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Capítulo 1 

Introducción 

1.1 La Galaxia 

Nuestra Gala.xia, también denominada Vía Láctea, es una galaxia de tipo espiral 
y puede ser representada como un disco con un bulbo esferoidal en el centro. Los \'alores 
de algunas de sus propiedades más importantes se resumen en la Tabla 1.1 (Duley & 
Williarns 1984). El Sol se mue\•e en una órbita casi circular alrededor del centro de la 
Galaxia con un período de rotación de aproximadamente 2.3 x 108 años. Dentro de 
este movimiento el Sol también efectúa un mo\·imiento de oscilación respecto al plano 
de la Gala.xia con una amplitud de iO pe (lpc = 3.09 x1018 cm) y un período de 
alrededor de 70 millones de años. 

La Vía Láctea contiene alrededor de 1011 estrellas. La mayor parte de todas 
estas estrellas están concentradas en el disco galáctico que, dependiendo de la distancia 
galactocéntrica, tiene un grosor que \'aría aproximadamente entre los 100 y los 400 
pe. El diámetro del disco estelar no está muy bien definido, pero la distribución de las 
estrellas se extiende en un diámetro de aproximadamente 25 kpc. Estas dimensiones nos 
dan un volumen para el disco de - 1011 pc3 y, entonces, las estrellas están localizadas 
a una distancia promedio de - 1 pe de sus vecinas más cercanas. Las dimensiones de 
las estrellas son muy pequeñas comparadas con estas distancias interestelares y por lo 
tanto, el volumen ocupado por todas las estrellas es insignificante comparado con el 
espacio entre ellas. Este espacio es llamado "medio interestelar" y contiene una mezcla 
de gas y partículas sólidas, llamadas "granos de polvo interestelar". A esta mezcla de 
gas y polvo se le llama "material interestelar" (Yer Franco 1984}. 

El gas y el polvo también están concentrados en el disco galáctico y se encuen
tran, al igual que las estrellas, en equilibrio rotacional girando alrededor del centro 
galáctico (Franco 199lb). El disco tiene una masa total, medida desde la órbita del 
Sol, de aproximadamente 1.4 x 1011 M0 (1 M0 = 2 x 1033 gr) y la mayor parte de esta 
masa está en forma de estrellas. La masa del gas representa, aproximadamente, solo un 
2% del total, esto es - 4 x 109 M0 , y el poh·o representa una proporción todavía menor 
a ésta (alrededor del l % de la masa del gas). Por lo tanto, la masa total del material 
interestelar no juega un papel importante en la dinámica de la Galaxia. Sin embargo el 
material interestelar nos define las propiedades de la formación estelar (Franco 199lb). 
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TABLA 1.1 Nuestra galaxia (Duley &: Williams 1984). 

Edad de la Galaxia 
Diámetro 
Espesor 
Masa 
Densidad total 
Distancia del Sol al Centro Galáctico 
Distancia del Sol al Plano Galáctico 
Velocidad circular en la posición del Sol 
Densidad de masa en la posición del Sol 

1.2 x 1010 años 
25kpc 
250pc 
1.4 xl0 11 M0 
7 xl0- 24 gcm-3 

9kpc 
o 
250 kms- 1 

1.4 x 10-23 gcm- 3 

El elemento químico más abundante en el medio interestelar, así como en el 
resto de la Galaxia y en todo el Uni\'erso, es el hidrógeno. Este elemento representa 
- 90% de las partículas que conforman el medio interestelar, el helio representa apro
ximadamente el 103 y el resto de todos los demás elementos suman menos del 13. 
A su vez, todos estos elementos se pueden encontrar en forma indi\'idual o formando 
compuestos; las diferentes componentes del gas se pueden encontrar en forma iónica, 
atómica o molecular y la abundancia relati\'a de cada una de estas formas depende de la 
cantidad de energía que recibe el gas. Dada la abundancia del hidrógeno, se cree que la 
molécula de hidrógeno también debe ser la más abundante de las moléculas existentes. 
Desafortunadamente, dado que no tiene un dipolo permanente, el H2 es una molécula 
muy difícil de detectar y sólo ha sido obser\'ada en condiciones muy particulares. Su 
distribución en la Galaxia se ha inferido a partir de la detección de otras moléculas que 
son menos abundantes, pero cuyas líneas de emisión son más fácilmente obsen·ables 
(por ejemplo, el CO). 

A pesar de estas dificultades, las propiedades del H2 en condiciones intereste
lares han sido in\'estigadas durante las últimas cuatro décadas y ahora contamos con 
una gran cantidad de información que nos permite modelar su posible abundancia. De 
hecho, en los últimos 10 años, se han empezado a inferir la propiedades de regiones 
moleculares donde se están disociando grandes cantidades de H2 y ya se están haciendo 
modelos detallados de su estructura y e\'olución (Escalante 1991). Sin embargo, se sabe 
muy poco de los detalles de la transformación de gas atómico difuso en gas moleclar. 
En este trabajo hacemos un estudio simplificado del tiempo de formación de nubes de 
H2 en condiciones interestelares de alta opacidad y también obtenemos las tasas de 
enfriamiento correspondientes. 

El resto de esta Introducción contiene un resumen de las principales propiedades 
del gas y polvo interestelares. En los capítulos 2 y 3 hacemos un resumen de las 
aproximaciones usadas para calcular la estructura de la molécula y la probabilidad 
de las transiciones entre diferentes nh·eles de energía. En el capítulo 4 hacemos un 
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resumen de los procesos de formación y destrucción de la molécula de hidrógeno en las 
condiciones típicas del medio interestelar. En el quinto capítulo, que contiene nuestro 
trabajo, obtenemos la abundancia de H2 y el enfriamiento que produce esta molécula 
en un amplio rango de densidades y temperaturas. Finalmente, en el último capítulo 
damos unas conclusiones. 

1.2 Estructura y morfología del medio interestelar 

El gas interestelar no se encuentra uniformemente distribuido sino que se agrupa 
en condensaciones mucho más densas y opacas que el medio circundante. Estas conden
saciones, dependiendo de sus propiedades, se llaman "nubes" o "nebulosas" (,·er Franco 
& Cantó 1985). Esta terminología incluye a diferentes objetos que dependiendo de las 
características físicas, químicas o de localización espacial pueden clasificarse en diver
sos grupos dependiendo del área de interés (Yer por ejemplo Duley & \Villiams 1984; 
F:anco & Ca:itó 1955; Ju:a 19Si; :.r:.·c:s 1987). Bislcar:,c:r-.:c estos objetos son deno
minados nubes obscuras, nubes difusas, nebulosas de reflexión y nebulosas de emisión 
(estas últimas son excitadas radiativamente). Por otra parte, el gas que ocupa el espa
cio entre las nubes y las nebulosas es denominado, dependiendo de su temperatura, gas 
internube o gas coronal. El gas internube tiene temperaturas menores a 104 K mientras 
que el gas coronal, como en el caso de la corona solar, tiene temperaturas de - 106 K. 
La evidencia principal de la existencia de gas muy caliente \'iene de obsen·aciones de 
rayos X (Franco 1954). 

Los vientos estelares y las explosiones de supernova depositan una gran cantidad 
de energía en el medio interestelar (Bohigas & Rosado 1984; Palous et al 1990; Franco et 
al 1991). Esto produce ondas de choque, las cuales ionizan y calientan al gas interestelar 
a temperaturas de muchos millones de grados formando así al gas coronal. Este gas 
caliente se expande y llega a alcanzar volúmenes importantes en el disco. Al enfriarse, 
el gas coronal se condensa en las fases que forman el gas internube y las nubes difusas 
(Goldsmith 1987). 

Tanto el gas internube como las nubes difusas están formadas, principalmente, 
por gas atómico (ver Dyson & \\'illiams 19SO). La fase internube es más caliente (- 103 

K) que las nubes difusas (- 50 a 102 K). Este gas puede ser obsen·ado en absorción, 
sobre el continuo de las estrellas, ó en emisión de las líneas de hidrógeno atómico, HI. 
Una de las transiciones del hidrógeno es la famosa línea de 21 cm. Definimos como 
nubes difusas neutras a las regiones de hidrógeno atómico con temperaturas típicas de 
70 K. Estas regiones se detectan por absorción y emisión en la línea de hidrógeno de 
21 cm. Iones como el c+ y ca+, producidos por fotoionizaciones de la luz estelar, 
también se encuentran en estas nubes y son detectadas por sus líneas de absorción. Las 
observaciones muestran la existencia de un moYimiento diferencial "discreto" a lo largo 
de la línea de visión a la estrella, lo cual indica la presencia de Yarias nubes a diferentes 
velocidades. La velocidad típica de una nube es, respecto al resto de las nubes, de 
aproximadamente 10 km s- 1. Otro dato obtenido a partir de los anchos de las líneas 
de 21 cm es que tienen mO\·imientos internos de 1 a 4 km s- 1. 
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TABLA 1.2 

Resumen de algunas propiedades de las nubes y otras regiones encontradas 
en el medio interestelar 

Región HII 

Medio internube 

Xubes difusas 

Xubes obscuras 

Nubes moleculares 

Gas Coronal 

T=lDOOOK. El ión más abundante es el H+. También 
se encuentran presentes el c+' ::-;+ y o+; n "" 102. 
103 cm- 3; r~l-lOpc. Emisión de radiación en líneas y 
continuo. 

T=lOOOOK. El elemento más abundante es el H. El ión 
abundante es el c+. Todos los átomos con potenciales 
de ionización < 13.GeV se encuentran ionizados; n ::: 
O.lcm- 3• ::\o hay moléculas. 

T=lOOK. Com·ersión parcial de Ha Hz. El ión domi
nante es el c+. Otros átomos se encuentran parcial
mente neutros. Entre otras, se obsen·an moléculas de 
CO y H2CO. 

T= 10-20K. La mayor parte del hidrógeno esta en for
ma molecular. Grandes profundidades ópticas en el 
\'isible y el ultra\'ioleta; n ::: 104 cm- 3. M = 102 -
104 l\!0. r :::5pc. ~fochas moléculas han sido obsen·a
das. 

T=50K. Asociadas a regiones de excitación. Grandes 
profundidades ópticas. Radiación térmica en infra
rrojo; n < 106 cm-3. M < lü6M0. r <30pc. ~fochas 
moléculas han sido obser\'adas, con anchos de lineas 
producidas por movimientos turbulentos. 

T = 105 - 106K; n ::: 10-2 cm- 3 • Atemos altamente 
ionizados, por ejemplo OVI. Pueden ocupar - 20% del 
medio interestelar. 

T=temperatura c.inétka; n=dentidad de átomos de H f!D todat. 1u1 formas; Af=masa: r=radlo {Duley &.: \\'llliam1 1984). 

. Las nebulosas de emisión se caracterizan por ser muy brillantes y por tener 
un espectro dominado por líneas de emisión (Dyson & \Villiams 1980). Se encuentran 
situadas en Ja \'ecindad de estrellas muy calientes y luminosas, que ionizan el gas circun
dante creando un plasma con un alto grado de ionización. La radiación de este plasma 
es Jo que identificamos como la nebulosa de emisión. Por otra parte, las nebulosas de 
reflexión se caracterizan por tener un espectro similar al de una estrella)' son excitadas 
por estrellas menos calientes y menos energéticas que las de las nebulosas de emisión 
(ver Franco & Cantó 1985). En este caso la luz estelar solamente ilumina al material 
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interestelar y no se produce la ionización del gas. Los granos de pol\'o reflejan parte de 
la luz estelar hacia nosotros y de aquí Yiene el nombre. 

Las nubes obscuras dan la impresión de ser grandes regiones del cielo donde no 
hay estrellas. Esta aparente carencia se debe a la presencia de grandes concentraciones 
de gas y polvo que bloquean la luz de las estrellas situadas detrás de estas nubes. 
Las nubes obscuras están principalmente formadas por gas molecular. Varias de sus 
propiedades quedan determinadas por el efecto de campos magnéticos y rayos cósmicos 
(Franco 1984). Los rayos cósmicos son partículas relath·istas que al parecer están 
confinadas por líneas de campo magnético y mantienen la ionización de las zonas opacas 
y frías de las nubes moleculares. El campo magnético promedio de la \'ía Láctea, tiene 
una orientación paralela al disco y su densidad de energía es similar a la energía térmica 
del gas. 

1.3 Gas interestelar asociado a la formación estelar 

El gas interestelar es la materia prima para la formación de estrellas. La trans
formación de gas en estrellas se pro duce a tra\'és de una serie de cambios sucesi\'os en el 
medio interestelar. Esta e\•olución queda determinada por diferentes parámetros físicos 
de las nubes, tales como la masa, la densidad, el grado de ionización, la intensidad del 
campo magnético, el momento angular, la energía de los moYimientos turbulentos, etc. 
(ver Franco 1991 by Shull 1987). Un esquema sencillo para la eYolución de las fases del 
medio interestelar es el siguiente: 

(N b d·r ) 106-10
7
año1 ( • b l I ) -10

7
año• (F " E ) i u es 1 usas ==:- !\u es mo ecu ares = ormac10n stelar 

Primeramente se forman estructuras de grandes dimensiones que apilan a grandes masas 
de gas tenue. De ellas, después de tiempos estimados entre 106 y 107 años (Franco et 
al 1988 y Palous et al 1990), se generan nubes opacas (ver Franco & Cox 1986) y muy 
frías denominadas nubes moleculares. A su vez, estas nubes se fragmentan en una serie 
de condensaciones que continúan contrayéndose en regiones cada Yez más densas, por 
la acción de la gravedad, hasta que se forman los núcleos de las protoestrellas (Franco 
199lb). El tiempo en el cual una nube molecular forma estrellas está estimado entre 
107 y 3 x 107 anos (Franco et al 1988). Estos tiempos, como veremos al final de la 
tesis, parecen ser mucho menores al tiempo en el cual las nubes de HI se transforman 
en nubes de H2· 

1.4 Moléculas entre las estrellas 

A mediados de los años 60's se pensaba que las regiones entre las estrellas eran 
hostiles para la existencia de cantidades apreciables de moléculas. Se pensaba que las 
pocas moléculas que habían sido obsen·adas (CH, CH+ y C:'.'), eran el resultado de la 
destrucción de moléculas más grandes que habian sido evaporadas de la superficie de 
partículas de po!Yo en la vecindad de estrellas calientes (Duley & Willams 1984). 
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TABLA 1.3 
:Moléculas observadas en el medio interestelar (Duley &: \\'illiams 19S4). 

(1) (2) (3) (4) (5) 

~foléculas de dos átomos 

H2 0.1 Dift:sa E a 

H2 1.0 Obscura V e 
CH.;. 10-s Diiusa E a 

CH 10-• Difusa E a 

CH 10-s Obscura .l.,H e 

OH 10-i Difusa E a 

OH Obscura H a,e, m 

C2 10-S Diú:sa V a 

CN 10-• Difusa E a 
CN 10-9 Obscura R,H e 

co 10-6 Difusa E a 

co 10-5 Obscura R e 

co Circunestelar V e 
¡co+¡ 10-11 Obscura R e 
HCI • Circunestelares Sub-mm 

NO 10-8 Obscura R,.I. e 
es 10-9 Obscura R e 
Si O Circunestelar R e,m 

so 10-10 Obscura R e 

NS 10-10 Obscura R,.i,H e 
SiS 10-10 Obscura R e 

Moléculas de tres átomos 

H20 Obscura R e,m 

C2H 10-9 Obscura R,H e 
CCH • Obscura R 

HeN 10-9 Obscura R,H e 

HNC Obscura R e 
Hco+ 10-9 Obscura R e 
HCO 10-10 Obscura R,H e 
N2H+ 10-10 Obscura R,H e 

H2S 10-11 Obscura R e 
Hes+ 10-11 Obscura R e 
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TABLA 1.3 (Continuación) 

(1) (2) (3) (4) (5) 

HNO 10-10 Obscura R e 
ocs 10-9 Obscura R e 

S02 10-9 Obscura R e 

SiC2 Obscura R e 

[NaOH] Obscura R e, a 

Moléculas de cuatro átomos 

NHs 10-8 Obscura e 

C2H2 C~:c~nestelur R e 

H2CO 10-S Obscura R a 
HNCO 10-10 Obscura R e 

H2CS 10-11 Obscura R e 

Cs~ 10-10 Obscura R e 
HNCS 10-11 Obscura R e 
HCCH' Obscura 
CsH' Obscura R 
CsO' Obscura R 
HOCO' Obscura R 

Moléculas de cinco átomos 

CH4 Obscura R e 

[CH2NH] 10-10 Obscura R e 

CH2CO 10-10 Obscura R e 

NH2CN 10-10 Obscura R e 

NHOOH 10-10 Obscura R e 

C4H Cirnunestelar R e 

HCsN 10-9 Obscura R e 

Moléculas de seis átomos 
CHsOH 10-9 Obscura R e 

CHsCN 10-10 Obscura R e 
CH2CHO 10-9 Obscura R,H e 

CHsSH 10-10 Obscura R e 

C2H4 Obscura R 
CsH' Obscura R 

- 1 -



TABLA 1.3 (Continuación) 

(1) (2) (3) (4) (5) 

:Moléculas de siete átomos 

CH3KH2 10-9 Obscura R e 

CHsC2H 10-9 Obscura R e 

CHsCHO 10-10 Obscura R e 
CH2CHCX 10-11 Obscura R,H e,m 

HCsX 10-9 Obscura R e 

:'\foléculas de ocho átomos 

IHCOOCHs! 10-9 Obscura R e 
HC3C3N • Obscura R 

Moléculas de nueYe átomos 

C2H;OH 10-9 Obscura R e 
(CHs)20 10-9 Obscura R e 

C2HsCN 10-10 Obscura R e 
HC1N 10-10 Obscura R 

Moléculas de once átomos 

HC9N 10-10 Obscura R e 
Moléculas de trece átomos 

HCuN 10-10 Circunestelar R e 

(!¡ E1pecie moleculu, ti parénlt1i1 cuadrado indica una dtteccldn tentath·a (• fueron tomadu de Turner k Ziury1 10i4}. 
(2 Abundanela relatin. a. la molécula de hidrógeno para una nubt tfpic:a nñalada en Ja alguitnte columna. (3) Tipo de 
nube. (4) Origen de la Unta espectral por Ja cual ha sido ob5en·ada¡ V=tran1ici6n ,·ibraclonal (infrarrojo)¡ R=trandci6n 
rotacional (radio}; A= desdoblamiento.\; H=1rparaci6n de niHltt hlperfinos; J:::trAn1icionH invertida.a. (5j Tipo de Unta 
ob1en·ada; e=emilión, a=absorción, m=m1her. 

