 108 años (Jones et al., 1997).

La tasa de inyección de polvo al ISM depende de varios factores, por ejemplo: la

distribución de las estrellas que pierden masa en la Galaxia, las tasas promedio de

pérdida de masa para estas estrellas, los tipos de part́ıculas de polvo que pueden

condensarse en el gas fŕıo que sale de las estrellas y la relación gas - polvo.
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Figura 2.1: Descripción de la envolvente circunestelar de una estrella AGB rica
en ox́ıgeno. Se indican varios procesos qúımicos dependiendo de la temperatura

y la distancia radial de la estrella en la envolvente, (Decin et al., 2010).

En la tabla 2.1 se pueden ver las contribuciones relativas de las principales fuen-

tes de polvo interestelar en el ISM, donde aparentemente, la mayor parte de las

part́ıculas de polvo se originan en estrellas gigantes tipo M y en supernovas tipo

II, produciendo polvo rico en silicio.
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Tabla 2.1: Contribución de part́ıculas de polvo interestelar de diversas fuentes
(Jones & Nuth, 2011; Jones et al., 1997)

Fuente Contribución (10−6M�kpc
−2yr−1)

Carbon Silicato Carburo de silicio

Gigantes C 2 - 0.07

Gigantes M - 3 -

Novas 0.3 0.03 0.007

Nebulosas planetarias 0.04 - -

Supergigantes - 0.2 -

Estrellas WC 0.06 - -

Supernovas II 2 12 -

Supernovas Ia 0.3 2 -

De acuerdo a lo anterior, la tasa de formación de polvo por unidad de área

promediada sobre toda nuestra galaxia está entre ∼ 8 × 10−6M�kpc
−2yr−1 y

∼ 3 × 10−5M�kpc
−2yr−1. Con una tasa de inyección de gas por unidad de área

de 10−3M�kpc
−2yr−1 y asumiendo que la masa de polvo interestelar es 1 % de la

masa del gas (es decir, 0.01 × 5 × 109M�), el polvo interestelar puede volverse a

formar en una escala de tiempo de ∼ 3 − 6 × 109 años (Swamy, 2005), lo cual es

un tiempo mayor al tiempo de vida de las ISD en el ISM ≈ 5 × 108 años (Jones

et al., 1997), por lo que el polvo interestelar también se debe de formar en el ISM,

independientemente de la formación en las atmósferas estelares.

2.3. El Medio Interestelar Local: Nuestro Vecin-

dario Solar

Cox & Reynolds (1987) definieron como medio interestelar local (LISM) a la re-

gión alrededor del Sol que se decribe por una distancia sobre la cual la densidad

columnar de átomos de Hidrógeno (H) es 1019 cm−2. Holzer (1989) usa el término

medio interestelar muy local (VLISM) para describir la región que se explora a
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partir de mediciones in-situ de gas neutro y rayos cósmicos en el Sistema Solar

considerando una esfera de radio de 0.01 pc alrededor del Sol, mientras que al

LISM lo aproxima como una esfera de 100 pc de radio.

La extensión del LISM parece ser idéntica a la Burbuja Local (LB), definida como

la región alrededor del Sol que contiene gas ionizado de baja densidad, nH ≈ ne ∼

0.005 cm−3 y gas caliente (T∼ 106 K).

El concepto de Burbuja Local se introdujo para explicar la correlación negativa

general de la emisión de rayos X suaves y las intensidades de HI de 21 cm (Sanders

et al., 1977; Hayakawa et al., 1977). Comúnmente, se supone que la LB se formó

debido a las colisiones y a la fusión de remanentes de supernovas locales (Snowden

et al., 1997). Su forma está determinada por el inicio de una densidad de columna

significativa de NaI, indicativo de una capa de gas fŕıo que rodea la LB. Aunque

la LB es irregular en forma, se extiende aproximadamente 100 pc desde el Sol

(Redfield & Linsky, 2007).

El borde de la Burbuja local podŕıa considerarse como el ĺımite exterior del medio

interestelar local. Dicho borde de la burbuja coincide con las nubes moleculares

densas cercanas a nosotros, como lo son Tauro y Ofiuco (Lallement et al., 2003).

Por lo tanto, podemos considerar que el Medio Interestelar Local (LISM) consiste

en el gas caliente, cálido y fŕıo ubicado dentro de la burbuja local.

Dentro de nuestro vecindario solar (dentro de la burbuja local), hay entre 104 y 105

estrellas, casi todos los sistemas planetarios conocidos y los discos protoplanetarios.

Justamente entre estas estrellas se genera gas interestelar, que en este caso es lo

que se conoce como Medio Interestelar Local. Welsh & Shelton (2009) proponen

un modelo en el cual las nubes del medio interestelar local están rodeadas por un

gas fotoionizado más fŕıo (T ∼ 20000 K) y más denso (ne ∼ 0.04 cm−3). Las seis

nubes más próximas a nosotros son: Nube Interestelar Local (LIC), G, AZUL, Aql,

Eri, Aur (Redfield & Linsky, 2007).

La figura 2.2, representa en escala logaŕıtmica nuestro Vecindario solar.
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Figura 2.2: Nuestro “Vecindario Solar”, mostrado en escala logaŕıtmica. El
Sistema Solar incluye los principales planetas, el cinturón de asteroides (AB),
el cinturón de Kuiper (KB) y la nube de Oort (OC). Se muestra también la
estructura de la heliosfera; el choque terminal (TS), la heliopausa (HP) y el Bow
Shock (BS). En seguida se tiene la nube interestelar local (LIC) y la galáctica
(G), las cuales están envueltas en la burbuja local (LB) Mewaldt et al. (2001)

La proximidad del LISM nos proporciona la oportunidad de poder comprender y

estudiar las propiedades generales del ISM. Las estructuras y procesos del ISM son

repetidos a gran escala en nuestra galaxia y mas allá en otras galaxias (McCray

& Kafatos, 1987), inclusive en altos desplazamientos al rojo (Rauch et al., 1999).

2.3.1. La Nube Interestelar Local (LIC)

El Sol se encuentra moviéndose dentro de una nube interestelar parcialmente io-

nizada, caliente (T ≈ 7500 K) de baja densidad (nH ∼ 0.1− 0.2 cm−3, donde nH

es la densidad de núcleos de hidrógeno) llamada Nube Interestelar Local (LIC).

Las propiedades de la LIC y otras nubes cercanas, han sido determinadas por es-

tudios espectroscópicos de ĺıneas de absorción interestelar hacia estrellas cercanas,

aumentadas en el caso de la LIC por observaciones de materia interestelar que
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ingresa al Sistema Solar e interactúa con la heliosfera. Algunas de las propiedades

de la LIC se enuncian en la Tabla 2.2.

Tabla 2.2: Propiedades de la LIC (Nota: la dirección β, λ y velocidad v se
toman ŕıo abajo en coord. ecĺıpticas)

Propiedad Unidades Valor Referencia

n(He0) [cm−3] 0.015 (Witte et al., 1996)

N(H0)
N(He0

14.7 (Dupuis et al., 1995; Frisch, 1995)

n(H0+H+)
(n(He0+He+)

10 (Savage & Sembach, 1996)

n(H0) [cm−3] 0.22 (Breitschwerdt et al., 2014)

λ [◦] 74.7± 1.3 (Witte et al., 1996)

β [◦] −4.6± 0.7

v [km/s] 24.6± 1.1

T [K] 6900 (Flynn et al., 1998)

B [µG] 1.5 - 6 (Grzedzielski & Page, 2013)

Figura 2.3: Movimiento relativo del Sol con respecto a la nube interestelar
local.

Las mediciones más recientes confirman que la velocidad relativa entre el Sol y

la LIC es de ≈ 26 km/s (Witte et al., 1993). El movimiento del Sol con respecto
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a esta nube (ver Figura 2.3), provoca una entrada de materia interestelar en la

heliosfera (Frisch et al., 1999).

2.4. Polvo interestelar en la LIC

Slavin, J. D. & Frisch, P. C. (2008) estimaron la composición del polvo de la Nube

Interestelar Local (LIC) tomando en cuenta datos in-situ de átomos neutros de

helio, iones capturados y rayos cósmicos anómalos en la heliosfera. Por otro lado,

Kimura et al. (2008) describen un modelo de polvo en la LIC el cual está basado en

las mediciones del flujo de part́ıculas interestelares. Para establecer los compuestos

de las part́ıculas de polvo en la LIC, ellos asumen que los elementos están ligados a

los compuestos que son considerados t́ıpicos en el ISM o en otros polvos cósmicos.

2.5. La heliosfera y su estructura

La heliosfera es la región del espacio que rodea al Sol y que está constituida por

el viento solar. El viento solar en la heliosfera tiene una temperatura del orden de

105 − 106 K la cual decrece con la distancia heliocéntrica, y una densidad baja a

grandes distancias del Sol (10−3 cm−3 a R ≈ 31 UA) comparada con la densidad

del ISM de aproximádamente 0.1 cm−3. Su ĺımite interior es la atmósfera exterior

del Sol, la corona solar. Su ĺımite exterior se define, en una primera aproximación,

como una superficie a través de la cual existe un equilibrio de presión entre el

viento solar y el LISM, ∼ 120− 150 UA (Balogh & Izmodenov, 2005).

La heliosfera consta de 3 regiones: la heliosfera interna, la heliofunda interna y

la heliofunda externa (la cual desacelera el plasma del Medio Interestelar, ISM).

El viento solar crea una onda de choque frontal (Bow shock) que barre el LISM,

formando aśı una especie de cascarón o heliofunda. La heliofunda externa está

hecha de material del LISM, mientras que la heliofunda interna de material del

viento solar.
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La heliopausa es la discontinuidad de contacto, ĺımite entre la heliofunda interna

y la externa, podŕıa decirse que es el ĺımite exterior de la heliosfera. Es el ĺımite

entre el viento solar y el viento interestelar.

El flujo de gas interestelar que se dirige hacia el Sol comúnmente se denomina

Viento Interestelar, y la dirección desde la que viene ese viento define la dirección

viento arriba (upwind), tal que el vector de velocidad del viento interestelar es casi

paralelo al plano de la ecĺıptica (Mann, 2010).

La rotación del Sol genera la configuración magnética espiral descrita por el modelo

de Parker (Parker, 1958). El campo magnético está anclado o congelado en el flujo

del viento solar y es arrastrado radialmente con respecto al centro del Sol hasta

una distancia cercana a las 120 UA donde el viento solar y su campo magnético

son contenidos por el medio interestelar. Dependiendo de la intensidad del campo

magnético interestelar, puede o no formarse lo que se conoce como el bow shock

creado en el medio interestelar por delante de la nariz de la heliosfera. El inter-

cambio de carga conduce a un acoplamiento débil entre el hidrógeno neutro y el

ionizado en el medio interestelar, lo que provoca una acumulación de hidrógeno

neutro en la nariz de la heliosfera, conocida como “pared de hidrógeno”(Mewaldt

& Liewer, 2000).

Como la masa de la heliofunda crece con el barrido del LISM, su presión térmica

llegará a superar la presión del viento solar, produciendo aśı una onda de choque

en reversa, el Choque Terminal. Este choque marca la transición de la heliosfera

interna y la heliofunda interna. Es la región donde la componente radial del viento

solar se desacelera a una velocidad subsónica ya que el choque termaliza al viento

solar, es decir, la enerǵıa cinética del viento solar se transforma en enerǵıa térmica

tras el choque, por lo tanto, el material del viento chocado será lento y caliente.

