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Reqion de formacion estelar NGC 3324 en la Nebulosa de Carina. NASA
Webb Telescope Team. NASA, ESA, CSA & STScl



https://webbtelescope.org/contents/news-releases/2022/news-2022-031

Importancia del estudio del material interestelar

El material interestelar es crucial para la formacion y evolucion de las

estrellas. La evolucion de las estrellas es un proceso ciclico:
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Importancia del estudio del material interestelar

Rol en evolucion estelar

Describe la estructura, dinamica y evolucion de nuestra galaxia (y otras)
Impacto sobre las observaciones (extincion)

Ambiente complejo donde se puede testear teorias y modelos astrofisicos:
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> Dinamica del MIE: —— , — Magnetohidrodinamica

= Movimientos turbulentos del gas
m Shocks
m Campos magnéticos galacticos

Testeable con los e- libres, iones, atomos,
Teorias para el transporte radiativo | | moléculas y polvo que forman el MIE.

Termodinamica —
Mecanica cuantica J Produccién y destruccion de

.} granos de polvo y moléculas
> Quimica —— complejas
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Algunos aspectos del MIE se estudian en Astronomia Estelar:

e (Generalidades, descripcion del MIE

e Descripcion de los efectos observables del MIE sobre la radiacion estelar
e [Efectos sobre magnitudes y colores

e Definicion de exceso de color y su vinculacion con la extincion interestelar
e Propiedades de los diagramas de dos colores

e Lineas de enrojecimiento y constante de absorcion selectiva, R,




Contenido del Medio Interestelar

Gas enrarecido
> ~0.025M_ /pc®
> 60% H, 30% He

Particulas de polvo
> ~0.002 Msun/pc3

Campos magnéticos
> H~10° Gauss

Electrones, protones y otras particulas
> Rayos cosmicos, veloc relativistas

Valido para la Via Lactea, pero
sirve para otras galaxias, con la
salvedad que las proporciones
variaran segun el tipo de
galaxia, metalicidad, etc.

Densidad estelar en la vecindad solar: 0.059 Msol/pc3
Densidad estelar tipica de un cumulo globular: 70 Msol/pc3




Polvo interestelar

¢ Composicion:
>  Silicatos (arena)
>  Grafito (compuestos de carbono)

¢ Origen
>  Atmdsferas de estrellas K, M (eyectados por presion de

radiacion, o en evento de nebulosa planetaria)

¢ Efectos observables
> Efectos sobre la luz estelar
m Extincion: atenuacion de la luz estelar
m Enrojecimiento: la atenuacion es mayor para A mas
corta (colores mas rojos que los intrinsecos)
m Polarizacion: atenuacion preferencial de la luz estelar
con vector eléctrico E en un determinado plano.
> Observacion directa
m Luz reflejada: nebulosas de reflexion
m Emision infrarroja: emision térmica del polvo




Polvo interestelar

Absorcioén:
La energia del fotdn es absorbida por el grano de

polvo, aumentando su temperatura (T~10K)

Luego el grano de polvo re-emite el exceso de energia
a longitudes de onda mucho mayores (A ~

330 ym) y en cualquier direccion.

Extincion:
Dos efectos fisicos del polvo
sobre el foton:

< Absorcion

% Dispersion (scattering) Dispersion:

El fotdn es dispersado sin cambiar la A, pero en una
direccion que no llega al observador.

Los granos de polvo son absorbedores eficientes de fotones con A € a (donde a es el tamario del grano)

% UV se extingue muy eficientemente, ya que hay muchos granos con a 2100 nm (1000 A)
% IR lejano poco extinguido (pocos granos con a 2 10 pym)

La cantidad de extincion depende de la densidad de polvo a lo largo de la linea de la visual.




Polarizacion

e Sila onda esta linealmente polarizada, el campo eléctrico E oscila en
un plano, llamado plano de polarizacién. La direccion de
polarizacion se indica mediante un angulo llamado inclinacion.

® Las estrellas emiten luz no-polarizada (es decir que en cada instante
el plano de polarizacion es distinto y varia aleatoriamente).

® Existen mecanismos capaces de polarizar la luz.



Polarizacion

’ Espectro de radiacion no térmico: pulsars, RSN, jets en AGNSs...

Algunos objetos
celestes emiten
radiacion no
térmica.

Ver mas

parcialmente

) »
Photon 1 arizada L a B

%

Campo
magnético

(%7 Radiacion sincrotron

El electrén se
acelera en
presencia del
campo magnéetico.