Más tarde (1968-9), con la obserrnción de moléculas "frágiles" tales como ?\H3, 
H2CO y H20, se comenzó a dudar de la suposición de que en las condiciones interes
telares las moléculas pudieran ser destruidas inmediatamente después de su formación. 
Entonces se extendieron las obsen·aciones a otros tipos de moléculas y se encontró que 
en ciertas regiones del medio interestelar los átomos del gas se encontraban en forma 
molecular. La Tabla I.3 muestra una lista de las moléculas que habían sido obsen·adas 
en el medio interestelar hasta 1982 (Duley & Williams 1984). 

Las diferentes líneas de emisión y absorción provenientes de diferentes moléculas 
(ver el Capítulo 3) dan mucha información sobre las condiciones físicas las nubes mo
leculares y del medio interestelar general. La interpretación de esta información ha 
permitido hacer modelos detallados de los procesos que definen la estructura de estas 
nubes, de sus fuentes de energía )' de las interacciones con el medio que las rodea. 
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1.5 La molécula de hidrógeno interestelar 

Las moléculas de hidrógeno, a5Í como todas las moléculas diatómkas homo
nudeares, no tienen un momento dipolar penr.anente debido a que está.'1 constituidas 
de dos núcleos idénticos cuyo centro de masa coincide con el centro de distribución de 
carga. Esto hace que las trar.siciones entre los ni,·eles de energía rotacionales y Yibra
cionales involucren multipo!os de orden superior, y por lo tanto, que las probabilidades 
de transición sean bajas. A pesar de que el H2 es la molécula más abundante en el 
medio interestelar, su detección directa se hace sólo bajo condiciones físicas muy espe
ciales. Tal es el caso de las transiciones producidas por excitación térmica en choques 
que dan lugar a las líneas de ), = 2.122µm y ,\ = 2.24 i µm que han sido recientemente 
estudiadas en regiones de fom:acíón estelar (Lane 19S9). 

Las detecciones de otras moléculas han permitido calcular las abundancias del 
H2 y hacer mapas de su distribución a lo largo de la Ga!a.'Cia. Una gran cantidad 
de obsen·aciones de la emisión del monoxido de carl:>ono (CO) !:an r:ciost=ado q1.!e el 
H2, después del HI, es la componente mas abu!ldante en el medio interestelar. En 
particular, la línea de 2.() mm producida por la transición rotacional J=l~O en el 
CO se ha usado como "trazadora" de las concentraciones de H2 en el disco de nuestra 
Gala.-.;ia. La intensidad de esta línea, leo. ha sido relacionada con la densidad columnar 
de la molécula de hidrógeno -"H2 , 

.VH 
-
1 

2 =constante, 
co 

donde la constante depende de la probabilidad de transición de la línea, de la sección 
recta de excitación colisiona!, de la Yelocidad de choque entre las partículas y de la 
opacidad en la región de obsen·ación. Su \'alor \'aria entre 1.Sxl020 y 4.8x1020 cm-2 

(K km s- 1)-1 . La Figura 1.1 muestra una comparación de las abundancias de HI, HU 
y H2 a diferentes radios galactocéntricos. 

La abundancia de la molécula de hidrógeno en una región dada, queda deter
minada por diferentes procesos de formación y destrucción que ocurren en condiciones 
interestelares. Para que la molécula llegue a formarse es necesario que pueda desha
cerse de su energía de amarre. Esto se puede lograr trasfiriendo la energía a un tercer 
cuerpo (en reacciones de tres cuerpos) o radiandola inmediatamente después de que los 
dos átomos de hidrógeno se juntan. Debido a la falta de momento dipolar permanente, 
la producción de fotones es muy poco probable y Ja reacción ocurre preferencialmente 
bajo la acción de una tercera partícula. Para que se den colisiones con tres cuerpos en 
la fase gaseosa, son necesarias densidades muy altas (superiores a las densidades de las 
nubes difusas) por lo cual se piensa que la reacción ocurre sobre Ja superficie de granos 
de polvo. En el Capítulo 4 haremos una revisión más detallada de este proceso. 
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Densidad Superficial de Gas 

R !>e:l Sol 

Figun J.l Comparación de detuidadu superficiales en ti disco de la \'la Láctea (Scoville & Sanden 19S7). 

1.6 El polvo interestelar 

La propiedades del polvo interestelar se han deducido de estudios de "extinción" 
selectiva, de Ja polarización de la luz estelar y de la emisión infrarroja de una variedad 
de diferentes objetos (~Iartin 1978). La extinción es la disminución que sufre un haz 
luminoso debido a la absorción y dispersión causadas por las partículas de poh•o. El 
coeficiente de extinción, o, se define a través de la expresión 

I = I0 exp(- J.' odl), (1.1) 

donde / 0 es Ja intensidad original de una fuente luminosa, 1 es la intensidad luminosa 
reducida por la extinción y 1 es la distancia que atravieza la luz en el medio interestelar. 
La Figura 1.2 muestra la cun·a de extinción interestelar. 
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Fisura l.2 L& curn de extrndón intereuelar normll.liuda (Oy•on &, \\'IJliaml 1980}. 

Esta figura representa a la curva de extinción "promedio" del medio interestelar y 
fué obtenida al promediar Ja extinción en diferentes direcciones de nuestra Galaxia. 
Usando una mezcla de pol\'O con diferer¡tes composiciones químicas y tamaños , se 
pueden reproducir las propiedades de dicha curva (Sa\·age &: Mathis 1979). El polvo 
resultante tiene diámetros comparables a las longitudes de onda de la luz en el visible. 

Otra de las evidencias de la presencia de granos de polYO en el medio interes
telar, que nos brinda información sobre granos elongados, es la polarización de la luz 
visible de las estrellas (Dyson &.: Williams 1950). La polarización es producida por 
reflexión en granos de polvo y el grado de polarización obser\'ado es proporcional a 
la cantidad de extinción que existe en dirección de las estrellas. Para reproducir las 
obsen·aciones necesitamos que los granos sean elongados y que exista algún mecanismo 
de alíneamiento que oriente la dirección del eje mayor de estos granos elongados. La 
radiación polarizada con \'ectores eléctricos paralelos a los ejes más largos de los granos 
sufre más extinción que la radiación con polarización paralela a los ejes pequeños, lo 
cual da lugar a una polarización neta cuando la luz se propaga en un medio con granos 
alíneados. El mecanismo de alíneación pareciera estar asociado a campos magnéticos, 
que restringen los mo\'imentos de las partículas y pueden orientar a los granos de polYo. 

Por su parte, gracias a los resultados del "Infrared Astronomical Satelite" 

- 11 -



(IRAS), la emisión "difusa" en el infrarrojo lejano nos ha permitido saber que la presen" ·· 
cia del polvo se encuentra bien correlacionada con el gas neutro y que su temperatura 
varía entre "' 10 y 100 K (Tielens & Allamandola 19Sí). · · 

Podemos dividir a los granos de polvo interestelar en dos tipos, dependiendo de 
la historia de su formación. El primero es poh·o directamente formado en atmósferas 
estelares. Por ejemplo, en \•ientos ricos en oxígeno y carbono producidos en estrellas gi
gantes de tipo tardío, en nebulosas planetarias y posiblemente en novas y en supernovas 
(Tielens & Allamandola 1987). El grafito, los silicatos y el carbón amorfo son ejemplos 
de este tipo de polvo. El segundo tipo también tiene el mismo origen pero ya ha sido 
procesado en el medio interestelar. Este poh•o tiene dos componentes, está formado por 
un núcleo (generalmente de silicatos) y tiene mantos formados por hielos de diferentes 
compuestos (por ejemplo H20, :\H3 , CH30H y CO), o bien por moléculas orgánicas 
muy complejas. Estos mantos se forman dentro de las nubes densas y en el medio 
interestelar difuso. Los cometas representan ejemplos, de muy grandes dimensiones, de 
este tipo de poh·o. La Tabla 1.4 resume algunas de las características principales de 
los diferentes tipos de polvo interestelar. 

El pol\'o interestelar es una componente muy importante del medio interestelar, 
que domina el calentamiento y enfriamiento de las nubes (Black 1987) y es una fuente 
dominante de opacidad. El polvo, debido a su gran opacidad, puede ser un elemento 
importante en el colapso de nubes que forman estrellas (Franco 199lb). Por otra parte, 
el efecto de obscurecimiento que el polvo produce, introduce grandes incertidumbres 
en la interpretación de las distribuciones de energía de diferentes fuentes astronómicas. 
Por otro lado, puede producir flujos de gas generados por presión de radiación (Franco 
et al 1991; Ferrara et al 1991). Como se puede ver, ya existen muchos estudios que 
permiten conocer la naturaleza del pol\'o interestelar. En el capítulo 4 nos enfocaremos 
a discutir las propiedades físicas y químicas que hacen del pol\'o la "herramienta" 
principal en la formación de H2. Una literatura más detallada sobre polvo interestelar 
se puede encontrar en los trabajos de Aannestad & Purcell (1973), Greenberg (1978), 
Martín (1978), Spitzer (1978), Savage & !-.fathis (1979), Tielens & Allamandola (1987) 
y Mathis (1990). 
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TABLA 1.4 
Composición del polvo en el medio interestelar (Tielens & Allamandola 1987). 

Tipo de Polvo Abundancia ::-.!asa Volumen 

Silicatos 100% de Si 9.0 3.5 

Carbón Amorfo 5-10% de e 0.6 0.3 

PAHs 1% de e o.os 0.04 
Orgánico 24% de e 

6% de O 3.0 3.0 
Grafito 25% de e 2.0 0.9 

masa (10-27 g/H); volumen (10- 27cm3 /H); H=átomo de hidrógeno. 
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CapítU1ó··2 

La moléculó de Hidrógeno 

Las moléculas están compuestas por dos o más átomos, y por lo tanto represen
tan un problema mecánico-cuántico de \·arios cuerpos. Este tipo de problemas no pue
den resoh·erse de manera exacta, pero existe un buen número de métodos para obtener 
soluciones aprm:imadas. En este capítulo, describimos algunos de los métodos usados 
para obtener los niveles de energía de la molécula H2. También hacemos una breve 
descripción de la estructura molecular, separando el problema en las partes electrónica 
y nuclear. A su \•ez, el mo\·imiento nuclear puede ser separado en vibracional y rota
cional, lo cual nos permite obtener los niveles de energía electrónicos, \'ibracionales y 
rotacionales del H2. 

Para ilustrar cómo se liga una molécula veamos primero, como un ejemplo, la 
formación de la molécula más sencilla; la molécula de hidrógeno ionizado Hl (de la 
Peña 1979). Supongamos que un átomo de hidrógeno neutro y un protón se acercan 
desde grandes distancias. Como se muestra en la Figura 2.la. En esta figura el orbital 
electrónico del átomo neutro está definido por el potencial electrostático, que produce 
una fuerza central. A medida que se acercan las partículas este orbital se va deformando 
debido a la atracción que el electrón ejerce sobre el átomo neutro (figura 2.lb). Para una 
separación determinada, el electrón actúa como ligadura química entre los dos protones, 
es decir, la atracción que ejerce el electrón sobre los protones es capaz de compensar 
la repulsión entre ellos. En este momento el electrón describe una órbita similar a la 
mostrada en la figura 2.lc. Por otra parte, si la distancia entre núcleos se hace más 
pequeña, como se muestra en la figura 2.ld, el electrón ya no puede interponerse entre 
los núcleos y la fuerza de repulsión se vueh·e dominante, prO\'Ocando que los núcleos se 
separen y tiendan a la configuración mostrada en la figura 2.lc. 
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PJgur• 2.1 Efecto• c;_ut produce 'Utl protón •obre uc. !tomo de bidré¡erio neutro a dUerenlu diita.nd~s dt u:puati6n {,·u 

dt 1~ Peña 19':'9}. 

2.1 La Aproximación Born-Oppenheimer 

La ecuación que nos describe el estado de un sistema mecánico cuántico es la 
ecuación de Schrodinger, 

Hw = Ew, (2.1) 

donde Hes el operador hamiltoniano, W son las funciones propias (o eigenfunciones) del 
sistema y E son los \'alores propios (o eigem·a!ores) asociados a un estado estacionario 
del sistema. En el resto de este trabajo usaremos letras mayúsculas en "negritas" 
para referirnos a los operadores, de manera que no se debe confundir ál operador 
hamiltoniano H con el símbolo del hidrógeno, H. 

Para sistemas compuestos por 2 o más núcleos atómicos, el operador hamilto
niano incluye términos que representan los mo\·imientos rotacionales y \'ibracionales de 
los núcleos. En estos casos podemos escribir el operador hamiltoniano como (\·er King 
1964): 

donde me es la masa del electrón, .\!0 es la masa de los núcleos, Za )' Zb son las car
gas de los núcleos a y b respectirnnmente, r se reSere a las distancias entre partículas 
y ñ = h/2« (h es la constante de Planck). La ecuación (2.2) puede escribirse es
quemáticamente, manteniendo el mismo orden de los términos, como: 

(2.3) 

donde T. representa el operador de energía cinética debida a Jos electrones, Tn el 
operador de energía cinética de todos los núcleos con ma>as .\fa, .\h, ... , el operador 
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correspondiente a las atracciones electrostáticas entre núcleos y electrones es Ven, Vnn 
es el operador de repulsión electrostática debida a interacciones entre todos los núcleos 
con cargas Z0 e, Zbe,... , y por último 1'., es el debido a repulsiones entre pares de 
electrones i y j. 

El núcleo, debido a su masa relativamente más grande, se mueve mucho más 
despacio que los electrones. Esto tiene dos implicaciones: 1) la contribución más impor
tante a la energía cinética es esencialmente la de los electrones y 2) la función de onda 
electrónica es, en cada instante, muy similar al caso en que los núcleos se encuentren 
inmóviles. Esto es, el rápido movimiento de los electrones les permite ajustar continua
mente su estado a las diferentes posiciones instantáneas de los núcleos, adquiriendo un 
equilibrio casi instantáneo. Estas consideraciones permiten descomponer el problema 
en dos partes; una electrónica y otra nuclear. De manera que para la parte electrónica 
consideraremos que los núcleos se encuentran fijos. Esta aproximación se conoce con 
el nombre de "Aproximación de Born-Oppenheimer" (King 1964). 

Tomando Tn = O y Fnn =cte, la ecuación de Schrodinger se reduce a: 

(2.4) 

donde 

He=Te+Ven+Vee, (2.5) 

.¡¡e son las eigenfunciones electrónicas y Ee son los niveles de energía correspondientes. 

La ecuación correspondiente para el movimiento nuclear está constituida por 
la energía cinética de los núcleos, Tn y su potencial electrostático, Vnn· Además, los 
eigenvalores E,, proveen la parte del campo electrónico en el cual se mueven los núcleos, 

(2.6) 

donde .¡in es una función de las coordenadas de los núcleos únicamente y los eigenva
lores E obtenidos por esta ecuación son los eigem·alores finales de H en la ecuación 
(2.1). Esto es, son las energías de la molécula. Como las coordenadas de !/Je y 1/Jn son 
independientes entre sí, la función de onda total está dada por 

(2.7) 

la cual representa una buena aproximación a las eigenfunciones de H (King 1964; 
Herzberg 1966). 