El choque terminal es un gran acelerador de part́ıculas (iones y electrones), las

cuales son aceleradas a enerǵıas hasta de 1 GeV. Los modelos predicen que la

temperatura del plasma entre el choque terminal y la heliopausa aumenta (Mann,

2010). En la Figura 2.4 se muestra un esquema de la heliosfera global.
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Figura 2.4: Esquema de la heliosfera global creada por el viento solar su-
persónico que desv́ıa el flujo interestelar alrededor del Sol. Los iones y átomos
neutros interestelares fluyen con una velocidad relativa al Sol de aproximada-

mente 26 km/s (Liewer et al., 2000)

Las condiciones f́ısicas en los ĺımites de la heliosfera filtran la corriente de las

part́ıculas de polvo interestelares. La presión de radiación y la interacción de las

ISD cargadas con el campo electromagnético del Sol juegan un papel relevante

(Slavin et al., 2012). Gracias a la detección directa de part́ıculas de polvo interes-

telares dentro del Sistema Solar hecha por los satélites como Ulysses y Galileo, es

posible restringir las propiedades, origen y evolución de estas part́ıculas mediante

la comparación de datos in-situ.

Los datos de las naves espaciales muestran una distribución de tamaños de las

ISD que van de 0.1 ≤ a ≤∼ 4µm, ya que las part́ıculas con radios menores a

0.1µm son excluidas de la heliosfera interior por la interacción con el viento solar

y la región de la heliopausa (Levy & Jokipii, 1976; Wallis, 1987; Kimura & Mann,

1998). Con base en las observaciones que se han hecho en el óptico y el ultravioleta

de la extinción y polarización de la luz de las estrellas por las part́ıculas de polvo

interestelares, se estima, para estas, un rango de tamaños de 0.001 < a < 0.3µm

(Mathis, 1990). De este rango de tamaños, sólo una fracción es capaz de penetrar
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la heliosfera y adentrarse en el Sistema Solar. La determinación de estos radios es

uno de los objetivos de esta tesis.

2.6. Mediciones en el cruce de la heliopausa

La nave espacial Voyager 1 cruzó la heliopausa en agosto del 2012 a una distancia

radial de≈ 122 UA del Sol, (Burlaga et al., 2013; Krimigis et al., 2013). En el cruce,

los instrumentos de Voyager 1 observaron un aumento notable en la intensidad de

los rayos cósmicos galácticos y que la intensidad de los iones, acelerados dentro de

la heliosfera, disminuyó por debajo de los niveles detectables. También se observó

que el campo magnético no mostró un cambio significativo de dirección. Asimismo,

los detectores de plasma (Plasma Wave Subsystem) registraron oscilaciones de

electrones acelerados por el choque local que fluyen a lo largo de las ĺıneas de

campo magnético, a partir de los cuales se pudo determinar una densidad de

plasma consistente con los valores interestelares (Gurnett et al., 2013). Gurnett

& Kurth (2019); Krimigis et al. (2019); Richardson et al. (2019); Strauss (2019),

confirman que la nave espacial Voyager 2 cruzó hacia al medio interestelar el 5 de

noviembre del 2018 a una distancia radial de 119 UA. En esta ocasión, el cruce

de la heliopausa se confirmó mediante mediciones directas de densidad, y tiempo

después mediante emisiones de electrones.

2.7. Datos del ISM utilizados en esta tesis

Para el estudio del ISM y para el modelo heliosférico descrito en el Caṕıtulo 3

usamos las mediciones hechas por la nave Voyager 2 (Gurnett & Kurth, 2019;

Krimigis et al., 2019; Richardson et al., 2019; Strauss, 2019). El periodo de datos

que analizamos comprenden del 5 de mayo del 2018 al 28 de agosto del 2019 con

una precisión de 1 minuto. Cabe mencionar que ciertos instrumentos dejaron de

medir justo después de que la nave cruzó la heliopausa, por tal razón hay ciertos

parámetros f́ısicos asociados al medio interestelar que no fue posible obtener, sin
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embargo, el magnetómetro es uno de los instrumentos que no ha interrumpido

su funcionamiento y por lo tanto, las medidas del campo magnético interestelar śı

están bien determinadas. Los datos de la velocidad previos al cruce de la heliopausa

están representados en la Figura 2.5, la cual representa valores de la velocidad del

plasma en el medio interplanetario de mayo a noviembre del 2018, en la cual se

ve claramente una disminución de la velocidad conforme se va alejando la nave.

Además, se puede ver que la velocidad justo antes del cruce de la heliopausa es de

≈ 70 km/s.
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Figura 2.5: Velocidad del plasma del medio interplanetario detectada por Vo-
yager 2 entre mayo y diciembre del 2018. La ĺınea roja discontinua marca la fecha

en la cual Voyager 2 cruzó al medio interestelar (5 de noviembre del 2018).

Por otra parte, los datos del campo magnético interestelar están representados en

la Figura 2.6, la cual muestra la dirección normal (BN), radial (BR), tangencial

(BT), la magnitud (B) y el cruce de la heliopausa representada por la ĺınea roja

discontinua. De estos datos podemos determinar el promedio de intensidad de

campo magnético BLISM = 5.1µG = 0.51 nT. Nuestro cálculo coincide con el

valor reportado por Alexashov et al. (2016). Este valor de campo magnético será

utilizado más adelante como condición inicial para el modelo heliosférico descrito

en el Caṕıtulo 3.
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Figura 2.6: Orientación del campo magnético detectado por Voyager 2 entre
el 5 de mayo de 2018 y el 28 de agosto del 2019. La ĺınea roja discontinua marca

la fecha en la cual Voyager 2 cruzó la heliopausa (5 de noviembre del 2018).
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Inyección de polvo interestelar en

la heliosfera

3.1. Introducción

Las ĺıneas del campo magnético del ISM siguen el movimiento del gas ionizado

y rodean la heliopausa, mientras que las part́ıculas cargadas siguen las ĺıneas de

campo magnético. Aparte de las part́ıculas de rayos cósmicos galácticos (núcleos

atómicos) con enerǵıas > 10 MeV/nucleón; gas neutro interestelar (átomos) y

part́ıculas ISD, con un cociente de carga-masa 0 < Q/mp < 3 C/kg (Sterken

et al., 2012), logran penetrar la heliosfera. El gas neutro interestelar y las part́ıculas

ISD tienen básicamente la misma dirección y velocidad que el gas interestelar. En

particular, los granos ISD que se encuentran con la heliosfera pueden desviarse

alrededor de la heliopausa o penetrarla según su relación Q/mp.

El flujo de las part́ıculas ISD en la heliosfera es gobernado por dos efectos funda-

mentales: primero, el balance entre la fuerza gravitacional del Sol y la presión de

radiación y, segundo, la fuerza de Lorentz debida al movimiento de la part́ıcula a

través del campo magnético del Sol congelado en el viento solar (IMF).

Para poder determinar la dinámica de las part́ıculas de polvo interestelares dentro

del Sistema Solar, es necesario conocer sus propiedades f́ısicas, tales como su radio,

33
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su densidad y su carga eléctrica, ya que como se verá más adelante, las part́ıculas

con radios a < 0.01µm son repelidas por el IMF. En general, es necesario com-

prender la dinámica de las ISD por su paso a través de las diferentes regiones de

la heliosfera, por ejemplo, entre la onda de choque (Bow Shock) y la heliopausa,

ya que esta es la región en la que el campo magnético interestelar toma relevancia

y por lo tanto las ISD pueden quedar confinadas, adentrarse al Sistema Solar, o

ser deflectadas hacia el ISM.

3.2. Modelo heliosférico

La carga eléctrica de las ISD debida a los procesos en la Nube Interestelar Lo-

cal determina si se acoplan o no al campo magnético. La estructura del campo

magnético, y particularmente, la intensidad del campo entre la heliopausa y el bow

shock, determinan la dinámica de las ISD en función de su cociente carga-masa

(Q/mp), (Frisch et al., 1999). Uno de nuestros objetivos es modelar la dinámica

de las ISD dentro de la heliosfera, es decir, una vez que las part́ıculas han pene-

trado la heliopausa. Para tal propósito, es necesario determinar el radio, la masa

y la carga eléctrica de las part́ıculas que logran ingresar, las cuales serán parte de

nuestros valores de entrada del modelo.

En particular, para determinar los radios y las cargas apropiadas utilizamos un

modelo heliosférico, el cual considera el campo magnético interestelar y que el

medio interestelar es neutro. Usamos también el modelo multifluido subsónico para

la interacción entre la heliosfera y el ISM propuestos por Zank & Pauls (1997);

Pauls et al. (1995).

3.3. Mecanismos básicos de carga en el ISM

Las part́ıculas ISD en el LISM poseen una Q > 0 debido a la emisión de electrones

secundarios y la emisión de fotoelectrones. Su potencial superficial comúnmente
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se encuentra en un rango de 0.5 ≤ Φ ≤ 1 V lejos del Sol de acuerdo a Čermák

et al. (1996), y 0.5 ≤ Φ ≤ 6 V dentro de la heliosfera de acuerdo a Mukai (1981).

Para una part́ıcula de polvo interestelar aislada, el potencial superficial se puede

relacionar directamente con la carga eléctrica. Puede considerarse a las part́ıculas

de polvo como capacitores esféricos de una sola placa, cuya capacitancia está dada

por C = Q/Φ = 4πε0a, aśı Q = CΦ = ne, donde n indica el número de cargas

fundamentales (e), Q es la carga eléctrica y C la capacitancia.

Reescribiendo Q en las expresiones anteriores tenemos que:

Q = 4πε0aΦ = ne, (3.1)

donde la part́ıcula se supone esférica, con radio a.

Debido a su carga eléctrica, las part́ıculas ISD tienen un movimiento girotrópico

en el ambiente magnético descrito por el radio de giro o de Larmor, descrito por

la siguiente expresión:

rL =
mpv⊥
QB

, (3.2)

donde B (= | ~B|) es la magnitud del campo magnético del LISM, mp y Q son la

masa y la carga de la part́ıcula ISD respectivamente y v⊥ es la velocidad perpen-

dicular con respecto a B.

Escribiendo el radio de giro en términos de la densidad (ρ) y radio de la part́ıcula

tenemos:

rL =
ρa2v⊥
3ε0ΦB

(3.3)

En este caso, el campo magnético B vaŕıa entre el Bow Shock y la heliopausa,

dependiendo de la distancia que recorre. Dicha variación se expresa con la ecuación

3.4, (Shull & McKee, 1979a).
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B = Cx+ rBISM , (3.4)

donde x representa la distancia entre el bow shock (choque a proa) y la heliopausa,

0 ≤ x ≤ 150 UA, BISM es el campo magnético interestelar, C = (10−r)BISM/150

es una constante, y r es el factor de compresión en el BS. El factor de compresión

se define como:

r =
ρ2

ρ1

=
u1

u2

=
(γ + 1)M2

1

(γ − 1)M2
1 + 2

, (3.5)

donde M1 es el número de Mach antes del choque, el cual se define como M1 =

u1/vs1 con u1 la velocidad del plasma antes del choque y vs1 la velocidad del sonido

antes del choque, ρ1 y ρ2 son las densidades del medio antes y después del choque

y γ es el ı́ndice politrópico del plasma. En el caso ĺımite de un choque fuerte,

M1 � 1, la ecuación 3.5 se reduce a:

r =
ρ2

ρ1

→ γ + 1

γ − 1
(3.6)

La inclusión de un campo magnético interestelar e interplanetario provoca un

aumento en la intensidad del campo magnético desde el LISM hasta la heliopausa.

El bow shock perpendicular débil tiene un factor de compresión r ∼ 2 (Frisch et al.,

1999), aunque Kabin et al. (2000) proponen un factor de compresión máximo de

r ∼ 5. En el modelo heliosférico propuesto por Zank & Pauls (1997) y Grzedzielski

& Page (2013), el campo magnético del LISM aumenta casi 10 veces de forma casi

lineal hasta alcanzar su punto máximo en la heliopausa, donde se encuentra con

el campo magnético interplanetario (IMF). El IMF se comprime en el choque

terminal y después aumenta rápidamente entre el choque terminal y la heliopausa.

Aparte de suponer que las part́ıculas ISD son esféricas, se considera que tienen

una composición homogéneas con ρ = 2.26 g/cm3, correspondiente a part́ıculas de

silicato. Esencialmente, la carga eléctrica de las ISD puede variar en el ISM por

tres mecanismos principales, el impacto de las part́ıculas de plasma (electrones y
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protones), la emisión secundaria de electrones debida al impacto de los electro-

nes (importante en regiones de plasma caliente con T > 105 K) y la emisión de

fotoelectrones debido a la radiación ultravioleta interestelar y solar.

