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Capitulo 1

Introduccidn

1.1 La Galaxia

Nuestra Galaxia, también denominada Via Léctea, es una galaxia de tipo espiral
y puede ser representada como un disco con un bulbo esferoidal en el centro. Los valores
de algunas de sus propiedades mds importantes se resumen en la Tabla 1.1 (Duley &
Williams 1984). El Sol se mueve en una érbita casi circular alrededor del centro de la
Galaxia con un perfodo de rotacién de aproximadamente 2.3 x 108 afios. Dentro de
este movimiento el Sol también efectiia un movimiento de oscilacién respecto al plano
de Ja Galaxia con una amplitud de 70 pc (Ipc = 3.09 x10'® em) y un perfodo de
alrededor de 70 millones de afios.

La Via Lictea contiene alrededor de 10! estrellas. La mayor parte de todas
estas estrellas estdn concentradas en el disco galdctico que, dependiendo de la distancia
galactocéntrica, tiene un grosor que var{a aproximadamente entre los 100 y los 400
pc. El didmetro del] disco estelar no estd muy bien definido, pero la distribucién de las
estrellas se extiende en un didmetro de aproximadamente 25 kpe. Estas dimensiones nos
dan un volumen para e} disco de ~ 10! pc® y, entonces, las estrellas estan localizadas
a una distancia promedio de ~ 1 pc de sus vecinas mds cercanas. Las dimensiones de
las estrellas son muy pequefias 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 particulas sélidas, llamadas “granos de polvo interestelar”. A esta mezcla de
gas y polvo se le llama “material interestelar” {ver Franco 1984).

El gas y el polvo también estéan concentrados en el disco galdctico y se encuen-
tran, sl igual que las estrellas, en equilibrio rotacional girando alrededor del centro
geldctico {Franco 1991b), El disco tiene una masa total, medida desde la 6rbita del
Sol, de aproximadamente 1.4 x 101 Mg (1 Mg = 2 x 10°% gr) y la mayor parte de esta
masa estd en forma de estrellas. La masa del gas representa, aproximadamente, solo un
2% del total, esto es ~ 4 x 10° Mg, y el polvo representa una proporcién todavia menor
a ésta (alrededor del 1% de la masa del gas). Por lo tanto, la masa total del material
interestelar no juega un papel importante en la dindmica de la Galaxia. Sin embargo el
material interestelar nos define las propiedades de Ja formacidn estelar (Franco 1991b).
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TABLA 1.1 Nuestra galaxia (Duley & Williams 1984).

Edad de la Gelexia 1.2 x1010 afios
Didmetro 25kpc

Espesor 250pc

Masa 1.4 %101 Mg
Densidad total 7 x10~% gem ™3
Distancia del Sol al Centro Galéctico 9kpc

Distancia del Sol al Plano Galactico 0

Velocidad circular en la posicién del Sol 250 kms~1
Densidad de masa en la posicién del Sol 1.4 x10™% gem™3

1 parsec (pe)=3.086 x10%®cm; 1 Masa Solar (M¢)=1.989 %10%%r,

El elemento quimico mis abundante en el medio interestelar, asi como en el
resto de la Galaxia y en todo el Universo, es el hidrégeno. Este elemento representa
~ 90% de las particulas que conforman el medio interestelar, el helio representa apro-
ximadamente el 10% y el resto de todos los demds elementos suman menos del 1%.
A su vez, todos estos elementos se pueden encontrar en forma individual o formando
compuestos; las diferentes componentes del gas se pueden encontrar en forma iénica,
atémica o molecular y la abundancia relativa de cada una de estas formas depende de la
cantidad de energia que recibe el gas. Dada la abundancia del hidrégeno, se cree que la
molécula de hidrégeno también debe ser la mds abundante de las moléculas existentes.
Desafortunadamente, dado que no tiene un dipolo permanente, el Hy es una molécula
muy difieil de detectar y sélo ha sido observada en condiciones muy particulares. Su
distribucién en la Galaxia se ha inferido a partir de la deteccién de otras moléculas que
son menos abundantes, pero cuyas lfneas de emisién son mdas fécilmente observables
(por ejemplo, el CO).

A pesar de estas dificultades, las propiedades del Ha en condiciones intereste-
lares han sido investigadas durante las wltimas cuatro décadas y ahora contamos con
una gran cantidad de informacién que nos permite modelar su posible abundancia. De
hecho, en los dltimos 10 afics, se han empezado a inferir la propiedades de regiones
moleculares donde se estén disociando grandes cantidades de Hy y ya se estdn haciendo
modelos detallados de su estructura y evolucién (Escalante 1991). Sin embargo, se sabe
muy poco de los detalles de la transformacién de gas atémico difuso en gas moleclar.
En este trabajo hacemos un estudio simplificado del tiempo de formacién de nubes de
Hy en condiciones interestelares de alta opacidad y también obtenemos las tasas de
enfriamiento correspondientes.

El resto de esta Introduccién contiene un resumen de las principales propiedades
del gas y polvo interestelares. En los capitulos 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 niveles de energia. En el capitulo 4 hacemos un
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resumen de los procesos de formacidn y destruccidn de la molécula de hidrégeno en las
condiciones tipicas del medio interestelar. En el quinto capitulo, que contiene nuestro
trabajo, obtenemos la abundancia de Hq y el enfriamiento que produce esta molécula
en un amplio rango de densidades y temperaturas. Finalmente, en el dltimo capitulo
damos unas conclusiones.

1.2 Estructura y morfologfa del medio interestelar

El gas interestelar no se encuentra uniformemente distribuido sino que se agrupa
en condensaciones mucho més densas y opacas que el medio circundante. Estas conden-
saciones, dependiendo de sus propiedzades, se llaman “nubes” o “nebulosas” (ver Franco
& Cantd 1985). Esta terminologfa incluye a diferentes objetos que dependiendo de las
caracteristicas fisicas, quimicas o de localizacién espacial pueden clasificarse en diver-
s0s grupos dependiendo del 4rea de interés (ver por ejemplo Duley & Williams 1984;
Franco & Cantd 1985; Jura 1957; NMyers 1887). Bésicamente estos objetos son deno-
minados nubes obscuras, nubes difusas, nebulosas de reflexién y nebulosas de emisién
(estas dltimas son excitadas radiativemente). 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 ~ 108 K.
La evidencia principal de la existencia de gas muy caliente viene de observaciones de
rayos X {Franco 1984).

Los vientos estelares y las explosiones de supernova depositan una gran cantidad
de energia 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 as{ al gas coronal. Este gas
caliente se expande y llega a alcanzar volimenes importantes en el disco. Al enfriarse,
¢l 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 estdn formadas, principalmente,
por gas atémico (ver Dyson & Williams 1980). La fase internube es més caliente {~ 103
K) que las nubes difusas (~ 50 a 10> K). Este gas puede ser observado en absorcién,
sobre el continuo de las estrellas, § en emisién de las lineas de hidrégeno atémico, HI.
Una de las transiciones del hidrégeno es la famosa linea de 21 ecm. Definimos como
nubes difusas neutras a las regiones de hidrégeno atémico con temperaturas tipicas de
70 K. Estas regiones se detectan por absorcién y emisién en la linea de hidrégeno de
21 cm. lones como el Ct y Ca™, producidos por fotoionizaciones de la luz estelar,
también se encuentran en estas nubes y son detectadas por sus lineas de absorcién. Las
observaciones muestran la existencia de un movimiento diferencial “discreto” 2 lo largo
de la linea de visién a la estrella, lo cual indica la presencia de varias nubes a diferentes
velocidades. La velocidad tipica 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 lfneas
de 21 cm es que tienen movimientos internos de 1 2 4 kms™ 1.
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TABLA 1.2

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

Regién HII T=10000K. El ién més abundante es ¢l HT. También
se encuentran presentes el CT, NT y 07} n = 10°-
10 cm™3; r=1-10pc. Emisién de radiacién en lineas y
continuo.

Medio internube T=10000K. El elemento mas abundante es el H. El ién
abundante es el C*. Todos los dtomos con potenciales
de ionizacién < 13.6eV se encuentran ionizados; n =
0.1cm™3, No hay moléculas.

Nubes difusas T=100K. Conversién parcial de H a Ho. El i6n domi-
nante es el C¥. Otros 4tomos se encuentran parcial-
mente neutros. Entre otras, se observan moléculas de
CO y H,CO.

Nubes obscuras T=10-20K. La mayor parte del hidrégeno esta en for-
ma molecular. Grandes profundidades &Spticas en el
visible y el ultravioleta; n =~ 10% em™3. A = 10? -
10%Mg. r x5pc. Muchas moléculas han sido observa-
das.

Nubes moleculares T=50K. Asociadas a regiones de excitacién. Grandes
profundidades épticas. Radiacién térmica en infra-
rrojo; n < 108 cm™3, M < IOGMQ. r <30pc. Muchas
moléculas han sido observadas, con anchos de lineas
producidas por movimientos turbulentos.

Gas Coronal T =10° — 10%K; n ~ 1072 cm™3, Atomos altamente
ionizados, por ejemplo OVI. Pueden ocupar ~ 20% del
medio interestelar.

T=temperatura cinética; n=densidad de dtomos de H en todas sus formas; M=masa; r=radio {Duley & Williams 1984).

Las nebulosas de emisién se caracterizan por ser muy brillantes y por tener
un espectro dominado por lineas de emisién (Dyson & Williams 1980) Se encuentran
situadas en la vecindad de estrellas muy calientes y luminosas, que ionizan el gas circun-
dante creando un plasma con un alto grado de ionizacién. La radiacién de este plasma
es lo que identificamos como la nebulosa de emisién. Por otra parte, las nebulosas de
reflexién se caracterizan por tener un espectro similar al de una estrella y son excitadas
por estrellas menos czlientes y menos energéticas que las de las nebulosas de emisién
{ver Franco & Canté 1985). En este caso la luz estelar solamente ilumina al material
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interestelar y no se produce la jonizacién del gas. Los granos de polvo reflejan parte de
la luz estelar hacia nosotros y de aqui viene el nombre.

Las nubes obscuras dan la impresién 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 detrds de estas nubes.
Las nubes obscuras estdn principzimente formadas por gas molecular. Varies de sus
propiedades quedan determinadas por el efecto de campos magnéticos y rayos césmicos
(Franco 1984), Los rayos césmicos son particulas relativistas que al parecer estan
confinadas por lineas de campo magnético y mantienen la ionizacién de las zonas opacas
y frias de las nubes moleculares. El campo magnético promedio de la Via Léctea, tiene
una orientacién paralela al disco y su densidad de energfa es similer a la energia térmica
del gas.

1.3 Gas interestelar asociado a la formacidn estelar

El gas interestelar es la materia prima para la formacidn de estrellas. La trans-
formacién de gas en estrellas se produce a través de una serie de cambios sucesivos en el
medio interestelar. Esta evolucion queda determinada por diferentes pardmetros fisicos
de las nubes, tales como la masa, la densidad, el grado de ionizacidn, la intensidad del
campo magnético, el momento angular, la energfa de los movimientos turbulentos, ete.
(ver Franco 1991b y Shull 1987). Un esquema sencillo para la evolucién de las fases del
medio interestelar es el siguiente:

6_107.5 ~107as "
(Nubes difusas) 10710, aftos (Nubes moleculares) 10.gfios (Formacién Estelar)

Primeramente se forman estructuras de grandes dimensiones que apilan a grandes masas
de gas tenue. De ellas, después de tiempos estimados entre 10° y 107 afios (Franco et
al 1988 y Palous et al 1990), se generan nubes opacas (ver Franco & Cox 1986) y muy
frias denominadas nubes moleculares. A su vez, estas nubes se fragmentan en una serie
de condensaciones que contindan contrayéndose en regiones cada vez mas densas, por
la accién de la gravedad, hasta que se forman los nicleos de las protoestrellas (Franco
1991b). El tiempo en el cual una nube molecular forma estrellas estd estimado entre
107 ¥ 3 x 107 ands (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 Ho.

1.4 Moléculas entre las estrellas

A mediados de los afios 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 habian sido observadas (CH, CH™ y CN), eran el resultado de la
destruccién de moléculas més grandes que habian sido evaporadas de la superficie de
particulas de polvo en la vecindad de estrellas calientes (Duley & Willams 1984).
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TABLA 1.3

Moléculas observadas en el medio interestelar (Duley & Williams 1984).

{1) (2) {3) {4) {5)
Moléculas de dos dtomos
H» 0.1 Difusa E a
Hs 1.0 Obscura v e
CH* 1078 Difusa E a
CH 1078 Difusa E a
CH 1078 Obscura AH e
OH 1077 Difusa E a
OR - QObscura H a,e,m
Cs 107° Difusa v a
CN 1078 Difusa E a
CN 10-% Obscura R, H e
CO 10-¢ Difusa E a
CcO 10”3 Obscura R e
CO - Circunestelar v e
{covi 1071 Obscura R e
HCI® - Circunestelares Sub-mm -
NO 10~8 Qbscura R, A e
CS 10~° Qbscura R e
Si0 - Circunestelar R e, m
SO 10~ 10 Obscura R e
NS 10710 Obseura R, A H e
SiS 10710 Obscura R e
Moléculas de tres dtomos
Hy0 - Obscura R e, m
C:H 10~° Obscura R, H e
CCH* - Obscura R -
HCN 10™¢ Obscura R, H e
HNC - Obscura R e
HCO™ 1078 Obscura R e
HCO 10710 QObscura R, H ¢
NoH*t 10-10 Obscura R, H e
H,8 10~ Obscura R e
HCS* 10~1 Obscura R e
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TABLA 1.3 (Continuacién)

{1) ) (3) {4) (5)
HNO 10710 Obscura R e
0Cs 10~ Obscura R e
S0q 1072 Obscura R e
SiC, - Obscura R e
[NaOH] - Obscura R e,
Moléculas de cuatro dtomos
NH; 10-8 Obscura I e
CyH, - Circunestelar R e
H,CO 1078 Obscura R a
HNCO 10-10 Obscura R e
H,CS 10-1 Obscura R e
CsN 10~10 Obscura R e
HNCS 10-11 Obscura R e
HCCH* - Obscura I -
CgH* - Obscura R -
Cs0O* - Obscura R -
HOCO * - Obscura R -
Moléculas de cinco dtomos
CHy - Obscura R e
|[CH,NH] 10710 Obscura R e
CH.CO 10-10 Obscura R e
NHyCN -1 Obscura R e
NHOOH 10-10 Obscura R e
C4H - Cirnunestelar R e
HC3N 10~° Obscura R e
Moléculas de seis dtomos
CH3OH 1079 Obscura R e
CH3CN 10-10 Obscura R e
CH9CHO 10-9 Obscura R,H e
CHsSH 1010 Obscura R e
CqyHj - Obscura R -
CsH* - Obscura R -
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TABLA 1.3 {Continuacién)

(1) (2) (3) (4) ' {5)
Moléculas de siete dtomos

CH3NH, 107° Obscura R e

CHsCoH 107° Obscura R e

CH3CHO 10710 Obscura R e

CH,CHCN 1071 Obscura RH e,m

HCsN 107° Obscura R e
Moléculas de ocho dtomos

[HCOOCH;}  107° Obscura R e

HC3CgN * - Obscura R -
Moléculas de nueve dtomos

CzH;0H 1079 Obscura R e

(CH3)20 1079 Obscura R e

CoHsCN 10710 Obscura R e

HC;N 10-10 Obscura R e
Moléculas de once dtomos

HCoN 10710 Obscura R e
Moléculas de trece dtomos

HCy N 10710 Circunestelar R e

(1} Especie molecular, ¢) paréntesis cuadrado indica una deteccidn tentative (* fueron tomadas de Turner & Ziurys 1974},
(2} Abundancia relativa & la molécula de hidrégeno para una nube tipica sefialada en la siguiente columna. (3} Tipo de
nube. (4) Origen de la linea espectral por Ia cual ha sido observada; V=transicidn vibracional (infrarrojc); R=transicién
rotacional {radio); A= desdoblamiento A; H=separacién de niveles hiperfinos; I=transiciones invertidas. (5) Tipo de linea
observadal e=emisidn, a=absorcidn, m=mdser.