2.2 Movimiento electrónico 

!UU Método de Orbitales Moleculares 
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La función de onda de la ecuación (2.4) se puede determinar para moléculas diatómicas 
que contienen un sólo electrón utilizando las soluciones de los átomos correspondientes 
(de la Peña 1979). Esto se hace considerando que el electrón tiene una probabilidad de 
encontrarse encontrarse en el estado iPa(r) alrededor del núcleo a igual a la probabilidad 
de estar en un estado similar pero alrededor del núcleo b, designado como ..Pb· Por lo 
tanto podemos hacer una descripción estadística aproximada de la molécula mediante 
una combinación línea! de los orbitales atómicos \ba(r) y \bb(r), con lo cual la función 
de onda electrónica se aproxima por 

ll'(r) = N[..Pa(r) + .;ib(r)J, (2.8) 

donde N es un factor de normalización, que determinaremos más adelante. 

A este tipo de funciones de onda como la anterior se les llama "orbitales mole
culares", y se construyen por combinaciones líneales de orbitales atómicos. El método 
es usualmente llamando LCAO (del inglés, lt'neal combination of atomic orbitals). 

Para determinar la función de onda de moléculas que contienen más de un 
electrón, se suele suponer que a cada electrón se le puede asignar una función de onda 
ll';(r;), de tal forma que la función de onda total sea proporcional al producto de las 
ll';(r;) correspondientes a cada electrón, es decir 

(2.9) 

En el caso de una molécula de hidrógeno neutro, H2 1 que está compuesta por 
dos núcleos (protones) y dos electrones, la función de onda adquiere la forma 

(2.10) 

donde 111 1 (r1) y ll12(r2) son combinaciones lineales de orbitales atómicos dados por (2.8). 
Por lo tanto, la función de onda electrónica del H2, en la aproximación de orbitales 
moleculares nos queda 

ll'(r1,r2) = N2[111a(r¡) + \llb(r¡)) · [ll'a(r2) + ll'b(r2)] 

= N 2[1/Ja(r1)1/Ja(r2) + 1,bb(ri)1,1Jb(r2) + tPa(ri)1J!b(r2) + iPb(ri)\ba(r2)]. 
(2.11) 

Esta función de onda, como fué discutido antes, considera que cada electrón 
tiene una probabilidad de estar lo suficientemente cerca de uno de los núcleos como 
para considerar que forma un átomo con él. En esta aproximación el movimiento de 
los electrones es considerado esencialmente independiente. 

e.e.e La Molécula H;j 

- 11 -



El hamiltoniano para este sistema, compuesto por dos protones fijos y un 
electrón, está dado por la ecuación (2.2) de la siguiente forma: 

(2.12) 

donde el primer término de la ecuación corresponde a la energía cinética del electrón 
y los otros dos a la energía potencial debida a la interacción del electrón con cada uno 
de los dos protones a y b. 

Por el momento hemos despreciado la energía cinética y la energía potencial de 
los núcleos (Aproximación Born-Oppenheimer), con el fin de simplificar los cálculos. 
Los tomaremos en cuenta más adelante en esta misma sección. Ahora resolveremos la 
ecuación de Schr6edinger (2.4) con este hamiltoniano mediante el método \"ariacional 
con un solo parámetro libre. Como función de prueba tomaremos la dada por la 
ecuación (2.8) con (de la Peña 1979; Rybicki &: Ligtman 1979) 

t!ia(r) = (.!.) 112exp(-ra). 
1r 

(2.13) 

Como el potencial es simétrico en el punto medio de la molécula, r ab/2, entonces po
demos clasificar los estados por su paridad, con lo cual podemos escribir a la función 
de prueba como 

(2.14) 

A .¡,9 se le denomina "función de onda par" y a .¡ru "función de onda impar". Estas 
denominaciones corresponden simplemente a la paridad de los estados que ellas des
criben. La función ,P9 es simétrica respecto al intercambio de los dos protones, a y b, 
mientras que t!iu es antisimétrica. 

El cálculo se inicia encontrando el factor de normalización, integrando Jw 9,u(r)i2 

sobre todo el espacio: 

1 = j ¡.¡rg,u(r)i2
d

3r = IN9,ui2 j J1/i0 (r) ± ,Pb{r)l 2
d

3r 

= IN9,ul2!Saa + Sbb ± Sab ± Sba], 
(2.15) 

donde, Saa = f lt!ia(r)i2d3r = l,Sab = f,p:,;ibd3r, etc (Rybicki & Lightman 1979). Por 
definción S00 = Sbb = 1 y además es fácil de demostrar que Sab = S¿ 0 (a esta última 
la designaremos como S). Con lo anterior, la ecuación (2.15) toma la forma simple 

(2.16) 

donde S depende de la distancia internuclear r ab• que desempeña el parámetro varia
cional en el sistema y que nos permite encontrar el valor de r ab para el cual la energía 
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es mínima. La forma explícita de S está dada por Ja siguiente expresión (yer King 
1964): 

S = ~ j r2exp[-ra - rb]dr dcosO def,, 
" 

(2.1 i) 

donde Ta y rb están representados en la figura 2 y tienen los Yalores \r - Ral y Jr - Rbl 
respectiYamenie. 

Ffgu:ra 2.2. Ilustración de la localitaci6n de liu partkuhu en la molicula. H; (Rrbidd & LightmAn 19':'9). 

Haciendo el cambio de Yariable Tab = Ra - Rb obtenemos (Yer Rybicki & 
Lightman 1979, problema 11.2): 

y la ecuación (2.14) se conYierte en 

IV _ 1/-•a + .Pb 
9 - J2 + 2S 

Por lo tanto el ,·alor esperado del hamiltoniano (2.12) es de la forma 

(2.18) 

(2.19) 

(2.20) 

Si designamos con Ea = 13.6eV la energía del estado base del átomo de hidrógeno, es 
decir 

(2.21) 

entonces 
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{2.22) 

donde el Yalor de la segunda integral es 

e2 1 -º 1 L = --[- - e ·P(- + 1)), 
ªº p p 

(2.23) 

donde a0 es el radio de Bohr y p = rab/a 0 (Yer King 1964; Rybicki & Lightman 
19i9). Como la cantidad en paréntesis cuadrados es siempre positiva, entonces L es 
una cantidad negativa, y representa la energía debida a la atracción electrostática del 
electrón con el núcleo B. Las integrales Haa y Hbb son equh·alentes, así como Hab y 
Hia· Estas i!lti:!:::S :ie::e:1 el •·ele: 

(2.24) 

donde K tiene la forma explícita 

e2 
K = --(e-P(l + p)). 

ªº 
(2.25) 

En esta ecuación, al igual que en la ecuación (2.23) p es la distancia internuclear en 
unidades de a0 y el Yalor de K (al igual que el de L) también es siempre negativo (King 
1964). Con lo cual, Ja ecuación (2.20) la podemos reescribir como 

E· = Haa + Hab 
-r 1 + s y E-= Haa - Hab. 

l+S 

Al sustituir Haa y Hab en estas ecuaciones, obtenemos 

L+J{ 
E+= Ea+ 1 + S, 

L-K 
E- = Ea+ t=S°' 

(2.26) 

(2.27} 

Cuando la distancia internuclear crece, los términos L y J{ tienden a cero y por lo tanto, 
como era de esperarse, E+ y E- se reducen a Ja energía de un átomo de hidrógeno. 

Pero veamos su comportamiento más detalladamente. En Ja figura 2.3 se mues
tran Jos valores de las integrales S, L y K como función de p. Los valores de L y 
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K están en unidades de e2/ao = 27.210 eV y Ses adimensional. La figura también 
muestra el térmiuo l/rab (en unidades de p ), que es proporcional a la energía potencial 
de repulsión de los dos núcleos. Este último término es de gran importancia en el sis
tema, ya que proporciona la fuerza de repulsión al momento de la unión de los átomos 
(King 1964). La suma de la e:Jergía electrónica y la de repulsión debida a los núcleos, 
(E.¡.+ l/rab) y (E-+ l/rab), nos da las curYas de energía potencial del sistema que se 
muestran en la figura 2.4. Las dos curYas, t'•g y "'1u. tienden a infinito cuando p -+ O. 

''\ s 
·'\:. 
~ 

1 1•'¡ 
~le; 

Figura 2.3. Variación d' S (adimendonal) K, L ). l/ra• (en unidades de ~ 2/co) en función de la separación lnternuclear 

p para la molécula Hi (King 196-1). 

Para distancias internucleares muy grandes, p ~ ::>::>, S y ]{ son muy pequeñas (Figura 
2.3) y -L tiende al Yalor l/rab (ec. 2.23). De manera que los términos l/rab y L se 

2 
cancelan y las cun·as de la Figura 2.4 tienden al \'alor límite Ea= i{~) = -13.605 e V, 
la energía de el estado lS del átomo de hidrógeno. 

La diferencia de energía entre los estados W g y W u depende de la separación de 
los protones. Supongamos que se comienza con un átomo de hidrógeno y un protón H+ 
muy lejos uno del otro. A medida que disminuye la distancia entre ellos, existen dos 
energías diferentes para cada distancia: una correspondiente a ( Eg + l /r ab) con función 
de onda par, w9 , y otra al estado (Eu + l/rab) con función de onda impar, Wu (King 
1964; Herzberg 1966). Como la energía potencial ncgatiYa de atracción es mayor que la 
energía potencial positi\'a de repulsión de los protones en el estado con W 9, la energía 
total disminuye al disminuir p. Lo contrario ocurre para 1I'u y la energía aumenta al 
disminuir p. Sin embargo, para distancias menores que un cierto \'alor r., los protones 
están tan cerca que su energía potencial de repulsión comienza a dominar sobre la 
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energía potencial del electrón, aún en el estado con w9• De forma que para distancias 
menores que r,, la energía correspondiente a w., también aumenta al disminuir el Yalor 
der. 

-s <Ót .i, 

~ 

-JO 

f 

~ 
-1sr 

Figure 2.4. Cu.r~·u de eneq;:la potencia.! p.ua el c-stado mÁ1 bajo de la molécula Ht {King 19Ci.\}, 

La curva de energía para W g tiene un mínimo en re que corresponde a la separación 
de equilibrio de los dos protones y hace posible una configuración estable para el Hi. 
Este mínimo indica que el sistema puede existir con una energía menor que la de un 
átomo de hidrógeno. La diferencia de potencial medida respecto a la del átomo de 
hidrógeno es designada por D, en la figura 2.4. Por su parte, la curva para Wu no tiene 
un mínimo y no da lugar a una configuración estable ( ó molécula). 

Los estados de la molécula H:i que hemos discutido corresponden al caso en que 
el átomo de hidrógeno estaba inicialmente en su estado fundamental. Hay, sin embargo, 
otras cur\'as similares a las de la Figura 2.4 que corresponden a los estados electrónicos 
e.xcitados de la molécula y que están asociadas con un átomo de hidrógeno inicialmente 
en un estado excitado. La Figura 2.5 muestra algunas de las configuraciones posibles. 
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PSgu:ra 2.5. Curva.& di!' tMrgla para al¡:1.1ncs ~Jtadoi tlectrónitoJ po1iblu de un !tomo d~ hidr6gtno (Shull &: Bed::""·itb 

19S~). 

2.2.9 La molécula H2 
La molécula de hidrógeno neutro puede ser tratada con el mismo método que el 

del hidrógeno ionizado. Para encontrar la función de onda del H2 (con sus dos electro
nes) con el método de orbitales moléculares (de la Peña 1979; King 1964), escribimos 
el producto de los orbitales moleculares de cada electrón, 

(2.2S) 

Esta ecuación se discutió en la sección 2.2.1. 

En el tratamiento de la molécula de H2, discutida anteriormente, la función 
de onda (2.14) es la única que podemos proponer. Sin embargo, para las moléculas 
formadas con más de un electrón de \'alencia, incluyendo la molécula H2 , podemos 
proponer un punto de \'Ísta alterno para construir la función de onda. Este método es 
llamado de "mesomerismo" o de "ligadura de rnlencia" y fué propuesta por Heitler & 
London en 1927 (de la Peña 19i9). 

La idea básica de este método es suponer que alrededor de cada núcleo siempre 
se encuentra alguno de los dos electrones orbitales. Este estado compuesto se describe 
con la función de onda .Pa(r1)vb(rz) o ,P0(r¡)T,!•0 (rz). Por lo tanto, la función de onda 
que describe estadísticamente a la molécula se puede aproximar por 

(2.29} 

donde .Y¡ es el factor de normalización y es igual a (2 + 252¡- 1!2• 

:'\eternos que en Ja ecuación (2.29) no existen los productos 1.é·a(r¡)t,!!a(r2) ni 
.Pb(r¡)1h(r2), que aparecen en la función de onda (2.28) y representan a los estados 
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iónicos H-H+ y H+H- en los cuales ambos electrones se encuentran en un mismo 
núcleo. Los productos va(r1)va(r2) y vi(r 1)vi(r2) serán llamados "términos iónicos~. 
Por su lado, los términos 1,'.·0 (r¡)1,'.•b(r2) y Vb(r1)va(r2) que sí aparecen en la función 
de onda (2.29), son los llamados "términos coYalentes". Estos últimos describen a la 
molécula como una estructura formada por átomos que comparten electrones y no por 
iones. 

Las funciones de onda descritas en las ecuaciones (2.2S) y (2.29) toman en 
cuenta el hecho de que cada electrón tiene igual probabilidad de permanecer más cer
cano al núcleo a que al b, pero los métodos usados no son equiYalentes debido a la forma 
diferente en que introducen el intercambio de electrones. Sin embargo, como veremos 
mas adelante, predicen resultados similares. 

Ahora \'eremos otra función de onda en la cual nue\'amente aparecen los tér
minos iónicos y los coYalentes de la siguiente forma: 

(2.30) 

Los dos primeros términos del miembro derecho son precisamente las funciones de onda 
del método Heitler-London y representan el acoplamiento (puramente) covalente entre 
los dos átomos neutros de H (King 1964). Por su lado, el término entre paréntesis 
representa el enlace iónico. Esta función de onda describe una situación enteramente 
diferente, obtenida a partir de dos casos complementarios: a) los dos electrones se 
encuentran ligados al núcleo a y el núcleo b está solo¡ b) los dos electrones están 
ligados a b y el núcleo a está solo. En ambos casos, se tiene un ion negativo (protón 
con dos electrones orbitales) y uno positivo (protón solo). Para el caso particular de la 
molécula de H2, la ligadura iónica tiene menos peso que la covalente y el parámetro >. 
tiene un valor menor a 1 (>. = 0.256; King 1964). 

En lo que resta de esta sección encotraremos los eigenvalores correspondien
tes a cada una de las eigenfunciones dadas por las ecuaciones (2.28), (2.29) y (2.30). 
También a manera de ilustración, en la Figura 2.6 presentamos las tres curvas de energía 
potencial obtenidas con cada una de las funciones de onda. 
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Pt¡ura 2.G, Cun·1u de em:r¡ia potencial dr la molCcula df' hidr6¡;eno neutro obtenidas coa diferentu funciones de o.oda. 

(l) Función de onda dada por el método de orLit~e1 molecularet. PJ Csando Ja func.ión de onda de Heitler & London. 

(3} Función de onda Z.30 (King 196-t). 

La línea punteada de la Figura 2.6 representa la energía de dos átomos de hidrógeno en 
su estado base. La diferencia de energía entre este estado base y el estado de mínima 
energía para cada una de lúS curvas la designaremos (como se hizo en la molécula Ht), 
por el símbolo D,. Este miar es muy cercano al de la energía de disociación del H2. 
La Tabla 2.1 muestra los valores de D, para cada una de las curvas de la figura 2.6. 
También muestra los valores de las distancias para los cuales el potencial es mínimo. 

TABLA 2.1 
Valores calculados y experimentales para la molécula de hidrógeno 

en su estado base (King 1964). 