3.3.1. Corrientes principales

En las regiones HII (T ∼ 104 K), las ISD se cargan fácilmente a través del impacto

de protones y electrones y la absorción de fotones de la radiación ultravioleta le-

jana (FUV) que producen una corriente fotoelectrónica. Aunque para determinar

el potencial de equilibrio (Φeq) de la part́ıcula, es necesario resolver la ecuación de

balance de carga, Frisch et al. (1999) proponen una ecuación que describe dicho

equilibrio de cargas:

g(φ) =

√
me

mp

seffp

seffe

g(−φ) +
(2πme

kT

)1/2 1

ne
JFUV , (3.7)

donde

g(x) =


ex si x < 0,

(1 + x) si x ≥ 0,

(3.8)

φ = eΦeq/KT es el parámetro de potencial de la part́ıcula, seffp y seffe son el

coeficiente de adherencia efectiva para protones y electrones, ne es la densidad

numérica de electrones en el LISM y JFUV es la corriente de fotoelectrones por

unidad de área de la part́ıcula de polvo, la cual depende del tamaño de la part́ıcu-

la y de la irradiancia en el ultravioleta (FUV) promediado sobre el rendimiento

fotoeléctrico.

Considerando que la dependencia de seffp y seffe en el tamaño de la part́ıcula de

polvo es muy débil, puede despreciarse en los cálculos. Por otra parte, basados en
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McKee et al. (1987), si ignoramos toda la dependencia en el flujo FUV de fondo,

la densidad de electrones y el tamaño de la part́ıcula se pueden agrupar en el

siguiente parámetro:

ζ =
G0

ne

( a

0.01µm+ a

)
(3.9)

donde G0 es el rendimiento promedio de la intensidad ultravioleta incidente norma-

lizado al flujo de fondo interestelar promedio dado por Draine & Salpeter (1979a),

el cual se define como:

G0 =

∫∞
8ev/h

Y (hν)4πJν/hν dν

2.4× 106cm−2s−1
(3.10)

Y (hν) es el rendimiento fotoeléctrico a una enerǵıa dada y Jν es la intensidad

media de la radiación.

Sustituyendo 3.9 en 3.7 y considerando que la dependencia de los coeficientes de

adherencia es muy débil, tenemos:

g(φ) =

√
me

mp

g(−φ) +
(2πme

kT

)1/2G0

ne

( a

0.01µm+ a

)
(3.11)

Usando la ecuación 3.11 e introduciendo φ,

(
1 +

eΦeq

KT

)
=

√
me

mp

exp
(eΦeq

KT

)
+
(2πme

kT

)1/2G0

ne

( a

0.01µm+ a

)
(3.12)

Dado que se trata de un medio caliente, los efectos térmicos dominan y, por tanto,

eΦeq � KT , tal que se puede hacer una expansión en series de Taylor (alrede-

dor de cero, i.e., serie de Mclaurin). Sólo el primer término es relevante ya que
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eΦeq/KT � 1.

(
1 +

eΦeq

KT

)
−
√
me

mp

exp
(eΦeq

KT

)
=
(2πme

kT

)1/2G0

ne

( a

0.01µm+ a

)
, (3.13)

(
1 +

eΦeq

KT

)
−
√
me

mp

(
1 +

eΦeq

KT

)
=
(2πme

kT

)1/2G0

ne

( a

0.01µm+ a

)
, (3.14)

despejando el potencial de equilibrio tenemos que:

Φeq =

(
2πme

kT

)1/2
G0

ne

(
a

0.01+a

)
− 1 +

√
me

mp(
e
KT
−
√

me

mp

e
KT

) (3.15)

En choques interestelares radiativos donde 30 . vs . 200 km/s, J está dominada

por fotones Lyα atrapados, con 4πJ(Lyα) ≈ 30F (Lyα) (Hollenbach & McKee,

1979), tal que el flujo emergente F (Lyα) es la mitad de la emisividad de columna

integrada de Lyα en el choque. Shull & McKee (1979b) obtuvieron que G0 ≈

1.6n0vs7 a vs = 100 km/s (velocidad del choque) y G0 ≈ 0.4n0vs7 a vs = 40 km/s,

donde vs7 = vs ∗ 100 kms−1 con n0 es la densidad del H neutro interestelar antes

del choque.

En nuestro caso, usamos los datos de la nave Voyager 2, espećıficamente durante

el periodo que va del 5 de mayo del 2018 al 28 de agosto de 2019 ya que como se

vio en el Caṕıtulo 2, Voyager 2 cruzó la heliopausa y se adentró en el ISM el 5 de

noviembre del 2018.
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3.4. Propiedades de las ISD que logran ingresar

a la heliosfera

En esta sección estimamos las propiedades iniciales de las ISD o condiciones inicia-

les del modelo heliosférico descrito en la sección anterior, en particular nos interesa

determinar el radio de las ISD que logran ingresar a la heliosfera.

Para determinar la carga elélctrica de las ISD se calculó primero su potencial de

equilibrio Φeq (ver ecuación 3.1). Se puede ver en la ecuación 3.15 que Φeq depende

de la densidad de electrones en la LIC (ne), en este caso se utilizó el valor propues-

to por Gry & Dupin (1996); Wood & Linsky (1998); Breitschwerdt et al. (2014)

de ne = 0.1 cm−3. En las Tablas 3.1 y 3.2 se presentan las condiciones iniciales del

problema.

Tabla 3.1: Condiciones iniciales del plasma (LIC) que se introducen al pro-
grama. ne es la densidad de electrones, T es la temperatura del plasma de la
nube interestelar local, B es el campo magnético entre el BS y la heliopausa,
r es el factor de compresión y G0 es el rendimiento promedio de la intensidad
ultravioleta incidente normalizado al flujo de fondo interestelar promedio dado

por Draine & Salpeter (1979a), definido en la ecuación 3.9

Condiciones iniciales del plasma (LIC)

ne [cm−3] 0.1

T [K] 104

B (= Cx+ rBISM) [µG] 1.5 - 6

r 2, 5

G0 0,0.5,1
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Tabla 3.2: Condiciones iniciales de las part́ıculas ISD que se introducen en el
programa. Se consideran part́ıculas esféricas cuya composición principal es de
silicatos. Se vaŕıa el radio a de las ISD, y v⊥ es la velocidad perpendicular al

campo magnético interestelar de la part́ıcula ISD.

ρ [gcm−3] 2.26

a [µm] 0.001-0.9

v⊥ [km/s] 26

Las ISD analizadas en este trabajo alcanzan un potencial de equilibrio negativo,

independiente del umbral G0 que se utilice. Cabe mencionar que el caso G0 = 0 es

muy hipotético, de hecho, es el caso menos realista, sin embargo, en la Figura 3.1

se muestran tres casos de referencia donde el más realista corresponde a G0 = 0.5.

Φ
eq

 [V
]

Figura 3.1: Se puede observar el potencial de equilibrio (Φeq) que alcanzan las
ISD con diferentes radios en la región del BS y la heliopausa. La ĺınea azul co-
rresponde al caso hipotético G0 = 0, la ĺınea verde corresponde al caso extremo

de G0 = 1 y la ĺınea naranja corresponde al caso más realista con G0 = 0.5.

Una vez obtenido el potencial de equilibrio es posible calcular la carga eléctrica

de la part́ıcula usando la ecuación 3.1. Con la carga eléctrica y la ecuación 3.2 se
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calculan los radios de giro de las part́ıculas. Estos últimos determinan si la part́ıcula

puede o no ingresar en la heliosfera. De acuerdo con esto, las ISD cuyo rL ≤ 150

UA no podrán ingresar a la heliosfera, ya que ésta es la distancia aproximada entre

el BS y la heliopausa.

En la Figura 3.2 se muestran los resultados del radio de giro que tienen las part́ıcu-

las ISD con diferentes radios en la región de interés (entre el BS y la heliopausa)

cuya distancia entre estas 2 regiones es de ≈ 150 UA para factores de compresión

de r = 2 (panel superior) y r = 5 (panel inferior). Las part́ıculas cuyos radios de

giro a la altura de la heliopausa (ĺıneas cont́ınuas) se encuentren por debajo de la

ĺınea roja punteada (rL < 150 UA) son las que no podrán ingresar a la heliosfera

debido al fuerte acoplamiento de las ISD con el campo magnético del LISM. Se

puede ver que el único caso en el que los radios de giro superan los 150 UA co-

rresponde a part́ıculas con radios a > 0.6µm y G0 = 0.5 para ambos factores de

compresión. El factor de compresión produce una disminución o un aumento en el

radio de giro de las ISD, p.e., a mayor factor de compresión menor radio de giro.

Utilizando el factor de compresión t́ıpico r = 2 y a ≈ 0.6µm, rL se reduce de

∼ 700 UA en el BS a ∼ 150 UA en la heliopausa. Con esto se obtiene una de

las principales propiedades f́ısicas (el radio) que deben de tener las part́ıculas ISD

para ingresar al Sistema Solar. Se concluye que part́ıculas con a > 0.6µm pueden

ingresar a la heliósfera. Este resultado es de suma importancia en esta tesis ya que

las part́ıculas con estas caracteŕısticas son las que se consideran en nuestro modelo

dinámico más adelante.
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(a) r = 2

(b) r = 5

Figura 3.2: Radio de giro (rL) vs radio de las part́ıculas ISD usando un factor
de compresión de r = 2 (panel superior) y r = 5 (panel inferior). Las ĺıneas
discontinuas azules corresponden al radio de giro en el BS con G0 = 0.5, las
ĺıneas cont́ınuas azules representan el radio en la heliopausa con G0 = 0.5.
Mismo caso para las ĺıneas discontinuas y cont́ınuas naranjas pero con un umbral
G0 = 1. La ĺınea punteada roja marca el valor mı́nimo de rL que deben de tener

las part́ıculas para poder atravesar la heliosfera.
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Procesos de carga en el medio

interplanetario

En este caṕıtulo se analizan en detalle los mecanismos básicos de carga que las

ISD experimentan en el medio interplanetario a través de las posibles corrientes

eléctricas que pudieran generarse en su superficie. Esas corrientes son las que

determinarán la carga eléctrica final, Qeq, y/o potencial de equilibrio, Φeq, de las

part́ıculas.

Hacemos un análisis de tres mecanismos principales de carga en el medio inter-

planetario, captura de electrones, emisión de fotoelectrones y emisión secundaria

de electrones, para después estimar el tiempo en el cual la part́ıcula de polvo lle-

ga a su potencial de equilibrio y determinar el o los mecanismos dominantes, y,

en tal caso, determinar si es posible considerar que las ISD mantienen una carga

promedio constante en el tiempo.

El cambio en el tiempo de la carga eléctrica Q de una part́ıcula ISD dentro de un

plasma (en nuestro caso el viento solar) es descrito por la contribución de cada una

de las corrientes que pueden generarse y circular en la superficie de la part́ıcula

de polvo en su camino a través del plasma. Por lo general, para una part́ıcula de

polvo moviéndose en el viento solar, dominan las corrientes debidas a la emisión

44
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secundaria de electrones (Isec), la captura de iones o electrones del plasma (Ie,i) y

la producción o emisión de fotoelectrones (Iν).

La expresión que describe dicho cambio temporal de la corriente es la siguiente:

dq

dt
=
∑
k

Ik = Isec + Ie,i + Iν (4.1)

Cada una de estas corrientes es función de las propiedades del viento solar (p.

e., densidad, enerǵıa, temperatura y composición) y de las propiedades tanto f́ısi-

cas como qúımicas de las part́ıculas ISD (p. e., tamaño, velocidad, densidad y

composición) y la irradiancia solar. Se describe a continuación cada una.

4.1. Corriente fotoelectrónica

Cuando los electrones superficiales de un grano de polvo absorben suficiente radia-

ción solar UV, escapan y se liberan como fotoelectrones y, por tal motivo, dejando

una carga positiva en la superficie del grano.

