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En el presente trabajo se considera la formación de moĺeculas eńepocas pregalácticas caracterizadas por corrimientos al rojo10 < z < 400.
El cálculo de la abundancia de dichas moléculas se ha hecho suponiendo un modelo no estándar delBig Bangque predice abundancias signi-
ficativas de carbono y oxı́geno. Se muestra que para este caso la abundancia relativa de la molécula deCH basada en carbono primordial debe
alcanzar un valor superior a10−14, mientras que las abundancias de moléculas basadas en oxı́geno primordial resultan ser insignificantes.

Descriptores:Procesos qúımicos; plasma astrofı́sico; cosmoloǵıa; ćalculos de la dińamica de las moléculas en plasmas

In the present paper the formation of primordial molecules in pregalactic epochs characterized by redshifts10 < z < 400 is considered. The
calculation of the abundances of these molecules has been made under the assumption of a Non Standard Big Bang Nucleosynthesis (NBBN)
which leads to significant abundances of carbon and oxygen. It is shown that for this case the relative abundance of the moleculeCH based
on primordial carbon should have values higher than10−14, whereas the molecular abundances of species based on primordial oxygen turn
out to be insignificant.
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1. Introducción

El estudio de la formación molecular eńepocas poste-
riores a la recombinación inicia con los trabajos pioneros de
Zwicky [1] sobre hidŕogeno molecular. Pero es en años re-
cientes que este tipo de investigaciones ha comenzado a expe-
rimentar su ḿas fuerte desarrollo. Los trabajos de las Refs. 2
y 3 fueron los primeros en indicar la importancia de las reac-
ciones en fase gaseosa en la formación de la moĺecula deH2.
La primera descripción completa de la quı́mica del hidŕogeno
fue desarrollada en las Refs. 4- 6 para aplicarla al estudio de
nubes de gas pre-galácticas y de formación de gaĺaxias. La
qúımica del deuterio y del litio fue tratada por primera vez
por Lepp [7], en cuyo trabajo se presenta además, la primera
red qúımica que incluye moléculas primordiales tales como
el H2 y el HD. Posteriormente se han publicado los trabajos
sẽnalados en las Refs. 8- 11.

La existencia de una abundancia significativa de molécu-
las es muy importante en la evolución dińamica de protoes-
trellas. Debido a que la temperatura de una nube aumenta al
contraerse, es necesario que exista un mecanismo de enfria-
miento, tal como el que puede lograrse mediante la emisión
de radiacíon por las ĺıneas rotacionales de moléculas. Con
la disminucíon de la temperatura, disminuye la presión, lo
que permite que la gravedad domine de nuevo. Es decir, ha-
ce posible el colapso continuo de protonubes inestables de
Jeans. Este mecanismo de enfriamiento debió de haber sido
especialmente importante en la formación de la primera ge-
neracíon de estrellas. La posibilidad teórica de la observación
directa de protoestrellas (enépocasz > 10) mediante ĺıneas
moleculares ha sido tratada en los trabajos de las Refs. 12- 14.
El inteŕes por este problema se debe en parte a que dichas ob-

servaciones brindarı́an la posibilidad de determinar abundan-
cias primordiales de especies tales como el litio y el deuterio,
las cuales permitirı́an imponer restricciones a los modelos de
nucleośıntesis. Su importancia se debe además al gran inteŕes
que existe por encontrar cantidades observables que propor-
cionen informacíon sobre la evolución del Universo eńepo-
cas tempranas. A este respecto, el problema de la influen-
cia de las moĺeculas primiǵeneas en el enfriamiento y evolu-
ción de las protoestrellas resulta ser de carácter fundamental.
Otro problema que resulta ser de gran interés es que la radia-
ción ćosmica de fondo (CMBR) interactúa con la estructura
rovibracional de las moléculas, lo que también podŕıa permi-
tir la observacíon de protoestrellas mediante las lı́neas de las
moléculas anteriormente mencionadas.

Las mediciones recientes de la radiación ćosmica de fon-
do (CMBR) por BOOMERANG, MAXIMA y DASI [15-18]
han permitido dar argumentos a favor o en contra (en el ca-
so de la Ref. 18) de un nuevo valor deΩb. Este nuevo valor
invita a reconsiderar modelos de NBBN [19]. Es bien cono-
cido que existen modelos NBBN que predicen abundancias
considerables de carbono, nitrógeno y ox́ıgeno primordiales.
Por esta raźon es importante investigar la posibilidad de de-
tectar ĺıneas de emisión provenientes de moléculas basadas
en elementos primordiales pesados (estas moléculas son, por
ejemplo:CH, H2O, OH,...). Este tipo de estudios podrı́an
utilizarse para restringir modelos de NBBN. A más bajas lon-
gitudes de onda, podrı́a esperarse que también se manifesta-
ran ĺıneas moleculares emitidas enépocasz ≈ 20 − 50, por
objetos de otros tipos (por ejemplo, en los cascarones de las
primeras estrellas). Estas observaciones impondrı́an restric-
ciones al enriquecimiento del gas primordial debido a ele-
mentos pesados, como productos de la evolución de las pri-
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meras estrellas en esasépocas.
Como ya se ha mencionado, algunos modelos de NBBN,