Función de Onda Curva r,(.4} D,(eV) 

Eq. 1.28 O.S5 2.68 

Eq. 1.29 2 O.S6 3.14 

Eq. 1.30 3 O.i5 4.02 

Experimental 0.74 4.747 

A continuación aproximaremos la ecuación de Schriidinger (King 1964) para la molécula 
de hidrógeno :1eutro usando la función de onda dada por la ecuación (2.28). El hamil
toniano de esta molécula (ver ecuación 2.2) es: 
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Para simplificar los cálculos pondremos este hamiltoniano en términos del hami!toniano 
de la molécula de Hi ec. (2.12), entonces: 

e2 
H=H1+H2+-, 

r12 
(2.32) 

donde el operador H 1 representa la interacción del electrón 1 con cada uno de los 
núcleos, a y b. H2 representa la del otro electrón con estos mismos núcleos. El término 
e2 /r12 representa la repulsión electrostática de los dos electrones y, tal como lo hicimos 
para el caso de Hi, no hemos incluído por este momento el término de repulsión entre 
núcleos. El \'alar esperado de las energías es: 

Tomaremos la W dada por la ecuación (2.28). Al sustituirla en la ecuación 
(2.33), cada una de las integrales de ésta se com·ierten a su vez en dieciseis integra
les. Estas dieciseis integrales pueden escribirse de cuatro formas diferentes tomando 
en cuenta que: 1) los núcleos son indistinguibles, 2) haciendo la separación de las co
ordenadas de los dos electrones en la forma d3r = d3r 1d3 r2 y 3) tomando en cuenta 
que tanda H 1 como H2 son, respectirnmente, sólo funciones de las coordenadas de los 
electrones 1 y 2. Entonces los cuatro tipos diferentes de estas integrales son: 

J .P:(r1).Pi(r2)H1\Úa(r¡)¡!Jbh)d3r = J .Pi(r2)1/ib(r2)d3r2 J .P:(r¡)H¡1/i0 (r¡)d3r¡ 

= 1 X Haa, 
(2.34a) 

= S X Haa, 
(2.34b) 

= 1 X Habo 
(2.34c) 
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j \{J~(r¡)t,!ibh)H11fib(r1)1Pa(r2)d3r = j .Pih).Pa(r2}d3r2 j \!J~(r¡)H11Pb(r¡)d3 r¡ 
= S X Hab• 

(2.34d) 

Una simplificación similar puede hacerce para las integrales sobre H2. Haa = 
Hib está dada por la ecuación (2.22), y Hab = Hba por la ecuación (2.24); entonces la 
ecuación (2.33) toma la forma 

L+K f • e2 s E= 2(Ea + --
5

) + 'il 1-l'ild r, 
l + r12 

(2.35) 

donde Ea es la energía del átomo de hidrógeno en su estado base. El primer término 
de la derecha de la ecuación (2.35) es la energía del estado base de la molécula Ht y el 
segundo es el de la repulsión producida entre los electrones. Este término no existía en 
el hamiltoniano de la molécula de hidrógeno ionizado ya que teníamos un solo electrón. 

2 
La integral J 'il' I :

12 
¡wd3r consta de dieciscis términos, como con H 1 y H2, pero estos 

dieciseis términos son de cuatro tipos diferentes (King 1964), 

(2.36a) 

(2.36b) 

(2.36c) 

2 
C1 = /.P~(r¡)i,1t~h)l!__lvah)i?ah)d3r, 

•12 
(2.36d) 

cvn lo cual, 

f q,• ¡.:!.¡wd3 r = .4 + 2L + C /2 + C¡/2. 
r12 (l + S)2 

(2.37) 

Por lo tanto la energía total del estado base de la molécula de H2 es: 

E- E. 2(L+K) . . 4+2L+C/2+G1/2 
- 2 ª ..,. l + S -r (1 + 8)2 • 

(2.38) 

La curva de potencial para la molécula de hidrógeno puede ser obtenida mediante la 
suma E+l/rab como función de p. Este resultado se muestra en la curYa l de la Figura 
2.6. 
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La curva 1 en la Figu:a 2.6 tiene algunas diferencias con respecto a los valores 
experimentales (King 19134). Por ejemplo, predice una separación de equilibrio r, = 
0.85A mientras que el valor experimental es 0.i4.1. También hay una gran diferencia 
entre el valor experimental y el predicho para D,. La curva 1 de la Figura 2.6 tiene 
D, = 2.68 e V, mientras que el valor experimental es D, = 4. i 4 i e"\'. Finalmente, para 
separaciones internucleares mayores a p - 3a0 la cun·a 1 predice energías mayores que 
la correspondiente a dos átomos de hidrógeno separados una gran distancia. 

Para el caso de la función de onda de Heitler-London (ecuación 2.29), el método 
de solución es muy similar al utilizado para la función de onda (2.2S). 

Si sustituimos el valor de .\"1 en la ecuación (2.29) y tomamos el hamiltoniano 
para la molécula de hidrógeno neutro, con ayuda de la ecuación (2.33), encontramos 
que la energía del sistema es: 

E=~E-'- 2(L+SK) G+.4 
- ª . 1..,. 5 2 - (1..,.. 5) 2 • 

(2.39) 

Sumando el potencial de in:eración entre los núcleos al valor de E en la ecuación 
anterior y graficando contra la separación internuclear obtenemos la curva (2) de la 
figura 2.6. Los resultados obtenidos para r, y D, a partir de la función de onda de 
Heitler y London, se muestran en la tábla 2.1. 

Usando la función de onda (2.30), la solución a la ecuación de Schriidinger 
puede obtenerse de la misma forma que para las dos funciones de onda anteriores. 
Se sustituye la función de onda (2.30) en la ecuación (2.33) y al valor esperado de la 
energía le sumamos el término correspondiente a la repulsión entre protones, 1/r ab• en 
unidades de e2 /a 0 • Esto se muestra en la cun·a (3) de la Figura 2.6 y los valores de r, 
y D, están dados en la Tabla 2.1. 

De las curvas de la Figura 2.6, la cun·a (3) es la que más se aproxima a los 
valores experimentales y predice el valor de la energía molecular experimental cuando 
p tiende a infinito (King 19134). Las cun·as (1) y (2) predicen energías moleculares 
mayores a la energía de amarre. 

2.3 l\1ovimientos nucleares 

El paso siguiente en nuestro análisis de la estructura molecular es estudiar el 
mo\'imento nuclear. Para esto recordemos que la ecuación de onda correspondiente 
al mo\·imento nuclear (ec. 2.6) contiene a los eigem·alores electrónicos E., Es decir, 
durante el movimiento nuclear la molécula continúa en un estado electrónico 1/-•, con 
energía electrónica E" Esta energía, al igual que la energía potencial nuclear \'nn, es 
una energía electrostática que depende de la separación internuc!ear r. Para simplificar 
los cálculos definimos (King 19134) una función potencial con la forma: 

(2.40) 
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entonce5 la ecuación (2.6) se com;ierte en 

[Tn + V(r))t/Jn = Et/!n, (2.41) 

donde t/Jn es una función de las coordenadas del núcleo y Tn es el operador de la energía 
cinética. 

Para una molécula diatómica existen dos formas de mO\·imiento: rotaciones 
alrededor del eje que pasa por el centro de masa a lo largo de una línea perpendicular 
al eje internuclear y vibraciones a lo largo del eje internuclear. Para simplificar el 
tratamiento de estos moYimientos, consideramos que la molécula gira como un rotor 
rígido y que vibra como un oscilador armónico (Rybicki & Lightman 1979; King 1964). 

Primero analizaremos cada moYimiento por separado, como si fueran dos mo
vimientos independientes, y después los \'eremos acoplados. 

E.9.1 f\fovimiento rotacional puro 

En el caso del movimiento rotacional rígido podemos despreciar cualquier otro movi
miento a lo largo del eje internuclear, esto es que F(r) =O. NueYamente designaremos 
a los núcleos de la molécula diatómica por las letras a y b y sus masas son ,\fa y f\fb, 
respecth·amente. La ecuación (2.41) nos queda de la siguiente forma (King 1964): 

(2.42) 

esto es equiYalente al moYimiento de una partícula simple (sin estructura) con una masa 
reducidaµ, 

(2.43) 

El problema de describir el moYimento nuclear, entonces, se reduce al del mo\·imiento 
de una sola partícula con masaµ. La ecuación (2.42) se com·ierte en: 

(2.44) 

donde v 2 es el operador laplaciano referido a las coordenadas del sistema del centro 
de masa. La solución de la ecuación (2.44) es (Leighton 1959; Herzberg 1950): 

h2 
E= - 2J(J + 1). 

2µr 

donde J es el número cuántico rotacional y toma los Yalores O, 1, 2, .... 
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Es común que se defina una constante rotacional, como B. = h2 /2µr2 = h 2 /21 
(King 1964), donde I es el momento de inercia de la molécula. De acuerdo con la 
ecuación (2.45) Ja separación entre r.i\'eles adyacentes de energía del rotor rígido au
menta línealmeme con J, tal como lo muestra la Figura 2.i. 

J 

Figura 2.7'. :-:inlu dt ener¡;ía pe.u. el rotor rígido (King 19G-i) 

2.9.2 Movimiento vibracional puro 

Hasta este momento hemos pensado en la molécula diatómica como un sistema de dos 
masas puntuales. Es decir, hemos despreciado la extensión finita de los átomos bajo la 
suposición de que la masa del átomo está prácticamente concentrada en el núcleo, en 
un radio de solo 10- 12 cm, mientras la distancia internuclear es del orden de 10-8 cm 
(Herzberg 1950). 

La configuración estable de la molécula está definida por la distancia internu
clear r = r,. A medida que r aumenta, la atracción entre los átomos se hace mas débil 
y si se separan demasiado la molécula se disocia. Esto significa que la molécula puede 
tener \'ibraciones de baja amplitud, que no deben exceder ciertos límites. 

Resol\'iendo el problema para una partícula de masa reducidaµ (\'er Herzberg 
1955) la ecuación (2.44) se con\'ierte en: 

¡,2 d20 
--- = Et.\(r). 

2µ dr2 · 
(2.46) 

Cuya solución es (para E = k(r - r 0 )
2 /2): 

1 ik 1 
Ev = (v + -)li\/- = (v + -)hv" 2 . µ 2 

(2.47) 

donde Ve, es la frecuencia de \•ibración clásica Ve = (2r.)-\AA y v es el número 
cuántico \'ibracional y toma yalores t• = O, 1, 2, ... 
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Pf&lJJ'8 2.8. :\iHlu de tonerg"fa \iLracior.al (lir:t'h.!. heiriz.onto/c!}, eigl·r.f.;ncic.r,es del o~cilador armónico (curn.1 continua.s), 

distribución di! probabilidad (cun·a.5 di!contit1uu.J 1 para Ja mol~cula ¿, hidr6g!'r10 (Ki11g J9G.a}. 

En la Figura 2.8, la función potencial t·(r) está representada por la parábola 
y las líneas \'erticales muestran los eigenvalores \·ibracionales Ev. La función de onda 
\'ibracional de cada nh·el de energía se muestra sobrepuesta al niYe! de energía co
rrespondiente. El número de nodos de las funciones es igual al número cuántico v. 
La densidad de probabilidad, la cual se obtiene mediante el cuadrado de la función 
de onda, se muestra con líneas punteadas. Esta probabilidad tiende a cero cuando r 
tiende al valor definido por la cuna i1 (r), la cual define clásicamente el máximo despla
zamiento de las partículas oscilantes. En mecánica cuántica este desplazamiento tiene 
una probabilidad diferente de cero en cada uno de estos estados cuantizados fuera del 
potencial l'(r), tal como lo muestran las líneas punteadas de la Figura 2.8. 

!!.9.9 Movimirnto acoplado 

Clásicamente, los periodos de ,·ibración y rotación de una molécula son del orden de 
10-H y 10- 12 s, respectirnmente. Esto indica que una molécula puede \0 ibrar del orden 
de cien \•cces durante una rotación (Rybicki & Lightman 1979; King 1964). La energía 
molecular debida a la rotación y a la vibración, se puede expresar (King 1964; Alonso 
& Finn 1971) simplemente sumando las ecuaciones (2.45) y (2.47). Entonces 

(2.48) 
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que representa la energía de un rotor \'ibrame. Para v pequeñas (en la molécula de 
hidrógeno) la cantidad h/21 es mucho menor (- 10- 4 eí'), que hl/e (- 10-1 el'), y 
podemos decir que a cada niYel Yib:acional co::esponden Yarios niYeles rotacionales. 
Cada eigenestado de la molécula definido por el m!mero cuán:ico t' tiene entonces 
asociado un conjumo de ni\'eles de energía rotacionales. Esto se muestra en la Figura 
2.9. 

____ , 
-.¡1, ____ , 

----· ____ , 
____ , ____ , 
------:l 
----· ----3 ____ , 
-----:¿ 

Figura 2,g, Sin:les de energía rotacionales)" \·ibracicnalei dt una moltcula diaiómica (Alonso & Finn l9'il}. 

Hay que hacer notar que en la discusión de la sección 2.3 encontramos solamente 
el valor mínimo de la energía electrónica para la molécula de hidrógeno (es decir, la 
energía del estado base). Sin embargo, una molécula puede tener varias configuraciones 
electrónicas o estados estacionarios. Y por lo tanto, a cada estado electrónico de los 
átomos, le corresponden muchos estados Yibracionales y a cada estado vibracional le 
corresponden nrios estados rotacionales (Figura 2.10). De manera que la energía de 
cada estado está dada por la suma de las energías (Herzberg 1950) 

1 h2 

E= E,+ Ev + Er =E,+ (v + 2)h¡,, + 2JJ(J + 1), (2.49) 

donde E, se refiere a la energía electrónica en el mínimo de la energía potencial. 
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Figura 2.10, Nlvelu \"ibradonalu y rotaclonalu de do1 e1tado1 el~ctr6nico1 a )' b de una molkula. S6lo 101 primero• 

nivele1 rolaclonale1 )' \•lbraciDnalH ion dibujado1 en cada ca.so (Hertberg 1950). 
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Capítulo 3 

Transiciones Rodiotivos 

En el capítulo anterior presentamos las formulaciones aproximadas que se han 
desarrollado para estudiar a la r::oléC"~!a de hidrógeno y discutimos con detalle la co:ls
trucción del estado base. Ahora veremos algunos de los niveles de energía asociados a 
diferentes estados de la molécula y Ja naturaleza de las transiciones entre estos estados. 
En particular, discutimos las reglas de selección para las transiciones radiath·as y da
mos una tabla con las líneas obsen-adas en objetos de interés astronómico. Para esto 
usamos Ja teoría semi-clásica de la radiación (Rybicki & Light man 1979), en donde al 
sistema de partículas (átomos o moléculas) se le da un tratamiento mecánico-cuántico, 
mientras que el campo de radiación es tratado clásicamente. 

3.1 Notación 

La notación usada para Jos estados electrónicos de una molécula es, con algu
nos ajustes, muy análoga a Ja usada para átomos (Herzberg 1944). En este trabajo 
utilizaremos la notación establecida por Jenkins (1953). La notación para el momento 
angular, considera diferentes operadores y su proyección en Ja dirección del eje inter
nuclear, dada por el vector unitario k. El momento angular orbital electrónico total, 
L, está fuertemente acoplado al eje internuclear, y Jos estados son especificados por los 
valores de la proyección 

(3.1) 

Ñ es el momento angular total, sin incluir a los espines y R es Ja rotación del núcleo. 
Los diferentes estados del momento angular denotan E, TI, ti,. .. para A= 1, 2, 3, .... 
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Con excepc1on de los estados :r;, los diferentes estados de momento angular 
tienen degeneración de segundo orden a causa del signo doble de L. En el caso de 
moléculas homonucleares, tales como H~ y H2 , hay que considerar la simetría nuclear. 
La densidad de probabilidad de un electrón debe ser la misma en puntos situados 
simétricamente respecto al centro, de manera que la función de onda del electrón debe 
ser la misma en puntos simétricos y debe tener el mismo Yalor pero con signo opuesto. A 
las funciones de onda que tienen el mismo signo se les denomina funciones de onda par, 
t/19 , mientras que a funciones de onda que cambian de signo se les denomina funciones 
de onda impar, t.':u. Para moléculas homonucleares, los estados suelen ser designados 
como, El, E;;-, I1 9 , Tiu, etc. Para estados :r;, los supraíndices del lado derecho (que 
se designan por los signos + ó -) estan relacionados con las propiedades de simetría 
de la función de onda electrónica y los supraíndices, g y u se refieren a los orbitales 
moleculares par e impar (Yer ecuación 2.14) 

En el acoplamiento Russell-Sanders (King 1964; de la Peña 1979), el número 
cuántico del espín total para dos electrones puede tomar los \'alares 5 = O ó 5 = l. 
El \'alar 25 + 1, la multiplicidad, suele escribirse como el supraíndice izquierdo de A. 
Por ejemplo, el estado con .\ = O y 5 = O se designa 1 :r;9, mientras que el que tiene 

.\ = O y 5 = 1 se escribe 3 :r;~, etc. Los estados electrónicos :r; tienen degeneración de 
(25 + 1), el cual es igual a Ja multiplicidad del spin. Los estados con A >O tienen una 
degeneración de 2(25 + 1). 

Los diferentes estados electrónicos son nombrados alfabéticamente. Se usan 
letras mayúsculas para los singuletes y letras minúsculas para los tripletes. Por ejemplo 
el estado triplete de mas baja energía es el b3 E~. El estado base del H2 es el singulete 
X 1El (Field, Somen·i!le &: Dressler 1966; Shull &: Bechwith 1982). 