Mis tarde (1968-9), con la observacién de moléculas “frégiles” tales como NHj,
HoCO y Hy0, se comenzd a dudar de la suposicién de que en las condiciones interes-
telares las moléculas pudieran ser destruidas inmediatamente después de su formacién.
Entonces se extendieron las observaciones a otros tipos de moléculas y se encontré que
en ciertas regiones del medio interestelar los dtomos del gas se encontraban en forma
molecular. La Tabla 1.3 muestra una lista de las moléculas que habian sido observadas
en el medio interestelar hasta 1982 (Duley & Williams 1984).

Las diferentes lineas de emisién y absorcién provenientes de diferentes moléculas
(ver el Capitulo 3) dan mucha informacién sobre las condiciones fisicas las nubes mo-
leculares y del medio interestelar gencral. La interpretacién de esta informacién ha
permitido hacer modelos detallados de los procesos que definen la estructura de estas
nubes, de sus fuentes de energia ¥ de las interacciones con e] medio que las rodea.
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1.5 La'molécula de hidrégeno interestelar

Las moléculas de hidrdgeno, asi como iodes las moléculas diatémicas homo-
nucleares, no tienen un momento dipolar permanente debido a que estédn constitnidas
de dos niicleos idénticos cuyo centro de masa coincide con el centro de distribucién de
carga. Esto hace que las transiciones entre Jos niveles de energia rotacionales y vibra-
cionzles involucren multipolos de orden superior, v por lo tanto, que las probabilidades
de transicién sean bajas. A pesar de que e} Hs es la molécula mds abundante en el
medio interestelar, su deteccidn directa se hace sélo bajo condiciones fisicas muy espe-
ciales. Tal es el caso de las trensiciones producidas por excitacién térmica en choques
que dan lugar a las lineas de A = 2.122um y A = 2.247um que han sido recientemente
estudiadas en regiones de formacién estelar {Lane 1989).

Las detecciones de otras moléculas han permitido caleular las ebundancias del
Ha y hacer mapas de su distribucidn a lo largo de la Galaxia. Una gran cantidad
de observaciones de la emisidn del monoxido de carbono (CQ) han mostrado que el
Hoy, después del HI, es la componente mas abundante en el medio interestelar, En
particular, la linea de 2.6 mm producida por la transicidn rotacional J=1—0 en el
CO se ha usado como “trazadora” de las concentraciones de Hs en el disco de nuestra
Galaxia. La intensidad de esta linea, Igg, ha sido relacionada con la densidad columnar
de la moléeula de hidrégeno .\’HZ,

.\'Hz

——= = constanle,
Ico

donde la constante depende de la probabilidad de transicién de la linea, de la seccién
recta de excitacidn colisional, de la velocidad de choque entre las particulas y de la
opacidad en la regién de observacién. Su valor varia entre 1.8x10%0 y 4.8%10%0 cm~?
{K km s~1)~!, La Figura 1.1 muestra una comparacién de las abundencias de HI, HII
v Hy a diferentes radios galactoeéntricos.

La abundancia de la molécula de hidrdgeno en una regién dada, queda deter-
minada por diferentes procesos de formacidn y destruccién que ocurren en condiciones
interestelares. Para que la molécula llegue a formarse es necesario que pueda desha-
cerse de su energia de amarre. Esto se puede lograr trasfiriendo la energia a un tercer
cuerpo {en reacciones de tres cuerpos) o radiandola inmediatamente después de que los
dos dtomos de hidrégeno se juntan. Debido a la falta de momento dipolar permanente,
la produccién de fotones es muy poco probable y la reaceidn ocurre preferencialmente
bajo la accion de una tercera particula. Para que se den colisiones con tres cuerpos en
la fase gaseosa, son necesarias densidades muy zltas {superiores a las densidades de las
nubes difusas) por lo cual se piensa que la reaccién ocurre sobre la superficie de granos
de polvo. En el Capitulo 4 haremos una revisidn mis detzllada de este proceso.
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Densidad Superficial de Gas

1 1 " 1 . i i i

Densidad Superficial (,Mrn’ "5-2); e

Figura 1.1 Comparacién de densidades superficiales en ¢l disco de la Vin Ldctea (Scoville & Sanders 1957).

1.8 E] polvo interestelar

La propiedades del polvo interestelar se han deducido de estudios de “extincién”
selectiva, de la polarizacién de la luz estelar y de la emisién infrarroja de una variedad
de diferentes objetos (Martin 1978). La extincién es la disminucién que sufre un haz
luminoso debido a la absorcién y dispersién causadas por las particulas de polvo. El
coeficiente de extincidn, a, se define a través de la expresién

I= Ioezp(—/: adl), (1.1)

donde I, es la intensidad original de una fuente luminosa, I es la intensidad luminosa
reducida por la extincién y ! es la distancia que atravieza la luz en el medio interestelar.
La Figura 1.2 muestra la curva de extincién interestelar.
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Figura 1.2 La curva de extincién interestelar normalizada (Dyson & Williams 1980},

Esta figura representa a la curva de extincién “promedio” del medio interestelar y
fué obtenida al promediar la extincién en diferentes direcciones de nuestra Galaxia.
Usando una mezcla de polvo con diferentes composiciones quimicas y tamafos , se
pueden reproducir las propiedades de dicha curva (Savage & Mathis 1979). El polvo
resultante tiene didmetros comparables a las longitudes de onda de la luz en el visible.

Otra de las evidencias de la presencia de granos de polvo en el medio interes-
telar, que nos brinda informacién sobre granos elongados, es la polarizacién de la Juz
visible de las estrellas (Dyson & Williams 1950). La polarizacién es producida por
reflexién en granos de polvo y el grado de polarizacién observado es proporcional a
la cantidad de extincién que existe en direccién de las estrellas. Para reproducir las
observaciones necesitamos que los granos sean elongados y que exista algin mecanismo
de alfneamniento que oriente la direccidn del eje mayor de estos granos elongados. La
radiacién polarizada con vectores eléctricos paralelos a los ejes mas Jargos de los granos
sufre mds extincién que la radiacién con polarizacidn paralela a los ejes pequesios, lo
cual da Jugar a una polarizacién neta cuando Ja luz se propaga en un medio con granos
alineados. El mecanismo de alineacién pareciera estar asociado a campos magnéticos,
que restringen los movimentos de las particulas y pueden orientar a los granos de polve.

Por su parte, gracias a los resuliados del “Infrared Astronomical Satelite”
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(IR AS), la emisién “difusa™ en el infrarrojo lejano nos ha permitido sﬁbér'qﬁe la ﬁresen-
cia del polvo se encuentra bien correlacionada con el gas neutro y que su. temperatura
varfa entre =~ 10 y 100 X (Tielens & Allamandola 1987).

Podemos dividir a los granos de polvo interestelar en dos tipos, dependiendo de
la historia de su formacién, El primero es polvo directamente formado en atmésferas
estelares. Por ejemplo, en vientos ricos en oxigeno y carbono producidos en estrellas gi-
gantes de tipo tardio, en nebulosas planetarias y posiblemente en novas y en supernovas
(Tielens & Allamandola 1987). El grafito, los silicatos v el carbén 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 polvo tiene dos componentes, estd formado por
un nicleo (generalmente de silicatos) y tiene mantos formados por hielos de diferentes
compuestos (por ejemplo HoO, NHs , CH30H v CO), o bien por moléculas orgdnicas
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 polvo. La Tabla 1.4 resume algunas de las caracteristicas principales de
los diferentes tipos de polvo interestelar.

El polvo 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 1991b). Por otra parte,
el efecto de obscurecimiento que el polvo produce, introduce grandes incertidumbres
en la interpretacidn de las distribuciones de energia de diferentes fuentes astrondmicas.
Por otro lado, puede producir flujos de gas generados por presién de radiacién (Franco
et al 1991; Ferrara et al 1991). Como se puede ver, ya existen muchos estudios que
permiten conocer la naturaleza de! polvo interestelar. En el capitulo 4 nos enfocaremos
a discutir las propiedades fisicas y quimicas que hacen del polvo la “herramienta”
principal en la formacién de Hy. Una literatura méas detallada sobre polvo interestelar
se puede encontrar en los trabejos de Aannestad & Purcell (1973), Greenberg (1978),
Martin (1978), Spitzer (1978), Savage & Mathis (1979), Tielens & Allamandola (1987)
y Mathis (1990).
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TABLA 1.4
Composicién del polvo en el medio interestelar (Tielens & Allamandola 1987).

Tipo de Polvo Abundancia Masa Volumen
Silicatos 100% de Si 9.0 3.5
Carbén Amorfo 5-10% de C 0.6 0.3
PAHs 1% de C 0.08 0.04
Orgénico 245 de C

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

masa (10727g/H); volumen (10™*7cm®/H); H=4tomo de hidrégeno.

- 19 -



La. m:cjjlé‘czulddef Hidrégeno

Lazs moléculas estdn compuestas por dos o més dtomos, y por Jo tanto represen-
tan un problema mecdnico-cudntico de varios cuerpos. Este tipo de problemas no pue-
den resolverse de manera exacta, pero existe un buen nimero de métodos para obtener
soluciones aproximadas. En este capitulo, describimos algunos de los métodos usados
para obtener los niveles de energia de la molécula Hy. También hacemos una breve
descripcidn de la estructura molecular, separando el problema en las partes electrénica
y nuclear. A su vez, el movimiento nuclear puede ser separado en vibracional y rota-
cional, lo cual nos permite obtener los niveles de energia electrénicos, vibracionales y
rotacionales del Ha.

Para ilustrar ¢émo se liga una molécula veamos primero, como un ejemplo, la
formacién de la molécula més sencillz; la molécula de hidrégeno ionizado HF (de la
Penia 1979). Supongamos que un 4tomo de hidrégeno neutro y un protén se acercan
desde grandes distancias. Como se muestra en la Figura 2.1a. En esta figura el orbital
electrénico del 4tomo neutro estd definido por el potencial electrostdtico, que produce
una fuerza central. A medida que se acercan las particulas este orbital se va deformando
debido a la atraccién que el electrén ejerce sobre el dtomo neutro (figura 2.1b). Parauna
separacién determinada, el electrén actda como ligadura quimica entre los dos protones,
es decir, la atraccion que ejerce el electrén sobre los protones es capaz de compensar
la repulsién entre ellos. En este momento el electrén describe una érbita similar a la
mostrada en la figura 2.1c. Por otra parte, si la distancia entre ndcleos se hace més
pequefia, como se muestra en la figura 2.1d, el electrén ya no puede interponerse entre
los micleos y la fuerza de repulsién se vuelve dominante, provocando que los nicleos se
separen ¥ tiendan a la configuracién mostrada en la figura 2.1c.
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{a) Sistemas (b) Atraccidn (c) Amraccidn 1a) Repulsibn
independientes en equilibrio

Pigurs 2.1 Efectos gue produte un protés sobre un £tomo de hidrégeno neutro a diferentes distancias de separacion (ver
de la Peba 1979},

2.1 La Aproximacién Born-Oppenheimer

La ecuacién que nos describe el estado de un sistema mecénico cudntico es la
ecuacién de Schrédinger,

HY = EY, (2.1)

donde H es el operador hamiltoniano, ¥ son las funciones propias (o eigenfunciones) del
sistema y E son los valores propics (o eigenvelores) asociados a un estado estacionario
del sistema. En el resto de este trabajo usaremos letras maydsculas en “negritas”
para referirnos a los operadores, de manera que no se debe confundir zl operador
hamiltoniano H con el simbolo del hidrégeno, H.

Para sistemas compuestos por 2 o més nicleos atémicos, el operador hamilto-
niano incluye términos que representan los movimientos rotacionales y vibracionales de
los nicleos. En estos casos podemos escribir el operador hamiltoniano come (ver King
1964}):

h . R, Zge? 2 2pe° ¢
=w77;;l“§:v1"§:qy[ \v’ﬂaz ra TZ_TU“"' T {2.2)
~ite g --a a1 @ anh  Tcb 1> Ty

donde . es la mesa del electrén, M, es la masa de los nicleos, Z; v Z son las car-
gas de los nicleos a y b respeciivenmente, r se refere a las distancias entre particulas
y h = h/2x (h es la constante de Planck). La ecuacién (2.2} puede escribirse es-
quemdticamente, manieniendo el mismo orden de los términos, como:

H=T,+To+ Vo= Van + Vee, (2.3)

donde T, representa ¢l operador de energia cinética debida a los electrones, Ty el
operador de energia cinética de todos los nicleos con masas Mg, My, ... , ¢l operador
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correspondiente a las atracciones electrostiticas entre nicleos y electrones es Ven, Vin
es el operador de repulsién electrostética debida a interacciones entre todos los nicleos
con cargas Zge, Zye,... , y por tltimo V,, es el debido a repulsiones entre pares de
electrones 1 y j.

El nicleo, debido a su masa relativamente més grande, se mueve mucho més
despacio que los electrones. Esto tiene dos implicaciones: 1} la contribucién mas impor-
tante a la energfa cinética es esencialmente la de los electrones y 2) la funcién de onda
electrénica es, en cada instante, muy similar al caso en que los nicleos se encuentren
inméviles. Esto es, el rapido movimiento de los electrones les permite ajustar continua-
mente su estado a las diferentes posiciones instantdneas de los nicleos, adquiriendo un
equilibrio casi instantdneo, Estas consideraciones permiten descomponer el problema
en dos partes; una electrénica y otra nuclear. De manera que para la parte electrénica
consideraremos que los niicleos se encuentran fijos. Esta aproximacién se conoce con
el nombre de “Aproximacién de Born-Oppenheimer” (King 1964),

Tomando Ty, = 0 y Vyy =cte, la ecuacion de Schrodinger se reduce a:

HV, = ET,, (2.4)
donde

He=Te+ Ven + Ve, (2.5)

V¥, son las eigenfunciones electrénicas y E, son los niveles de energia correspondientes.

La ecuacién correspondiente para el movimiento nuclear estd constituida por
la energfa cinética de los ndcleos, Ty y su potencial electrostdtico, Vnn. Ademds, los
eigenvalores E,, proveen la parte del campo electrénico en el cual se mueven los nicleos,

(Tn+ Van + Ee)¥Up = EWy, (2.6)

donde ¥, es una funcién de las coordenadas de los niicleos tinicamente y los eigenva-
lores E obtenidos por esta ecuacidn son los eigenvalores finales de H en la ecuacién
(2.1). Esto es, son las energfas de la molécula. Como las coordenadas de e y tn son
independientes entre si, la funcién de onda total estd dada por

¥ =V, ¥, (2.7)

la cual representa una buena aproximacién a las eigenfunciones de H (King 1964;

Herzberg 1966).
2.2 Movimiento electrénico

£.2.1 Método de Orbitales Moleculares
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La funcién de onda de la ecuacién {2.4) se puede determinar para moléculas diatémicas
que contienen un sélo electrén utilizando las soluciones de los dtomos correspondientes
{de la Pefia 1979). Esto se hace considerando que el electrén tiene una probabilidad de
encontrarse encontrarse en el estado ¥, (r) alrededor del nicleo a igual a la probabilidad
de estar en un estado similar pero alrededor del nicleo b, designado como ;. Por lo
tanto podemes hacer una descripcién estadistica aproximada de la molécula mediante
una combinacién lineal de los orbitales atémicos ¥ia(r) ¥ ¥y(r), con lo cual la funcidn
de onda electrénica se aproxima por

¥(r) = N{a(r) + ()], (2:8)

donde N es un factor de normalizacién, que determinaremos més adelante.