predicen altas abundancias de nitrógeno, carbono y oxı́geno
primigeneos (algunos alcanzan valores hasta de10−9, como
ha sido sugerido en la Ref. 20). Esta posibilidad se debe a
la presencia de micro-inhomogeneidades en la distribución
inicial de materia enz = 109 (este orden de inhomogeneidad
podŕıa aparecer como resultado de transiciones de fase). En
cuyo caso, moléculas tales comoCH, OH, H2O, OH+,
etc., pudieron haber sido creadas en cantidades significativas
en épocas con corrimientoz < 300. Por esta raźon, la in-
vestigacíon de estas moléculas a muy alto corrimiento es de
gran importancia. Si estas fuesen detectadas o por lo menos
pudiesen establecerse lı́mites a sus abundancias, no solo serı́a
posible restringir modelos de NBBN, sino que además per-
mitirı́an estimar el espectro de masa de los primeros objetos,
sus paŕametros f́ısicos y suépoca de formación. En caso de
existir abundancias significativas de oxı́geno y carbono en
protoestrellas, su fluorescencia podrı́a permitir emisiones ob-
servables en lı́neas de moléculas tales comoCH, OH, H2O,
etc.

En el caso de NBBN (ver por ejemplo la Ref. 20, o tra-
bajos de revisíon posteriores [21-22]) es muy importante cal-
cular la cińetica del gas primordial, incluyendo a moléculas
formadas por elementos pesados - carbono y oxı́geno. Su im-
portancia se debe a que tales moléculas abren nuevas opcio-
nes de investigación. Por un lado, ellas pudieron haber parti-
cipado en el enfriamiento del gas primordial y por tanto ser
capaces de modificar los procesos de colapso de los primeros
objetos (tales como las protonubes) y por lo tanto, la historia
del Universo observable. La importancia de las moléculas en
procesos de enfriamiento y fragmentación de nubes primor-
diales ha sido discutido en varios trabajos (ver, por ejemplo
la Ref. 23). Por otro lado, las moléculas pesadas poseen una
estructura de niveles roto-vibracionales muy conveniente pa-
ra la observación, adeḿas de momentos dipolares bastante
grandes. Por estas razones, ofrecen la posibilidad de poder
observar a los primeros objetos mediante sus lı́neas de es-
tructura de rotación-vibracíon.

En el presente artı́culo se calculan por primera vez las
abundancias de moléculas pesadas para el caso de un gas ho-
moǵeneo en un Universo con NBBN. En la segunda sección
se presentan las ecuaciones del problema. En la tercera se
presenta el ḿetodo para resolver el sistema de ecuaciones y
los valores de los parámetros iniciales. En la parte final se
discuten los nuevos resultados, comparándolos con el ćalculo

de abundancias moleculares para el caso homogéneo, de un
protoobjeto para el que se espera un fuerte crecimiento mo-
lecular, por encontrarse en condiciones fuera de equilibrio.

2. Las Ecuacíones de la cińetica molecular

El sistema de ecuaciones cinéticas que describen la evolución
de la abundancia de las especies está dado por

dni

dt
=

∑

j,k

njnkRjki − ni

∑
m,n

nmRimn

+
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j

njRji − ni

∑
m

Rim, (1)

donde t es el tiempo,ni es la densidad de la especiei,
Rjik(Tc) son las velocidades de los procesos de choque
i + j → k que las especiesi, j y a la temperatura cińeti-
caTc producen la especiek, Rji(Tr) son las velocidades de
los procesos radiativos (formación y destruccíon de la espe-
cie mediante la ayuda de un fotón de CMBR a la temperatu-
raTr).

En la Ec. (1) los t́erminos positivos son responsables de
la creacíon de la especieni, y los negativos de la destrucción
de la misma.