Como Yimos en el capítulo anterior, cada estado electrónico tiene un conjunto 
de niYeles vibracionales y rotacionales y las probabilidades de transición de un niYel a 
otro dependen de sus funciones de onda. 

3.2 Transiciones radiativas 

Una molécula es un sistema complejo con muchos grados de libertad, así es 
que los cálculos de las transiciones entre diferentes niveles de energía es un problema 
complicado. Para simplificar los cálculos se suele usar la aproximación adiabática 
(Davido\' 1965) en la cual se supone que la energía de la molécula puede ser escrita como 
la suma de la energías debidas al moYimiento electrónico, Ee. a Yibraciones nucleares, 
E,., y a la energía rotacional, Er, de la forma 

E = Ee + Ev + Er. (3.2) 

La función de onda de la molécula puede ser escrita como el producto de fun
ciones de onda correspondientes a cada uno de estos movimientos, es decir, 

'l' = 1/•e · t;,·t· • l/.'r· (3.3) 
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La frecuencia de radiacion producida (o absorbida) en estas transiciones está dada 
por (En - Em)/ii, donde Em es el estado original del sistema y En es el estado final. 
Si En > Em, la transición se hace absorbiendo un fotón, pero se emite un fotón si 
En < Em. La probabilidad de que ocurran las transiciones son determinadas por las 
eigenfunciones ce los enacos que imen-ienen en la transición. Esta probabilidad nos 
da las reglas de selección y puede predecir las intensidades de la líneas espectrales. 

Una for::::a de representar el hami!toniano de un campo de radiación a primer 
orden es mediante la energía ce interacción i ·E, donde E es el \·ector de campo 
eléctrico de la :cadiacón incidente y i es el momento dipolar eléctrico de la molécula, 
cuyas componentes en coordenadc.s esféricas son 

(3.4) 

donde ~ es el ángulo azimutal de la línea que conecta la masa puntual con el origen 
con respecto al eje z. v es el ángulo entre ésta y el eje z, y d0 es el momento dipolar 
eléctrico del sistema (\·er por ejemplo Da\·ydo\" 1965 ó Herzberg 1950). La probabilidad 
de que ocurra una transición entre los estados n y m, debida a la interacción i- E, es 
proporcional a 

(3.5) 

donde Rnm, son los elementos de matriz del momento dipolax eléctrico, cuyas compo
nentes son 

ele. (3.6) 

Generalmente, !Rnmi~ tiene un rn!or diferente de cero para transiciones (entre ciertos 
estados de un sistema), llamadas transiciones de dipolo eléctrico. De hecho, iRnmi2 

nos proporciona las reglaJ de selección paxa tramiciones de dipolo eléctrico,las cuales 
regulan la produción de las líneas espectrales llamadas transicioneJ permitidaJ. 

En el caso de moléculas con momento dipolar eléctrico igual a cero, /Rnml =O 
y no existen las transiciones dipolares eléctricas. Sin embargo, las transiciones pueden 
lle\·arse a cabo a tra\·es de multipolos de orden mayor. Por ejemplo, si tienen un 
momento cuadrupolar e/{clrico, Q, diferente de cero, donde 

Q = ¿q¡x¡, (3.7) 

existen tran~iciones cuadrupolare~. Estas, sin embargo, son menos probables que las de 
dipolo eléctrico. Así mismo, un sistema de cargas eléctricas en moYimiento pueden tener 
un momento dipolar magnético y éste da lugar a transiciones de dipolo magnético cuyas 
reglas de selección son diferentes a las transiciones dipolares eléctricas. Al igual que 
las cuadrupolares, las transiciones de dipolo magnético son menos probables que las de 
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dipolo eléctrico. Este tipo de transiciones son denominadas "prohibidas", y producen 
líneas espectrales de gran interés astrofísico cuando estos últimos son permitidos. 

Por otro lado, en moléculas diatómicas que tienen momento dipolar igual a 
cero en el estado base, las transiciones dipolares eléctricas pueden ocurrir debido a 
distorsiones producidas por perturbaciones con otras moléculas dentro de un gas a 
"altas" presiones (del orden de \'arios Tor ¡1Tor::,,10-8 atms:J ó por interacciones con 
un campo electromagnético externo (Herzberg 1950). 

Las diferencias de energia entre ni\'eles rotacionales adyacentes son de cien a 
mil \'eces más pequeñas que las energías entre niveles ,·ibracionales, los cuales a su \'ez 
son del orden de diez a cien \'eces más pequeñas que las correspondientes a ni\'eles 
electrónicos. Entonces, podemos dividir el espectro molecular en tres tipos: (1) espec
tro rotacional, que ocurre cuando solamente el mo\·imiemo rotacional de la molécula 
cambia; (2) espectro vibracional-rotacional, éste ocurre cuando ambos estados, \0 ibra
cional y rotacional, están cambiando; (3) e!pectro electrónico-vibraciona/-rotacional, o 
simplemente, e!ptctro eléctronico, qi:e se produce c11ando el estado eléctronico de Ja 
molécula cambia al mismo tiempo que sus estados Yiliracionales y rotacionales. 

3.3 Transiciones Rotacionales 

En una transición rotacional pura no hay cambio en los estados electrónicos o vibra
cionales. Por lo tanto 1/Je y .;,·v no cambian y la ecuación de onda para el movimiento 
rotacional es 'V == Vr. 

La determinación de las funciones de onda de los diferentes niveles es un pro
blema complicado, que no discutiremos aquí, pero el lector interesado puede consultar 
Herzberg (1950). Para nuestros propósitos basta partir de la forma funcional 

,1, - V pi.lfl(cosv·)e·'.f.; .,.-r - .. r J i 1 (3.8) 

donde 

M == J, (J - 1), (J - 2),. . ., -J, 

es el número cuántico que representa, en unidades de hí2r., la componente del momento 

angular J en la dirección del eje z; PY'fl(cosv) es la función asociada de Legendre; y 
N, es una constante de normalización. 

Sustituyendo la función de onda y las componentes del momento angular en la 
ecuación (3.6) se puede escribir 

R J'M'J".lf" = d j ,,,J'.lf'•senvco•·..,,1,J" ,\f" de 
X O 'r'y ->"'-.-r ' 
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Aquí se ve explícitamente que estos elementos de matriz serán diferentes de cero, es decir 
que habrá una transición radiafr.-a, sólo cuando el momento dipolar d0 y Ja integral 
sean diferentes de cero. En un n:a.-i~jo más detallado (Herzberg 1950), usando los 
teoremas de harmónicos esféricos, se encuentra que la integral es diferente de cero sólo 
para valores AJ=: J' - J 11 

:= =l. Por lo tanto las reglas de selección para transiciones 
rotacionales dipolares las podemos escribir como 

l. di o 
2. :::,J "" =l. 

(3.10) 
(3.11) 

Entonces un sistema que es:á rotando podrá rudiar clásicamente sólo si cambia el mo
mento angular y el valor de Ja energía de la radiación es equidistante para transiciones 
rotacionales puras. De la ecuación {2.45) 

(3.12) 

y el espectro se muestra en la Figura 3.1 

t 

3.4 Transiciones vlbrac:lonales-l"ot aclonales 

Como las energías necesarias para excitar Jos modos \'ibracionales son mucho 
más grandes que Jos necesarios para excitar los rotacionales, es muy improbable tener 
un espectro ,·ibracional puro porque los modos rotacionales son fácilmente excitados. 
Entonces, tendremos un espectro en donde los estados Yibracíonalcs y rotacionales 
cambian al mismo tiempo (Herzberg 1950). 
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Las reglas de selección en este caso son (Rybicki & Lightman 19i9; Herzberg 
1950¡ Field, SomerYille & Dressler 1966): 

2. dfd,) ¿,,o 
--rr' ' 

3. Av= :::1, 

4. AJ= :::1 para .l =O 

AJ= ±1,0 para .\"#O 

(3.13) 

(3.14) 

(3.15) 

(3.16) 

La primera de estas reglas es igual a la primera de las rotacionales puras. La segunda 
regla dice que es necesario que el momento dipolar cambie durante la transición vibra
cional. 

El conjunto de transiciones entre dos niYeles \'ibracionales con AJ= -2, -1,0, +1, +2 
son llamados ramas O,P,Q,R y S respectiYamente (Rybicki & Lightman 1979; Herzberg 
1950). Por lo tanto, se habla de la línea O(J) para una transición AJ= -2, donde J 
se refiere al estado rotacional más bajo. También se habla de la banda v1 ..., v11 , para 
una transición vibracional donde v1 es el estado superior y el sentido de la flecha indica 
si hubo emisión o absorción durante la transición. La Figura 3.2 muestra las ramas P 
y R de la banda v1 ..., v11 • 
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rama P rama ¡¡ 

" 
1 

t 1 

1 1 
'[~1 

1 t .. ' 1 ' 
' 
' 1 

' ' ' 1 

' 1 

' 1 
l 

~ : 

.. · l--'--i-l 1-+--;I -!-1 +-+¡ 1 J__l 

! 1 1 1 ! 
1 ~ 

P~:?) 

1 
f(H 

1 

¡( 

Ftguu S.2 E•quema. de lu. u.mu P y R en tu.nt.idono -.·ibraciona.lu·rot&dont.le!o (Rybickl & Lightma.n 19i9). 

3.4 Transiciones electró11icas-vibracionales-rotacío11ales 

La reglas de selección que gobiernan las transiciones dipolares eléctricas en la. molécula 
de hidrógeno, usando el esquema de acoplamiento b son (Rybicki & Lightman 1979; 
Herzberg 1950; Field, Somerville & Dressler 1966): 

l. ;l.l=0,±1, 

2. ;:,.J =o, =1 o.¡.. o, 
3. ;).u= cualquier entero positfro o negativo, 

4. ;).S =O, 

5. !:>..\'=0,:::01; ;:,.SfOparaE<-+E, 

6. g ~u, g.;, g, u r u, 

(3.17) 

(3.lS) 

(3.19) 

(3.20) 

(3.21) 

(3.22) 

(3.23) 



8. s ._. s, a .-. a, s ¡4 a. (3.24} 

Las reglas que gobiernan las transiciones entre estados electrónicos están dadas 
por las ecuaciones (3.17),(3.20),(3.22} y (3.23). Las restantes nos dan información de 
cómo cambia la simetría de las funciones de onda durante una transición electrónica. 
La transiciones electrónicas prohibidas por las reglas (1) y (6) pueden ser permiti
das por dipolos magnéticos o cuadrupolos eléctricos, pero con probabilidades mucho 
más pequeñas. Las primeras transiciones permitidas, partiendo del estado base, son 
X 1 E: - B 1 E~ (llaniadas Bandas de Lyman) y X 1 Eg- --+ C1 ITu (llamadas Bandas de 
Werner). La diferencia de energía es del orden de 11.2 e V para las bandas de Lyman 
y de 12.3 eV para para las bandas de Werner. :'.lforton &.: Dinerstein (1976) en!istaron 
las longitudes de onda y las intensidades para 420 líneas de estas bandas. Shull (1952), 
Ehrenson &.: Phillpson (1961) y Peek & Lassettre (1963}, calcularon las integrales de 
otras transiciones electrónicas. 

Como se puede obsen·ar de la ecuación (3.19), en una transición electrónica no 
hay reglas de selección para los nú::1eros cuánticos vibracionales. Las p:obabilidades 
de transición vib:acionales se determinan por sus funciones de onda, de acuerdo con el 
principio de Franck-Condon (DaYydov 1965). Estas probabilidades han sido calculadas 
por Patch (1964} y .Nicholls (1965}. 

Las reglas de selección rotacionales dependen de los esquemas de acoplamiento 
del momento angular. La reglas (2),(5) y (8) son resultado del acoplamiento b. 

Para el caso del estado base del H2, todas las transiciones rotacionales-\•ibracio
nales son "prohibidas" por el dipolo eléctrico, esto es debido a ,·arias causas. Una 
de estas causas es que viola Ja regla (6). Otra es que las transiciones dipolares son 
prohibidas por las reglas de selección \'ibracional-rotacional (sección 3.3). Por otra 
parte el momento dipolar magnético también es cero para este estado, pero pueden 
efectuarse transiciones cuadrupolares eléctricas, ya que Ja molécula de hidrógeno tiene 
un momento cuadrupolar permanente. Entonces g ;4 g es pemitido y las reglas de 
selección para cuadrupolos eléctricos son, 

.ti.J =o, ::::1, ±2, 
O ¡4 O, ! ;4 i, 1 r4 O para S 

Así como se hizo en la sección anterior, ahora llamaremos ramas O, P, Q, R y S al 
conjunto de transiciones entre dos niYe!es vibracionales con !:J.J = -2, -1, O, 1, 2 res
pectivamente. 

Las probabilidades de transiciones vibracionales cuadrupolares fueron calcula
das por James &.: Coolidge (1938) y m•isadas por Rank et al. (1964}. Spitzer (1949) 
calculó las probabilidades de transiciones cuadrupola:es rotacionales para niveles de 
energías Yibraciona!es bajas. Turner et al (197i) calcularon para el estado electrónico 
base, las probabilidades de transiciones vibracionales y rotacionales. 

3.5 Observaciones de H2 en astrofísica 
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Como ya dijimos, la detección de la molécula de hidrógeno es difícil debido a que 
no tiene un momento dipolar permanente. Herzberg (1938) fué el primero en pensar en 
la posibilidad de detectar el espectro vibro-rotacional de la molécula de hidrógeno en 
regiones de alta densidad. El pensó en detectar las líneas cuadrupolares, Q(l), S(O), 
S(l) y 5(2) de la banda 3-0, en las atmósferas de los planetas. En 1960, Kiess, Corliss 
& Kiess fueron los primeros en observar estas líneas en el espectro de Júpiter. A la 
fecha, muchas otras líneas ya han sido detectadas. Las Figuras 3.3 y 3.4 muestran lo 
espectros de algunas nubes interestelares en las que se han obsen·ado líneas en absorción 
y emisión del H2. 
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v:: 2 - l y tJ = 1 - O {Sc:ol-'iUe, Hall, Kleínmann & Rid¡war 1951). 

Finalmente, en la Tabla 3.1 presentamos una recopilación algunas de las líneas del H2 
que han sido detectas en objetos de interés astronómico. 
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.\ Banda 
12.28µm 0-0 

1-0 
2.122µm 1-0 

1-0 
2-0 
~-O 

2.24iµ 2-1 
2-1 
2-1 

82i2.7 A 3-0 
s2¡0 A 3-0 
81so.1 A 3-0 
6046.4 A 3-0 
849i.s A 3-0 
6435.o A 4-0 

636i.s A 4-0 

6567.7 A 4-0 

TABLA 3.1 
Transiciones Obsen·adas del Hz 

U nea Objeto 

S(2) Nube molecular de Ori6n 
S(O) Objetos HH 
S(l) HH-1,2,24 ,40,46,4S,53,54,54B 

:\ebulose.s Planetarias 
Nubes ~foleculares 
Reg. Form. Estela.r 
Vientos Estela.res 
Remanente de Supernova 1C443 
Galaxia Seyfert :\GC1068 
T Tauri 

S(2) Objetos HH 
S(2) a Ori 
sp¡ o. O:i, OCct, R.\ql 
S(l) Reg. Form. Estelar 
5(2) Atmósfera estelu a Ori 
S(3) o. Ori, OCet, RAql 
S(O) Júpiter 
S(O) Crano y :":eptuno 
S(l) Júpiter 
5(2) Júpiter 
Q(l) Júpiter 
S(O) Júpiter, Urano 

Saturno 
S(l) Júpiter, L'rano 

Saturno 
Q(l) 20 

Referencia 

3, 4, 5 
5, 6, 7, s 
9 
6, 11 
12 
13 
2 

2, 10 
14 
14 
15, 16 
1 i 
15, 16 
15 
15 
18 
19, 20 
18 
19, 20 

l. Beck 19i9; 2. Elias 1980; 3, Bcckwith 1960; 4. Beckwith 1982b; 5. Thronson 1981; 6. Bally et al 
1982; 7. Beck et al 1962; 8. Beckwith et al 1962; 9. Fischer et al 1960; 10. Lane 1989; 11. Persson et al 
1981; 12. Treffers 19i9; 13. Thompson et al 1975; 14. Sinnd 1964; 15. Kiess et al. 1960; 16. Zabiskie 
1962; 17. Kuiper 1949; 18. Spinrad et al. 1963; 19. ~lünch et al. 1963; 20. Spinrad 1964. 
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.\ Banda 
I293.3I 0-3 
I305.32 0-3 
1333.46 0-4 
I333.80 0-4 
1338.56 0-4 
1342.24 0-4 
1363.53 0-4 
1393.4 7 0-4 
I396.22 0-5 
1398.94 0-5 
1422.54 0-5 
1426.54 0-5 
1453.02 0-5 
I454. i9 0-6 
1455.00 0-6 
1457.43 0-6 
1460.17 0-6 
1463.83 0-6 
15I2.57 0-6 
15I6.21 0-7 
1521.59 0-7 
1202.46 1-2 
1257.80 1-3 
1265.65 1-3 
1271.93 1-3 
1285.69 1-3 
1293.89 1-3 
1314.62 1-4 
1322.29 1-4 
1342.88 1-4 
13i2.49 1-5 
1387.35 1-5 