Horanyi et al. (1988) proponen la siguiente aproximación para la producción de

fotoelectrones, o corriente de fotoelectrones, debido a la radiación solar ultravioleta

ionizante:

Iν =

πa
2qef1 si φ < 0

πa2qef1exp(−qeφ/kT ) si φ > 0

(4.2)

donde kT es el promedio de enerǵıa térmica de los fotoelectrones y f1[cm−2 s−1] ≈

2.5 × 1010χ/R2 es el flujo de emisión fotoelectrónica a 1 UA, χ es el factor de

eficiencia el cual toma un valor de ≈ 1.0 para granos conductores (silicatos). Para

part́ıculas dieléctricas (como el hielo de agua) se tiene que χ ≈ 0.1 y R representa

la distancia heliocéntrica en unidades astronómicas.
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Para la producción de ese tipo de corrientes, las propiedades qúımicas del grano

serán de gran relevancia, ya que el factor χ depende del tipo de material del cuál

está compuesta la part́ıcula de polvo.

4.2. Corrientes debidas a la emisión secundaria

de electrones

Si una ISD es bombardeada por electrones y/o iones solares suficientemente energéti-

cos (E > 50 eV) podŕıa producirse lo que se conoce como emisión secundaria de

electrones o iones. En el caso de la emisión secundaria de electrones por electrones

incidentes se tiene la dispersión de electrones de la part́ıcula de polvo. A los elec-

trones que son dispersados se les conoce como electrones secundarios. El flujo de

estos electrones secundarios depende de la enerǵıa relativa con la cual impactan

los electrones -primarios- del viento solar, también del potencial superficial y de

la composición qúımica de la part́ıcula de polvo. La emisión secundaria lograda

por los electrones primarios dependerá del parámetro de eficiencia δy asociada a la

enerǵıa umbral de la part́ıcula (Sternglass, 1957). En particular, si δy > 1, entonces

el polvo tenderá a cargarse positivamente.

La eficiencia, δm, o la tasa de electrones emitidos e incidentes, es una función del

material de la part́ıcula de polvo y de la enerǵıa cinética (E) de los electrones

primarios en el marco inercial de la part́ıcula de polvo. Sternglass (1957) propone

la siguiente expresión para la corriente secundaria producida por los impactos de

los electrones:

δy(E) = 7.4 δM

(
E

EM

)
exp

[
−2(

E

EM
)1/2

]
(4.3)

donde EM es la enerǵıa caracteŕıstica a la cual la liberación de un electrón secunda-

rio alcanza un máximo. Experimentalmente se ha comprobado que el rendimiento

tiene un máximo cuando δy = δm (de 1-10 ) con respecto a la enerǵıa incidente en

el intervalo 100 eV . EM . 1000 eV .
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Draine & Salpeter (1979b) reportaron algunos valores tṕicos de δm a enerǵıas

máximas dadas (EM) que se muestran en la Tabla 4.1. Los parámetros que están

en negritas son los que se usaron en esta tesis asumiendo part́ıculas de silicatos.

Tabla 4.1: Parámetros de emisión secundaria reportados para materiales se-
leccionados por Draine & Salpeter (1979b)

Material Densidad δm EM

[g cm−3] [eV]

Grafito 2.26 1.00 250

FSiO2 2.65 2.9 420

Mica 2.80 2.40 340

Fe 7.86 1.30 400

Al 2.70 0.95 300

MgO 3.58 23.00 1200

Polvo Lunar 3.20 1.50 500

F Estos valores son los que se utilizaron en esta tesis para obtener la eficiencia debida a la

emisión secundaria de electrones usando la ecuación 4.3

La eficiencia de dispersión de los electrones primarios también influye en la carga

de los granos de polvo.

Para una part́ıcula con composición dada que es impactada por iones, Horanyi

et al. (1988) proponen la siguiente expresión para la eficiencia de dispersión:

δ(E) = 2δm
E

EM

√
E/EM

[(1 + E)/EM ]
(4.4)

4.3. Captura de electrones e iones

La captura de electrones o iones es uno de los mecanismos de carga más comunes

en el medio interplanetario. En nuestro caso, consideramos que la part́ıcula de
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polvo se encuentra en reposo dentro del viento solar, por lo que las corrientes de

electrones o iones serán estacionarias, es decir, no dependen del tiempo.

El tamaño de la part́ıcula de polvo es importante para este tipo de mecanismo,

ya que si el tamaño aumenta entonces puede recolectar más electrones o iones del

viento solar sin importar la especie. Otro factor importante para la captura de

electrones o iones es la densidad y la temperatura del plasma ya que dependiendo

de cuál sea la densidad del viento solar, será el camino libre medio y, por tanto, la

frecuencia con la cual colisionan, tanto los iones, como los electrones en la part́ıcula

de polvo.

Horányi (1996) da una expresión para las corrientes de electrones o iones produ-

cidas por los bombardeos de éstas sobre una part́ıcula de polvo de radio dado, la

cual es expresada de la siguiente forma:

Ie,i = 4πa2ne,i

√
kTe,i

2πme,i

exp(−ψi,e) ψi,e > 0

1− ψi,e ψi,e < 0

(4.5)

donde

ψi,e = ∓ qeφ

kTe,i
(4.6)

∓ indica si se trata de electrones o iones y φ es el potencial superficial de la

part́ıcula de polvo.

Spitzer (1941) presenta una solución para el caso en el cual únicamente hay co-

rrientes de carga debidas a las corrientes de iones y electrones. En este caso, si

las temperaturas de iones y electrones se consideran iguales (Tsw = Te = Ti), el

potencial de equilibrio de una part́ıcula de polvo de radio a = 0.1µm dentro del

viento solar es:

Φeq = −βkTsw
e

, (4.7)
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donde Tsw es la temperatura del viento solar y β es el cociente de presiones cinética

y magnética del plasma o β del plasma. F́ısicamente, es el cociente entre la pre-

sión cinética y la presión magnética del plasma (Goldston & Rutherford, 1995).

Entonces,

β =
nswkTsw
B2/2µ0

(4.8)

donde µ0, p, B, nsw, k y Tsw son la permeabilidad magnética del vaćıo, la pre-

sión cinética del plasma del IPM, la intesidad de campo magnético, la densidad

numérica del plasma del medio interplanetario, la constante de Boltzman y la

temperatura del plasma del IPM respectivamente. En nuestro caso, β depende de

la temperatura del plasma del viento solar a través del medio interplanetario, la

cual vaŕıa con la distancia heliocéntrica. En la sección 4.4.3 se presenta un modelo

numérico de la variación de la temperatura respecto a la distancia heliocéntrica,

el cual se usará para calcular la β del plasma y con esta la carga eléctrica de las

part́ıculas ISD.

Con base en la ecuación 3.1 y expresando el radio en micras, la expresión anterior

se reduce a lo siguiente (ver apéndice A).

n ≈ 700aµφ (4.9)

Con el potencial (φ) en Volts.

Debido a que los electrones tienen una masa menor que la de los iones, se mueven

mucho más rápido para la misma temperatura (ya que 1
2
mv2

e,i = kTsw), eso provoca

que el grano se cargue negativamente más fácilmente. La carga negativa acumulada

repele sistemáticamente los electrones incidentes, reduciendo su flujo. Finalmente,

se alcanza el equilibrio cuando no entran ni salen cargas de la superficie del grano.
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4.4. Eficiencia de los diferentes mecanismos de

carga (evaluación)

Con base en lo anterior, evaluamos el potencial superficial y los tiempos de carga

que prevalecen en las part́ıculas ISD a través del medio interplanetario. Considera-

mos part́ıculas ISD con radios entre 0.6−3.5µm ya que, como se vio en el Caṕıtulo

3, este intervalo corresponde a los radios de las part́ıculas ISD que pueden ingresar

en la heliosfera (principalmente silicatos, SiOx). Presentamos a continuación algu-

nos resultados de nuestro análisis relativo a los tiempos de carga, τ , y potenciales

de equilibrio, Φeq.

4.4.1. Potencial de equilibrio y tiempos de carga por emi-

sión fotoelectrónica.

Calculamos la corriente neta, I, con la ecuación 4.2 suponiendo un potencial su-

perficial Φ < 0. Una vez obtenidas las corrientes, es posible encontrar el tiempo

que le tomaŕıa a la part́ıcula de polvo alcanzar un potencial Φ ≈ 1 Volt por emi-

sión fotoelectrónica, ya que al liberar fotoelectrones la part́ıcula quedará cargada

positivamente, facilitando aśı la producción de corrientes positivas.

Para determinar el tiempo de carga usamos la ecuación siguiente:

τ =
Q

I
(4.10)

donde la carga eléctrica Q viene dada por la ecuación 3.1. Si combinamos las

ecuaciones 4.10 y 3.1 podemos estimar el tiempo de carga de una part́ıcula de

polvo de radio a de acuerdo a:

τ =
4πε0aΦ

Iν
(4.11)
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En la Figura 4.1 se observa que las part́ıculas de silicato con radios entre 0.6 −

3.5µm tardan varios d́ıas en cargarse debido al efecto de emisión fotoelectrónica.

Es claro que el tiempo de carga aumenta dependiendo de la distancia heliocéntrica

a la cual se encuentre la part́ıcula ya que la irradiancia solar vaŕıa como ∼ 1/R2,

por tal motivo este mecanismo se debilita a distancias heliocéntricas mayores a

∼ 10 UA. Además, se nota que mientras más grande es la part́ıcula (en este caso,

a > 1µm) el tiempo de carga disminuye ya que la corriente debido a la emisión

de fotoelectrones aumenta como a2 y la carga eléctrica aumenta como a, tal que

τ ∼ 1/a (ver ecuación 4.2) .
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Figura 4.1: Tiempo de carga, τ , por emisión fotoelectrónica en función del
radio, a y la distancia heliocéntrica dada en unidades astronómicas. Cada color

representa un radio de part́ıcula ISD diferente, 0.6 ≤ a ≤ 3.5µm.
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4.4.2. Potencial de equilibrio y tiempos de carga por emi-

sión secundaria

En esta sección evaluamos el efecto de la emisión secundaria de electrones en las

part́ıculas ISD, utilizando la ecuación 4.3, donde se puede ver la dependencia con

la enerǵıa de incidencia de los electrones. Para hallar dicha enerǵıa se considera

que la velocidad promedio de los electrones dentro del viento solar es de Ve = Vi ≈

5.07× 105m/s, por lo que su enerǵıa cinética es de E ≈ 0.731 eV .

Suponemos δm = 2.9, EM = 420 eV y δy(E) = 0.036 (correspondiente a silicatos).

Si hacemos un análisis con las diversas enerǵıas de incidencia de electrones pa-

ra poder determinar cuál seŕıa la máxima eficiencia para part́ıculas de silicatos

con un radio cualquiera (ya que es independiente de dicho valor), podremos notar

que, la eficiencia máxima se logra con una enerǵıa incidente de 420 eV , tal que

δy(E) ≈ 7.8 (ver Figura 4.2).
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Figura 4.2: Eficiencia como función de la enerǵıa incidente de los electrones
para part́ıculas de silicatos, SiOx. La ĺınea azul discontinua indica la eficien-
cia máxima y la enerǵıa incidente de electrones correspondiente a esa máxima

eficiencia para silicatos.
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Comparando las enerǵıas que se necesitan para que la part́ıcula alcance el rendi-

miento máximo con las enerǵıas que portan los electrones en el medio interpla-

netario (E ≈ 0.731 eV ), observamos que éstas últimas son mucho más bajas, por

lo que el plasma es demasiado fŕıo y entonces no es lo suficientemente energético

como para producir la emisión secundaria de electrones.

4.4.3. Potencial de equilibrio y tiempos de carga por cap-

tura electrónica

Al despreciar tanto las corrientes fotoelectrónicas como las corrientes de emisión

secundaria de electrones, el único mecanismo que prevalece es el de las corrientes

de electrones, por lo que es posible usar la expresión dada por Spitzer (1941)

para calcular el potencial de equilibrio, ver ecuación 4.7. Para obtener el potencial

de equilibrio se calculó la β del plasma con la ecuación 4.8, la cual depende de

la temperatura. Como la temperatura depende de la distancia heliocéntrica, fue

necesario hacer un modelo numérico para calcular la dependencia de la distancia

heliocéntrica con la temperatura.