Para resolver el sistema de ecuaciones es conveniente in-
troducir el corrimiento al rojoz. Las abundancias adimensio-
nalesxi se definen como

xi =
ni

ntot
, (2)

dondentot = no (1 + z)3. El cambio en el tiempodt se pue-
de expresar en términos del cambio en el corrimiento al rojo
dz mediante la siguiente ecuación:

dt = − 1
H0

dz

(1 + z)2
√

1 + Ω0z
. (3)

En las Ecs. (2) y (3) los parámetros cosmológicos
n0 = Ωbncr,H0 y Ω0 son la densidad bariónica en láepoca
actualz = 0, la constante de Hubble y la densidad adimensio-
nal, respectivamente,Ωb es la densidad bariónica adimensio-
nal y ncr es la densidad crı́tica de materia. Con estas nuevas
variables el sistema de Ecs. (1) toma la forma:
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Como ya se ha mencionado, las velocidades de reacción
Rijk y Rij dependen de las temperaturas cinéticaTc y ra-
diativa Tr, respectivamente. Las temperaturas a su vez, son
funciones de varios parámetros y para encontrarlos se de-
be resolver otro conjunto de ecuaciones diferenciales para la
temperatura cińeticaTc, aśı como para la temperatura de ra-
diación Tr. La temperatura de radiación se puede obtener de
la ecuacíon de expansión adiab́atica

dTr

dt
= −TrH0 (1 + z)

√
1 + Ω0z, (5)

de donde podemos obtenerTr = T0 (1 + z).
Para encontrar la temperaturaTc debe resolverse la ecua-

ción diferencial
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= −2TmH0 (1 + z)

√
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+
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, (6)

donde el primer t́ermino est́a relacionado con la expansión
del Universo, el segundo se debe a la dispersión de Thomson
y el tercero es el cambio de la temperatura cinética debido a
las moĺeculas primordiales:

(
dTc
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)
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+
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+
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)
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En la última ecuacíon Γmol y Λmol son las funciones
de calentamiento y enfriamiento, respectivamente.Θch es la
función del calentamiento y enfriamento debido a reacciones
qúımicas que tienen entalpı́a ∆Hk. Por lo tanto tenemos pa-
raΘch,

Θch =
∑
m

Rijkninj∆Hm, (8)

donde se suma sobre todas las reacciones quı́micas.
El factor (dn/dt)ch que aparece en elúltimo término de

la Ec. (7) es el cambio de densidad del gas primordial para re-
acciones qúımicas que cambian las abundancias (por ejemplo
A + B → C, o A + B → C + D + E).

La Ec. (6) se puede obtener directamente de la relación
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donde

1
n

dn

dt
= −3H0 (1 + z)

√
1 + Ω0z +

1
n

(
dn

dt

)

ch

(10)

es el cambio de la densidad con el tiempo debido a la expan-
sión del Universo y a las reacciones quı́micas de intercambio
entre especies (segundo término).

La solucíon a las Ecs. (4), (6) yTr = TCMBR(1 + z)
proporciona la respuesta al problema del cálculo de la abun-
dancia de moĺeculas cosmológicas como función dez. Sin
embargo, presenta el inconveniente de que se requiere una
gran cantidad de tiempo de cómputo para resolver el sistema
de ecuaciones diferenciales rı́gidas (4).

3. Los calculos nuḿericos de la cińetica molecu-
lar

Los ćalculos se han efectuado para un Universo con
paŕametrosΩ0 = 1, Ωb = 0,1, H0 = 65km s−1 Mpc−1,
con ntot = Ωbncr, dondencr = 9,19 ×10−6h2 cm−3 es
la densidad crı́tica. Las velocidades de las reacciónesRijk y
Rijen la Ec. (4) están dadas por la expresión

Rij ; Rijk = γ

(
T

300

)α

exp
{
− β

T

}
, (11)

donde los paŕametrosγ, α y β se presentan en las Tablas I, II
y III para el hidŕogeno, carbono y oxı́geno respectivemente.
T es la temperatura cinéticaTc para el caso deRijk (reaccio-
nes de choques) y es igual a la temperatura de radiación para
el caso deRij (procesos radiativos). La leyendaa(b) en las
tablas, significaa multiplicado por 10 a la potenciab.

Se debe enfatizar que los términos que aparecen en las
Ecs. (7) y (10), que dan el cambio de la temperatura cinética
debido a procesos quı́micos (aquellos que tienen subindice
ch), śolo son significativos para especies abundantes (tales
comoH2 y HD). Para las especies que se calculan en este
trabajo (CH,OH,CH+, OH+, ) los t́erminos que aparecen
en el lado derecho de la Ec. (7) son pequeños (debido a sus
bajas abundancias) y por lo tanto pueden ser ignorados. Por lo
que es suficiente con que se consideren funciones de enfria-
miento y calentamiento correspondientes a especies ligeras.