TABLA 3.I (Continuación) 
Transido;"?" Observadas del H 2 

Ttans1c1ones b3ES _ xl Et 

Línea .\ Banda Línea 
P5 143I.OI I-6 R3 
R8 1434.03 I-6 R4 
RO I438.03 I-6 R5 
RI 1442.87 1-6 R6 
P2 1446.13 1-6 P5 
P3 1459.34 1-6 P7 
R8 1467.10 1-6 P8 
PlO 148i.68 1-i R2 
PI I489.0i 1-7 PI 
P2 1489.57 l· i R3 
RS 1492.36 1-7 R·I 
Pi 1496.02 1-7 R5 
PlO 1499.58 1-7 P4 
RO 1500.45 1-7 R6 
RI 1504.79 1-7 P5 
PI I5I7.34 ¡.¡ Pi 
P2 1524.67 1-7 P8 
P3 1547.35 1-8 R3 
PlO 1562.41 1-8 P5 
RO 1556.84 1-8 Re 
P2 1603.24 1-9 R3 
R3 1617.93 1-9 P5 
Rs 1367.59 2-5 R7 
R5 1532.07 2-8 R7 
P5 1577.38 2-9 P3 
P7 1583.28 2-9 R7 
P8 1299.80 3-4 P7 
R3 1434.03 3-7 R2 
P5 1439.08 3-i R4 
P7 1442.74 3.¡ R5 
R3 1367.59 2-5 Ri 
P5 

Obser\'aciones en manchas sola.res¡ 
Jordan 1978. 
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Bo.ndo 

1063.~7 0-3 

1050.0 0-4 

1037.2 0-5 

1025.0 0-6 

1013.4 0-7 

1002.5 0-S 
982.0 0-10 
972.6 0-11 

0-0 
966.1 0-1 

966.0 0-2 
946.S 0·3 

TABLA 3.1 (Continuación) 
Transiciones Observadas del H2 

Transiciones B1!:: - xi!:; 

Lineo Objeto 

Transiciones B 1 ~~ - X1 ~¡ 

Rl PHL 957 
PHL 957 

Rl OQ 172 
PHL 957 

Rl OQ 172 
PHL 957 

Rl OQ 172 
PHL 957 

Rl OQ 172 
PHL 957 

Rl OQ 172 
Rl OQ 172 
Rl OQ 172 

Transiciones c 1 n~ - xi~; 

Ql 4C05.34 
Ql OQ 172 

PHL 957 
Rl OQ 172 
Rl OQ 172 

PHL 957 

Referencia. 

1, 2 
3 
1, 2 
3 
2 

l. Lowronce el ol 1972; 2. Bahcoll el al 1973; 3. Levshakov 1979; 4. Lynds 1971. 
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Capítulo 4 

Formación y destrucción del hidrógeno molecular 
en el medio interestelar 

En este capítulo discutimos los principales procesos en la formación y la des
trucción del H2, en condiciones interestelares. 

A) Formación de moléculas 

4.1 Formación en la fase gaseosa 

El proceso más simple de formación de moléculas es el de recombinación radia
tiva directa en la fase gaseosa. Este proceso consiste en la interacción, por colisiones, 
de los átomos que constituyen la molécula en cuestión. Para la formación de hidrógeno 
molecular este tipo de reacción es de la forma 

H + H _, H:¡ _, H2 + hv. {4.1) 

El primer producto de esta reacción, el H:¡, es una "cuasi-molécula" de hidrógeno 
fuertemente excitada y tiene una energía de excitación equivalente a la energía de 
amarre del H2 (D, = 4.48 e V). Su tiempo de vida media es muy corto y está definido 
por el tiempo que dura la colisión de los átomos (- 10- 13 seg). Para que se efectúe la 
segunda parte de la reacción, el sistema H:¡ tiene que liberar la energía de amarre en 
un tiempo menor al que dura la colisión. Para moléculas diatómicas homonucleares, 
como el H2, las transiciones radiativas di polares (que son las más rápidas) son muy 
improbables debido a que estas moléculas no tienen momento dipolar permanente. Esto 
impide la emisión de radiación y hace que la recombinación radiativa sea un proceso 
poco eficiente (Duley & Williams 1984). Para hacer eficiente este proceso es necesario 
que alguno de los átomos esté ionizado, o bien que la reacción sea de 3 cuerpos (el 
tercero se lleva la energía de amarre). 

En la Tabla 4.1 se presenta una recopilación de las reacciones mas eficientes 
en la formación de hidrógeno molecular en la fase gaseosa (Palla, Salpeter & Stahler 
1983). 



Las tasas de formación de la Tabla 4.1 no explican las abundancias del H2 
obsen•adas en el medio interestelar (Field, Sommer\'ille & Dressler 1966) por lo cual 
se ha propuesto otro mecanismo de formación para esta molécula; el de la formación 
del H2 en superficies de granos de pol\'o. Los granos simplemente actúan como agentes 
catalíticos que permiten la reacción, pero no participan en ella. 

TABLA 4.1 
Reacciones mas importantes en la formación del H 2 en la fase gaseosa 

(Palla, Salpeter & Stahler 1983). 

Reacción 

H+ + e- .!5!. H + hv 

H+e- .!2., H- + hv 

H + H- h_, H2 +e

H + H + H ~ H2+H 

H + H + H ~ H2+H 

H + H + H2 ~ H2 + H2 

H + H + H2 .!:2_ H2 + H2 

H+e-~ H+ +e-+ e

H + H ~ H+ +e- + H 

Tasa 

k1 = 1.88 x 10- 10r-0·644 cm3s-I 

k2 = 1.83 x 10-18 Tcm3s-1 

k3 = 1.35 x 10-9cm3s- 1 

k 4 = 5.5 x 10-29 r-Icm6s-I 

ks = 6.5 x 10-7r-112exp(-52000/T) 
x[l - exp(-GOOO/T)]cm6s- 1 

ke = l/8k4 

k¡ = l/Sks 

ks = 5.8 x 10-11 r 112exp(-158000/T)]cm3s- 1 

kg = 1.7 X 10-4ks 

4.2 Formación sobre granos de polvo 

.f .J!.1 Procesos físicos en la superficie de granos 

La Figura 4.1 muestra un esquema sencillo de los procesos físicos que ocurren en 
la superficie de granos y dan lugar a la formación de moléculas (Tielens & Allamandola 
1987). Los átomos y las moléculas de la fase gaseosa se condensan en la superficie 
de los granos. La partículas del gas absorbido pueden mo\•erse y reaccionar con otros 
compuestos químicos sobre la misma superficie del grano. El producto de la reacción 
puede permanecer sobre la superfice dando Jugar al manto del grano o bien puede 
ser eyectado nue\'amente a la fase gaseosa. Una discusión detallada, de donde se ha 
obtenido la mayor parte de la información de esta sección, puede verse en Hollenbach 
& Salpeter (1970), Watson (1976a) y Tielens & Allamandola (1987). 
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o:roxo~ acreci6n 

~= difusi6n 

=== expusión 

FJ¡;u:ra 4.1 Proc.001 sobre la 1uptrficie de pallOI. Acttción, difusióo y reacción sobre una suptrlicit de grano. Posible· 

nante, el producto de la reacción u eyettado nunamtnte al EllJ (Tielcn1 & Allamandola J9Si}. 

El límite superior para la tasa de reacciones sobre la superficie del grano lo da 
la frecuencia con la cual las partículas del gas golpean a un grano de polvo. Un átomo 
o molécula golpea a un grano en un tiempo promedio que está definido por el camino 
libre medio dh·idido entre la velocidad med:a de las partículas. Dada la sección recta 
del grano, a9 , y la abundancia de granos de pol\"O, definimos la sección recta por átomo 
de hidrógeno como (Watson 19iGa), < a >=< n9a9 > Í < nH >. Si consideramos 
una distribución maxwelliana de velocidades, encontramos que un átomo o molécula 
de peso atómico A, en un gas a temperatura T y con densidad n, golpea un grano en 
un tiempo t9 , donde: 

19 =<a>< v > n n\/(T/100.4) 
años. (4.2) 

La ecuación (4.2) está calculada suponiendo que el polvo y las partículas de gas son 
neutras (aproximación de esferas rígidas). 

Para que ocurran reacciones en la superficie del poh·o es necesario que los 
átomos del gas se adhieran al grano cuando lo golpean. Para que el átomo absorbido 
no sea eycctado antes de que se adhiera otro, la temperatura del grano tiene que ser 
menor a aquella en la que se produce la e\•aporación térmica. Otro factor importante es 
la movilidad que los átomos adsorbidos tengan sobre la superficie del grano. Después 
de producida la molécula, si la reacción es exotérmica, el grano se calienta y la nue\·a 
molécula es lanzada nuevamente al medio interestelar . 

.¡.e.e Las superficies de los granos y las energías de adsorción 
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El grano puede considerarse como una malla cristalina y los átomos o moléculas que 
se adhieren a ella podemos Yerlos corno defectos o impurezas del cristal. Un ejemplo 
de esto, ilustrado en la Figura 4.2, puede ser la presencia del H20 sobre un grano de 
silicato. 

O_.H,O/ 

1 1 
,......~;,o,..~', 

H 
1 
o 
1 
SI _,,, 

Figura 4.2 Algunas de lat posiLles eitruct u ras de ha! !uperficie1de1ilicatos. Grupos de tila.no! (SI-OH) y slloxano (Sl·O·Si) 

forman llgadura1 con el H::O (Tielens y Allb.mandola JSE7). 

Dada la composición de la superficie de granos es posible estimar el tipo de energía 
de ligadura que permitirá al átomo o la mc;>lécula ligarse a la superficie del grano. Las 
ligaduras se clasifican en dos tipos: químicas y físicas (Tielens & Allamandola 1987; 
Watson 19i6a). En la adsorción química, la interacción puede crear ligaduras con 
energías en el rango - 0.5 - 5 eV. En esta interacción puede haber un intercambio 
de carga entre la superficie y el átomo adsorbido, formándose una ligadura iónica. 
También se puede formar una ligadura co\"alente; en ésta los electrones responsables 
de la ligadura se mueYen en orbitales entre la superficie y el átomo adsorbido (ver 
por ejemplo Einstein et al 1980). En la adsorción física la interacción es debida a 
fuerzas de Van der Waals - London ó dipolares eléctricas, y la energía de interacción es 
relatiYamente baja(< 0.5 eV ). Aquí no hay intercambio de carga entre la superficie 
y la partícula adsorbida. La fuerza atractiva es debida solamente a la interacción del 
dipolo (instantáneo) de la partícula adsorbida y las moléculas superficiales del grano 
(Kittell 1976). 

La Figura 4.3 muestra un diagrama simplificado de las energías de adsorción 
químicas y físicas. La fuerza de adsorción física tiene un rango mayor que la fuerza 
química, entonces las partículas adheridas al grano son primero adsorbidas por el poten
cial físico. Sin embargo, dada la mayor energía de las ligaduras químicas, los átomos que 
migran sobre la superficie son fácilmente atrapados en los sitios de ligaduras químicas. 
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Figura 4.3 Ola¡rama de enerslat poteodalu para la ad1orci6n de uo átomo ¡obre una superficie. Se muutran do1 poio1 

de a.d1orc1ón1 el poro de ad1orci6n füica con energía de lisadura., Up )'el de aChorción qulmica con ener¡!a de ligadura, U, 

(Tluen1 &.: AUamandola 196i). 

La energía de ligadura química en silicatos, U" tiene un \'alor aproximado de 2 eV, 
que corresponde a una temperatura de - 2.3 x 104 K y Ja energía de ligadura física, 
Up es de 0.09 eV (- 1000 K) (Gelb & Kim 1971, Wood & Wise 1962). El número 
de sitios acti\'os con ligaduras químicas o físicas sobre una superfice de silicatos es de 
aproximadamente de 1015 cm- 2• Un átomo que llega a Ja superficie del grano ocupará 
preferencialmente el sitio acti\'o de mayor energía (un sitio químico), por lo tanto, un 
átomo de hidrógeno queda ligado físicamente a la superficie sólo cuando el sitio activo 
químico está ocupado. 

Para el caso de superficies de grafito, al igual que en el caso de los silica
tos, la energía de ligadura química es de aproximadamente 2 e\' (- 2.3 x 104 K ) y 
también tiene aproximadamente 1015 cm- 2 sitos activos de adsorción química (Tielens 
& Allamandola 1987). Para el caso de granos con mantos de hielo, Ja energía de ad
sorción física para el átomo de hidrógeno.es de aprox. 0.03 K (350 K). 

Todos estos ejemplos muestran las energías involucradas en granos de interés 
astronómico e indican que estas energías son menores a Ja energía de amarre del H2. 
El tiempo de residencia sobre Ja superficie de un grano de polvo se puede estimar como 

T = r0 exp(Eb/kT), (4.3) 

donde Eb es el \'alor de Ja energía de ligadura, r0 es el tiempo de oscilación perpendicular 
a la superficie de la partícula adsorbida y T es la temperatura del sistema (Frenkel 
1924). 

La partícula adsorbida pierde un grado de libertad traslacional por un grado 
de libertad vibracional en la dirección perpendicular a la superficie. Para un gas mo
noatómico el cual se mueve sobre la superficie, 

T0 = (h/kT)fr, ( 4.4) 
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donde Ir es Ja función de partición \'ibracional de Ja molécula adsorbida (de Boer 1968). 
A altas temperaturas se excita la \'ibración perpendicular a Ja superfice y Ir = kT /hvz, 
donde Vz es la frecuencia de vibración perpendicular a la superficie, entonces ;0 = v;t. 

Supongamos que la frecuencia de vibración perpendicular a la superficie del 
grano es igual a la paralela, la cual para un potencia! armónico simétrico está dada por 
(Watson l9i6a; Tielens & Allamando!a 1987) 

(4.5) 

donde N, es el número de sitios acti\'os a Jos cuales puede ser ligado un átomo por 
unidad de área y m es Ja masa del átomo. Entonces el tiempo de oscilación perpen
dicular de un átomo de hidrógeno sobre la superfice de un grano de poh-o, suponiendo 
adsorción química de 2 eV (2.3 x 104 K) y N, :: (l/7).'.t- 2 , es aproximadamente de 
To= 5 x 10- 14 seg. 

A bajas :c:r.;ic:a:u:as, el rnodo de vibración perpendicular a la superficie no 
se excita y por Jo tanto la función de partición l"ibracional en lz = l. Entonces 
T0 = h/kT::: 5 x 10- 12 seg a una temperatura de 10 K. Cuando la partícula adsorbida 
no se mueve sobre la superficie o ha perdido un grado de libertad rotacional, entonces 
la ecuación (4.4) se multiplica por las funciones de partición de los grados de libertad de 
movimiento que ha perdido la molécula. Para el caso en el que la partícula ha perdido 
todos sus grados de libertad traslaciona!es, la expresión para r0 será (de Boer 1968) 

To= (h/kT)lz/ylz(N,h2 /2mnkT), (4.6) 

donde lz, lv son las funciones de partición a lo largo de Ja superficie. El último factor 
en esta expresión toma en cuenta el número de formas posibles de distribución de las 
partículas adsorbidas sobre los sitios activos de la superficie. 

~ .e.9 Coeficiente de Pegamiento 

Una partícula que se aproxima a un grano experimenta una fuerza atractiva 
debido a la polarización de las moléculas del grano. La probabilidad de que se pegue, 
o no, depende de dos factores: (1) Ja magnitud de Ja energía cinética y (2) la eficiencia 
con la cual el exceso de energía cinética se puede transferir a Jos átomos de la superficie 
del grano cercanos a la partícula adsorbida. Hollenbach & Salpeter (1970), hicieron 
un estudio clásico sobre el pegamiento de átomos de hidrógeno en superficies de hielo. 
Para realizar sus cálculos suponen la interacción del átomo de hidrógeno de masa m y 
un átomo de masa .\f sobre una superficie. El átomo de masa J.1 se encuentra pegado 
a Ja superficie y oscila sobre ésta a la frecuencia de Debye wv. Definiendo el inverso 
de la escala de tiempo para la colisión de la forma 

, =~=[(Et+ Eb)¡1/2 
w 2b 2mb2 (4.7} 
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donde v es la velocidad de la colisión, b es la longitud en donde ocurre de la interacción 
repulsiva (- 0.3 - 0.4.'.!), Et es la energía cinética y Eb es la energía de ligadura 
discutida en las sección anterior. A bajas temperaturas, w es del orden de 3 x 1014 s-1 

para adsorción química y - 6 x 1013 s- 1 para adsorción física (Tielens & Allamandola 
1987). Entonces la energía transferida durante la colisión es (Hollenbach & Salpeter 
1970). 