Una vez calculado el potencial de equilibrio se determinó el número de electrones

que puede capturar la part́ıcula de polvo con la ecuación 4.9.

Para hallar el tiempo que le tomaŕıa a la part́ıcula recolectar un cierto número n

de electrones sabemos que

τ =

∣∣∣∣QIe
∣∣∣∣ , (4.12)

es decir,

τ =

∣∣∣∣ Q

eneV σg

∣∣∣∣ , (4.13)

donde V es la velocidad de las part́ıculas del viento solar, σg es la sección trans-

versal de la part́ıcula de polvo, e es la carga del electrón y ne es la densidad de

electrones en el viento solar.
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Para obtener la dependencia de la temperatura con la distancia se hizo una re-

gresión potencial empleando machine learning usando los datos de temperatura

tomados por las naves Helios I, Ulysses y Voyager 2 entre 1974 y 2007 1. Se aume

una variación que sigue una ley de potencias:

Tsw = CRα (4.14)

donde Tsw es la temperatura del viento solar dada en Kelvins, C es el coeficiente

y α el ı́ndice, ambos parámetros por determinar. R es la distancia heliocéntrica

dada en UA, ver Figura 4.3.
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Figura 4.3: Ajuste de la temperatura usando una ley de potencias del tipo
y = CRα, donde C = 1.476×105±1.582×102 y α = −4.448×10−1±8.666×10−4

Con el análisis anterior tenemos que :

1Los datos se obtuvieron del siguiente sitio: https://cdaweb.gsfc.nasa.gov/

https://cdaweb.gsfc.nasa.gov/
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Tsw = (1.476× 105)R−0.4448 (4.15)

Sustituyendo la ecuación 4.15 en la ecuación 4.8 obtenemos la β del plasma. Susti-

tuyendo el valor de la β en la ecuación 4.7 obtenemos el potencial de equilibrio de

las part́ıculas ISD, y entonces obtenemos el número de electrones capturados por

las part́ıculas usando la ecuación 4.9. Por último, con la ecuación 4.13 se calcula el

tiempo en el cual la part́ıcula ISD recolecta cierta cantidad n de electrones, llegan-

do aśı a su potencial de equilibrio, en el cual la part́ıcula ya no puede recolectar

más electrones o iones del plasma.
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Figura 4.4: Tiempo (en segundos) que le toma a una ISD alcanzar su potencial
de equilibrio, φeq, considerando únicamente la corriente debida a la captura de
electrones. Se puede observar la dependencia con la distancia heliocéntrica. Cada

color representa un radio de part́ıcula ISD diferente, 0.6 ≤ a ≤ 3.5µm.
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Figura 4.5: Potencial de equilibrio Φeq que alcanza una part́ıcula de radio
a = 0.1µm considerando únicamente una corriente eléctrica debida a la captura
de electrones en función de la distancia heliocéntrica. Φeq fue calculado con la

ecuación 4.7 propuesta por Spitzer (1941).

En la Figura 4.4 se observa que el tiempo en el que una part́ıcula ISD llega a su

Φeq (del orden de pocos meses) decae muy rápidamente para R < 10 UA, luego

se mantiene casi constante, independientemente del radio de la ISD. En este caso

tenemos que β ∝ Tsw ∝ R−0.5, entonces Φeq ∝ 1/R y como consecuencia n ∝ 1/R,

por lo que el tiempo de carga decae como 1/R, ya que por la ecuación 4.13 τ ∝ Q.

En general, mientras más grande sea la ISD, el tiempo que le toma en llegar a su

potencial de equilibrio será mayor, dicho comportamiento se visualiza en la Figura

4.4, las curvas van de radios más grandes (a = 3.5µm) a radios más pequeños

(a = 0.6µm). Dependiendo el tamaño y la distancia heliocéntrica el tiempo de

carga vaŕıa, pero en promedio τeq ∼ 105 segundos ≈ 11 d́ıas.

Por otra parte, en la Figura 4.5 se puede observar el perfil del Φeq en función de

la distancia heliocéntrica para una part́ıcula con un radio de a = 0.1µm, ya que

la ecuación 4.7 es válida suponiendo part́ıculas esféricas con un radio a = 0.1µm.

Se puede ver que Φeq ≈ −10.37V y la part́ıcula lo alcanza a R ≈ 5UA. Una
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vez obtenido el potencial de equilibrio, éste se mantiene constante; es decir, ya no

pueden entrar ni salir cargas de la superficie de la part́ıcula ISD.

Del análisis anterior, podemos concluir que la carga eléctrica que portan las part́ıcu-

la ISD dentro de la heliósfera es prácticamente constante. Se observa que el me-

canismo dominante es debido a la captura de electrones y que el potencial de

equilibrio se alcanza en τ ∼ 11 d́ıas. La corriente fotoelectrónica es secundaria y

se logra el Φeq en τ ∼ 100 d́ıas. Debido a que el viento solar se puede considerar

un plasma fŕıo (< 1 keV), la emisión secundaria de electrones puede despreciarse.

En un primer análisis se consideran únicamente cargas debidas a la captura de

electrones por ser el mecanismo con el cual la part́ıcula llega a su potencial de

equilibrio más rápido. En una segunda aproximación se sumarán las corrientes

debidas a la emisión de fotoelectrones y a la captura de electrones, ya que son las

más significativas en el medio interplanetario considerando la estancia de las ISD

en la heliosfera.
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Dinámica de las ISD

Como ya se vio en los caṕıtulos anteriores, las part́ıculas ISD son parte y se

mueven junto con la LIC, por lo que se considera que el polvo y el gas comparten

en principio, propiedades dinámicas similares. La velocidad y dirección de entrada

de las ISD al Sistema Solar resultan del movimiento relativo del Sol con respecto

a la LIC. El polvo interestelar de la LIC es inyectado al Sistema Solar desde una

longitud heliocéntrica ecĺıptica con φ = 259◦ y como una corriente casi paralela

(θ = 8◦) con la ecĺıptica con una velocidad relativa de 26 km/s (Frisch et al., 1999).

5.1. Dinámica en la heliosfera

Las part́ıculas ISD dentro de la heliosfera son gobernadas principalmente por la

fuerza gravitacional del Sol, la presión de radiación solar y la fuerza de Lorentz

debida a la interacción de las part́ıculas cargadas con el campo magnético inter-

planetario (IMF). Por lo tanto, para modelar la trayectoria de las part́ıculas ISD

a través del medio interplanetario se toman en cuenta estas 3 fuerzas.

A continuación se describen cada una de estas fuerzas.

58
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5.1.1. Fuerza gravitacional y fuerza de presión de radiación

La fuerza gravitacional que ejerce el Sol sobre una part́ıcula ISD es:

FG = −GM�mpr

|r|3
(5.1)

donde G es la constante de gravitación universal, M� es la masa del Sol, mp la

masa de la part́ıcula ISD, y r es el vector de posición de la ISD respecto al Sol.

La fuerza de presión de radiación solar ejercida sobre una part́ıcula ISD se define

(Schwehm, 2006) como:

F rad =
Apr

2
0

c

r

|r|3

∫ ∞
0

qprSλ dλ =
ApQprS0

c

r

|r|3
(5.2)

donde Ap es la sección transversal efectiva de la part́ıcula, Ap = πa2 (considerando

una part́ıcula esférica con radio a), Sλ es el flujo solar por unidad de área y rango de

longitud de onda a la distancia de la Tierra medida desde el Sol (r0 = 1 UA), c es

la velocidad de la luz, qpr y Qpr son el factor de eficiencia de la presión de radiación,

pero Qpr está promediado sobre el espectro solar, el cual puede considerarse igual

a 1 en el régimen de la óptica geométrica (Burns et al., 1979), y S0 es la irradiancia

o flujo solar ponderado por la distancia al Sol.

Como se puede ver en las ecuaciones 5.2 y 5.1, tanto la fuerza gravitacional, como

la fuerza debida a la presión de radiación solar actúan radialmente y decrecen con

el cuadrado de la distancia al Sol, por lo que se pueden expresar como una fuerza

compuesta de acuerdo a la siguiente ecuación:

F = F (rad+G) = −(1− βr)GM�mp

|r|3
r (5.3)

donde βr es el cociente entre la fuerza de presión de radiación y la fuerza gravita-

cional para una part́ıcula con una composición dada y el cual sólo depende de las
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propiedades (p.e. morfoloǵıa, color, tamaño, densidad), (Burns et al., 1979) de la

part́ıcula misma.

βr =
|F rad|
|FG|

=
ApQprS0

cGM�mp

= 5.7× 10−5
(Qpr

ρa

)
(5.4)

En la ecuación 5.4 ρ y a deben de estar en unidades cgs y Qpr se asume que es igual

a 1 por lo explicado anteriormente. En esta tesis, se asume que las propiedades de

la part́ıcula y la irradiancia solar no vaŕıan con el tiempo, por lo que se considera

que βr es constante. Este parámetro será uno de los parámetros más relevantes en

la dinámica de las part́ıculas ISD. De su análisis podemos determinar cómo es el

balance de las fuerzas y de presión de radiación solar, lo cual determinará si las

part́ıculas se alejan del Sol o se acercan a él. Esto se discutirá más adelante en los

resultados con más detalle.

5.1.2. Fuerza de Lorentz

Como se vio en el Caṕıtulo 4, las part́ıculas ISD que se mueven dentro de la helios-

fera se cargan eléctricamente dependiendo de los mecanismos locales dominantes.

Los resultados de esta tesis muestran que el mecanismo de carga eléctrica que

domina en este estudio es la captura de electrones del viento solar, considerando

las condiciones tanto de las part́ıculas ISD como las del viento solar. Este meca-

nismo genera un potencial superficial de equilibrio negativo o una carga eléctrica

superficial negativa.

Para las simulaciones de esta tesis se considera un potencial de equilibrio de −10.37

V con base en el análisis de los Caṕıtulo 3 y 4 donde se presenta la ecuación

para el cálculo de la carga neta sobre la part́ıcula (ecuación 3.1). Como se vio

anteriormente, la fuerza de Lorentz ejercida por el IMF sobre la ISD depende de

su cociente Q/mp, su velocidad con respecto a la velocidad del viento solar y de

la intensidad del campo magnético interplanetario o del viento solar (Bsw). La

ecuación que describe esta fuerza es la siguiente:
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F L = Q(ṙ − V sw)×Bsw (5.5)

donde ṙ es la velocidad de la part́ıcula ISD y V sw es la velocidad del viento solar.

5.1.3. Ecuación de movimiento resultante

Si juntamos las 3 fuerzas descritas anteriormente nuestra ecuación de movimiento

resultante para las part́ıculas ISD dentro de la heliosfera es:

r̈ = −(1− βr)GM�r
|r|3

+
Q

mp

(ṙ − V sw)×Bsw (5.6)

En esta tesis se utilizan coordenadas heliocéntricas ecĺıpticas, es decir, un sistema

centrado en el Sol y cuyo plano XY coincide con el plano de la ecĺıptica. Eligiendo

coordenadas rectangulares (x,y,z), la ecuación 5.6 la podemos separar en compo-

nentes, resultando aśı en un sistema de 3 ecuaciones diferenciales acopladas de

segundo orden :

ẍ =
Q

mp

[
(ẏ − Vswy)Bz − (ż − Vswz)By

]
− GM�(1− βr)x

(x2 + y2 + z2)3/2
(5.7)

ÿ = − Q

mp

[
(ẋ− Vswx)Bz − (ż − Vswz)Bx

]
− GM�(1− βr)y

(x2 + y2 + z2)3/2
(5.8)

z̈ =
Q

mp

[
(ẋ− Vswx)By − (ẏ − Vswy)Bx

]
− GM�(1− βr)z

(x2 + y2 + z2)3/2
(5.9)

donde Bx, By y Bz son las componentes del campo magnético interplanetario en

tales direcciones, las cuales se explicaran a continuación.
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5.2. Modelo de campo magnetico interplanetario

El Sol rota aproximadamente una vez cada 26 d́ıas. Sus ĺıneas de campo magnético

están ancladas a su superficie, por lo que rotan junto con él, por lo mismo, a

una distancia suficientemente grande (r >> 10R�) adquieren una forma espiral

llamada espiral de Parker, paralela al plano ecuatorial solar (Parker, 1958).