Emite radiacion
sincrotron
parcialmente
polarizada L a B

Las fuentes térmicas emiten luz natural (no polarizada)

Las estrellas son fuentes térmicas: emiten luz no polarizada (a excepcion de estrellas con envolturas

gigantes, binarias)

Los discos de acrecion también son fuentes térmicas.
En muchas estrellas se observa polarizacion lineal ~0.1% a ~5%

Ademas, P correlaciona con A, por lo tanto existe un mecanismo externo (relacionado con la extincion)

que polariza la luz.




Polarizacion

Polarizacién por Transmision y Reflexion
- - Luz natural
(efecto Davis-Greenstein)
Granos de polvo alargados en rotacion alrededor del eje menor
Campo magnetlco
Spin del grano | // B (se alinea con el campo magnético) —
B Nube de polvo
Background Star Emits
Unpalarized Radiation A
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Luz transmitida: parcialmente polarizada (P // B)

Ver mas
Luz dispersada: parcialmente polarizada (P .L B) (P grande)

Davis & Greenstein (1951)



https://articles.adsabs.harvard.edu/pdf/1951ApJ...114..206D

Polarizacion

Mapa del campo magnético de la Galaxia a partir de emisidn polarizada del polvo en |la
banda submilimétrica (353 GHz), producido por el satélite Planck. El color representa la
intensidad total de la emision del polvo. ESA and the Planck Collaboration.



Polarizacion

Como se describe la polarizacion?

La luz parcialmente polarizada se puede descomponer en:
Luz no polarizada: e

Onda plana completamente polarizada: E

E

-+

total=E+e

Para luz linealmente polarizada, los parametros de Stokes
relevantes son:

Q=l,-,
U=l -1
u v

“E" oscila en el plano orientado segun el angulo 6
“e" oscila en un plano que va cambiando aleatoriamente

plano del cielo

Parametros de Stokes

Intensidad maxima: | __ = E? + g2
Intensidad minima: | = e?
indice o grado de polarizacion:

P=

(lmax- min) (max+ min)




Polarizacion

De acuerdo a la definicion de los parametros de Stokes:

Q=(E:+e) - (E; +¢€))

Y
U=(E;+e,) - (Ej+¢)

pero como e tiene las mismas componentes en todas las direcciones,

€ =€, =€, =€, =€ = Inin
Por otra parte
E, = Ecosf (1)
E, = Esenf (2)

Y como los ejes (u,v) estan girados 45°respecto a (z.y)

FE, = Ecos (9 - E)
4

F, = FEsen (9 - E)
4

Y reemplazando estas expresiones en (1) y (2)
Q = E*cos®0 + e* — E®sen* 0 — e* = E?(cos® 0 — sen® §) = E? cos (20)

U = E®cos®(0—7/4)+e*>— E?*sen® (0 —w/4) —e* = E*cos[2(0 — 7/4)] =
= E®cos (20 — w/2) = E*sen(20)



Polarizacion

Por otro lado, como

2
Ima;lt = Imin. =F 3

si llamamos
I - I mazx + I man

entonces, por la definicién de polarizacion P, sera P = E?/I y la ec. (3) nos
queda

Q oo ([max - Imiu) COS (29) = PI cos (29)

y analogamente
U= (Imax = Imin) sen (29) = PIsen (29)

Dado que usualmente se miden intensidades relativas, resulta mas céomodo
trabajar con los parametros de Stokes normalizados Q) v Uy:

Qn = T P cos (20)

Uy = — = Psen (20)

Pero se debe prestar atencion, ya que los subindices N suelen omitirse.
Adicionalmente debe recordarse que, aunque se suele denominar a P como el
"vector de polarizacion", en realidad no es un vector, puesto que tiene una
direccién (dada por el angulo #) pero no tiene un sentido definido.



Polarizacion

Ley de Serkowski: Como varia la polarizacion producida por el polvo interestelar en funcion de A

P)\ =— Pmax exp |:_K lIl2 ( Anmx ) ] Amax ~ORR0 M (500;5600M ) maximaipolanzacion

A A, depende de R, por lo tanto, varia de una direccion
a otra.
SR i K~1.15, aunque en realidad tiene una dependencia
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Soler et al. (2016)

Polarizacion

21.5

Morfologia del campo
magnético hacia la
Nebulosa de la Pipa
(Ofiuco) a partir de
emision polarizada del
polvo en la banda
submilimétrica (353 GHz)
y extincion en las bandas
visible y NIR. Obtenido
usando observaciones del
satélite Planck.


https://www.aanda.org/articles/aa/pdf/2016/12/aa28996-16.pdf

Polarizacion

Imagen de la primera luz del instrumento GPl en Gemini Sur. Luz de la estrella HR4796A,
dispersada por un disco de polvo. lzquierda: luz infrarroja normal en banda H (1.9-2.1
micrones). Derecha: luz polarizada en la misma banda. Marshall Perrin, STScl.