La eficiencia de recombinación r se define como 

Ec 
r::: kT' 

(4.8) 

(4.9) 

(4.10) 

(4.11) 

donde T es la temperatura del gas y Ec es la energía característica total que fué 
transferida a la superficie y puede ser escrita como (Hollenbach & Salpetcr 1970) 

(4.12) 

Entonces el coeficiente de pegamiento para una partícula con una distribución maxwe
lliana a temperatura T, es aproximado por (Hollenbach & Salpeter 1970) 

5 
_ (r2 + o.sr3) 

- (1 + 2.4r + r2 + o.srs) · (4.13) 

De lo anterior tenemos que el coeficiente pegamiento es relativamente alto cuando la 
energía cinética del átomo acretado es mucho menor que la energía de adsorción o 
cuando el átomo acretado es mucho más pesado que el átomo de la superfice del grano. 
Por otra parte para superfices de grano "duras" (wD ~ w), el coeficiente de pegamiento 
es mayor que para superficies de granos blandas. 

4.2.4 Tasa de formación de H2 sobre granos de polvo 

A temperaturas del grano mayores que una temperatura crítica (Ter ""20K) la 
producción de moléculas es muy baja como consecuencia de que los átomos adheridos 
pueden evaporarse antes de combinarse para formar moléculas. Otro factor importante 
que produce la evaporación prematura de estos átomos es la existencia de impurezas 
en la superfice del grano. Estas impurezas pueden formar ligaduras químicas con los 
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átomos de la superficie dando lugar a ligaduras físicas (más débiles) entre los átomos 
adsorbidos y los del grano (Hollenbach & Salpeter 1971). 

La tasa de e\·aporación por átomo adsorbido es del orden de v0 exp(-D./kT9r), 
donde v0 es la frecuencia de Yibración del átomo adsorbido y T9r es la temperatura del 
grano. Por otra parte, la partícula adsorbida encuentra impurezas, con una frecuencia 
del orden de v0 {.Y¡/.\'i) (Hollenbach & McKee 1979). De lo anterior se tiene que la 
fracción de átomos que no se ernporan antes de combinarse en una molécula es del 
orden de 

(4.14) 

Entonces la tasa a la cual los átomos de hidrogéno se recombinan sobre la superficie 
de granos interestelares para formar moléculas H2 puede escribirse como (Hollenbach 
& McKee 1979) 

(4.15) 

donde nn es la densidad de átomos de hidrógeno en la fase gaseosa, ngr es Ja densidad 
de granos de poh·o, n1 es la densidad total de átomos es la fase gaseosa y a es el 
coeficiente de la tasa de formación. Este coeficiente está dado por 

0 = ngr<Jgr < Sv > fa= ngr a', 
n1 n1 

(4.16) 

Vt 
<Sv>:::; o· 2' 

l + 0.4{T2 + T9r2) ·" + 0.2T2 + O.OST2 
(4.17) 

donde a9r es la sección recta del grano, T2 y Tgr2 son las temperaturas del gas y del 
grano normalizadas a 100 K y v1 es la Yelocidad térmica de las partículas del gas. Por 
lo tanto (Jura l975a) 

1/2 r 
ec = 3 X 10-li T2 Ja cm3s-1. 

1 + 0.4(T2 + T9r2Jll2 + 0.2T2 + 0.08Tf 
(4.18) 

B) Disociación de Moléculas 

La destrucción de moléculas puede ocurrir mediante colisiones o por la ab
sorción de fotones. Al primer caso se le denomina "disociación colisiona]" y al segundo 
"fotodisociación". 
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4.3 Fotodisociación 

Existen diferentes procesos de fotodisociación, las Figuras 4.4(a) y 4.4(b) mues
tran dos de estos mecanismos con un diagrama de las cur\'as de energía potencial (Kirby 
1990). 

INTERNUCLEf,R D!Sit.NC~ 

Ft¡¡ura 4.4 Las cun·as de potencial pua la molicula AB muutran dos procesos de fotodisoclación (a) Foiodisoclaci6n 

directa; (b) Fotodisoclaclón indirecta {Kirby 1990). 

El proceso más simple es el de fotodisoci,ación directa (Figura 4.4a). Este proceso se 
da mediante la absorción de un fotón con energía igual a la energía de algún "estado 
repulsh·o" y el rango de energías de los fotones disociantes está restringido a energías 
de las líneas de transición correspondientes. Esta es la forma predominante de fotodi
sociación de algunas moléculas tales corno CH.;., OH.;. y XH (Kirby & Yan Dishoeck 
1978), pero no es muy efectiYo para el caso del H2 porque las transiciones directas a 
niYeles disociantes son muy poco probables en esta molécula. 

El mecanismo de fotodisociación indirecta tiene dos pasos. Primero se absorben 
fotones que lle\'an a la molécula a alguno de los nh·eles \'ibracionales de algún estado 
electrónico excitado. Después, la disociación de la molécula puede producirse mediante 
diferentes mecanismos dependiendo de la forma de las curvas de energía potencial, por 
ejemplo, mediante alguna cascada que lleve a un nivel repulsivo (Kirby & \'an Dishoeck 
1978). En la molécula de hidrógeno, la desexcitación puede producirse con la transición 
espontánea del nivel excitado a algún estado inestable de la molécula (Watson 1976) 
produciendo así la disociación (Yer figura 4.4b). 

La probabilidad de que la molécula se disocie mediante la fotodisociacón in-
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directa depende de una serie de eventos complicados. Básicamente, esta probabilidad 
debe calcularse a partir de la probabilidad de transición del estado base a un estado 
electrónico e.xcitado y de la probabilidad de que una \'ez e.xcitada la molécula decaiga 
a un estado no ligado mediante la emisión espontánea de fotones. De manera que la 
tasa de fotodisociación de moléci.:: ~ que se encuentran inicialmente en el nivel J del 
estado vibracional mas bajo del estado electrónico bru;e es (Yer Spitzer 19iS) 

(4.19) 

donde km el la probabilidad de que una molécula en el estado ( electrónico-vibracional
rotacional) e.xcitado m decaiga por cru;cada a un niYel no ligado y .BJ,m es la proba
bilidad por segundo de la transición del estado J, inicial, al estado m, final. Esta 
probabilidad depende de la intensidad del campo radiati\'O en las longitudes de onda 
que producen las transiciones. Por lo cual, para calcularlo, se debe especificar el campo 
radiath·o. 

Stecher & \\'illiams (19Gi), obtuYie:on que el modo de disociación dominante 
es el debido a excitaciones al estado 2i:g- (banda de Lyman) seguidas de un decaimiento 

radiativo a un estado nuclear libre de el estado base 1l: 9 • Cálculos detallados muestran 
que el 29.9% de las excitaciones a ni\'eles 1 l:;¡ producen disociación y que de las ex
citaciones a niYeles 1:!::u sólo una fracción de S x10-i disocia a la molécula (Dalgarno 
& Stephens 1970). Por otra parte Jura (19i 4) obtiene que la tasa de fotodisociación 
producida por el campo de radiación interestelar, sin opacidad, en todas las bandas 
Lyman, es de 2 x 10- 11 s- 1. La tasa disminuye cuando consideramos la opacidad de 
las nubes y para calcular las tasas efecti,·as en el interior de regiones interestelares se 
tiene que resoh·er la transferencia de fotones. 

4.4 Disociación por colisiones 

El proceso de la disociación colisiona! es similar al descrito anteriormente, con 
la diferencia de que las excitaciones y desexcitaciones de los niYeles de energía son 
producidas por colisiones con átomos o moléculas de alta Yelocidad. Con este pro
ceso, a diferencia de la fotodisociación pueden producirse disociaciones directas (ver 
figura 4.4b) ya que para e.xcitaciones colisionales no existe ningún tipo de restriccio
nes en las transiciones entre niYeles. La disociación por colisiones es un mecanismo 
de enfriamiento en Yientos y flujos asociados a la formación estelar (Shull & Beckwith 
1982). 

La tasa de disociación colisiona! está dada por 

Rd = < a¡t• > nHnH2 -i- < a2v > n}¡
2 

= k1nHnH2 + k2n'¡¡2 , 

(4.20) 

donde a 1 y a2 son las secciones rectas para las colisiones átomo-molécula y molécula-
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molécula, respectinmente, y v es la yelocidad de las partfculas durante la colisión. Los 
coeficientes de disociación k1 y k2 están dados por (Yer por ejemplo Lang 1980) 

k1 =< a;v > 

= f°"' avf(v)dt•, 
JD, 

y pueden ser aproximados con ajustes logarítmicos como (Lepp & Shull 1983), 

log(k· h/I:· ¡) 
logk;(n,T) = logk¡,h - . 

1
' 

1
' 

1 -r- nt /ni,cr 

(4.21) 

(4.22) 

donde D, es el potencial de disociación, J(v) es la distribución ma.,welliana de \'elocida
des, i = 1 denota las colisiones H-H2, i = 2 denota las colisiones H2-H2 1 los subíndices 
h y 1 se refieren a los valores límites a altas y bajas densidades de poblaciones de los ni
veles \"ibracior:des (·.·=0-1.;) de H2 1 :esptctiYarnc:ite, y ne,- es la densidad de referencia 
que separa a estos dos límites. 

Para las colisiones H-H2 1 los valores de n 1,cro 1:1,h y k1,I están dados por (,·éase 
Lepp & Shull 1983 y las referencias que ahí se incluyen) 

k1,h = 3.52 X 10- 9exp(-4.39 X 104 /T) 

k1,1 = 6.11 x 10- 14exp(-2.93 x 104 /T); T > 7390K 

= 2.67 x 10- 15expl-(6750/T)2J; T < 7390K, 

lognl,cr = 4.00 - 0.416y - 0.32iy2, 

(4.23) 

(4.24) 

(4.25) 

con y = log(T /104 K). Mientras que para las colisiones H2-H2 se tienen los siguientes 
\'alares, 

k2,n = 5.48 X 10-9exp(-5.30 x 104 /T) (4.26) 

k2,I = 5.22 x 10- 14 exp(-3.22 x 104/T)¡ T > i291K 

= 3.17 x 10- 15expl-(4060/T) - (7500/T) 2); T < 7291K, 
(4.27) 

logn2,cr = 4.13 - 0.968y - o.119y2. (4.28) 

En el capítulo siguiente se usa la tasa de disociación dada por Ja ecuación ( 4.20) 
para hacer los cálculos de abundancia del H2 y del enfriamiento producido cuando esta 
molécula se disocia. 
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Capítulo 5 

Enfriamiento producido por el hidrógeno molecular 

En este capítulo se hace una bre\'e re\'isión del enfriamiento producido por la 
molécula de hidrógeno, el cual depende de la abundancia del H2 y de la temperatura 
del gas. Como se \'erá, el proceso más importante es el enfriamiento radiath·o debido 
a la excitación colisiona! del H2. También incluimos, por completez, el enfriamiento 
asociado a la formación y disociación colisiona! del H2. 

5.1 Abundancia del H2 

En este capítulo, consideraremos solamente nubes consitutuidas por puro hi
drógeno. Esto es, no se incluyen los efectos debidos a otros elementos químicos, aunque 
s( consideramos la existencia de granos de poh·o. :\uestro interés está en encontrar la 
abundancia molecular en la nube y el enfriamiento que esta produce. 

Para encontrar la abundancia del H2, debido a que la tasa de formación en la 
fase gaseosa es despreciable se considera que todas las moléculas son formadas en los 
granos de polvo. Por otra parte, no se toman en cuenta los efectos de la radiación 
electromagnética, por lo que no se considera la fotodisociación ni el transporte de 
la radiación producida por las mismas moléculas de H2. Es decir, se supone que las 
moléculas se disocian mediante colisiones. La ecuación que gobierna el comportamiento 
de la abundancia del H2 como función del tiempo es de la forma 

(5.1) 

donde R ¡ y Rd son las tasas de formación y disociación de la molécula. La tasa de 
formación sobre granos de poh·o (en unidades cgs) está dada por (\'er capítulo 4) 

(5.2) 

donde T2 es la temperatura normalizada a 102 K, n H es la densidad de átomos de 
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hidrógeno y nt es la densidad total del gas. La densidad total es la suma de átomos de 
hidrógeno que se encuentran tanto en forma atómica como molecular 

n1 = "H-;- 2nnz· (5.3) 

Por otra parte la tasa de disociación colisiona! esta dada por (ver capítulo 4), 

(5.4) 

Definiendo x como la densidad de moléculas de hidrógeno normalizada a la 
densidad total de átomos, 

y tomando el coeficiente de formación 

X= ns"!, 
n1 

r.1/2 
a: = 3 X 10-li -------"-2 _____ _ 

(1 + 0.4Tii
2 + 0.2T2 + O.OSTfl 1 

(5.5) 

(5.6) 

tenemos que, sustituyendo (5.5) y (5.6) en (5.2) y (5.4), podemos escribir las tasas 
"normalizadas" de formación y disociación colisiona] como 

R¡ 
2 = o(l -2x), 
"t 

Rg = k1 (1 - 2x)x + k2x2, 
nt 

(5.7) 

(5.8) 

En condiciones de equilibrio, la tasa de formación de moléculas se compensa con la tasa 
de destrucción R ¡ = Rd· Por lo tanto la abundancia en equilibrio de H2 queda definida 
por una ecuación cuadrática y se tiene que 

x = -(k¡ + 2o) ::!: [(k¡ + 2o) 2 + 4(k2 - 2k¡)ojl/2 

2(k2 - 2k¡) 
(5.9) 

donde queda explícito que los valores de equilibrio son función de la densidad y la tem
peratura, x = x(n, T). La ecuación (5.9), así como las relacionadas con el enfriamiento, 
se resolvieron usando el paquete comercial Mathematica (\Yolfram 1988; !\faeder 1990). 
En el Apéndice se da un ejemplo de los programas escritos para !\Iathematica, que 
fueron usados para obtener las soluciones. El signo menos de la ecuación (5.9) arroja 
resultados negativos para los valores de x por lo tanto para los cálculos posteriores se 
tomó en cuenta únicamente el signo posith·o de esta ecuación. En la Figura 5.1 se 
muestra la dependencia de x en "T y T. Como puede apreciarse, la dependecia con la 
densidad total de la nube es muy pequeña. 
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Flgura 5.1 Abundada relath·e. de la molécula dt hidró¡;tno, tn ~quilibrio, como función de T )' "T• en una nube opaca, 

lin radiación dl&odanle. 

De la figura se aprecia que a T = 2000 K, todo el gas se con\'ierte en molecular, 
x = 0.5. Esto es debido a que a dichas te:npera~uras la disociación no es importante 
porque k¡ y k2 son casi cero. 

5.2 Abundancia del H2 en función del tiempo 

Si quitamos la suposición de equilibrio, podemos estimar la e\•olución de la 
abundancia de H2 como función del tiempo. ="ormalizando a la ecuación diferencial 
que rige la abundancia de H2 como función del tiempo, tenemos 

La que puede integrarse como 

dx 
dt 

(5.10) 
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(5.11) 

cuya solución es, 

(,6 2 - z2)(w - 1) 
z~)= ' 2¡ [,6(1- w) + z(w + l)] (5.12) 

donde, 

fJ =-(fo+ k1). (5.13) 

1 = 2k1 - k2, (5.14) 

(5.15) 

y 

w = exp(n1zt). (5.16) 

Para temperaturas abajo de 2000 K, cuando Rd ..... O, la ecuación integral se simplifica 
a 

j (1 ~z2z) =jo.ni dt, (5.17} 

que usando como condición incial z(O) = O, nos da 

l - exp(-2o.n1t) x(t) = 
2 

. (5.18) 

Como se puede ver de las ecuaciones (5.12) y (5.lS), la abundancia se comporta de 
manera exponencial y para t --. oo (equilibrio) se recupera la solución de la ecuación 
(5.9). Los resultados se muestran en las figuras 5.2 y 5.3. 
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5.3 Enfriamiento producido por Ja formación de H 2 

Como explicamos en el capítulo 4, Hollenbach & Salpeter (19i0), fueron los 
primeros en hacer un estudio detallado de la dinámica de las reacciones de recombi
nación sobre la superficie de granos de poh·o. Estos autores conluyeron que después 
de formada la molécula, esta podría ser eYaporada de la superficie del grano, pero sólo 
unas cuantas décimas de e V de la energía de amarre de la molécula se conYierten en 
energía de traslación de la molécula e\·aporada. Posteriormente, Hunter & Watson 
(1978) obtuvieron que la energía cinética con la que la molécula abandona el grano 
es del orden de 0.4 eV. Comparando esta energía con la que pierde el gas por los dos 
átomos que se adhieren al grano, se puede estimar la energía perdida (o ganada) por 
el gas por cada molécula que se forma sobre la superficie de los granos de poh·o. 