Igual que en un dipolo, sus ĺıneas de campo magnético, tanto del norte como del

sur, se encuentran en direcciones opuestas, es decir, hacia afuera en un hemisferio

y hacia adentro en otro. La hoja de corriente heliosférica (HCS, por sus siglas

en inglés) separa los sectores magnéticos norte y sur del ecuador magnético del

Sol. Sin embargo, la inclinación del dipolo solar con respecto al eje de rotación

solar hace que la hoja de corriente oscile de norte a sur generando una superficie

ondulada que se asemeja a una falda de una bailarina de ballet.

Las ecuaciones que describen el campo magnético interplanetario de acuerdo al

modelo de Parker (1958) son las siguientes:

Br = ±B0

(r0

r

)2

= Bx (5.10)

Bφ = ±B0Ω�
Vsw

(r − r0)
(r0

r

)2

sin(90◦ − θ) = By (5.11)

Bθ = 0 = Bz (5.12)

donde r, φ y θ son la distancia radial, la longitud y la latitud que, en nuestro caso,

corresponderán a la posición de la part́ıcula ISD con respecto al IFM arrastrado

por el viento solar. Ω� es la velocidad angular del Sol (considerando el periodo de

rotación de ≈ 25.38 d́ıas, entonces la velocidad angular del sol es Ω� = 2.865 ×

10−6 rad s−1, (Lhotka & Narita, 2019)), B0 = 2300 nT es la intensidad del campo

magnético a una distancia de referencia r0 del Sol, la cual es la distancia desde

el centro del Sol, donde se supone que las ĺıneas de campo van radialmente hacia

afuera. La distancia de referencia que se usa en esta tesis es la propuesta por

Parker (1958) que es r0 = 10R� y Vsw es la componente radial de la velocidad del
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viento solar, ya que como se verá más adelante, es la que domina y tiene un valor

Vsw ≈ 437 km/s.

El modelo de Parker determina la dirección y la magnitud del IMF, sin embargo,

la polaridad del campo magnético (> 0, cuando las ĺıneas de campo se dirigen

hacia afuera del Sol y < 0 cuando se dirigen hacia adentro del Sol) dependerá de

la posición de la ISD con respecto a la HCS.

5.3. Solución de la ecuación de movimiento

Para resolver el sistema de ecuaciones 5.7 - 5.9 se aplicó el método de Runge-

Kutta de cuarto orden, también conocido como RK4. Los métodos Runge-Kutta

son un conjunto de métodos iterativos que se usan para aproximar la solución a

un problema de valores iniciales de una ecuación diferencial ordinaria la cual no

tiene una solución anaĺıtica o es muy compleja hallarla.

El método de Runge-Kutta de orden cuarto es uno de los más utilizados y más

precisos de este tipo de métodos iterativos, (Anagnostopoulos, 2016).

Se define un problema de valores iniciales de la siguiente forma:

y′ = f(t, y) y(t0) = y0. (5.13)

El método RK4 para un problema dado por la ecuación 5.13 viene dado por la

siguiente ecuación (5.14), (Anagnostopoulos, 2016) :

yn+1 = yn +
h

6
(k1 + 2k2 + 2k3 + k4) (5.14)

donde h es el tamaño del intervalo en cada iteración y los coeficientes k1, k2, k3 y

k4 se definen de la siguiente manera:

k1 = fh(tn, yn), (5.15)
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k2 = fh(tn +
h

2
, yn +

k1

2
), (5.16)

k3 = fh(tn +
h

2
, yn +

k2

2
), (5.17)

k4 = fh(tn + h, yn + k3). (5.18)

Estos coeficientes indican la pendiente de la función en tres puntos diferentes: al

comienzo (k1), en el punto medio (k2 y k3) y al final (k4). La pendiente es un

promedio ponderado de dichas pendientes.

Conociendo los k−coeficientes, la solución para el siguiente paso de tiempo se

puede calcular con la ecuación 5.14.

5.3.1. Aplicación del método RK4

Se aplicó el método RK4 con h ≈ 30 d́ıas sobre un tiempo final de 82 años para

tener una visualización más completa de la dinámica.

Para resolver el sistema de ecuaciones anterior (ver ecuaciones 5.7 - 5.9) fue nece-

sario disminuir su orden y aśı poder trabajar sólo con seis ecuaciones diferenciales

de primer orden en vez de tres ecuaciones de segundo orden.

Se define:

s1 = ẋ→ ṡ1 = ẍ, s2 = x, (5.19)

s3 = ẏ → ṡ3 = ÿ, s4 = y, (5.20)

s5 = ż → ṡ5 = z̈, s6 = z. (5.21)
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Entonces, el sistema que describe la dinámica de una part́ıcula ISD es:

ṡ1 =
Q

mp

[
(s3 − Vswy)Bz − (s5 − Vswz)By

]
− GM�(1− βr)s2

(s2
2 + s2

4 + s2
6)3/2

, (5.22)

ṡ2 = s1, (5.23)

ṡ3 = − Q

mp

[
(s1 − Vswx)Bz − (s5 − Vswz)Bx

]
− GM�(1− βr)s4

(s2
2 + s2

4 + s2
6)3/2

, (5.24)

ṡ4 = s3, (5.25)

ṡ5 =
Q

mp

[
(s1 − Vswx)By − (s3 − Vswy)Bx

]
− GM�(1− βr)s6

(s2
2 + s2

4 + s2
6)3/2

, (5.26)

ṡ6 = s5. (5.27)

Se implementó entonces un código en Python el cual resuelve cada una de las

ecuaciones anteriores, 5.22 - 5.27, con base en el método RK4 para aśı obtener la

dinámica de las part́ıculas ISD.

5.4. Condiciones iniciales y suposiciones básicas

Resaltamos que el sistema de referencia que usamos en este trabajo es el sistema

coordenado heliocéntrico ecĺıptico y dado que conocemos la latitud y la longitud

de ingreso de las ISD a la heliosfera (dadas por Frisch et al. (1999)). Aunque las

condiciones iniciales se dan en coordenadas esféricas, se hacen las transformaciones

correspondientes a coordenadas rectangulares. De esta manera, los resultados se

dan en coordenadas heliocéntricas ecĺıpticas rectangulares.
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Recordemos que las transformaciones de coordenadas esféricas a rectangulares son:

x = rsin(θ)cos(φ)

y = rsin(θ)sin(φ)

z = rsin(θ)

(5.28)

donde r la distancia radial, θ es la latitud y φ es la longitud en el sistema coorde-

nado esférico.

y las transformaciones inversas son:

r =
√
x2 + y2 + z2

θ = arctan
(√x2 + y2

z

)
φ = arctan

(y
x

) (5.29)

Es importante mencionar que en nuestras simulaciones se eligió una distancia radial

r = 100 UA considerando que las part́ıculas vienen del ISM y que la heliopausa se

encuentra ≈ 120 UA, (Krimigis et al., 2013; Burlaga et al., 2013; Gurnett et al.,

2013).

Para obtener las componentes de la velocidad de las part́ıculas de polvo se con-

sidera el ángulo opuesto al de la dirección de entrada propuesto por Frisch et al.

(1999), esto es aśı debido a la construcción del sistema de referencia. Sin embargo,

lo único que cambia es la dirección, ya que si dejamos θ = 8◦ y φ = 259◦ en vez

de entrar al Sistema Solar se está alejando, y por tratarse de la velocidad, las ISD

deben de coincidir con la dirección de entrada al SS. Es decir, para las componen-

tes de la velocidad se tiene |V | ≈ 26 km/s, φ = 79◦ (opuesto a 259◦) y θ = −8◦,

ver el diagrama de la Figura 5.1.
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Figura 5.1: Sistema de referencia heliocéntrico ecĺıptico usado en esta tesis. Se
observan la dirección inicial para la posición y la velocidad inicial de la part́ıcula

ISD.

Con esto, las condiciones iniciales de posiciones y velocidades de las part́ıculas ISD

quedan como se muestra en la Tabla 5.1:
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Tabla 5.1: Condiciones iniciales para las posiciones y velocidades de las
part́ıculas ISD para determinar su dinámica en el IPM.

s2[0] x0 149× 1011 cos(259◦)sin(8◦) [m]

s4[0] y0 149× 1011 sin(8◦)sin(259◦) [m]

s6[0] z0 149× 1011 sin(8◦) [m]

s1[0] Vx0 26× 103 cos(79◦)sin(−8◦) [m/s]

s3[0] Vy0 26× 103 sin(−8◦)sin(79◦) [m/s]

s5[0] Vz0 26× 103 sin(−8◦) [m/s]

Para determinar las componentes de la velocidad del viento solar se hizo un análisis

utilizando los datos de Voyager 2 desde 1979 - 1993, ver Figura 5.2. Se observa

que la componente radial es la que domina, puesto que en promedio, VR = 436.82

km/s, VT = 1.43 km/s y VN = 1.27 km/s.
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Figura 5.2: Componentes y magnitud de la velocidad del viento solar (proto-
nes) medido por Voyager 2 en un periodo de tiempo que va de 1979 - 1993 y
entre 5 - 35 UA con una resolución de horas. La curva gris representa los datos
de la velocidad en la dirección radial, mientras que la curva azul marino son
los mismos datos pero filtrados con una media móvil para resaltar el perfil de
velocidad en esa dirección. La curva roja y azul clara representan la componente
tangencial y normal de la velocidad del viento solar. La ĺınea negra es el perfil
de manchas solares indicando la variación del ciclo solar (del ciclo 21 al 22). Se
observa que a lo largo del ciclo solar la velocidad del viento solar es en promedio
casi constante. La ĺınea roja punteada indica el promedio de la velocidad del

viento solar.
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Dinámica de las ISD en el medio

interplanetario (resultados)

A continuación se presentan los resultados de la dinámica de las ISD en el medio

interplanetario a partir de los análisis presentados en los Caṕıtulos 4 y 5.

6.1. Balance de fuerzas

Para una mejor evaluación de la dinámica de las ISD, inicialmente hacemos un

análisis individual de las fuerzas actuantes y el balance entre ellas para determinar

cuál es la fuerza dominante. Esta información nos ayuda a depurar nuestro modelo

e interpretación.

6.1.1. Fuerza gravitacional + fuerza de presión de radia-

ción

En la Figura 6.1 mostramos el comportamiento de la fuerza compuesta definida

en la ecuación 5.3 como función de la distancia heliocéntrica para el intervalo de

radios 0.6 ≤ a ≤ 3.5µm. Observamos que los efectos relevantes de esta fuerza

compuesta sobre las ISD ocurre para R < 3 UA. Para distancias mayores estas

70
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part́ıculas la perciben sólo como una perturbación. En general, se observa que las

part́ıculas más grandes, o con mayor sección transversal, son las más afectadas.
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Figura 6.1: |Frad+G| vs. distancia heliocéntrica para 0.6 ≤ a ≤ 3.5µm.

6.1.2. Fuerza de Lorentz

Definimos la fuerza de Lorentz en la ecuación 5.5. En muchos casos, es más con-

veniente expresar la carga eléctrica en términos del potencial de equilibrio Φeq ya

que como se mostró en el Caṕıtulo . En tal caso, la ecuación se reescribe como

sigue:

|FL| =
3ε0Φ

ρa2
|(ṙ − V sw)×B| (6.1)

La Figura 6.2 muestra que los efectos más relevantes de esta fuerza sobre las ISD

ocurren para R < 40 UA. En contraste con la fuerza compuesta, las part́ıculas de

menor radio son más afectadas.
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Figura 6.2: |FL| vs. distancia heliocéntrica para 0.6 ≤ a ≤ 3.5µm.