A este tipo de funciones de onda como la anterior se les llama “orbitales mole-
culares”, y se construyen por combinaciones lineales de orbitales atémicos. El método
es usualmente llamando LCAOQ (del inglés, lineal combination of atomic orbitals).

Para determinar la funcién de onda de moléculas que contienen mds de un
electrén, se suele suponer que a cada electrén se le puede asignar una funcién de onda
Ui(r;), de tal forma que la funcién de onda total sea proporcional al producto de las
U;(r;) correspondientes a cada electrén, es decir

U(ryyro,rsy ) = ¥ylry) - Yafre) o - T p{ry). (2.9)

En el caso de una molécula de hidrégeno neutro, Hg, que estd compuesta por
dos nicleos (protones) y dos electrones, la funcién de onda adquiere la forma

U(ryrg) = ¥y(r1) - ¥o(r2), {2.10)

donde ¥y(ry) y ¥3(rg) son combinaciones lineales de orbitales atémicos dados por (2.8).
Por lo tanto, la funcién de onda electrénica del Hg, en la aproximacién de orbitales
moleculares nos queda

U(ry,rg) = N3 (ry) + Uy(r1)) - [Falrg) + Ty(ra))

i (2.11)
= N*{a(ry)¥a(ra) + dy{ri)u(ra) + valri)vplra) + ¥y (r1) da(ra)l.

Esta funcién de onda, como fué discutido antes, considera que cada electrén
tiene una probabilidad de estar lo suficientemente cerca de uno de los nidcleos como
pata considerar que forma un 4tomo con él. En esta aproximacién el movimiento de
los electrones es considerado esencialmente independiente.

2.2.2 La Molécula H2+
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El hamiltoniano para este sistema, compuesto por dos protones fijos y un
electrén, estd dado por la ecuacién (2.2) de la siguiente forma:

- (2.12)

donde el primer término de la ecuacién corresponde a la energia cinética del electrén
y los otros dos a la energfa potencial debida a la interaccién del electrén con cada uno
de los dos protones a y b.

Por el momento hemos despreciado la energia cinética y la energia potencial de
los nicleos (Aproximacién Born-Oppenheimer), con el fin de simplificar los célculos.
Los tomaremos en cuenta més adelante en esta misma seccién. Ahora resolveremos la
ecuacién de Schraedinger (2.4) con este hamiltoniano mediante el método variacional
con un solo parametro libre, Como funcién de prueba tomaremos la dada por la
ecuacién (2.8) con (de la Pefta 1979; Rybicki & Ligtman 1979)

mm=éw%m4¢ mm=gwkwﬂy (2.13)

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

Vg = Nyultalr) 2 040)) (214)

A ¥, se le denomina “funcién de onda par” y a ¥y “funcién de onda impar”, Estas
denominaciones corresponden simplemente a la paridad de los estados que ellas des-
criben. La funcién vy es simétrica respecto al intercambio de los dos protones, a y b,
mientras que tPy es antisimétrica.

El cilculo se inicia encontrando el factor de normalizacién, integrando {¥y y(r) |2
sobre todo el espacio:

L= [Waalr) Pt = 1Noul? [ 1alr) £ ()" )
= lNg,‘l|2[Sﬂﬂ + Sy & Sop £ Spes

donde, Saq = J [Ua(r)[?d®r =1, 5,5 = J ¥oypdSr, etc (Rybicki & Lightman 1979). Por
defincién Sgq = Sy, = 1 y ademds es [dcil de demostrar que Sy = S, (2 esta dltima
la designaremos como §). Con lo anterior, la ecuacién (2.15) toma la forma simple

INgul? = 22287, (2.16)

donde S depende de la distancia internuclear rgp, que desempena el pardmetro varia-
cional en el sistema y que nos permite encontrar el valor de ry, para el cual la energia
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es minima, La forma explicita de $ estd dada por la siguiente expresién (ver King
1964): ’

S= :1-/r2e*<p[—ra — ryidr deosf do, (2.17)

w

donde rq y ry estdn representados en la figura 2 y tienen los valores jr — Ro| y |r — Ry
respectivamente.

Ry Ry

Pigura 2.2. llustracién de Ia localizacién de las particulas en la molécula H (Rybicki & Lightman 1979).

Haciendo el cambio de variable r;, = R, — R; obtenemos {ver Rybicki &
Lightman 1979, problema 11.2):

§= (14 rp+ gri)e, (218)

Yottty : _Ya-ts 9
Y= 7Tes ! Vo= s (219)
Por lo tanto el valor esperado del hamiltoniano (2.12) es de la forma
Egu = / Uy H Vg udr. (2.20)

Si designamos con B, = 13.6¢V la energfa del estado base del 4tomo de hidrégeno, es
decir

B2 e?
(=5— V? - =)¥a = Eoa, (2.21)

M, Ta

entonces
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Hoo= /‘r’a{"—_' \Y "'E: - _Ivada

= Ea - /!ﬁ;l;)p"ad"‘r = Eu, + L,

donde el valor de la segunda integral es

B, -2l 22
Le-Sh-c i) (2.2)
donde a, es el radio de Bohr ¥ p = ryp/a, (ver King 1964; Rybicki & Lightman
1979). Como la cantidad en paréntesis cuadrados es siempre positiva, entonces L es
una cantidad negativa, y representa la energfa debida a la atraccion electrostdtica del
electrén con el nicleo B. Las integrales Hoy v Hyp son equivalentes, asf como Hyy ¥
Hy,. Estes dltimas tienen el valer

. h e’ e"’, . . e?
Hoo= Hyo = [ 0§50 97 =5 = Sjadar = [wi1Ea - Sbadyr
2m, . ta Ty 12y ’ (2.24)
= E.S —/¢»;(j—}¢ndar =E.+K
b
donde K tiene la forma explicita
o2
K=-—[e(1+p)] (2.25)
ag

En esta ecuacidn, al igual que en la ecuacién {2.23) p es la distancia internuclear en
unidades de g, y el valor de X (al igual que el de L} también es siempre negativo (King
1964). Con lo cual, 12 ecuacién (2.20) la podermos reescribir como

Hog + Hyp Hao — Hgp
B, = Hea® Hap . E_=8a” "ab 2.26
v 1+ 8 y 1+8 (2.26)
Al sustituir Hyq y Hgp en estas ecuaciones, obtenemos
L+K L-K
+ = + — - = . 2.27
E+=FE,; T35 E E°+1—S (2.27)

Cuando la distancia internuclear crece, los términos L y X tienden a ceroy por lo tanto,
como era de esperarse, E. y E.. se reducen 2 la energia de un dtomo de hidrégeno.

Pero veamos su comportamiento mas detalladamente. En la figura 2.3 se mues-
tran los valores de las integrales S, L y K como funcién de p. Los valores de L y
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K estdn en unidades de e?/ag = 27210 eV y § es adimensional. La figura también
muestra el término 1/r;; {en unidades de p ), que es proporcional a la energia potencial
de repulsién de los dos ntcleos. Este dltimo término es de gran importancia en el sis-
terna, ya que proporciona la fuerza de repulsién al momento de la unién de los dtomos
(King 1964). La suma de la energia electrénica y la de repulsién debida a los nicleos,
(Es+1/ras) ¥ (E= +1/rgy), nos da les curves de energfa potencial del sistema que se
muestran en la figura 2.4, Las dos curves, ¥’y y ¥y, tienden a infinito cuando p — 0.

-10

Pigura 2.3, Variscién de § (adimensional) K, L'y 1/rqp {en unidades de ¢?/ap) en funcidn de Is separacion internuclear
£ para la moléculs HY (King 1964).

Para distancias internucleares muy grandes, p — a0, § y A son muy pequefias (Figura
2.3) y —L tiende al valor 1/ry (ec. 2.23). De manera que los términos 1/r ;v L se

cancelan y las curvas de la Figura 2.4 tienden al valor lfmite E; = %(f;a) = -13.605 eV,
la energia de el estado 15 del dtomo de hidrégeno.

La diferencia de energia entre los estados ¥y y ¥, depende de la separacién de
los protones. Supongamos que se comienza con un itomo de hidrégeno y un protén H*
muy lejos uno del otro. A medida que disminuve la distancia entre ellos, existen dos
energias diferentes para cada distancia: una correspondiente a (Eg+1/rg5) con funcién
de onda par, ¥,, y otra al estado (Ey + 1/ry;) con funcién de onda impar, ¥, (King
1964; Herzberg 1966). Como la energfa potencizl negativa de atraccién es mayor que la
energia potencial positiva de repulsién de los protones en el estado con ¥y, la energia
total disminuye al disminuir p. Lo contrario ocurre para ¥, y la energia aumenta al
disminuir p. Sin embargo, para distancias menores que un cierto valor r, los protones
estdn tan cerca que su energia potencial de repulsién comienza a dominar sobre la
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energia potencial del electrén, atin en el estado con Wy, De forma que para distancias
menores que 7y, Ja energia correspondiente a ¥, también aumenta al disminuir el valor
de r.

3 4 5 g 1 Pl

Figura 2.4. Curvas de energla potencial para el estado mas bajo de Ia molécuts HY {King 1964).

La curva de energia para ¥, tiene un minimo en r, que corresponde a la separacién
de equilibrio de los dos protones y hace posible una configuracién estable para el Hi .
Este minimo indica que el sistema puede existir con una energia menor que la de un
itomo de hidrégeno. La diferencia de potencial medida respecto a la del dtomo de
hidrégeno es designada por D, en la figura 2.4, Por su parte, la curva para ¥y no tiene
un minimo y no da lugar a una configuracién estable (6 molécula).

Los estados de la molécula HY que hemos discutido corresponden al caso en que
¢l Atomo de hidrégeno estaba inicialmente en su estado fundamental. Hay, sin embargo,
otras curvas similares a las de la Figura 2.4 que corresponden a los estados electrénicos
excitados de la molécula y que estdn asociadas con un dtomo de hidrégeno inicialmente
en un estado excitado. La Figura 2.5 muestra algunas de las configuraciones posibles.
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Pigura 2.5. Curves de energia para alguncs estados electeénicos posibles de un dtome de hidrégena {Shull & Beckwith
1982),

2.2.% La molécula Hy

La molécula de hidrégeno neutro puede ser tratada con el mismo método que el
del hidrégeno ionizado. Para encontrar la funcién de onda del Hy {con sus dos electro-
nes) con el método de orbitales moléculares (de la Pefia 1979; King 1964), escribimos
el producto de Jos orbitales moleculares de cada electrdn,

¥ =

5T ,_,Siﬁi'a(n)!i'n(fz) = vp(ra)va(ra) + alri)ve(re) + valri)va(ra)].  (2.28)

Esta ecuacién se discutié en la seccidn 2.2.1.

En el tratzmiento de la molécula de Hy, discutida anteriormente, la funcién
de onda (2.14) es la vinica que podemos proponer. Sin embargo, para las moléeulas
formadas con més de un electrén de valencia, incluyendo la molécula Hy, podemos
proponer un punto de vista alterno para construir la funcién de onda, Este método es
llamado de “mesomerismo™ o de “ligadura de valencia” v fué propuesta por Heitler &
London en 1927 (de Ja Pena 1979).

La idea bésica de este método es suponer que alrededor de cada nicleo siempre
se encuentra zlguno de los dos electrones orbitales. Este estado compuesto se describe
con la funcién de onda v¥q{ry)vy{re) o Yylry)va(re). Por lo tanto, la funcién de onda
que describe estadisticamente a la molécula se puede aproximar por

U(ry, ra) = Niftha(n e (ra) + Gylry)va{ra)l, (2:29)

donde Ny es el factor de normalizacién y es igual a (2 + 252)’1"’2.
Notemos que en Ja ecuacién (2.20) no existen los productos te(ri)ds{re) ni
p{r1)¥s{re), que zparecen en la funcién de onde {2.28) y representan z los estados

- 98 -~



i6nicos HTHY y HYH™ en los cuales amhos electrones se encuentran en un mismo
niicleo. Los productos tg(r1)tha{ra) ¥ p(r1)yp{re) serdn llamados “términos iénicos™.
Por su lado, los términos ts(r1)¥y(rs) v ¥y(r1)¢a({ra) que si aparecen en la funcién
de onda (2.29), son los llamados “términos covalentes”. Estos dltimos describen a ja
molécula como una estructura formada por dtomos que comparten electrones y no por
iones.

Las funciones de onda descritas en las ecuacidnes (2.28) y (2.29) toman en
cuenta el hecho de que cada electrdn tiene igual probabilidad de permanecer mis cer-
cano al nidcleo a que al b, pero los métodos usados no son equivalentes debido a la forma
diferente en que introducen el intercambio de electrones. Sin embargo, come veremos
mas adelante, predicen resultados similares,

Ahora veremos otra funcién de onda en la cual nuevamente aparecen los tér-
minos i6nicos y los covalentes de la siguiente forma:

¥ = ya(ry)idy{re) + vy (r1)va(ra) + Althalry)¢a(ra) + dip{r1)¥p(re)]. (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 &tomos neutros de H (King 1964). Por su lado, el término entre paréntesis
representa el enlace idnico. Esta funcién de onda describe una situacién enteramente
diferente, obtenida a partir de dos casos complementarios: a) los dos electrones se
encuentran ligados al nicleo a y el nicleo b estd solo; b) los dos electrones estdn
ligados a b y el ndcleo a estd solo. En ambos casos, se tiene un ion negativo (protén
con dos electrones orbitales) y uno positivo (protén solo). Para el caso particular de la
molécula de Hy, la ligadura idnica tiene menos peso que la covalente y el pardmetro A
tiene un valor menor a 1 (A = 0.256; King 1964).

En lo que resta de esta seccién encotraremos los eigenvalores correspondien-
tes a cada una de las eigenfunciones dadas por les ecuaciones (2.28), (2.29) y (2.30).
También a manera de ilustracién, en la Figura 2.6 presentamos las tres curvas de energia
potencial obtenidas con cada una de las funciones de onda.
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Pigura 2.6, Curvas de energia potencial de la molécula de hidrégeno neutro obtenidas con diferentes funciones de onda.
(1) Funcién de onda dsda por el método de orbitales moleculares. (2) Usando la funcidn de onda de Heitler & Loadon.
{3) Funcién de onda 2.30 {King 1964).

La linea punteada de la Figura 2.6 representa la energia de dos &tomos de hidrégeno en
su estado base. La diferencia de energia entre este estado base y el estado de minima
energfa para cada una de las curvas la designaremos (como se hizo en la molécula Hy),
por el simbolo D,. Este valor es muy cercano al de la energia de disociacién del Hs.
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 minimo.

TABLA 211
Valores calculados y experimentales para la molécula de hidrégeno
en su estado base (King 1964).