En promedio, cada átomo que se adhiere a la superficie del grano tiene una 
energía cinética igual a 3kT /2, donde k es la constante de Boltzmann. Entonces, por 
cada molécula formada el gas pierde 3kT, pero gana !:!.Ek = 0.4 el' en el momento que 
la molécula se desprende del grano. De lo anterior se tiene que la energía que pierde el 
gas por cada molécula que se forma es de 3kT - !::.Ek. De esta forma el enfriamiento 
neto es (en unidades cgs) 

A¡= R¡(3kT - AEk) 

= R¡l(4.14 x 10- 16 )T - 6.4 x 10- 13] (ergs cm-s s-1), 
(5.26) 

Nótese que para T ~ 103 K, el gas se enfría debido a la formación de moléculas pero 
para T < 103 K, A¡ es negativa y el gas en realidad se calienta. La figura 5.4 muestra 
A¡ como función de nr y T. 
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Fli'\lf& 5,, Enfria.m1ento producido por forma.ción de mo!écula.l de hidrógeno 1obrt 1uperfidt1 de granos de polvo. 

Para visualizar el enfriamiento como una función poco dependiente de la den
sidad, se define la función de enfriamento como (en unidades cgs) 

(5.27) 

En la Figura 5.5 se muestra el comporta.'Iliento de esta función. 
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Plgun S.S FuncióD de ecfriamiento pen formación de moliculu de hidrógeno 10Lre 1uperfic.\u de grano1 de poh·o. 

5.4 Enfriamiento producido por disociación de H2 

Por cada disociación colisiona! de H2, el gas pierde una energía equivalente a la 
energía de amarre (D, = 4AS e V= i.17 x 10-12 ergs). Entonces, el enfriamiento neto 
producido por las disociaciones colisionales es 

(5.28) 

y la función de enfriamiento correspondiente es 

(5.29) 

La Figura 5.6 muestran el enfriamiento y la función de enfriamiento dado por las dos 
ecuaciones anterio:es. 
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Fl¡ura S.6 {a) Enfrie.miento y {b) fund6n dt en!riamlrnto para diiociac.ión dt moléc.ulu de hidrógeno por colitiot1u. 

5.5 Enfriamiento producido por excitaciones colisionales del H2 

Cuando la energía de las colisiones es menor a Ja energía de amarre de Ja 
molécula, no se producen disociaciones pero si se pueden producir excitaciones. La 
desexcitación radiativa de los niveles excitados colisionalmente produce el enfriamento 
del gas. Lepp & Schull (1983) aproximan la tasa de enfriamiento radiativo Ar a una 
suma de términos que representan el enfriamiento de los niveles rotacionales y vibra
cionales inducidos por las colisiones HrH y H2-H2. Esta tasa de enfriamiento tiene la 
forma 

(5.30) 

donde los subíndices v y r representan los términos de niveles vibracionales y rotacio
nales, respectivamente, y los subíndices h y 1 se refieren a Jos límites a altas y bajas 
densidades, 
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(5.31) 

:rh = 3.90 X 10-19exp[-611S/T1; T > 10S7 K 

= dex;-19.24 - 0.474y - l.24iy21; T < 10S7 K 
(5.32) 

(5.33) 

:r1 - l 38 10-22 1 9ry•3 T'- T > '031 '-" Q(nt) - . x . exp,- _, ¡ 1, , " 
(5.34) 

= dex!-22.90 - 0.553y - l.14Sy2 j; T < 4031 K 

con y= log(T /104 K) y 

(5.35) 

El término An es la tasa de excitación colisiona! para las transiciones v = O ...., l 
inducidas por las colisiones con átomos de hidrógeno (Lepp & Shull 1983; Shull & 
Beckwith 1982) y tiene el Yalor 

An = 1.0 x 10- 12r 1i 2exp[-6700/T]; · T > 1635 K 

= 1.4 x 10- 1sexp[(T/125) - (T/5i7) 2 - (5.7 x 103)/T]. T < 1635 K 
(5.36) 

Por otra parte, An
2 

es la tasa de excitación colisiona! v = O __, l debida a colisiones 
entre las moléculas (Shull & Beckwith 1982, DO\·e & Teitelbaum 1974} y tiene el Ya!or 

(5.37) 

donde !:J.E = IE(v, J) - E(v1
, J')!/I:; con .!::,.J =O. ::1 (Shull & Beckwith 1982; DoYe & 

Teitelbaum 1974). 

La Figura 5. ia muestra los resultados obtenidos para el enfriamiento, usando 
la abundancia de equilibrio de la ecuación (5.16) y la Figura 5.7b muestra la función 
de enfriamiento Lr = Ar/nf. 
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Fl¡ura 5.T (aJ Enúia.mieDto y (b} (uDCión de enfriamiento p&ra. e.xciu.ción inducida. por colisiones Hl·H: )" H:·H {'·er 

Apiodlee). 

- 69 -



Capítulo 6 

Conclusiones 

La presente tesis está compuesta de dos partes. La primera parte, contiene un breve 
resumen de las propiedades del medio interestelar y una recopilación de la física del H2, 
incluyendo los detalles de su estructura así como un resumen de los cálculos de las tasas 
de formación y destrucción en condiciones interestelares. La segunda parte contiene 
nuestros cálculos de las abundancias de la molécula y el enfriamiento que produce en 
las condiciones típicas del medio intereslar. 

Las recopilaciones presentadas en los Capítulos 2, 3 y 4 fueron obtenidas de un 
número grande de diferentes referencias (de libros y de artículos) y no encontramos al
guna monografía que incluyera todos los temas que hemos tratado. Dada la relevancia 
astronómica del H2, es importante que existan trabajos de revisión que contengan (al 
menos) todos los temas incluídos en los capítulos mencionados y permitan obtener la 
gran riqueza de información existente con un mínimo de esfuerzo. Esto es particular
mente importante para el caso de los estudiantes del Posgrado de Astronomía, quienes 
necesitan tener acceso rápido a la información de un número. grande de temas que, por 
lo general, están dispersos en una bib!iog;afía muy extensa. Esperamos que el presente 
trabajo ayude en esa dirección. 

Con respecto a los cálculos que realizamos, el tratamiento es muy simplificado 
pero permite clarificar las ideas más importantes sobre los temas tratados. Para obtener 
los tiempos en los que una nube opaca convierte su gas atómico en gas molecular, hemos 
considerando las tasas de formación sobre granos de polvo y la disociación colisiona!. 
Los resultados muestran que una nube constituida por puro hidrógeno se transformaría 
a forma molécular en escalas de tiempo del orden de 10¡ a 108 años. Los modelos 
con reacciones químicas en la fase gaseosa (que no incluyen al H2), indican que las 
abundancias de las diferentes especies moleculares en las nubes opacas (CO, OH, !\H3, 
etc.) aumenta fuertemente en tiempos del orden de 106 a 10¡ años (ver Gero!a y 
Glassgold 1978; Tarafdar et al. 1985). Comparando estos dos valores, encontramos 
diferencias de casi un orden de magnitud; una nube difusa de HI con nT = 102 cm-3 

y T = 102 K, requiere de 106 anos para convertir el HI en molecular. La diferencia en 
estas escalas de tiempo parece ser muy importante porque las "vidas medias" estimadas 
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para nubes moleculares que están formando estrellas (ver Franco et al. 1988) también 
parecen indicar que se forman en tiempos mucho menores que 105 años. Una manera 
de explicar estas diferencias es que las tasas de reacción en nubes opacas deberán ser 
mayores que las que hemos considerado en nuestro cálculo. Debemos recordar que 
nosotros toma:nos las obtenidas a partir de obsern.ciones en regiones transparentes 
y difusas, que son las únicas disponibles a la fecha. Sería importante el tratar de 
deducir las tasas de reacciones en regiones o;ncas. Así mismo, en un futuro próximo, 
haremos un cálculo mas preciso en el cual consideraremos la e\·oluci6n molecular con los 
cambios en Ja temperatura y la densidad producidos por el enfria...'11iemo. Estas nuen.s 
temperatruas y densidades modificaran las abundancias, las que a su vez modificarán 
el enfriamiento. 

Para el colapso de una "nube real" (que también contiene al resto de los elemen
tos mas pesados) que está formando estrellas, es necesario que la energía gravitacional 
sea radiada eficientemente. El Hz, a pesar de su gran abundancia, no es un enfriador 
eficiente debido su baja emisión. Entonces tenemos que pensar en otros enfriadores. 
El poh·o, por ejemplo, debido a sus frecuentes colisiones con el gas, es excitado conti
nuamente y puede ser un elemento importante en el colapso de las nubes que forman 
estrellas. Así mismo, dada su mayor eficiencia radiativa, también lo pueden ser otras 
moléculas más pesadas, como el CO, el OH y el ::\H3. 

A bajas temperaturas (menores a 2 x 10:), las exitaciones colisionales no alcan
zan a disociar a la molécula de H2. Por lo tanto, no hay disociaciones y solamente el 
proceso de formación nos define la evolución de las abundancias del H2 . Para nubes 
difusas, la formación de moléculas sobre las superficies de granos de poh•o es una fuente 
de calentamiento. De hecho este proceso es uno de los principales en el calentamiento 
de las nubes difusas (ver Spitzer 1978). 

En regiones donde la temperatura es mayor a los 2000 K, las disociaciones 
juegan un papel importante y las abundancias en el equilibrio del H2 no alcanzan el 
valor del 100 %. Por lo cual, estas regiones solo pueden ser parcialmente moleculares. 

Finalmente, para redondear la discusión, vale la pena delinear el caso de abun
dancias "primigenias" (solo H y He). Dado que no hay otros enfriadores, el enfriamiento 
producido por la molécula de H2 debe ser el mas importante. De hecho, la contracción 
de nubes con este tipo de abundancias, tal como lo mencionan Palla et al (1983), debe 
ser determinado por la tasa de enfriamiento del Hz. En estas nubes no hay granos de 
polvo y por lo tanto el proceso de formación molecular será exclusivamente en la fase 
gaseosa y a altas densidades. 
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(* APENDICE *) 

(* Primero encontramos la abundacia del H molecular 
xl = abundancia normali:ada a la densidad total nT 

El resto de los símbolos son similares a los usados en el texto *) 

y=Log[lO,N[T/10-4)]¡ 
nll= N[ 4 - 0.416 *y - 0.327 * (y-2), 10 j; 
nl= 10-(nll); 
kll=If[T > 7390, N[ 6.11 • 10--14 Exp[(-2.93 * 10-4)/T ] ], 

N[ 2.67 • io·-1s Exp[-(6750/T)-2 ¡ J J; 
kln = 3.52 • 10--9 Exp[(-4.39 *10-4)/T]¡ 
n22= N[ 4.13 - 0.968 * y+ 0.119 * (y-2), 10 ] ; 
n2= 10-(n22); 
k2l=If(T > 7291, N[ 5.22 * io--14 Exp[(-3.22 * 10-4)/T l ], 

N( 3.17 * lo·-1s Exp[-(4060/T) - (7500/T).2 1 l ]; 
k2n =5.48 • 10"-9 Exp((-5.3 *10.4)/T]; 
kll= N( N [ Log[lO, kln JJ - N[(Log(lO, kln/kll ]) f 

(1+ nT/nl)]; 
kl=lO.(kll); 
k22= N[ N [ Log(lO, k2n ]] - N[(Log[lO, k2n/k2l J) ) / 

(l+ nT/n2)J; 
k2=10.(k22); 
T2 = T/(100); 
a= (3 * 10.(-17))*(( T2"(.5))/ 1 + .4*T2-(.5) + .2*T2 + .08*T2-2)); 

(* Para T<l200, los valores de Kl y K2 son iguales a cero; por lo que 
xl=0.5 *) 

(* 

xl=If[ T<1200 , .5, 
(-(kl + 2*a) + ((kl + 2 • a)·2 + 4(k2 - 2*kl) • a)·.s) / 
(2 * (k2 - 2 * kl))J; 

Aqui se calculan las funciones de enfriamiento: 
lr=radiativo, ld=colisional, lf=por formacion, lt=total; 

asi como el enfriamiento: 
er=radiativo, ed=colisional, ef=por formacion, et=total 

Rfnl =a * (1 - 2 * xl); 
Rdnl = (kl * xl) * (1 - 2 * xl) + (k2 • (xl).2); 
dE= s.1 • 10-3; 
aH2 = (l.45 • io·-12 * T·.s) * Exp[ (-4.2 • dE) / (T + 1190)]; 
aB = If[ T>l635 , (10·-12 * T·.s) * N[Exp[ -(6700)/TJJ, 

*) 

(l.4 * io·-13) * N[Exp { (T/125) - (T/577)-2 - (( 5.7 * 10·3) / 
T )]] ]; 

lvl = (8.18) * (10--13) * (nT) • ( ( (1 - (2 * xl)) • aH ) + 
(xl * aB2)); 

lvh = (1.1 * 10--13) * N[ Exp[ -6744/T] ]; 
q =· ((nT)-.77) * ( ((xl)-.77) + 1.2 * ((l - (2 * xl)) .• 77) ); 
lrl = If( T > 4031 , ( q • 1.38 * io·-22 ) * N( Exp( -9243 / T]] , 



* 

q *lo-e- (22.9) - (0.553 *y) - (1.148 * y-2) ) l; 
lrh = If[ T > 1087 , ( 3.9 * 10--19 ) * N[ Exp[ -6118 / Tl l , 

10-(- (19.24) + (0.474 *y) - (1.247 * y-2) l; 
lr (xl / nT) * ( ( lvh / (1 + (lvh /lvl) ) ) + 

( lrh / (1 + (lrh /lrl) ) ) )¡ 
ld (7 .17) * (10--12) * (Rdnl) ; 
lf = ( (4.14 * 10--16 • T) - (6.4 • 10--13) ) • (Rfnl) 
lt (lr + ld + lf); 

er = lr * (nT)-2 
ed ld * (nT)-2 
ef lf * (nT)-2 
et lt * (nT)-2 

Aqui abrimos los archivos que generan las graficas 

OpenWrite["felr.ps"l; 
Display[ "felr.ps", 
Plot3D[ lr , {T, 100, 6000}, {nT, 700 1 10000}, 
PlotRange -> {O, 1 * 10--24}, PlotPoints -> {40, 15}, 
AxesLabel -> {"T", "nt", "Lr"}, Shading ->False 11; 

OpenWrite["feld.ps"l; 

*) 

Display["feld.ps", Plot3D[ ld , {T, 100, 6000}, {nT, 1, 10000}, 
PlotPoints -> {40, 15}, 
AxesLabel -> { "T", "nt", "Ld"}, Shading -> False 11; 

OpenWrite["felf.ps"l; 
Display["felf.ps", 
Plot3D[ lf , {T, 100, 6000}, {nT, 1, 10000}, 
PlotPoints -> {40, 15}, 
AxesLabel -> {"T", "nt", "Lf"}, Shading ->False 11; 

OpenWrite["felt.ps"l; 
Display["felt.ps", 
Plot3D[ lt , {T, 100, 6000}, {nT, 700, 10000}, 
PlotRange -> {O, 1 * 10--24}, PlotPoints -> {40, 15}, 
AxesLabel -> { "T", "nt", "Lt"}, Sbading -> False ]] ; 

OpenWrite["ener.ps"l; 
Display["ener.ps", 
Plot3D[ er , {T, 100, 6000}, {nT, 1, 10000}, 
PlotRange -> {O, 5 * 10--17},PlotPoints -> {40, 15}, 
AxesLabel -> { "T", "nt", } , Shading -> False 11; 

OpenWrite["ened.ps"l; 
Display["ened.ps", 
Plot3D[ ed , {T, 100, 6000}, {nT, 1, 10000}, 
PlotPoints -> {40, 15}, 
AxesLabel -> { "T", "nt", } , Shading -> False 11; 

OpenWrite("enef.ps"l; 
Display [ "enef .ps", 
Plot3D[ ef , {T, 100, 6000}, {nT, 1, 10000}, 



1 ¡ 

PlotPoints -> {40, 15}, 
AxesLabel -> { "T", "nt", } / Shading -> False ] ] ; 

OpenWrite["enet.ps"]; 
Diaplay["enet.ps", 
Plot3D[ et , {T, 100, 6000}, {nT, l, 10000}, 
PlotRange -> {O, 5 * l0"-17}, PlotPoints -> {40, 15}, 
AxesLabel -> { "T", "nt", } , Shading -> False ] J; 
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