El cociente o balance entre ambas fuerzas (Lorentz/compuesta) se muestra en la

Figura 6.3 en la que se observa un dominio de la fuerza de Lorentz particularmente

en el caso de las part́ıculas de menor radio.
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Figura 6.3: |FL|/|Frad+G| vs. distancia heliocéntrica para 0.6 ≤ a ≤ 3.5µm.

6.2. Trayectorias generales de las ISD en la he-

liosfera

A continuación se presentan las proyecciones de las trayectorias de las ISD en los

planos XY, ZY y XZ (donde el plano XY coincide con el plano de la ecĺıptica)

para una escala de tiempo equivalente a 30,000 d́ıas (≈ 82 años). Nótese que la

escala está dada en UA y que el color de cada curva representa un radio diferente

(p.e., azul representa la part́ıcula más pequeña o a = 0.6µm y rojo representa la

part́ıcula más grande o a = 3.5µm). En las Figuras 6.4 - 6.6 se observa que las

ISD en este intervalo de radios y cargas eléctricas tienden a moverse hacia el sur

de la ecĺıptica (θ = −90◦).
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Figura 6.4: Proyección de la trayectoria de las part́ıculas ISD con diferentes
radios sobre el plano de la ecĺıptica o el plano XY a través de la heliosfera en

un periodo de 82 años.
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Figura 6.5: Proyección de la trayectoria de las part́ıculas ISD con diferentes
radios sobre el plano XZ a través de la heliosfera en un periodo de 82 años.
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Figura 6.6: Proyección de la trayectoria de las part́ıculas ISD con diferentes
radios sobre el plano ZY a través de la heliosfera en un periodo de 82 años.

En la Figura 6.7 se pueden apreciar mejor las trayectorias de las ISD respecto

al plano de la ecĺıptica (plano gris). Únicamente se muestran las trayectorias de

las part́ıculas con a = 0.6µm y a = 3.5µm, ya que en este trabajo son los dos

radios extremos (el más pequeño y el más grande, respectivamente). Se observa un

movimiento general en dirección norte a sur para ambas part́ıculas. La part́ıcula

más grande pasa cerca del Sol (punto amarillo en la Figura 6.7) a r ≈ 10R�, en

contraste la part́ıcula más pequeña pasa cerca del Sol a r ≈ 400R�. En ambos

casos se puede observar que las trayectorias de las ISD empiezan sobre el plano de

la ecĺıptica y para el caso de la part́ıcula más grande termina por debajo del plano

(representado con las ĺıneas punteadas), mientras que la part́ıcula de a = 0.6µm

atraviesa el plano y después es deflectada hacia el norte del plano ecĺıptico.
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Figura 6.7: Trayectoria de part́ıculas ISD con a = 0.6µm y a = 3.5µm
representadas por la ĺınea azul y roja respectivamente en un intervalo de tiempo
de ≈ 82 años. El plano de la ecĺıptica está representado por el plano gris,
el Sol está representado por el ćırculo amarillo justo en la intersección de los
ejes coordenados XYZ. Las ĺıneas sólidas representan la dinámica por encima
del plano de la ecĺıptica, mientras que las ĺıneas discontinuas representan la

dinámica por debajo del plano.

En la Figura 6.7 se observa que la part́ıcula más grande (ĺınea roja) mantiene

la dirección del flujo interestelar, pasa cerca del Sol (r ≈ 10R�), atraviesa de

norte a sur el plano de la ecĺıptica y se termina alejando sin grandes variaciones

en su trayectoria. En contraste, la part́ıcula más pequeña estudiada en esta tesis

(ĺınea azul) mantiene la dirección del flujo interestelar hasta pasar cerca del Sol

(r ≈ 400R�), después es deflectada hacia el norte ecĺıptico. Además, la part́ıcula

más grande se aleja 3 veces más rápido del plano de la ecĺıptica que la más pequeña

después de pasar cerca del Sol, ya que como se verá más adelante, las part́ıculas

más grandes mantienen la velocidad de escape en todo su tránsito, (ver Figura

6.9).
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6.3. Velocidades

Considerando que las velocidades de las part́ıculas ISD indican si se pueden que-

dar ligadas al Sistema Solar o simplemente atravesarlo, mostramos el análisis de

su comportamiento en la Figura 6.8. En el panel superior se muestran las 3 compo-

nentes y la magnitud de la velocidad para la part́ıcula con un radio de a = 0.6µm,

mientras que el panel inferior corresponde a la part́ıcula con a = 3.5µm. Las ĺıneas

rojas corresponden a las posiciones de máximo acercamiento al Sol.

Figura 6.8: Componentes de la velocidad versus tiempo de tránsito dado en
años para a = 0.6µm (panel superior) y a = 3.5µm (panel inferior). La ĺınea
roja en ambos casos señala la distancia de máximo acercamiento al Sol en radios

solares.

Para determinar si las part́ıculas tienen velocidad suficiente para atravesar o no
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al SS es necesario calcular las velocidades de escape del SS, las cuales serán inde-

pendientes de la masa de las ISD.

Recordando que la velocidad de escape es aquella que permite a un cuerpo escapar

definitivamente a la atración gravitacional de otro cuerpo o sistema más masivo,

entonces la velocidad de escape de las ISD del SS es la velocidad que deben de tener

las part́ıculas ISD para escapar de la atracción gravitacional del Sol (considerando

al Sol como el único cuerpo masivo dentro del Sistema Solar). La ecuación que

describe la velocidad de escape se define a continuación:

Ve =

√
2GM�
R

(6.2)

Esta velocidad depende únicamente de la masa del Sol (M�) y de la distancia

heliocéntrica (R) a la que se encuentre la part́ıcula ISD. En la Figura 6.9, se

muestra la velocidad de las part́ıculas ISD para el rango de radios estudiados

(curvas de colores) a lo largo del medio interplanetario, mientras que la zona girs

representa la velocidad de escape en función de la distancia heliocéntrica. Para

efectos prácticos, la zona gris corresponde a la zona de confinamiento dentro del

SS, es decir, aquellas part́ıculas que tengan una velocidad final menor a la velocidad

de escape quedarán confinadas dentro del SS (o ligadas al Sol).
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Figura 6.9: Velocidad de las ISD en su tránsito por el Sistema Solar en función
de la distancia heliocéntrica. v0 (= 26 km/s) indica la velocidad inicial propuesta
con la que ingresan las part́ıculas ISD con base en la velocidad relativa del flujo
interestelar. La región gris indica la zona de confinamiento de las part́ıculas de

acuerdo a la velocidad de escape.

En general, las part́ıculas más grandes mantienen la velocidad de escape en todo

su tránsito, mientras que las part́ıculas más pequeñas se desaceleran al acercarse

al Sol y se vuelven a acelerar debido a la fuerza magnética y a la interacción de la

part́ıcula cargada con la componente tangencial del IMF (Bφ).

En el caṕıtulo 7 se discuten los resultados mostrados anteriormente.
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Discusión de resultados

Como se vio en el Caṕıtulo 3 y 4, las part́ıculas de polvo ISD se cargan eléctrica-

mente con facilidad. La carga depende del ambiente del plasma en el que la ISD se

mueve y de qué tan energético es el mismo, por lo que es natural que la heliosfera

funcione como un filtro y que sólo las part́ıculas con a ≥ 0.6µm o rL ≥ 150 UA,

logren entrar a la heliosfera.

Una vez que las ISD logran introducirce a la heliosfera, alcanzarán su potencial

de equilibrio debido a la corriente eléctrica producida por la captura de electrones

del viento solar. Las part́ıculas estarán sometida a distintas fuerzas, pero las más

importantes serán la fuerza de gravitación del Sol, la fuerza debido a la presión

de radiación solar y la fuerza de Lorentz debida a la interacción de las part́ıculas

ISDs cargadas eléctricamente con el IMF.

Uno de los parámetros que determina la dinámica de las ISD en el medio inter-

planetario es el cociente entre la fuerza de radiación y la fuerza gravitacional,

definida por la ecuación 5.4 (βr = |Frad/FG|). Este parámetro depende única-

mente de las propiedades de la ISD. Por ejemplo, si βr = 1, |Frad| = |FG| y si

βr < 1, |Frad| < |FG|. En este último caso, la gravedad domina y las part́ıcu-

las ISD son obligadas a seguir trayectorias hiperbólicas hacia el Sol. En el caso

contrario, βr > 1, la fuerza de presión de radiación solar domina sobre la fuerza

gravitacional del Sol, y las ISD tienden a alejarse del Sol.

80
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En esta tesis, para el rango de radios estudiado (0.6 ≤ a ≤ 3.5µm), βr < 1, por lo

tanto, la fuerza de gravedad domina sobre la fuerza de la presión de radiación solar

para todas las ISD analizadas. En la Tabla 7.1 mostramos los valores calculados

para βr (columna 2) en todos los casos de análisis.

Tabla 7.1: Radios, βr ,Q/mp y rL de las part́ıculas ISD.

a βr Q/mp rL

[µm] [C/kg] [UA]

0.6 0.36 0.186 599

1.0 0.21 0.066 1680

2.0 0.10 0.016 6684

3.5 0.06 0.005 20568

El otro parámetro importante en la dinámica de las ISD es el cociente Q/mp, en

la Tabla 7.1 (columna 3) se muestran los valores obtenidos correspondientes a este

cociente. Este parámetro nos dice qué tanto las part́ıculas son gobernadas por la

fuerza de Lorentz. Mientras el cociente |Q/mp| << 1, los efectos electromagnéticos

se vuelven despreciables en comparación con los efectos gravitacionales. Se pue-

de ver que conforme el radio de las part́ıculas ISD aumenta, el cociente |Q/mp|

disminuye ya que la carga eléctrica de la part́ıcula aumenta. Cabe mencionar que

en este trabajo se considera constante el cociente |Q/mp|, ya que como se vio en

el Caṕıtulo 4, las part́ıculas se cargan con facilidad y llegan a su potencial de

equilibrio en d́ıas. En este trabajo el mecanismo de carga principal es el debido a

la captura de electrones del viento solar, tal que Φeq ∼ −10 V.

Para R > 1 UA, la componente azimutal del campo magnético (Bφ) domina cerca

del plano de la ecĺıptica ya que decrece como 1/R (ver Figura 7.1), lo que lleva

a una desviación hacia el norte o hacia el sur (con respecto a la ecĺıptica) de las

ISD, según la polaridad magnética y la posición de la ISD. En este estudio no

se incluye el cambio de polaridad y sólo se observa la deflexión de la ISD con

a = 0.6µm hacia el norte de la ecĺıptica después de haber pasado cerca del Sol,
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pero esta deflexión puede cambiar en la simulación si la part́ıcula se mueve en el

sector norte del campo magnético solar.
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Figura 7.1: Componente radial (verde) y azimutal (roja) del campo magnético
interplanetario descrito por el modelo de Parker (1958) en función de la distan-
cia heliocéntrica. Se observa que la componente tangencial (ĺınea roja) domina
después de ≈ 1 UA ya que decae como 1/R, mientras que la componente radial

(ĺınea verde) decae como 1/R2.

La Figura 6.2 muestra que los efectos más relevantes de la fuerza de Lorentz sobre

las ISD están para R < 40 UA. En contraste con la fuerza compuesta, las part́ıculas

de menor radio son más afectadas. Un parámetro importante en la dinámica de

las paŕıculas, cuando los efectos electromagnéticos son relevantes, es el radio de

giro, definido anteriormente por la ecuación 3.2.

En nuestro caso, es complicado obtener un valor preciso del radio de giro, ya

que tanto el campo magnético como la velocidad de las ISD son variables. Por

tanto, se tendŕıa que calcular la componente perpendicular al campo magnético

de la velocidad para cada posición de la ISD, y aśı poder obtener el radio de giro

para cada posición. Sin embargo, podemos tener una idea de los radios de giro si

consideramos el promedio de la velocidad perpendicular de la part́ıcula ISD con
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respecto a la dirección azimutal del campo magnético, ya que como se vio en la

Figura 7.1, la componente del campo magnético interplanetario dominante después

de 1 UA es la azimutal.