Funcién de Onda Curva re{d) D,(eV)
Eq. 1.28 1 0.85 2.68
Eq. 1.29 2 056 3.14
Eq. 1.30 3 0.75 4.02
Experimental - 0.74 4.747

A continuacién aproximaremos Ja ecuacion de Schrédinger (King 1964) para la molécula
de hidrdgeno neutro usando la funcién de onda dada por la ecuacién (2.28). El hamil-
tonjano de esta molécula (ver ecuacién 2.2} es:



L R N B B Y <
(R IR A 3
“me Tay Thy Taz Thy T12

Para simplificar los cdlculos pondremos este hamiltoniano en términos del hamiltoniano
de la molécula de HY ec. (2.12), entonces:

i

H=H;+Hy+ —, (2.32)

T2
donde el operador H; representa la interaccidn del electrén 1 con cada uno de los
ndcleos, a y b. Ha representa la del otro electrén con estos mismos ndcleos. El término
¢?/r19 representa la repulsién electrostética de los dos electrones y, tal como lo hicimos
para el caso de H, no hemos incluido por este momento el término de repulsién entre
micleos. El valor esperado de las energfes es:

2
E:/\II'H\Iidsr=/\P'Hl\lldsr-:-/tII'Hg\Ildsr-:-/\Il'lri—]\I'dsr. (2.33)
12

Tomaremos la ¥ dade por la ecuacién (2.28). Al sustituirla en la ecuacién
(2.33), cada una de las integrales de ésta se convierten a su vez en dieciseis integra-
les, Estas dieciseis integrales pueden escribirse de cuatro formas diferentes tomando
en cuenta que: 1) los nicleos son indistinguibles, 2) haciendo la separacién de las co-
ordenadas de los dos electrones en la forma d¥r = d%r1d®rg y 3) tomando en cuenta
que tando Hj como Hy son, respectivamente, sélo funciones de las coordenadas de los
electrones 1 y 2. Entonces los cuatro tipos diferentes de estas integrales son:

[ w0 ) Eaalri)tura)a’s = [ i (ra)ulradd®r [ 04 () Havalra)é'ry

=1x Hgg,
(2.344)

[we0s ) Ebar)iulrad® = [ i) [ v Htalrn)d'n

=8 x Hgq,
(2.34b)

[ Vit Byl e lra)ds = [ wilra)balradd®na [ 65 (r) Bty ()i

=1x Hyy,
(2.34¢)



[l e Bt () alra)d®s = [ Gilradalralddes [ualr) Eawa(ra)é®n
: = X Hyp.
(2.344)
Una simplificacién similer puede hacerce para las integrales sobre Hg. Hyq =

Hy, estd dada por la ecuacién (2.22), y Hyy, = Hy, por la ecuacién (2.24); entonces la
ecuacién (2.33) toma la forma

L+ K

E=2(Ea-r'iTs':

o2
)+ [ e, (2.35)
"2
donde Ej es la energia del d&tomo de hidrégeno en su estado base. El primer término
de la derecha de la ecuacién {2.35) es la energfa del estado base de la molécula Hy y el
segundo es e} de la repulsién producida entre los electrones. Este término no existia en
e] hamiltonjano de la molécula de hidrégeno tonizado ya que tenjamos un solo electrén.

. 2 . . K 3 .
La integral f\P')ril;i\I/dﬂr consta de dieciseis términos, como con Hy y Hy, pero estos

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

2
C = [Glng )= el )nir)e', (2.36a)
T12
o vy € 3
d= [ 68 o)l = el )alra)e™n, (2.36%)
T2
L) * 62 3
L= [win)etal =Ml (2:36¢)
T2
. . '32 3
Cl = /k’)n(’l)l»ba(fz)l;‘l;Wa(fl)!i’a(T?)d T (2'36d)

con lo cual,

€. AF2L+C[2+Cyf2
O == Pdr = . 2.37
./ Iful d {1+ 5)2 ( )
Por lo tanto la energia total del estado base de la molécula de Hg es:
2{L + 2L+ =+ 2
E=2£a+—(LTK)-‘—-A+ L+C/2+Cyf . (2.33)

1+8 (1+8)

La curva de potencial para Ja molécula de hidrégeno puede ser obtenida mediante la
suma E+1/r,y como funcién de p. Este resultado se muestra en la curva 1 de la Figura
2.6.
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La curva 1 en la Figura 2.6 tiene algunas diferencias con respecto a los valores
experimentales (King 1964). Por ejemplo, predice una separacién de equilibrio r, =
0.851 mientras que el valor experimental es 0.74.4. 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 eV, mientras que el valor experimental es D, = 4.747 eV. Finalmente, para
separaciones internucleares mayvores a p ~ 3a, la curva 1 predice energias mayores que
la correspondiente a dos dtomos de hidrégeno separados una gran distancia.

Para el caso de la funcién de onda de Heitler-London {ecuacién 2.29), el método
de solucién es muy similar 2l utilizado para la funcién de onda {2.28).

Si sustituimos el valor de Ny en la ecuacién (2.29) y tomamos el hamiltoniano
para la molécula de hidrégeno neutro, con ayuda de la ecuacién (2.33), encontramos
que la energia del sistema es:

E=2E,+ (2.39)

Sumando el potencial de interacidn entre los nicleos al valor de E en la ecuacién
anterior y graficando contra la separacién internuclear obtenemos la curva (2) de la
figura 2.6, Los resultados obtenidos para r. v D, a partir de la funcién de onda de
Heitler y London, se muestran en la tabla 2.1,

Usando la funcién de onda (2.30), la solucidn a la ecuacién de Schrodinger
puede obtenerse de la misma forma que para las dos funciones de onda anteriores.
Se sustituye la funcién de onda (2.30) en la ecuacidn (2.33) y al valor esperado de la
energia le sumamos el término correspondiente a la repulsidn entre protones, 1/ry, en
unidades de ¢?/a,. Esto se muestra en la curva (3) de la Figura 2.6 y los valores de r,
y D, estdn dados en la Tabla 2.1.

De las curvas de la Figura 2.6, la curva (3} es la que més se aproxima a los
valores experimentales y predice el valor de la energfa molecular experimental cuando
p tiende a infinito (King 1964). Las curves (1) y (2) predicen energfas moleculares
mayores a la energfa de amarre.

2.3 Movimientos nucleares

El paso siguiente en nuestro andlisis de 1a estructura molecular es estudiar el
movimento nuclear. Para estc recordemos que la ecuacién de onda correspondiente
al movimento nuclear (ec. 2.6) contiene a los eigenvalores electrénicos E.. Es decir,
durante el movimiento nuclear la molécula continda en un estado electrénico ¢!, con
energia electrénica E,. Esta energia, al igual que 1z energia potencial nuclear Vo, es
una energia electrostdtica que depende de la separacion internuclear r. Para simplificar
los céleulos definimos (King 1964) una funcién potencial con la forma:

V(r} = Ee + Van, (2.40)
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entonces la ecuacién (2.6) se convierte en

[Tn + V(r)|thn = Etn, (241)

donde ¥, es una funcién de las coordenadas del nicleo y T, es el operador de la energfa
cinética.

Para una molécula diatémica existen dos formas de movimiento: rotaciones
alrededor del eje que pasa por el ceniro de masa a lo largo de una linea perpendicular
al eje internuclear y vibraciones a lo largo del eje internuclear. Para simplificar el
tratamiento de estos movimientos, consideramos que la molécula gira como un rotor
rigido y que vibra como un oscilador arménico (Rybicki & Lightman 1979; King 1964).

Primero analizaremos cada movimiento por separado, como si fueran dos mo-
vimientos independientes, y después los veremos acoplados.

2.8.1 Movimiento rotacional puro

En el caso del movimiento rotacional rigido podemos despreciar cualquier otro movi-
miento a lo largo del eje internuclear, esto es que 17{r) = 0. Nuevamente designaremos
a los nicleos de la molécula diatémica por las letras a y b y sus masas son M, y My,
respectivamente. La ecuacién (2.41) nos queda de la siguiente forma (King 1964):

E¢ =0, (2.42)

esto es equivalente al movimiento de una particula simple (sin estructura) con una masa
reducida u,

MMy

= et 2.
S YAFS YA (243)

El problema de describir el movimento nuclear, entonces, se reduce al del movimiento
de una sola particula con masa . La ecuacién (2.42) se convierte en:

.
Vi + ;—‘;Eﬂ =0, (2.44)

donde V? es el operador laplaciano referido a las coordenadas del sistema del centro
de masa. La solucién de la ecuacién (2.44) es (Leighton 1939; Herzberg 1950):

h?

E= ‘2;&1’2

JJ +1). (2.45)

donde J es el nimero cuéntico rotacional y toma los valores 0,1,2,....
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Es comiin que se defina una constante rotacional, como B* = h?/2ur? = R2/2]
(King 1964), donde I es el momento de inercia de la molécula. De acuerdo con la
ecuacién (2.45) la separacién entre niveles adyacentes de energia del rotor rigido au-
menta linealmente con J, tzl como lo muestra la Figura 2.7.

Figura 2.7, Niveles de energia pars ¢l rotor rigido (King 1964)
2.8.2 Movimiento vibracional puro

Hasta este momento hemos pensado en la molécula diatdmica como un sistema de dos
masas puntuzles. Es decir, hemos despreciado ia extension finita de los dtomos bajo la
suposicién de que la masa del 4tomo estd practicamente concentrada en el nicleo, en
un radio de solo 10712 ¢m, mientras la distancia internuclear es de! orden de 1078 cm
{(Herzberg 1950).

La configuracién estable de la molécula esta definida por la distancia internu-
clear r = r., A medida que r aumenta, la atraccién entre los dtomos se hace mas débil
y si se separan demasiado la molécula se disocia. Esto significa que la molécula puede
tener vibraciones de baja amplitud, que no deben exceder ciertos limites.

Resolviendo el problema para una particula de masa reducida u (ver Herzberg
1955) la ecuacién (2.44) se convierte en:

n? d*y
_ﬂ 7= Ev(r). (2.46)
Cuya solucién es (para E = k(r - ro)g/'l):
1, 'k 1
Eu=(v+§)h\/;= (U":‘E)hl/c, (2.47)

donde v, es la frecuencia de vibracidn clésica v, = (2:)'1\/1:/;1 y v es el nimero
cudntico vibracional y toma valeres v =0,1,2,...
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Pigura 2.8, Niveles de energfa vibracional {lireas horizontales), eiger.funcicnes del ascilador arménico {curvas continuas),

distribucién de probabilidad {curvas discontinuas}, para la molécula de hidrégeno {King 1564).

En la Figura 2.8, la funcién potencial v(r} esid representada por la pardbola
y las lineas verticales muesiran los eigenvalores vibracionales Ey. La funcién de onda
vibracional de cada nivel de energia se muestra sobrepuesta al nivel de energia co-
rrespondiente. El nimero de nodos de las funciones es igual al nimero cudntico v,
La densidad de probabilidad, la cual se obtiene mediante el cuadrado de la funcién
de onda, se muestra con lineas punteadas. Esta probabilidad tiende a cero cuando r
tiende al valor definido por la curva ¥ (r), Ja cual define cldsicamente e} mdximo despla-
zamijento de las particulas oscilantes, En mecénica cudntica este desplazamiento tiene
una probabilidad diferente de cero en cada uno de estos estados cuantizados fuera del
potencial V{r), tal como lo muestran las lineas punteadas de la Figura 2.8.

2.3.8 Movimiento acoplado

Clésicamente, los periodos de vibracién y rotacién de una molécula son del orden de
1071 y 1012 5, respectivamente. Esto indica que una molécula puede vibrar del orden
de cien veces durante una rotacién {Rybicki & Lightman 1979; King 1964). La energia
molecular debida a la rotacién ¥ a la vibracién, se puede expresar {King 1964; Alonso
& Finn 1971} simplemente sumando las ecuaciones (2.45) y (2.47). Entonces

2

;.
E=Ey+ B = (v Shves ST = 1) (2.48)
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que representa lz energfa de un rotor vibrente. Para v pequefizs (en la moléculz de
hidrégeno) 12 cantidad h/2J es mucho menor (~ 1074 eV), que hue {~ 107! V), ¥
podemos decir que a cada nivel vibracional corresponden varios niveles rotacionales.
Cada eigenestado de la molécula definido por el nimero cuéntico v tiene entonces
asociado un conjunto de niveles de energia rotacionales. Esto se muestra en la Figura
2.9.

= - egli-

N

WA

(¥}

Figura 2.9. Niveles de energia rotacionales y vibracicnales de una molécula dintémica {Alonso & Finn 1971).

Hay que hacer notar que en la discuzidn de la seccién 2.3 encontramos solamente
el valor minimo de la energfa electrénica para la molécula de hidrégeno (es decir, la
energia del estado base). Sin embargo, una molécula puede tener varias configuraciones
electrénicas o estados estacionarios. Y por lo tanto, a cada estado electrénico de los
dtomos, le corresponden muchos estados vibracionales y a cada estado vibracional le
corresponden varios estados rotacionales (Figura 2.10), De manera que la energia de
cada estado esté dada por la suma de las energias {Herzberg 1950)

2
E=E¢+Ev+E,:E=+(u+%)huc—:-,}:—1J(J+l), (2.49)

donde E, se refiere a la energia electrénica en el minimo de la energia potencial.



Pigura 3.10, Niveles vibracionzles y rotacionales de dos estados electrénicos a y b de una molécula. Sélo los primeros

niveles rotacionales y vibracionales son dibujados en cada caso {Herzberg 1950).
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Copitulo 3

Transiciones Radiativas

En el capitulo anterior presentamos las formulaciones aproximadas que se han
desarrollado para estudiar a la molécula de hidrdgeno y discutimos con detalle la cons-
truccién del estado base. Ahora veremos zlgunos de los niveles de energia asociados a
diferentes estados de la molécula y la naturaleza de las transiciones entre estos estados.
En particular, discutimos las reglas de seleccién para las transiciones radiativas y da-
mos una tabla con las lineas observadas en objetos de interés astronémico. Para esto
usamos la teoria semi-cldsica de la radiacién (Rybicki & Lightman 1979), en donde al
sistemna de particulas (dtomos o moléculas) se le da un tratamiento mecénico-cudntico,
mientras que el campo de radiacién es tratado cldsicamente.

3.1 Notacién

La notacidn usada para los estados electrénicos de una molécula es, con algu-
nos ajustes, muy andloga a la usada para 4tomos (Herzberg 1944). En este trabajo
utilizaremos la notacién establecida por Jenkins (1953). La notacién para el momento
angular, considera diferentes operadores y su proyeccién en la direccién del eje inter-
nuclear, dada por el vector unitario k&, El momento angular orbital electrénico total,
L, est4 fuertemente acoplado al eje internuclear, y Jos estados son especificados por los
valores de la proyeccién

&)

(3.1)

N es el momento angular total, sin incluir a los espines y R es la rotacién del nicleo.
Los diferentes estados del momento angular denotan I, I1, A,... para A =1,2,3,....
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Con excepcién de los estados T, los diferentes estados de momento angular
tienen degeneracién de segundo orden a causa del signo doble de L. En el caso de
moléculas homonucleares, tales como Hy y Hy, hey que considerar la simetria nuclear,
La densidad de probabilidad de un electrén debe ser la misma en puntos situados
simétricamente respecto al centro, de manera que la funcién de onda del electrén debe
ser la misma en puntos simétricos y debe tener el mismo valor pero con signo opuesto. A
las funciones de onda que tienen el mismo signo se les denomina funciones de onda par,
g, mientras que a funciones de onda que cambian de signo se les denomina funciones
de onda impar, *,. Para moléculzs homonucleares, los estados suelen ser designados
como, E';, Iy, Mg, Iy, etc. Para estados I, los supraindices del lado derecho (que
se designan por los signos + & -) estan relacionados con las propiedades de simetria
de la funcién de onda electrénica y los supraindices, g v u se refieren a los orbitales
moleculares par e impar (ver ecuacién 2.14)

En el acoplamiento Russell-Sanders (King 1964; de la Pefia 1979), el nimero
cudntico del espin total para dos electrones puede tomar los valores § = 06 § = 1.
El valor 25 + 1, la multiplicidad, suele escribirse como el supraindice izquierdo de A.
Por ejemplo, el estado con 4 = 0y § = 0 se designa IS;, mientras que el que tiene
A=0y S =1 se escribe 32;’, etc. Los estados electrénicos T tienen degencracién de
(28 +1), el cual es igual a la multiplicidad del spin. Los estados con A > 0 tienen una
degeneracién de 2(25 + 1).