Dispersion (scattering)

Dispersion nula
(todo absorcion)

Albedo y funcion de fase

Albedo (y,) : fraccion de
la extincidén causada por la
dispersion.

OS)'AS‘l

detector

Dispersion pura
(absorcion nula)




Si Ly es la luminosidad emitida por la estrella en el rango (A, A + d\) y 2 <
4w el angulo s6lido subtendido por la nube, la luminosidad interceptada

por la nube es
()
e
AT

Y como definimos la absorcion en A como

A)\ = Mobs — Memitida — —2.5 (log Lobs — IOg Le'mi)
entonces 10g (Lops/Lemi) = —0.4Ax Y (Lobs/Lemi) = 107°44 de donde L, =
Lo X 107°44% Por lo tanto la luminosidad observada (transmitida por la

nube) resulta ser
() .
Ly (— X 107040

47T



Dispersion (scattering)

Tenemos entonces:

Luminosidad extinguida:

Ly (i—;) [1 - 10_0'4‘4"]

Luminosidad dispersada:

YLy (ﬂ) [1 _ 10—0.4.,4,\]
AT

Luminosidad absorbida:



Dispersion (scattering)

Funcioén de fase: @(«) : La dispersion no es isétropa, sino que se produce (en gral) en angulos pequerios.

a: angulo de dispersion

2
La distribucion de direcciones de scattering se caracteriza &) = q 1—4
con la funcion de fase: ((x) A (1 5 g2 — 2g cos oz)3/2

g =0 Parametro de asimetria —
150 A —— g=20.5
— g=0.7
100 1
Y = /4 ® () cos(a)dQ =< cosax > N
7T
£ 0 —
g, = 0 : dispersion isétropa 50 -
=l sgpmX1 '
gA—>0 para A — « —100
—-150

0.0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7
o(a)



Emisiéon térmica del polvo interestelar

T~10K —A__ =C/T~0.29 cm K/ 10K ~ 300 ym

Emite en IR lejano — no es observable desde la superficie terrestre

1983 — IRAS: 12-25-60-100 pm

250.000 fuentes puntuales: en sistema solar, Via Lactea y otras galaxias

Emision difusa

Década de 1990: DIRBE (COBE) emision IR de la V.L. : < 10% estrellas, ~ 90% polvo
Emision difusa del polvo es significativa en 12 pum y 25 pym

Existen granos muy chicos (< 100 atomos) ademas de los granos tipicos, de tamafio a~0.1um (210* 4&tomos)
que absorben y dispersan en el B.

Los granos ultra chicos se calientan hasta <1000K con un sélo fotéon UV y reemiten en el IR cercano (A=3um)

También hay granos con N~50 atomos: pueden ser PAH (polycyclic aromatic hydrocarbons - compuestos
organicos), fragmentos de hojas de grafito + algunos 6tros atomos.



. e Planck intermediate results. XLVIII
GNILE . R iy, A&A 596, id.A109 (2016)

Mapa de todo el cielo del polvo
térmico galactico: modelo de
polvo térmico a 353 GHz (P13)
Planck 2013.







Radiacién térmica (lo que emite un cuerpo negro a
temperatura T)

BE+11

6E+11

4E+11

Spectral energy density / kJ/m3 nm

2E+11

0 500 1000 1500 2000
Wavelength / nm

Distribucion espectral de energia de cuerpo negro

Radiacién no-térmica (la radiacion emitida por el
proceso en cuestion no se debe a la temperatura
del objeto)

X-ray Continuum Radiation
(Brehmsstrahlung)
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VOIVer O Background Star Emits
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polvo produce una extincion
superior en la direccion del eje
mayor del grano, produciendo
polarizacion neta.

In § 5.1 detailed calculations for a small prolate spheroidal grain show that it weakens
a beam of light so polarized that its electric vector is parallel to the long axis of the grain
more than light polarized at right angles, in the ratio o4/or. The values obtained for this

=y PO a2t _u o

https://articles.adsabs.harvard.edu/pdf/1951ApJ...114..206D