Por otra parte, en la Figura 6.8 observamos que la componente dominante de

la velocidad en la dinámica de las ISD es la dirección Z (≈ 25 km/s), pues el

movimiento en las otras dos direcciones (X, Y ) es muy pequeño en comparación

(≈ 0.5 km/s), por lo que se puede considerar que la magnitud de la velocidad para

cada posición de las ISD es perpendicular a BΦ.

Haciendo estas suposiciones fue posible calcular el radio de giro para cada posición

de las part́ıculas ISD estudiadas en esta tesis (los resultados se muestran en la

Figura 7.2). Se observa que mientras más pequeño sea el radio de la part́ıcula,

el radio de giro será menor ya que su cociente |mp/Q| disminuye. Además, como

se vio anteriormente, los efectos electromagnéticos afectan más a las part́ıculas

con radios menores. Una vez más, se muestra que los efectos electromagnéticos

relevantes ocurren a R < 40 UA ya que los mayores cambios en el rL ocurren en

este intervalo de distancias heliocéntricas.
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Figura 7.2: Radio de giro de las part́ıculas ISD dado en UA vs la distancia
heliocéntrica. Se utilizó la hipótesis de que |V | ⊥ BΦ, donde |V | es la magnitud

de la velocidad de las part́ıculas ISD en el medio interplanetario.

En general, los valores promedio de radios de giro (rL) para las ISD analizadas en

este trabajo se muestran en la Tabla 7.1, para lo cual se consideró |BΦ| = 1.46

nT, |V | = 24.54 km/s y Φeq = −10.37 V . Se puede ver que para a = 0.6µm el

rL ≈ 600 UA, mientras que para a = 3.5µm el rL ≈ 104 UA.

Otro aspecto importante a analizar es la velocidad de las part́ıculas ISD. Ésta

determina si las ISD que ingresan en la heliosfera quedan ligadas al SS. Si la

velocidad de las ISD es < a la velocidad de escape del SS entonces quedan ligadas

al Sol, si es > simplemente lo atraviesan. Como se vio anteriormente (Caṕıtulo 6),

la velocidad de escape en el SS depende de la distancia heliocéntrica.

En este trabajo, el promedio de las velocidades que tienen las part́ıculas ISD

es de ≈ 26 km/s, si observamos la región gris de la Figura 6.9, para distancias

heliocéntricas < 5 UA la velocidad de escape (ve = 42.2R−1/2, con R en UA y

ve en km/s) es > 18 km/s, mientras que para R > 10 UA la velocidad de escape

es . 10 km/s, por lo tanto, todas las part́ıculas son capaces de atraviesan el
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Sistema Solar, inclusive la part́ıcula más pequeña (a = 0.6µm), la cual pasa cerca

del Sol (≈ 400R�) y es desacelerada hasta alcanzar una velocidad ≈ 3 km/s,

pues pasando las 15 UA se vuelve a acelerar debido a la fuerza de Lorentz, que

genera una aceleración normal producida por la componente azimutal del IMF

(Bφ). Como resultado de esa aceleración, la part́ıcula atraviesa el SS considerando

su posición final (≈ 65 UA).

En la Figura 6.7 se puede ver que aunque, en promedio, las part́ıculas se acercan

al Sol (. 3 UA), después tienen trayectorias de escape y son deflectadas hacia el

norte del plano ecĺıptico. Sin embargo, el flujo de part́ıculas ISD es incierto y en

la realidad, algunas part́ıculas podŕıan terminar proyectándose con algún planeta

u otros cuerpos.
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Conclusiones y trabajo futuro

A continuación se enuncian las principales conclusiones que se obtuvieron al rea-

lizar esta tesis.

1. El promedio de intensidad de campo magnético obtenido en nuestro análisis

de datos del LISM BLISM = 0.51 nT, el cual coincide con el reportado por

Alexashov et al. (2016).

2. Cuando rL ≤ 150 UA, las ISD no logran ingresar a la heliosfera debido al

fuerte acoplamiento de las ISD con el campo magnético del LISM.

3. El único caso en el que los radios de giro son tales que, rL > 150 UA,

corresponde a part́ıculas con radios a > 0.6µm y G0 = 0.5 para ambos

factores de compresión (r = 2, 5).

4. El factor de compresión guarda una relación proporcional con el radio de

giro de las part́ıculas ISD, p.e., a mayor factor de compresión menor radio

de giro.

5. Utilizando el factor de compresión t́ıpico r = 2 y a ≈ 0.6µm, rL se reduce

de ∼ 700 UA en el BS a ∼ 150 UA en la heliopausa.

6. Con las condiciones propuestas en este trabajo, part́ıculas con a > 0.6µm

pueden ingresar a la heliósfera.

86



Caṕıtulo 8: Conclusiones 87

7. Las part́ıculas con composición tipo silicato o SiOx con 0.6 ≤ a ≤ 3.5µm

tardan ∼ 100 d́ıas en cargarse debido al efecto de emisión fotoelectrónica.

8. La velocidad promedio de los electrones dentro del viento solar es de Ve =

Vi ≈ 507 km/s, por lo que su enerǵıa cinética es de E ≈ 0.731 eV. La efi-

ciencia máxima debida a la emisión secundaria de electrones para part́ıculas

de silicato se logra con una enerǵıa incidente de 420 eV. Por esto se puede

decir que el plasma del medio interplanetario es demasiado fŕıo y entonces

no es suficientemente energético como para producir la emisión secundaria

de electrones.

9. La temperatura del viento solar en función de la distancia heliocéntrica pudo

aproximarse como Tsw = (1.476× 105)R−0.4448.

10. β ∝ Tsw ∝ R−0.5, entonces, tanto Φeq como n ∝ R−1, por lo que el tiempo

de carga decae como 1/R, ya que por la ecuación 4.13 τ ∝ Q.

11. En promedio, τ ∼ 105 segundos ≈ 11 d́ıas considerando únicamente una

corriente eléctrica debida a la captura de electrones, por lo que se puede

concluir que la carga eléctrica que portan las part́ıcula ISD dentro de la

heliósfera es prácticamente constante.

12. Se observa que el mecanismo de carga eléctrica dominante es la captura de

electrones, con la cual Φeq = −10.37 V en τ ∼ 11 d́ıas.

13. Para 0.6 ≤ a ≤ 3.5µm dentro de la heliósfera, βr < 1, por lo tanto, la fuerza

de gravedad solar domina sobre la fuerza debido a la presión de radiación

solar para todas las ISD analizadas en esta tesis.

14. Los efectos relevantes de la “fuerza compuesta” sobre las ISD ocurre para

R < 3 UA. Para distancias mayores estas part́ıculas la perciben sólo como

una perturbación.

15. Los efectos más relevantes de la fuerza de Lorentz sobre las ISD ocurren para

R < 40 UA.
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16. La fuerza de Lorentz domina sobre la fuerza gravitacional si a < 1µm,

mientras que la fuerza de gravedad domina si a ≥ 1µm.

17. Se observa que las ISD en este intervalo de radios y cargas eléctricas se

mueven hacia el sur de la ecĺıptica y en general son deflectadas hacia el

norte del plano ecĺıptico.

18. Mientras el cociente |Q/mp| disimuya los efectos electromagnéticos se vuel-

van despreciables en comparación con los efectos gravitacionales.

19. En general, los valores promedio de radios de giro para las ISD analizadas

en este trabajo son 600 . rL . 104 UA para 0.6 ≤ a ≤ 3.5µm.

20. Las part́ıculas más grandes (a = 3.5µm) mantienen la dirección del flujo

interestelar, pasan cerca del Sol (r ≈ 10R�), atraviesan de norte a sur el

plano de la ecĺıptica y se alejan sin grandes variaciones en su tayectoria.

21. Las part́ıculas más pequeñas (a = 0.6µm) mantienen la dirección del flujo

ISM hasta pasar cerca del Sol (r ≈ 400R�), después son deflectadas hacia

el norte de la ecĺıptica debido a la aceleración normal que produce la fuerza

de Lorentz.

22. Las part́ıculas más grandes se alejan 3 veces más rápido de la ecĺıptica que

las más pequeñas después de pasar cerca del Sol, ya que las part́ıculas más

grandes mantienen la velocidad de escape en todo su tránsito. Sin embargo,

las part́ıculas más pequeñas se desaceleran al acercarse al Sol y después de

∼ 15 UA se vuelven a acelerar.

23. Las part́ıculas ISD estudiadas en esta tesis son capaces de atravesar el sistema

solar.

24. Para el caso del campo magnético interplanetario se hace un análisis global

usando el modelo de Parker despreciando la polaridad del campo magnético.

25. En este trabajo se consideró la carga eléctrica, la densidad de la ISD y el IMF

constante, sin embargo, en su trayectoria por el medio interplanetario, las

ISD pueden perder masa, fragmentarse, condensarse o inclusive pulverizarse
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debido a varios mecanismos, entre ellos el sputtering. Por tal motivo, el rango

de radios detectados en los detectores de polvo de las naves espaciales puede

ser menor al rango de radios que logran entrar a la heliosfera.

8.1. Trabajo futuro

Como trabajo futuro se incluirán en este mismo modelo fuentes gravitacionales

adicionales; en primera instancia, las de Júpiter y Saturno, ya que son los otros

cuerpos en el Sistema Solar que pueden afectar gravitacionalmente la dinámica de

las ISD.

Después se planea estudiar la dinámica considerando el modelo de campo magnéti-

co de Parker pero dependiente del tiempo y tomando en cuenta sus variaciones en

polaridad. Se incluirá también la carga eléctrica variable.

Posteriormente, se hará un análisis más puntual de los efectos del viento solar

en las ISD, es decir, usando datos de naves espaciales y por tanto, se incluirán

el análisis del efecto de las eyecciones de masa coronal (CME) (en part́ıcular, las

rápidas) o de las regiones co-rotantes de interacción (CIR) intensas que pueden

afectar la dinámica de las part́ıculas más pequeñas.

Como se explicó anteriormente, la herramienta computacional que se usó en este

caso (RK4) es válida bajo las suposiciones mencionadas anteriormente, sin embar-

go, en un futuro se deben de considerar flujos de part́ıculas, por lo que se considera

usar el método Monte Carlo para determinar las trayectorias de las part́ıculas ISD.



Apéndice A

A.1. Número de electrones capturados por una

part́ıcula de polvo en el medio interplane-

tario

Considerando las part́ıculas de polvo como capacitores esféricos de una sola placa,

tenemos que la carga de una part́ıcula, Q, vendrá dada por la siguiente expresión.

Q = Cφ = 4πε0aφ = ne (A.1)

donde C es la capacitancia, φ el potencial superficial, n es el número de carga

elemental e, para más detalle ver Caṕıtulo 3.

Si se quiere conocer el número de carga elemental, que en el caso de esta tesis es

el número de electrones que son capturados por una part́ıcula ISD, despejamos de

la ecuación A.1 n, obteniendo la siguiente expresión:

n =
4πε0aφ

e
=

4π(8.85× 10−12C2/Nm2)

1.6× 10−19C
aφ (A.2)

n = (695077374.6C/Nm2)aφ (A.3)

Si el radio de la part́ıcula, a, es expresado en micras y el potencial ,φ, en Volts,

entonces la expresión A.3 se reduce a :

90



Caṕıtulo 8: Conclusiones 91

n = (695077374.6C/Nm2) ∗ 10−6aµφ ≈ 700aµφ (A.4)
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Krüger, Harald, Strub, Peter, Altobelli, Nicolas, Sterken, Veerle J., Srama, Ralf,

& Grün, Eberhard (2019). Interstellar dust in the solar system: model versus in

situ spacecraft data. A&A, 626:A37.
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Krüger, H., Strub, P., Altobelli, N., Sterken, V., Srama, R., & Grün, E. (2019).

Interstellar dust in the solar system: Model versus in-situ spacecraft data.
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