Los diferentes estados electrénicos son nombrados alfabéticamente. Se usan
letras mayisculas para los singuletes y letras mintsculas para los tripletes. Por ejemplo
el estado triplete de mas baja energia es el b7, El estado base del Hy es ¢l singulete
X! E; (Field, Somerville & Dressler 1966; Shull & Bechwith 1982},

Como vimos en el capitulo anterior, cada estado electrénico tiene un conjunto
de niveles vibracionales y rotacionales y las probabilidades de transicién de un nivel a
otro dependen de sus funciones de onda,

3.2 Transiciones radiativas

Una molécula es un sistema complejo con muchos grados de libertad, asi es
que Jos calculos de las transiciones entre diferentes niveles de energia es un problema
complicado. Para simplificar los célculos se suele usar la aproximacién adiabitica
(Davidov 1965} en Ia cual se supone que la energfa de la molécula puede ser escrita como
la suma de la energias debidas al movimiento electrénico, E,, a vibraciones nucleares,
Ey, y a la energia rotacional, E,, de la forma

E=E.+Ey+Er (3.2)

La funcién 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,

= e Yo U (3.3)
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La frecuencia de radiacidn producida (o absorbida) en estas transiciones estd dada
por (En ~ Enm)/h, donde Em es el estado original del sistema ¥ En es el estado final.
§i E; > Ep, la transicion se hace absorbiendo un fotén, pero se emite un fotdn si
E, < Ep,. La probabilidad de que ocurran las transiciones son determinadas por las
eigenfunciones ce los estzdos que intervienen en la transicién. Esta probabilidad nos
da las reglas de seleccién y puede predecir las intensidedes de la lineas espectrales,

Una forma de representar el hamilioniano de un eampo de r radiacién a primer
orden es mediante la energia de interaccién d- E, donde E es el vector de campo
eléctrico de la radizcén incidente y d es el momento dipolar eléctrico de la molécula,
cuyas componentes en coordenades esféricas son

d. = dysenv cosye, dy = dysenv seny, d; = dycosy, (3.4)
donde ¢ es el &ngulo zzimutal de la linea que conecta la masa puntual con e] origen
con respecto al eje z, v es el dngulo entre ésta v el eje 2, ¥ d, es el momento dipolar
eléctrico del sistema (ver por ejemplo Davydov 1965 6 Herzberg 1950). La probabilidad
de que ocurra una iransicién entre los estados n y m, debida a la interaccién d- E, es
proporcional a

Bami® = Bmn = Raf® + Byt + 1R (3.5)

donde Rpm, son los elementos de matriz del momento dipolar eléctrico, cuyas compo-
nentes son

Ro= [vndivads, e (3.6)

Generalmente, |Rum|" tiene un valor diferente de cero para transiciones (entre ciertos
estados de un sistema), llamadas transiciones de dipolo eléctrico. De hecho, ,R,,m[
nos proporciona las reglas de seleccion para transiciones de dipolo eléctrico,las cuales
regulan la producidn de las lineas espectrales llamadas transiciones permitidas.

En el caso de moléculas con momento dipolar eléctrico igual a cero, ,’ﬁ,.ml =0
¥ no existen las transiciones dipolares eléctricas. 8in embargo, las transiciones pueden
llevarse a cabo a traves de multipolos de orden mayor. Por ejemplo, si tienen un
momento cuadrupolar eléctrico, @, diferente de cero, donde

@ = Z qu;.',! (37)

existen fransiciones cuadrupolares. Estas, sin embzrgo, son menos probables que las de
dipolo eléctrico. Asi mismo, un sizstema de cargas eléctricas en movimiento pueden tener
un momento dipolar magnético ¥ éste da lugar a transiciones de dipolo magnético cuyas
reglas de seleccién 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 trensiciones son denominadas "prohibidas”, y producen
lineas espectrales de gran interés astrofisico cuando estos dltimos son permitidos.

Por otro lado, en moléculas diatdémicas que tienen momento dipolar igual a
cero en el estado base, las trensiciones dipolares eléctricas pueden ocurrir debido a
distorsiones producidas por perturbaciones con otras moléculas dentro de un gas a
*altas” presiones {del orden de varios Tor {1 Tor = 10”5 atms!) 6 por interacciones con
un campo electromagnético externo (Herzberg 1950).

Las diferencias de energia entre niveles rotacionales adyacentes son de cien a
mil veces més pequefias que les energies entre niveles vibracionales, los cuales a su vez
son del orden de diez a clen veces més pequefias que las correspondientes a niveles
electrénicos. Entonces, podemos dividir el espectro molecular en tres tipos: (1) espec-
tro rotacional, que ocurre cuando solamente el movimiento rotacional de la molécula
cambia; (2) espectro vibracional-rotacionsl, éste ocurre cuando ambos estados, vibra-
cional y rotacional, estdn cambiando; (3) especiro electrénico-vibracional-rotacional, o
simplemente, espeetro eléeironico, que se produce cuando el estrdo eléctronico de la
molécula cambia al mismo tiempo que sus estados vibracionales y rotacionales,

3.3 Transiciones Rotacionales

En una transicién rotacional pura no hay cambio en los estados electrénicos o vibra-
cionales. Por Jo tanto ¢, v iy no cambian y la ecuacién de onda para el movimiento
rotacional es ¥ = 7,

La determinacién de las funciones de onda de los diferentes niveles es un pro-
blema complicado, que no discutiremos aqui, pera el lector interesado puede consultar
Herzberg {1950). Para nuestros propésitos basta partir de la forma funcional

= x,pMI(

cosy;)eMv, {3.8)

donde

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

es el nimero cudntico que representa, en umdades de h/27, la componente del momento

angular J en la direccién del eje z; PJ (cosu) es la funcién asociada de Legendre; y
N, es una constante de normalizacién.

Sustituyendo la funcién de onda ¥ las componentes del momento angular en la
ecuacién {3.0) se puede escribis

]
R;,’M'J"‘V" = d, ﬁ‘}l Ate JUAM do,

senvcosgy

" 1 "y
RN g w7 M <enu=en'*uj M 4o, {39)
¥
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SV IRCAYL Ve "y
R;’ MITTM = do/w;i M ‘COSV!,’I;.I M do,

Aqui se ve explicitamente que estos elementos de matriz serdn diferentes de cero, es decir
que habré una transicién radietiva, sélo cuando el momento dipoler d, ¥ la integral
sean diferentes de cero. En un manejo més detallado (Herzberg 1950), usando los
teoremas de harménicos esféricos, se encuentra que la integral s diferente de cero sélo
para valores AJ = J' — J = =1, Por lo tento las reglas de seleccién para transiciones
rotacionales dipolares las podemos eseribir como

1Ld%0 (3.10)
2, AJ = =1 (3.11)

Entonces un sistema que estd rotando podri radiar cldsicamente sélo si cambia el mo-
mento angular y el valor de la energia de la radiacién es equidistante para transiciones
rotacionales puras. De la ecuacidn {2.45)

Ly - By
h,

W=

(3.12)

¥ el espectro se muestra en la Figura 3.1
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Figura 3.3, Diagrama pars niveles de energla en transiciones rotacionates puzas.

3.4 Transiciones vibracionales-rotacionales

Como las energfas necesarias para excitar los modos vibracionales son mucho
mis grandes que los necesarios para excitar los rotacionales, es muy improbable tener
un espectro vibracional puro porque los modos rotacionales son fécilmente excirados.
Entonces, tendremos un espectro en donde los estados vibracionales y rotacionales
cambian a} mismo tiempo {Herzberg 1950).
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Las reglas de seleccién en este caso son (Rybicki & Lightman 1979; Herzberg

1950; Field, Somerville & Dressler 1966):

1. d#0,
d(d

2. 4 2,

3. Av= =1,

4. AJ==21parad=10

AJ = +1,0para A#0

(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 transicién vibra-

cional.

El conjunto de transiciones entre dos niveles vibracionales con AJ = -2, -1,0,+1, +2
son llamados ramas O,P,Q,R y § respectivamente (Rybicki & Lightman 1979; Herzberg
1950). Por lo tanto, se habla de la linea O(J) para una transicién AJ = —2, donde J
se refiere al estado rotacional més bajo. También se habla de la banda v’ — v, para
una transicién vibracional donde v' es el estado superior y el sentido de la flecha indica
si hubo emisién o absorcién durante la transicién. La Figura 3.2 muestra las ramas P

y R de la banda v’ « v".
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Figura 3.3 Esqueme de los ramas P y R en trangiciones vibracionales-ratacionsles

3.4 Transiciones electrénicas-v

e seleccién que gobiernan les transiciones dipol
usando ¢ esquema de acoplamiento b son

La reglas d
de hidrégeno,

£isl P2} o, £it) 731

ibracjonales-rotacionales

Herzberg 1950; Field, Sometville & Dressler 1966):

1.
3

3. Av = cualquier entero positive o negativo,
4. AS =0,

5.
6
7

Al =021
AJ=0,=1 040,

AN =0,21; AN £0para T L,

! ’
. g‘—*u,g-;«g,u',«u,

- - - - -~ -—
§+ o E7, £ = ST, BT AT,

(Rybicki & Lightman 1879).

ares eléctricas en la molécula
{Rybicki & Lightman 1979

(3.17)
(3.18)
{3.19)
(8.20)
{3.21)
(3.22)
(3.23)



8 s—s a—a sta (3.24)

Las reglas que gobiernan las transiciones entre estados electrénicos estdn dadas
por las ecuaciones {3.17),(3.20),(3.22) v (3.23). Las restantes nos dan informacién de
cdémo cambia la simetria de las funciones de onda durante una transicién electrénica.
La transiciones electrénicas prohibidas por las reglas (1) y (6) pueden ser permiti-
das por dipolos magnéticos o cuadrupolos eléctricos, pero con probabilidades mucho
més pequefias, Las primeras transiciones permitidas, partiendo del estado base, son
X'z} — BTy (llamadas Bandas de Lyman) y .YIE; — CMI, (llamadas Bandas de
Werner). La diferencia de energia es del orden de 11.2 eV para las bandas de Lyman
y de 12.3 eV para para las bandas de Werner. Morton & Dinerstein (1976) enlistaron
las longitudes de onda y las intensidades para 420 lineas de estas bandas. Shull (1952),
Ehrenson & Phillpson (1961) y Peek & Lassettre (1963), calcularon las integrales de
otras transiciones electrénicas.

Como se puede observar de Ja ecuacion (3.19), en una transicién electrénica no
hay reglas de seleccidn para los ndmeros cudnticos vibracionales. Las probabilidades
de transicién vibracionales se determinan por sus funciones de onda, de acuerdo con el
principio de Franck-Condon (Davydov 1965). Estas probabilidades han sido calculadas
por Patch (1964} y Nicholls (1965).

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

Para el caso de} estado base del Hg, todas las transiciones rotacionales-vibracio-
nales son “prohibidas” por el dipolo eléctrico, esto es debido a varias causas. Una
de estas causas es que viola la regla (6). Otra es que las transiciones dipolares son
prohibidas por las reglas de seleccién vibracional-rotacional (seccién 3.3). Por otra
parte el momento dipolar magnético también es cero para este estado, pero pueden
efectuarse transiciones cuadrupolares eléctricas, ya que la molécula de hidrégeno tiene
un momento cuadrupolar permanente. Entonces g s+ ¢ es pemitido y las reglas de
seleccién para cuadrupolos eléctricos son,

AJ =0,21,22,
00,5 3,140 para §
Asf como se hizo en la seccién anterior, ahora llamaremos ramas O,P,Q,R y § al

conjunto de transiciones entre dos niveles vibracionales con AJ = ~2,-1,0,1,2 res-
pectivamente,

Las probabilidades de transiciones vibracionales cuadrupolares fueron calcula-
das por James & Coolidge (1938} y revisadas por Rank et al. {1964). Spitzer (1849)
calculd las probabilidades de transiciones cuadrupolares rotacionales para niveles de
energfas vibracionales bajas. Turner et al (1977) calcularon para el estado electrénico
base, las probabilidades de transiciones vibracionales y rotacionales.

3.5 Observaciones de H» en astrofisica
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Como ya dijimos, la deteccidn de la molécula de hidrdégeno es dificil debido a que
no tiene un momento dipolar permanente. Herzberg (1938) fué el primero en pensar en
la posibilidad de detectar el espectro vibro-rotzcional de la molécula de hidrégeno en
regiones de alta densidad. El pensé en detectar las lineas cuadrupolares, Q(1), §(0),
8(1) y S(2) de la banda 3-0, en las atmésferas de los planetas. En 1960, Kiess, Corliss
& Kiess fueron los primeros en observar estas lineas en el espectro de Jipiter. A la
fecha, muchas otras lineas ya han sido detectadas. Las Figuras 3.3 y 3.4 muestran lo
espectros de algunas nubes interestelares en las que se han observado lineas en absorcién

y emisién del Ho.
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Pigura 3.8 Eipectro de alta resolucién de Is nube fOph. Este espectro muestra algunas de las lineas rotacionales de las
transiciones en la banda de Lyman, X‘E:(v = 0) ~ BTY (v = 4,5), en Is molécula de hidrégeno (Spitzer & Jenking

1975).
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Figura 3.3 lineas de esmisién intrarros del Hy en la nube molecular de Oridn producidas por las bandas de teansicién
v=2—~1yuv=1—0{Scoville, Hall, Kleinmann & Ridgway 1962},

Finalmente, en la Tabla 3.1 presentamos una recopilacién algunas de las lineas de} Hy
que han sido detectas en objetos de interés astronémico.
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TABLA 3.1

Transiciones Observadas del H;

A Banda Linea Objeto Referencia
12.28pm 0-0 5(2) Nube molecular de Orién 1
- 1-0 ${0) Objetos HH 2
2.122ym 1-0 5(1) HH-1,2,24,40,46,45,53,54,54B 2
Nebuloses Planetarias 8, 4,5
Nubes Moleculares 5,6,7,8
Reg. Form. Estelar 9
Vientos Estelares 8,1
Remanente de Supernova 1C443 12
Galaxia Seyfert NGC1068 13
T Tauri 2
. 1-0 5(2) Objetos HH 2
- 2-0 5(2) a Ori 2
- 2.0 §{3) a Ori, OCet, RAg! 2
2.247p 2-1 ${1} Reg. Form. Esteler 2,10
- 2.1 S(2) Atmésfers esteler a Ori 14
- 2-1 5(8) a Ori, OCet, RAqg! 14
8272.7 A 3.0 5(0) Jupiter 15, 18
8270 A 3-0 §(0) Ureno y Neptuno 17
8150.7 A 3.0 S(1) Jipiter 15, 16
§046.4 A 3.0 5(2) Jipiter 15
8497.5 A 3.0 Q1) Jipiter 15
64350 4 4.0 s(0}) Jupiter, Urano 18
Saturno 19, 20
6367.8 A 4.0 (1) Jipiter, Urano 18
Saturno 19, 20
8567.7 A 40 Q1) 20

1. Beck 1979; 2. Elias 1980; 3. Beckwith 1980; 4. Beckwith 1982b; 5. Thronson 1981; 6. Bally et al
1982; 7. Beck et al 1962; 8. Beckwith et al 1982; 9. Fischer et al 1980; 10. Lane 1989; 11. Persson et al
1981; 12, Treffers 1979; 13. Thompson et al 1975; 14. Sinrad 1964; 15. Kiess et a), 1960; 18. Zabiskie
1962; 17. Kuiper 1949; 18. Spinrad et al. 1963; 19. Minch et al. 1963; 20, Spinrad 1964.
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T:.‘\I%LA 8.1 (Centinuacién)
Transiciones Observadas del H,
Transiciones b3T7 ~ Eibny