Para realizar estos cálculos se utilizan valores iniciales de
H y He, con abundancias acordes con el modelo estándar
(ver por ejemplo la Ref. 24). No se consideran elementos co-
mo el D y el Li, ya que por un lado, no participan en la
formacíon de las moĺeculas que se están considerando (como
CH, CH+, OH, OH+ y otras ḿas complejas), ni tampoco
en la del hidŕogeno molecular. Por otro lado, las abundancias
moleculares basadas en el deuterio y el litio son sumamen-
te importantes y merecen ser investigadas de forma indepen-
diente. Existe varios trabajos donde este tema ya ha sido tra-
tado (ver, por ejemplo la Ref. 10, y algunas otras referencias
que alĺı se mencionan).

De cualquier forma, el helio sı́ tiene que ser incluido en
los ćalculos, ya que la moléculaHeH+ juega un papel im-
portante en la formación del hidŕogeno molecularH2, me-
diante cadenas de reacciones tales como:

HeH+ + H → H+
2 + He ; H+

2 + H → H+ + H2.

En la Tabla I se muestran los parámetros (velocidades) de
los procesos elementales que se requieren para hacer el
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TABLA I. En esta tabla se presentan los parámetros de las velocidades de reacción que se requieren para hacer el cálculo de las abundancias de
las moĺeculas basadas en H y He. Las columnas 2-6 nos especifican las especies que participan en cada reacción. Las velocidades de reacción
se calculan de acuerdo con la expresión (11), en t́ermino de los paŕametrosγ, α y β que aparecen en las columnas 7, 8 y 9, respectivamente.
La columna 10 nos da el valor de la entalpı́a. Porúltimo la columna 11 nos dice la cita de dónde fueron tomados los valores.

N Reaction γ α β ∆ H Cita

1 H+ e- H γ 3.61(-12) -.75 .00 [27]

2 H e- H- γ 3.00(-16) 1.00 .00 [28]

3 H H+ H2+ γ 1.80(-18) 1.5 .00 [29], [30]

4 H- H+ H H 2.30(-07) -0.50 .00 [31]

5 H- H+ H2+ e- 8.83(-15) -0.32 .00 [31]

6 H- H H2 e- 1.50(-09) .00 .00 [32]

7 H2 e- H H e- 1.11(-10) 0.50 139000.00 [33]

8 H2 H+ H2+ H 3.00(-10) .00 21050.00 -1.827 [34]

9 H2 H H H H 1.16(-07) -0.50 51944.00

10 H2 H2+ H3+ H 2.08(-09) .00 .00 1.694 [35]

11 H2+ e- H H 1.68(-08) -0.29 .00 10.947 [33]

12 H2+ H H+ H2 6.40(-10) .00 .00 1.827 [36]

13 H2+ H- H2 H 2.30(-07) -0.50 .00 [27]

14 H2+ H2 H3+ H 2.08(-09) .00 .00 1.694 [35]

15 H3+ e- H2 H 1.50(-07) -.50 .00 9.252 [37]

16 H3+ H H2+ H2 2.08(-09) .00 19700.00 -1.694 [38]

17 H2+ γ H+ H 1.63(07) .00 32400.0 [39]

18 H- γ H e- 1.35(04) 2.4 8750.0 [40]

19 HE H+ HEH+ γ 1.00(-20) .00 .00 [41]

20 HEH+ e- HE H 2.00(-08) -0.50 .00 [42]

22 HEH+ H H2+ HE 9.10(-10) .00 .00 [36]

23 HEH+ H2 H3+ HE 1.26(-09) .00 .00 [43]

24 HEH+ γ H+ HE 3.53(03) 1.5 22750.00 [44]

cálculo de las abundancias moleculares que involucranúni-
camente al hidŕogeno y al helio. Para integrar los parámetros
de las reacciones contenidas en la Tabla I, se han utilizado
los datos ḿas recientes encontrados en la literatura (ver la ci-
ta en laúltima columna). Para calcular las abundancias de las
moléculas basadas en el carbono y el oxı́geno, adeḿas de la
Tabla I, se utilizan, respectivamente, los parámetros conteni-
dos en las Tablas II y III.

Antes de utilizar el programa para resolver los problemas
centrales que se plantean en este trabajo, se hicieron cálculos
para probar el ḿetodo nuḿerico y el programa para un caso
bien conocido. El primer ćalculo consistío en encontrar las
abundancias de las moléculas compuestas por H y He más
importantes. De hecho, estos cálculos efectuados primaria-
mente para verificar el programa poseen también un inteŕes
cient́ıfico, ya que al usar datos más recientes y confiables para
describir los procesos elementales, podrı́an haberse encontra-
do diferencias entre nuestros resultados y los que ya han sido
reportados por otros investigadores. Los resultados de la solu-
ción nuḿerica a este problema de las abundancias de molécu-
las en un universo temprano, se pueden ver en la Fig. 1.