A Banda Linea A Banda Linea
1293.31 0-3 P5 1481.01 1-8 RS
1305,32 0-8 R8 1434,08 1-8 R4
1338.46 0-4 RO 1438.08 1-8 R5
1333.80 0-4 Ri 1442.87 1.8 R6
1388.56 0-4 P2 1446.18 1-6 P5
1342,24 0-4 P3 1459.34 1-6 P7
1368.53 0-4 RS 1467.10 1-8 P8
13938.47 0-4 P10 1487.68 1.7 R2
1398.22 0-5 Pt 1489.07 1-7 P1
1398.94 0-5 P2 1489.57 17 R3
1422.54 0-3 RS 1492.38 1.7 R4
1426.54 0-5 P7 1496.02 1-7 Rs
1453.02 0-5 P10 1499.58 1-7 P4
1454.79 0.6 RO 1500.45 1-7 R6
1455.00 0-8 R1 1504,79 -7 Ps
1457.48 0-8 P1 1517.34 1.7 7
1460.17 0-6 P2 1524.67 1.7 P8
1483.83 0-6 P3 1547.85 1-8 R3
1512,57 0-8 P10 1562.41 1-8 P35
1516.21 0-7 RO 1556.84 1-8 R8
1521.59 0-7 P2 1603.24 1-9 RS
1202.46 1-2 R3 1617.93 1-9 Ps
1257.80 1-3 R3 . 1367.59 2-5 R7
1285.85 1-3 R5 1532.07 2-8 R7
1271.93 1-3 P5 1577.38 2.9 P3
1285.69 1-3 P? 1583.28 2-9 R7
1293.89 1.3 P8 1299.80 3-4 P7
1314.62 1-4 RS 1434.03 3.7 R2
1322.29 1-4 P5 1439.08 8-7 R4
1342.88 1-4 P7 1442.74 3-7 R5
1372.48 1-5 Rs 1367.59 2-5 R7
1387.35 1-5 Ps

Observaciones en manchas solares;
Jordan 1978.
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-"TABLA 3.1 {Continuacion)
Trangicipnes Observadas del Ha
Transiciones BT - X'Ef

A Banda Lines Objeto Referencia
Transiciones B T - X'S}
1063.37 0-3 R1 PHL 957 1
PHL 957 2
1050.0 04 R1 0Q 172 $
PHL 957 1,2
1037.2 0-5 R1 0Q 172 3
PHL 957 1,2
1025.0 0-6 RI 0Q 172 3
PHL 937 2
1013.4 0-7 R1 0Q 172 S
PHL 957 2
1002.5 08 RI 0Q 172 s
982.0 0-10 R1 0Q 172 3
872.8 0-11 R1 0Q 172 $
Transiciones CIN3 - X1£7
- 00 Q1 1C05.54 1
956.1 0-1 Q1 0Q 172 3
PHL 957 2
968.0 0-2 R1 0Q 172 3
946.8 0-3 Rl 0Q 172 3
PHL 957 2

1. Lowrance et 81 1972; 2. Baheall et 21 1973; 3. Levshakov 1979; 4. Lynds 1971.
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Capitulo 4

Formacion y destruccion del hidrdgeno molecular
en el medio interestelar

En este capitulo discutimos los principales procesos en la formacién y la des-
truccién del Hs, en condiciones interestelares,

A) Formacién de moléculas

4.1 Formacién en la fase gaseosa

El proceso mds simple de formacién de moléeulas es el de recombinacién radia-
tiva directa en la fese gaseosa. Este proceso consiste en la interaccién, per colisiones,
de los dtomos que constituyen la molécula en cuestién. Para la formacién de hidrogeno
molecular este tipo de reaccidn es de la forma

H+H - Hj — Hy + hv. (4.1)

El primer producto de esta reaccién, el Hj, es una “cuasi-molécula” de hidrégeno
fuertemente excitada y tiene una energia de excitacién equivalente a la energfa de
amarre del Hg (D, = 4.48 V). Su tiempo de vida media es muy corto y estd definido
por el tiempo que dura la colisién de los 4tomos {~ 1071% seg). Para que se efectie la
segunda parte de la reaccién, el sistema Hj tiene que liberar la energfa de amarre en
un tiempo menor al que dura la colisién. Para moléculas diatémicas homonucleeres,
como el Hy, las transiciones radiativas dipolares (que son las mis rdpidas) son muy
improbables debido a que estas moléculas no tienen momento dipolar permanente. Esto
impide la emisién de radiacién y hace que la recombinacién radiativa sea un proceso
poco eficiente (Duley & Williams 1984). Para hacer eficiente este proceso es necesario
que alguno de los dtomos esté jonizado, o bien que la reaccidn sea de 3 cuerpos {el
tercero se lleva la energia de amarre).

En la Tabla 4.1 se presenta una recopilacién de las reacciones mas eficientes
en la formacién de hidrégeno molecular en la fase gaseosa {Palla, Salpeter & Stahler
1983},

-4 -



Las tasas de formacién de la Tabla 4.1 no explican las abundancias del Ha
observadas en el medio interestelar (Field, Sommerville & Dressler 1966) por lo cual
se ha propuesto otro mecanismo de formacidn para esta molécula; el de la formacién
del H, en superficies de granos de polvo. Los granos simplemente actiian como agentes
cataliticos que permiten la reaccién, pero no participan en ella.

TABLA 4.1
Reacciones mas importantes en la formacién del H; en la fase gaseosa
(Palla, Salpeter & Stahler 1983},

Reaccién Tasa

H* +e= “LH+ Ay ky = 1.88 x 10~107=0.644 ;3~1

Heew 22 B 4 hy kp = 1.83 x 10~ ¥ Temds™!

H+ H™ A, Hog+e™ ks =1.35 x 10" %m’s™!

H+H+HEHH kg = 5.5 x 10797 LemSs!

H+H+HE HyH ks = 6.5 x 10777~/ 2exp(=52000/T)
x[1 ~ exp(—6000/T)}em®s™}

H+H+ H 2% Hy+ 1y ke = 1/8kg

H+H+H 840, kg = 1/8ks

Hiew L HY 4o +e” kg = 5.8 x 10711 T}/ 2ep(~158000/T))cm’s™!

H+H2 gty +H ko = 1.7 x 10~4ks

4.2 Formacién sobre granos de polvo
4.2.1 Procesos fisicos en la superficie de granos

LaFigura 4.1 muestra un esquema sencillo de los procesos fisicos que ocurren en
la superficie de granos y dan lugar a la formacién de moléculas (Tielens & Allamandola
1987). Los dtomos y las moléculas de la fase gaseosa se condensan en la superficie
de los granos. La particulas del gas absorbido pueden moverse y reaccionar con otros
compuestos quimicos sobre la misma superficie del grano. El producto de la reaccién
puede permanecer sobre la superfice dando lugar al manto del grano o bien puede
ser eyectado nuevamente a la fase gaseosa. Una discusion detallada, de donde se ha
obtenido la mayor parte de la informacién de esta seccién, puede verse en Hollenbach
& Salpeter (1970), Watson {1976a) y Tielens & Allamandola (1987).

- 48 -



L] "ﬁ

L ' .
SO0 acrecién

cocSooiaatioon difusién

comonrtionoosones Teatcién
AN
»3
ORI expusion

Pigura 4.1 Ptocesos sobre la superficie de granos. Acrecién, difusién y reaccidn sobre una superficie de grano, Posible-

mente, e] producto de la reaccién es eyectado nuevamente al gas (Tielens & Allamandols 1957).

El limite superior para la tasa de reacciones sobre la superficie del grano lo da
la frecuencia con la cual las particulas de! gas golpean a un grano de polvo. Un dtomo
o molécula golpea a un grano en un tiempo promedio que estd definido por el camino
libre medio dividido entre la velocidad media de las particulas. Dada la seccién recta
del grano, oy, v la abundancia de granos de polvo, definimos la seccién recta por dtomo
de hidrégeno como (Watson 1970z), < ¢ >=< ngoy > / < ny >. Si consideramos
una distribucién maxwelliana de velocidades, encontramos que un dtomo o molécula
de peso atdmico A, en un gas a temperatura I y con densidad n, golpea un grano en
un tiempo ty, donde:

1 10°

= ~— afios {4.2)
<o><v>n n\/(T/IOO.-i)

ty

La ecuacién (4.2) estd calculada suponiende que el polvo y las particulas de gas son
neutras (aproximacién de esferes rigidas).

Para que ocurran reacciones en la superficie del polvo es necesario que los
dtomos del gas se adhieran al grano cuando lo golpean. Para que el 4tomo absorbido
no sea eyectado antes de que se adhiera otro, la temperatura de] grano tiene que ser
menor a zquella en la que se produce la evaporacién térmica. Otro factor importante es
la movilidad que los dtomos adsorbidos tengan sobre la superficie del grano. Después
de producida la molécula, si Ja reaccién es exotérmica, el grano se calienta y la nueva
molécula es lanzada nuevamente al medio interestelar.

{.2.2 Las superficies de los granos y las energias de adsoreidn
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El grano puede considerarse como una mella cristzlina y los dtomos o moléculas que
se adhieren a ella podemos verlos como defectos o impurezas del ¢ristal. Un ejemplo
de esto, ilustrado en la Figura 4.2, puede ser la presencia del HoO sobre un grano de
silicato.
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Pigura 4.3 Algunas de las posibles estruct uras de las superficies de silicatos. Grupos de silano! ($i-OH) y siloxano {§1-0.5i)
forman ligaduras con e} H2O {Tielens y Allamandela 1687).

Dada la composicién de la superficie de granos es posible estimar el tipo de energia
de ligadura que permitird al dtomo o la molécula ligarse a la superficie del grano. Las
ligaduras se clasifican en dos tipos: quimicas y fisicas (Tielens & Allamandola 1987;
Watson 1976a). En la adsorcidn quimica, la interaccidn puede crear ligaduras con
energias en el rango ~ 0.5 — 5 eV, En esta interaccion puede haber un intercambio
de carga entre la superficie y el dtomo adsorbido, forméndose una ligadura iénica.
También se puede formar una ligadura covalente; en ésta los electrones responsables
de la ligadura se mueven en orbitales entre la superficie y el dtomo adsorbido (ver
por ejemplo Einstein et al 1980). En la adsorcién fisica la interaccidn es debida a
fuerzas de Van der Waals - London 6 dipolares eléctricas, y la energfa de interaccién es
relativamente baja (< 0.5 eV ). Aqui no hay intercambio de carga entre la superficie
y la particula adsorbida. La fuerza atractiva es debida solamente a la interaccién del
dipolo (instantdneo) de la particula adsorbida y las moléculas superficiales del grano

(Kittell 1978).

La Figura 4.3 muestra un diagrama simplificado de las energfas de adsorcioén
quimicas y fisicas. La fuerza de adsorcién fisica tiene un rango mayor que la fuerza
quimica, entonces las partfculas adherides al grano son primero adsorbidas por el poten-
cial fisico. Sin embargo, dada la mayor energia de las ligaduras quimices, los &tomos que
migran sobre la superficie son fécilmente atrapados en los sitios de ligaduras quirnicas,
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Encrgla potencial

Pligura 4.5 Diagrama de energfas potenciales para la adsorcién de un stomo sobre una superficie. Se muestran dos pozos
de adsorclén, el poro de adsorcién {isica con energfa de ligadura, Uy y ¢l de adsorcién quimica con energfa de ligadura, U
{Tierens & Allamandols 1987).

La energia de ligadura quimica en silicatos, Ue, tiene un valor aproximado de 2 eV,
que corresponde z una temperatura de ~ 2.3 x 10* X y la energia de ligadura fisica,
Up es de 0.09 eV (~ 1000 K) (Gelb & Kim 1971, Wood & Wise 1962). El nimero
de sitios activos con ligaduras quimicas o fisicas sobre una superfice de silicatos es de
aproximadamente de 10'% em~2, Un 4tomo que llega a la superficie del grano ocupard
preferencialmente el sitio zctivo de mayor energia (un sitio quimico), por lo tanto, un
dtomo de hidrégeno queda ligado fisicamente a la superficie sélo cuando el sitio activo
quitnico estd ocupado.

Para el caso de superficies de grafito, al igual que en ¢l caso de los silica-
tos, la energfa de ligadura quimica es de aproximadamente 2 eV (~ 2.3 x 10* K )y
también tiene aproximadamente 10'3 cm™2 sitos activos de adsorcidn quimica {Tielens
& Allamandola 1987). Para el caso de granos con mantos de hielo, la energia de ad-
sorcién fisica para el 4tomo de hidrégeno.es de aprox. 0.03 K (350 K).

Todos estos ejemplos muestran las energias involucradas en granos de interés
astronémico e indican que estas energias son menores a la energia de amarre del Hy.
El tiempo de residencia sobre la superficie de un grano de polvo se puede estimar como

T = rpezp{ Ey kT, (4.3)

donde E} es el valor de la energia de ligadura, 7 es el tiempo de oscilacién perpendicular
a la superficie de la particula adsorbida y T es la temperatura del sistema (Frenkel
1924).

La particula adsorbida pierde un grado de libertad traslacional por un grado
de libertad vibracional en la direccién perpendicular a la superficie. Para un gas mo-
noatdémico el cual se mueve sobre la superficie,

o = (/KT /s, (4.4)
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donde fy es la funcién de particion vibracional de la molécula adsorbida {de Boer 1968).
A altas temperaturas se excita la vibracién perpendicular a la superfice y fr = kT /hy;,
donde v; es la frecuencia de vibracién perpendicular a la superficie, entonces 7, = 71

Supongamos que la frecuencia de vibracién perpendicular a la superficie del
grano es igual a la paralela, la cuel para un potencial armdnico simétrico estd dada por
{Watson 1976a; Tielens & Allamandola 1987}

vy = (2N, Ep)/=2m]} /2, (4.5)

donde N, es el nimero de sitios activos a Jos cueles puede ser ligado un dtomo por
unidad de drea y m es la masa del dtomo. Entonces el tiempo de oscilacién perpen-
dicular de un dtomo de hidrégeno sobre la superfice de un grano de polvo, suponiendo
adsorcién quimica de 2 eV (2.3 % 10% K} v Ny = (1/7)472, es aproximadamente de
7o = 5 x 1071 seg,

A bzjas temperatures, el modo de vibracidn perpendicular a la superficie no
se excita y por lo tanto la funcién de particién vibracional en f: = 1. Entonces
7o = h/KT = 5 x 107! seg 2 una temperatura de 10 K. Cuando la particula adsorbida
no se mueve sobre la superficie o ha perdido un grado de libertad rotacional, entonces
la ecuacién {4.4} se multiplica por las funciones de particién de los grados de libertad de
movimiento que ha perdido la molécula. Para el caso en el que la particula ha perdido
todos sus grados de libertad traslacionales, la expresién para 7, serd (de Boer 1968)

7o = (W/KT) fzfy f2(Nsh? (25 mkT), (4.6)

donde f, fy son las funciones de particién a lo largo de la superficie. El dltimo factor
en esta expresidn toma en cuenta el nimero de formas posibles de distribucién de las
particulas adsorbidas sobre los sitios activos de la superficie.

4.2.9 Coeficiente de Pegamiento

Una particula que se aproxima a un grano experimenta una fuerza atractiva
debido 2 la polarizacién de las moléculas del grano. La probabilidad de que se pegue,
0 no, depende de dos factores: (1) la magnitud de la energfa cinética y {2) la eficiencia
con la cual el exceso de energia cinética se puede transferir a los dtomos de la superficie
del grano cercanos a la particula adsorbida. Hollenbach & Salpeter (1970}, hicieron
un estudio ¢ldsico sobre el pegamiento de dtomos de hidrégeno en superficies de hielo.
Para realizar sus clculos suponen la interaccién del 4tomo de hidrégeno de masa m y
un atomo de masa M sobre una superficie. El dtomo de masa M se encuentra pegado
a la superficie y oscila sobre ésta a la frecuencia de Debye wp. Definiendo el inverso
de la escala de tiempo para la colisién de la forma

v

E + B
5 (£ b)])/2 (4.7)

2mb?

=]

W=

- 50 -



donde v es la velocidad de la colisién, b es la longitud en donde ocurre de la interaccién
repulsiva (~ 0.3 - 0.4.:1), E; es la energfa cinética y E} es la energia de ligadura
discutida en las seccién anterior. A bajes temperaturas, w es del orden de 3 x10%4 s~1
pera adsorcién quimica y ~ 6 x 10!3 5™} para adsorcién fisica (Tielens & Allamandala
1987). Entonces la energia transferida durante la colisién es {Hollenbach & Salpeter
1970).

AE = 4{m/M)(E, + E}); para w>»wp, (4.8)

AE = (m/M)(E, + E}); para w=uwp, (4.9)
mw®

AE = 4= Ei + Ep); para w < wp. (4.10)
Muwy

La eficiencia de recombinacién T se define como

- Ee
T= T (4.11)

donde T es la temperztura del gas y E, es la energfa caracteristica total que fué
transferida a la superficie y puede ser escrita como {Hollenbach & Salpeter 1970)

E. = E,AE. (4.12)

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

(r?+0.8rd)

S = AT oar v 27 08TY) (4.13)

De lo anterior tenemos que el coeficiente pegamiento es relativamente alto cuando la
energia cinética del dtomo acretado es mucho menor que la energia de adsorcién o
cuando el dtomo acretado es mucho mas pesado que el dtomo de la superfice del grano.
Por otra parte para superfices de grano “duras” (wp > w), el coeficiente de pegamiento
es mayor que para superficies de granos blandes.

4.2.4 Tasa de formacion de Hy sobre granos de polvo

A temperaturas del grano mayores que una temperatura critica (Ter = 20K) la
produceién de moléculas es muy baja como consecuencia de que los dtomos adheridos
pueden evaporarse antes de combinarse para formar moléculas, Otro factor importante
que produce la evaporacién prematura de estos dtomos es la existencia de impurezas
en la superfice del grano. Estas impurezas pueden formar ligaduras quimicas con los
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dtomos de la superficie dando lugar a ligaduras fisicas (més débiles) entre los dtomos
adsorbidos y los del grano {Hollenbach & Salpeter 1971).

La tasa de evaporacién por étomo adsorbido es del orden de uoezp(—Dc/kTgr),
donde v, es la frecuencia de vibracién del £étomo zdsorbido v Ty es la temperatura del
grano. Por otra parte, la particula adsorbida encuentra impurezas, con una frecuencia
del orden de v,{N;/Ny) (Hollenbach & McKee 1979). De lo anterior se tiene que la
fraccién de dtomos que no se evaporan antes de combinarse en una molécula es del
orden de

1
= — — D /kTyr). 4.14
fu 1+ ("Vl/‘\yi) GIP( e/ 9") ( )
Entonces la tasa a la cual Jos &tomos de hidrogéno se recombinan sobre la superficie

de granos interestelares para formar moléculas Hy puede escribirse como {Hollenbach
& McKee 1979)

Ry = a'ngng = angny (4.15)

donde ny es la densidad de dtomos de hidrégeno en la fase gaseosa, ny, es la densidad
de granos de polvo, n; es la densidad total de dtomos es la fase gaseosa y a es el
coeficiente de la tasa de formacion. Este coeficiente estd dado por

ngr0, n
a= L« Su> fo=-Ld, (4.16)
ny n

Uy

< Sv>=x= -
1+ 0A(Ty + Tgr2)%? + 0.27; + 0.087¢

(4.17)

donde oy es la seccion recta del grano, Ty y Typg son lzs temperaturas del gas y del
grano normalizadas a 100 K y vy es la velocidad térmica de les particulas del gas. Por
lo tanto {Jura 19752)

T;/2f° 3.~1

a=3x10"1 cm®’s” " 4.18
1+ 04(Tp + Tyro)!/? + 0.2 + 0.08T (4.18)

B) Disociacién de Moléculas

La destruccién de molécules puede ocurrir mediante colisiones o por la ab-
sorcién de fotones. Al primer caso se le donomina “disocizcién colisional” y 2l segundo
“fotodisociacién”.
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4.3 Fotodisociacién

Existen diferentes procesos de fotodisociacidn, las Figuras 4.4(a) y 4.4(b) mues-

tran dos de estos mecanismos con un dizgrama de las curvas de energia potencial (Kirby
1990).

=
\ E
2 A\a -] : A+B
g a-8 =
\
(b)
) INTERNUCLE&R DISTANGE

FPigura 4.4 Las curvas de potencial para la molécula AB muestran dos procesos de fotodisaciacidn (a) Fotodisociacién
directa; (b} Fotodisociacién indirecta {Kirby 1990).

El proceso mds simple es el de fotodisociacién directa (Figura 4.4a). Este proceso se
da mediante la absorcién de un fotén con energia igual a la energia de algdin “estado
repulsivo” y el rango de energias de los fotones disociantes estd restringide a energias
de las lineas de transicién correspondientes. Esta es la forma predominante de fotodi-
sociacién de algunas moléculas tales como CH¥, OHT y NH (Kirby & van Dishoeck
1978), pero no es muy efectivo para el caso del Hy porque las transiciones directas a
niveles disociantes son muy poco probables en esta molécula,

El mecanismo de fotodisociacion indirecta tiene dos pasos. Primero se absorben
fotones que llevan a la molécula a alguno de los niveles vibracionales de algin estado
electrénico excitado. Después, la disociacidn de la molécula puede producirse mediante
diferentes mecanismos dependiendo de la forma de las curvas de energia potencial, por
ejemplo, mediante alguna cascada que lleve a un nivel repulsivo (Kirby & van Dishoeck
1978). En la molécula de hidrégeno, la desexcitacién puede producirse con la transicién
espontanea del nivel excitado a algin estado inestable de la molécula (Watson 1976)
produciendo asi la disociacién (ver figura 4.4b).

La probabilidad de que la molécula se disocie mediante la fotodisociacén in-
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directa depende de una serie de eventos complicados. Bésicamente, esta probabilidad
debe caleularse a partir de la probabilidad de transicién del estado base a un estado
electrénico excitado y de la probabilidad de que una vez excitada la molécula decaiga
a un estado no ligedo mediante la emisién espontdnea de fotones. De manera que la
tasa de fotodisociacién de moléculzs que se encuentran inicizlmente en el nivel J del
estado vibracional mas bajo del estado electronico base es (ver Spitzer 1978)

RJ[ = z km.s.],m: (419)
m

donde kpp el la probabilidad de que una molécula en el estado {electrénico-vibracional-
rotacional) excitado m decaiga por cascada a un nivel no ligado ¥ ,BJ'm es la proba-
bilidad por segundo de la transicién del estado J, inicial, al estado m, final. Esta
probabilidad depende de la intensidad del campo radiativo en las longitudes de onda
que producen las transiciones. Por lo cual, para calcularlo, se debe especificar el campo
radiativo.

Stecher & Williams (1967), obtuvieron que el modo de disociacién dominante
es el debido a excitaciones al estado 22; {(banda de Lyman) seguidas de un decaimiento
radiativo a un estado nuclear libre de el estado base 139. Célculos detallados muestran
que e} 29.9% de las excitaciones a niveles *T7 producen disociacién y que de las ex-
citaciones a niveles 1Ty sdlo una fraccién de 8 %1077 disocia 2 la molécula {Dalgerno
& Stephens 1970). Por otra parte Jura (1974) obtiene que !a tasa de fotodisociacién
producida por el campo de radiacién interestelar, sin opacidad, en todas las bandas
Lyman, es de 2 x 1071 571, La tesa disminuye cuando consideramos la opacidad de
las nubes y para calcular las tasas efectivas en el interior de regiones interestelares se
tiene que resolver la transferencia de fotones.

4.4 Disociacién por colisiones

El proceso de la disociacién colisional es similar al descrito anteriormente, con
la diferencia de que las excitaciones y desexcitaciones de los niveles de energfa son
producidas por colisiones con &tomos o moléculas de alta velocidad. Con este pro-
ceso, a diferencia de la fotodisociacién pueden producirse disociaciones directas (ver
figura 4.4b) ya que para excitaciones colisionales no existe ningtn tipo de restriccio-
nes en las transiciones entre niveles. La disociacién por colisiones es un mecznismo
de enfriamiento en vientos y flujos asociados a la formacién estelar (Shull & Beckwith
1982),

La tasa de disociacién colisional estd dada por

Ry=<ov>ngnyg,+ <ov> nzq
d : # (4.20)
s kngny, + kangy,,

donde 3 ¥ 09 son las secciones rectas para las colisiones dtomo-molécula y molécula-
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molécula, respectivamente, ¥ v es la velocidad de Jas particulas durante la colisién, Los
coeficientes de disociacién k] y ko estdn dados por (ver por ejemplo Lang 1950)

kl =< o;v >
4.2
= /Daj ovf(v)dy, (4.21)
vy pueden ser aproximados con ajustes logaritmicos como (Lepp & Shull 1983},
log (ki n /b
logh;(n,T) = logh;  — loglbin/kil) (4.22)

1+ ng/nge,

donde D, es el potencial de disociacién, f(v) es la distribucién maxwellizna de velocida-
des, 1 = 1 denota las colisiones H-Hoq, 1 = 2 denota las colisiones Ho-Hy, los subindices
h y I se refieren a los valores limites a altas y bajas densidades de poblaciones de los ni-
veles vibracionales {v=0-14) de Hy, respectivamente, ¥ n¢r ¢3 lz densidad de referencia
que separa a estos dos l{mites.

Para las colisiones H-Ha, los valores de nyc,, k14 v k1,1 estdn dados por (véase
Lepp & Shull 1983 y las referencias que ahi se incluyen)

ky p = 3.52 x 10™%exp(~4.39 x 10%/T) (4.23)
kyg=6.11 x 10”exp(~2.93 x 10%/T); T > 7390K (424)

=2.67 x 10™Pexp[-(6750/T)%); T < 7390K, -
logny ¢ = 4.00 - 0.416y - 0.327y%, (4.25)

con y = log(T /104 K). Mientras que para las colisiones Hz-Hy se tienen los siguientes
valores,

k2. = 5.48 x 10”%exp(~5.30 x 10%/T) (4.26)

kpy = 5.22 x 10" Hexp(-3.22 x 10*/T); T > 7291K

=3.17 x 10" Bexp|- - 21, -0 (4.27)
=3 xp[—(4080/T) - {7500/T)%}; T < 7291K,

logng ¢ = 4.13 — 0.968y — 0.119y°. (4.28)

En el capitulo siguiente se usa la tasa de disociacién dada por la ecuacién (4.20)
para hacer los cdlculos de abundancia del Hp y del enfriamiento producido cuando esta
molécula se disocia.
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Capitulo 5

Enfriamiento producido por el hidrogeno molecular

En este capitulo se hace una breve revisién del enfriamiento producido por la
moléeula de hidrégeno, el cual depende de 12 abundancia del Hs ¥ de la temperatura
del gas. Como se verd, el proceso mds importante es el enfriamiento radiativo debido
a la excitacion colisional del Ha. También incluimos, por completez, el enfriamiento
asociado a la formacién y disociacidn colisional del Ho.

5.1 Abundancia del Ha

En este capitulo, consideraremos solamente nubes consitutuidas por puro hi-
drégeno. Esto es, no se incluyen los efectos debidos 2 otros elementos quimicos, aunque
sf consideramos la existencia de granos de polvo. Nuestro interés esta en encontrar la
abundancia molecular en la nube y el enfriamiento que esta produce.

Para encontrar la abundancia del Hq, debido a que la tasa de formacién 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 radiacién
electromagnética, por lo que no se considera la fotodisociacién ni el transporte de
la radiacidon producida por las mismas moléculas de Hp. Es decir, se supone que las
moléculas se disocian mediante colisiones. La ecuacién que gobierna el comportamiento
de la abundancia del Hz como funcién del tiempo es de la forma

dny,
dt

= R! - Ry. (5.1)

donde Ry y Ry son las tasas de formacién y disociacién de la molécula. La tasa de
formacién sobre granos de polvo {en unidades cgs) estd dada por {ver capitulo 4)

1/2
2

Ry=3x107" nHne, (5.2)

1+0.47y/% +0.2T, + 0.087F
donde T7 es la temperatura normalizada a 10? K, ny es la densidad de dtomos de
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hidrégeno y n; es la densidad total del gas. La densidad total es la suma de dtomos de
hidrégenc que se encuentran tanto en forma atémica como molecular

ng=ng+2ng,. (5.3)

Por otra parte la tasa de disociacién colisional esta dada por (ver capitulo 4),

Ry=kingny, + kgn%{:, (5.4)

Definiendo z ¢omo la densidad de moléculas de hidrégeno normalizada a la
densidad total de &tomos,
— NH2

z vl (5.5)

y tomando el coeficiente de formacidn

a=3x10"1

) 1/2 . . 2’ (56)
(1+04T,'° + 0.2Ty + 0.08T7)

tenemos que, sustituyendo (5.5) v (5.6) en (5.2) y {5.4), podemos escribir las tasas
“normalizadas” de formacién y disociacidén colisional como

R
= = a(1 -22), (5.7)
ny
% = k(1 - 22)z + kpz?, (5.8)
t

En condiciones de equilibrio, la tasa de formacién de moléculas se compensa con la tasa
de destruccion Ry = Ry. Por lo tanto la abundancia en equilibrio de Hy queda definida
por una ecuacién cuadrédtica y se tiene que

(ky + 2a) = (k) + 20)? + 4(ko — 2k))e]'/?
2(ky — 2k1)

(5.9)

donde queda explicito que los valores de equilibrio son funcién de la densidad y la tem-
peratura, z = z(n,T). La ecuacién {5.9), as{ como las relacionadas con el enfriamiento,
se resolvieron usando el paquete comercial Mathematica { Wolfram 1988; Maeder 1990).
En el Apéndice se da un ejemplo de los programas escritos para Mathematica, que
fueron usados para obtener las soluciones. El signo menos de la ecuacién (5.9) arroja
resultados negativos para los valores de z por lo tanto para Jos célculos posteriores se
tomé en cuenta unicamente el signo positivo de esta ecuacién. En la Figura 5.1 se
muestra la dependencia de z en n y T. Como puede apreciarse, la dependecia con la
densidad total de la nube es muy pequena.
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Figura 5.1 Abundacia relativa de la moléculs de hidrdgeno, en equilibtio, como funcién de T y np, en una pube opaca,
oin radiacién disociante.

De la figura se aprecia que a T = 2000 K, todo el gas se convierte en molecular,
z = 0.5. Esto es debido a que a dichas temperaiuras la disociacién no es importante
porque k; y kg son casi cero.

5.2 Abundancia del Hy en funcién del tiempo

Si quitamos la suposicién de equilibrio, podemos estimar la evolucién de la
abundancia de Hs como funcién del tiempo. Normalizando a la ecuacién diferencial
que rige Ja abundancia de Ha como funcién del tiempo, tenemos

il ? S (5.10)

La que puede integrarse como
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[3—3?3}? = j’ntd:, (5.11) | '

cuya solucidn es,

2 _ Ny
s = B = =1)

T BI-w) + Hw+1)] {5.12)
donde,
B=~(2a+Hk), (5.13)
7= 2~k (5.14)
z= (81 -1an)tt (5.15) -
y
w = exp(nyzt). (5.18)

Para temperaturas abajo de 2000 K, cuando Ry — 0, la ecuacién integral se simplifica
a

dr
———— de, 17
[a=m= o (8.17)
que usando como condicidn incial z(0) = 0, nos da

2(1) = 1—'2”(0;2—‘-’—@. (5.18)

Como se puede ver de las ecuaciones (5.12) v {5.18), la abundancia se comporta de
manera exponencial y para t — oc (equilibrio) se recupera la solucién de la ecuacién
{5.9). Los resultados se muestran en les figuras 5.2 y 5.3.
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5.3 Enfriamiento producido por la formacién de Ha

Como explicamos en el capitulo 4, Hollenbach & Salpeter (1970), fueron los
primeros en hacer un estudio detallado de la dindmica de las reacciones de recombi-
nacién sobre la superficie de granos de polvo. Estos autores conluyeron que después
de formada la molécula, esta podria ser evaporada de la superficie del grano, pero sélo
unas cuantas décimas de eV de 2 energia de amarre de la molécula se convierten en
energia de traslacién de la molécula evaporada. Posteriormente, Hunter & Watson
(1978) obtuvieron que la energfa cinética con la que la molécula abandona el grano
es de] orden de 0.4 eV. Comparando esta energia con la que pierde el gas por los dos
dtomos que se adhieren al grano, se puede estimar la energia perdida (o ganada) por
el gas por cada molécula que se forma sobre la superficie de los granos de polvo.

En promedio, cada dtomo que se adhiere 2 la superficie del grano tiene una
energia cinética igual a 3kT/2, donde & es la constante de Boltzmann. Entonces, por
cada molécula formada el gas pierde 34T, pero gana AE), = 0.4 eV en el momento que
la molécula se desprende del grano. De lo anterior se tiene que la energia que pierde el
gas por cada molécula que se forma es de 3kT — AE}.. De esta forma el enfriamiento
neto es (en unidades cgs)

Ay = Ry(3kT — ALY)

5.26
= Ry{(4.14 x 10719 T — 6.4 x 1071 (ergs em™ s7Y), (5-20)

Nétese que para T > 10% K, el gas se enfrfa debido a la formacién de moléculas pero
para T < 10° K, Ay es negativa y el gas en realidad se calienta. La figura 5.4 muestra
At como funcién de np y T
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Plgura 5.4 Eofriamiento producido por formacién de moléculas de hidrégene sobre superficies de granos de polva.

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

=a(l - 2z) 4.14 X 1071°T — 6.4 x 1071%] (ergs em® s74). (5.27)

=
Sy
l
A&

En la Figura 5.5 se muestra el comportamiento de esta funcién.
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5.4 Enfriamiento producido por diseciacién de Ho

Por cada disociacién colisional de Ha, el gas pierde una energia equivalente a la

energfa de amarre {D, = 4.48 eV = 7.17 x 10712 ergs). Entonces, el enfriamiento neto
g

producido por las disociaciones colisionzles es
Ag=T717x1072Ry (ergs em™3 57}, {5.28)
y la funcién de enfriamiento correspondiente es

A

.

Ly= =% =7.17 x 1071 %k (1 = 22)z + kpz® (ergs em® s7Y). (5.29)

=
e

La Figura 5.6 muestran el enfriamiento v la funcién de enfriamiento dado por las dos
ecuaciones anteriores.
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Pigura 5.6 (a) Enfriamicnto y {b} Funcién de enlriamiento para disociacidn de moléculas de hidrégeno por colisiones.

5.5 Enfriamiento producido por excitaciones colisionales del Hy

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

A=y —th Srh_ (ergs em™% 57%) (5.30
I RV R e ’ )

" donde los subindices v v r representan los términos de niveles vibracionales y rotacio-
nzles, respectivamente, y los subindices h v | se refieren a2 los limites a altas y bajas
densidades,
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Ep = 110 x 107 Bezp]-6744/T) {ergs s71), (5.31)

£, = 3.90 x 107 %zp!—6118/T); T > 1087 K

i . (5.32)
=der{-19.24 — 0.474y ~ 1.247y° T <1087 K

Sy =838 x 107 ¥n,i(1 - 20) Ay + 214, ] (ergs s7h), (5.33)

E,] -92 1 »

=138 x 10" ~"ezp|-9243/T;; T > 4031 K
Q(n) id o (5.34)

= dez|{~22.90 - 0.553y — 1.148y";; T < 4031 K
con y = log(T/10% K) y

Q(ny) = nd (%77 1 1.2(1 - 22)077). (5.35)

El término Ay es la tasa de excitacién colisional para las transiciones v = 0 < 1
inducidas por las colisiones con &tomos de hidrégeno (Lepp & Shull 1983; Shull &
Beckwith 1982) y tiene el valor

Ay =10 x 107127 2ezp|-6700/T); T > 1635 K
=14 x 107 Bexp|(T/125) - (T/577)° - (5.7 x 10%)/T). T <1635 K

(5.36)

Por otra parte, Ay, es la tasa de excitacidn colisional v = 0 — 1 debida a colisiones
entre las moléculas (Shull & Beckwith 1982, Dove & Teitelbaum 1974) y tiene el valor

Ay, =145 x 107 T 2ezpl -4 2AE /K(T + 1190}, (5.37)

donde AE = |E(v,J) — E(v',J')i/k; con AJ = 0,1 (Shull & Beckwith 1982; Dove &
Teitelbaum 1974).
La Figura 5.7a muestra los resultados obtenidos para el enfriamiento, usando

la abundancia de equilibrio de la ecuacién (5.16) y la Figura 5.7b muestra la funcién
de enfriamiento L, = A, /n}.
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Figurs 5.7 (8] Enfriamicnto y {b} funcidn de enfriami¢nto para excitacién inducida por colisiones Hz-Hz y Hy-H [ver
Apéndice).
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Capitulo 6

Conclusiones

La presente tesis estéd compuesta de dos partes. La primera parte, contiene un breve
resumen de las propiedades del medio interestelar y una recopilacién de la fisica del Ho,
incluyendo los detalles de su estructura as{ como un resumen de los célculos de las tasas
de formacién y destruccién en condiciones interestelares. La segunda parte contiene
nuestros cdleulos de las abundancias de la molécula v el enfriamiento que produce en
las condiciones tipicas del medio intereslar.

Leas recopilaciones presentadas en los Capitulos 2, 3 v 4 fueron obtenidas de un
nimero grande de diferentes referencias (de libros y de articulos) y no encontramos al-
guna monografia que incluyera todos los temas que hemos tratado. Dada la relevancia
astrondémica del Hj, es importante que existan trabajos de revisién que contengan (al
menos) todos los temas incluidos en los capitulos mencionados y permitan obtener la
gran riqueza de informacién existente con un minimo de esfuerzo. Esto es particular-
mente importante para el caso de los estudiantes del Posgrado de Astronomia, quienes
necesitan tener acceso rapido a la informacidn de un niimero, grande de temas que, por
lo general, estén dispersos en una bibliografia muy extensa. Esperamos que el presente
trabajo ayude en esa direccion.

Con respecto a los calculos que realizamos, el tratamiento es muy simplificado
pero permite clarificar las ideas més importantes sobre los temas tratados. Para obtener
los tiempos en los que una nube opaca convierte su gas atémico en gas molecular, hemos
considerando las tasas de formacidn sobre granos de polvo v la disociacién colisional.
Los resultados muestran que una nube constituida por puro hidrégeno se transformaria
a forma molécular en escalas de tiempo del orden de 107 a 10 afios. Los modelos
con reacciones quimicas en la fase gaseosa (que no incluyen al Ha), indican que las
abundancias de las diferentes especies moleculares en las nubes opacas (CO, OH, NHj,
etc.} aumenta fuertemente en tiempos del orden de 10% a 107 afios (ver Gerola y
Glassgold 1978; Tarafdar et al. 1985). Comparando estos dos valores, encontramos
diferencias de casi un orden de magmmd una nube difusa de HI con np = 10% em™
v T'= 10% K, requiere de 105 ands 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 estén formendo estrellas (ver Franco et al. 1988) también
parecen indicar que se forman en tiempos mycho menores que 10° afios. Una manera
de explicar estas diferencias es que las tasas de reaccién en nubes opacas deberén ser
mayores que las que hemos considerado en nuestro cdlevlo. Debemos recordar que
nosotros tomemos lzs obtenidas a partir de observeciones en regiones transparentes
y difusas, que son las tnices disponibles 2 la fecha. Seria importante el tratar de
deducir las tasas de reacciones en regiones opaces. Asi mizmo, en un futuro préximo,
haremos un céleulo mas preciso en el cual consideraremos la evolucién molecular con los
cambios en la 1emperatura y la densidad producidos por el enfriamiento. Estas nueves
temperatruas y densidades modificarad las abundancias, las que a su vez modificardn
el enfriamiento.

Para el colepso de una “nube real” {que también contiene 2l resto de los elemen-
tos mas pesados) que estd formando estrellas, es necesario que la energia gravitacional
sea radiada eficientemente. El Hy, a pesar de su gran abundancia, no es un enfriador
eficiente debido su baja emisién. Entonces tenemos que pensar en otros enfrizdores.
El polvo, por ejemplo, debido a sus frecuentes colisiones con el gas, es excitado conti-
nuamente ¥ puede ser un elemento importante en el colapso de las nubes que forman
estrellas. As{ mismo, dada su mayor eficiencia radiativa, tembién lo pueden ser otras
moléculas més pesadas, como el CO, el OH y ¢l NH;.

A bajas temperaturas (menores a 2 x10°), las exitaciones colisionales no ajean-
zan a disociar 2 Ja molécula de Hy. Por lo 1anto, ne hay disociaciones y solamente el
proteso de formacion nos define la evolucidn de las abundancias del Hg. Para nubes
difusas, la formacién de moléculas sobre lzs superficies de granos de polvo 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 Hy no alcanzan el
valor del 100 %. Por lo cual, estas regiones solo pueden ser parcialmente moleculares.

Finalmente, para redondear la discusidn, vale la pena delinear el caso de abun-
dancias “primigenias” {solo Hy He). Dado que no hay otros enfriadores, el enfriamiento
producido por la molécula de Hy debe ser el mas importante. De hecho, la contraccidn
de nubes con este tipo de abundancies, tal como lo mencionan Palla et al (1983), debe
ser determinado por la tasa de enfriamiento del Hs. En estas nubes no hay granos de
polvo ¥ por lo tanto el proceso de formacién molecular serd exclusivamente en la fase
gaseosa y a altas densidades.
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C(*

(*

(* APENDICE *)

'Primero encontramos la abundacia del H molecular
x1 = abundancia normalizada a la densidad total nT
"El resto de los simbolos son similares a los usados en el texto *)

y=Log[10,N[T/1074}};
nll= N{ 4 ~ 0.416 * y ~ 0.327 * (y°2), 10 };
nl= 10"(all);
kK11l=1£{T > 7390, N[ 6.11 * 10°-14 Exp[(-2.93 * 1074)/T } 1},
N[ 2.67 * 10°-15 Exp[~-(6750/T)"2 ] ] 1;
kin = 3.52 * 10°-9 Exp[(-4.39 *10°4)/T};
n22= N[ 4.13 - 0.968 * y + 0,119 * (y*2), 10 ] ;
n2= 107 (n22);
k21=I£[T > 7291, N[ 5.22 * 10°~14 Exp[(~3.22 * 10°4)/T } |,
N[ 3.17 * 10°-15 Exp(~(4060/T) ~ (7500/T)"2 1 | };
k2n =5.48 * 10°-9 Exp[(-5.3 *10°4)/T];
kll= N[ N [ Log[10, kln }] - N[(Log[10, kla k1l }) 1 /
(1+ nT/nl});
k1=10"(k11);
k22= N[ N [ Log{10, k2n ]] ~ N[(Log{10, k2n/k21 }) ] /
(1+ nT/n2)1;
k2=10" (k22);
T2 = T/(100);
a= (3 * 10°(=17))%(( T2°(-5))/ ( 1 + .4*T2°(.5) + .2%T2 + .08*T272));

Para T<1200, los valores de K1 y K2 son iguales a cero; por lo que
x1=0.5 *)

x1=If{ T<1200 , .5,
(-(k1 + 2%a) + ((kl + 2 * a) 2 + 4(k2 ~ 2*k1l) * a)~.5 ) /
(2 * (k2 ~ 2 * k1))};

Aqui se calculan las funciones de enfriamiento:
1r=radiativo, ld=colisional, lf=por formacion, lt=total;
asi como el enfriamiento:
er=radiativo, ed=colisional, ef=por formacion, et=total *)

a* (1 -2 * x1);
Rdn (k1 * x1) * (1 - 2 * x1) + (k2 * (x1)72);
dE= 5.7 * 10°3;
al2 = (1.45 * 10°-12 * T°.5) * Exp[ (-4.2 * GE) / (T + 1190)];
aR = Iff T>1635 , (10°-12 * T°.5) * N[Exp[ -(6700)/T]}],
(1.4 * 10°-13) * N[Exp [ (T/125) - (T/577)°2 ~ (( 5.7 * 1073) /
T 1
(8.18) * (107~13) * (nT) * ( ( (1 - (2 * x1)) * a®g ) +
{x1 * aH2));
Lvh = (1.1 * 10°~-13) * N[ Exp{ -6744/T } };
g = ((AT)".77) * ( ((®1)~.77) + 1.2 * ((1 - (2 * x1))".77) );
1rl = X[ T > 4031 , (g * 1.38 * 10°~22 ) * N[ Exp{ -9243 / T]1] ,
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q * 107 (~ (22.9) - (0.553 * y) - (1.148 * y"2) ) 1;
1rh = If[ T > 1087 , ( 3.9 * 10°-19 ) * N[ Exp[ -6118 / T] ] ,
107(- (19.24) + (0.474 * y) - (1.247 * v°2) ) 1;

lr = (x1 / nT) * ( ( lvh / (1 + (lvh /lvl) ) ) +
( Irh / (1 + (lrh /1rl) ) ) );

1d = (7.17) * (10°-12) * (Rdnl) ;
1f = ( (4.14 * 107-16 * T) - (6.4 * 10°-13) ) * (Rfnl) ;
1t = (1r + 14 + 1£f);
er = lr * (nT)" 2 ;
ed =1d * (nT) "2 ;
ef = 1f * (nT)"2 ;
et = 1t * (nT)"2 ;

Aqui abrimos los archivos que generan las graficas *)

OpenWrite["felr.ps"];
Display["felr.ps”,
Plot3p[ lr , {T, 100, 6000}, {aT, 700, 10000},
PlotRange -> {0, 1 * 10"-24}, PlotPoints -> {40, 15},
AxesLabel -> {"T", "mt", "Lr"}, Shading -> False 1];

OpenWrite(["feld.ps"];
Display["feld.ps"”, Plot3D[ 1d , {T, 100, 6000}, {nT, 1, 10000},
PlotPoints -> {40, 15},
AxesLabel -> {"T", "nt", "Ld"}, Shading -> False 1];

OpenWrite["felf.ps"];
Display(“"felf.ps",
Plot3p[ 1f , {T, 100, 6000}, {nT, 1, 10000},
PlotPoints -> {40, 1S},
AxesLabel -> {"T", "nt", "Lf"}, Shading -> False }]];

OpenWrite["felt.ps"};
Display["felt.ps",
Plot3p[ 1t , {T, 100, 6000}, {aT, 700, 10000},
PlotRange -> {0, 1 * 10"-24}, PlotPoints -> (40, 15},
AxesLabel -> {("T", "nt", "Lt"}, Shading -> False }1];

OpenWrite["ener.ps"];
Display["ener.ps",
Plot3D[ er , (T, 100, 6000}, {nT, 1, 10000},
PlotRange ~> {0, 5 * 10°-17},PlotPoints -> {40, 15},
AxesLabel -> {("T", "nt", }, Shading -> False }};

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

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



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

OpenWrite[“enet.ps"};

Displayl“enet.ps",

Plot3p[ et , {T, 100, 6000}, {nT, 1, 10000},
PlotRange ~> {0, 5 * 10°-17}, PlotPoints ~> {40,
AxesLabel -> ("T", “nt", }, Shading -> False }]};
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