FIGURA 1. Abundancias relativas (medidas con respecto al hi-
drógeno) de moĺeculas primordiales dentro de un modelo estan-
dar de Universo con parámetrosΩ0 = 1, Ωb = 0,1, H0 =
65[km/(sMps)] y ncr = 9,19x10−6h2[cm−3].
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TABLA II. En esta tabla se presentan los parámetros de las velocidades de reacción que se requieren para hacer el cálculo de las abundancias
de las moĺeculas basadas en el carbono (nota: para este cálculo deben también incluirse las reacciones de la Tabla I). Las columnas 2-5 nos
especifican las especies que participan en cada reacción. Las velocidades de reacción se calculan de acuerdo con la expresión (11), en t́ermino
de los parametrosγ, α y β que aparecen en las columnas 6, 7 y 8, respectivamente. La columna 9 nos da el valor de la entalpı́a. Los valores
fueron tomados de la Ref. 25.

N Reaction γ α β ∆ H

1 C H CH PHOTON 1.00(-17) .00 .00

2 C H2 CH H 1.16(-09) .50 14100.00 -1.008

3 CH H2 CH2 H 2.38(-10) .00 1760.00 -0.170

4 CH H C H2 1.16(-09) .50 2200.00 1.008

5 CH2 H CH H2 4.70(-10) .00 370.00 .170

6 C+ H CH+ PHOTON 7.00(-17) .00 .00

7 C+ H2 CH2+ PHOTON 4.00(-16) -.20 .00

8 C+ H2 CH+ H 1.50(-10) .00 5000.00 -0.387

9 CH+ H C+ H2 8.00(-10) .00 .00 .387

10 CH+ H2 CH2+ H 1.20(-09) .00 .00 .189

11 CH2+ H CH+ H2 1.20(-09) .00 2700.00 -0.189

12 H+ CH CH+ H 1.90(-09) .00 .00 2.956

13 H+ CH2 CH+ H2 1.40(-09) .00 .00 3.126

14 H+ CH2 CH2+ H 1.40(-09) .00 .00 3.316

15 H2+ C CH+ H 2.40(-09) .00 .00 3.775

16 H2+ CH CH+ H2 7.10(-10) .00 .00 4.783

17 H2+ CH CH2+ H 7.10(-10) .00 .00 4.972

18 H2+ CH2 CH2+ H2 1.00(-09) .00 .00 5.143

19 H3+ C CH+ H2 2.00(-09) .00 .00 2.081

20 H3+ CH CH2+ H2 1.20(-09) .00 .00 3.278

21 C+ ELECTR C PHOTON 4.00(-12) -.61 .00

22 CH+ ELECTR C H 2.89(-07) -.50 .00 7.172

23 CH2+ ELECTR CH H 2.50(-07) -.50 .00 5.974

24 CH2+ ELECTR C H2 2.50(-07) -.50 .00 6.982

Despúes de inspeccionar las curvas de abundancias, encon-
tramos que nuestros resultados coinciden bastante bien con
los de otros autores [10] para las especies ḿas importantes
(H2,H

−,H+
2 ,H+

3 ...). Con lo cual puede concluirse que los
resultados con parámetros ḿas recientes para secciones trans-
versales y velocidades de reacción no muestran cambios sig-
nificativos para los ćalculos a bajas temperaturas (Tc < 1000)
prevalentes eńepocas pregalácticas conz < 400.

El resultado del ćalculo de las abundancias deCH y
CH+ se puede ver en la Fig. 2. El cálculo se hizo utili-
zando los paŕametros de procesos elementales dados en las
Tablas I y II para hidŕogeno con helio y carbono [25]. La
Tabla 2 incluye a moléculas y iones ḿas complejos, tales co-
moCH2, CH+

2 . Con el proṕosito de explorar que moléculas
son las ḿas relevantes, también se incluyeron a la lista es-
pecies tales comoCHn, CH+

n , C2, C+
2 , etc.. Pero todas las

especies complejas resultaron tener abundancias relativas tan

pequẽnas, que no fue necesario seguir considerandolas dentro
del juego de reacciones más importantes.

La Fig. 2 muestra una abundancia relativa bastante gran-
de deCH (≈ 10−15), aún cuando los ćalculos fueron hechos
con un paŕametro inicial[C]/[H] = 10−10, el cual es un
tanto conservador dentro de los valores que predicen los mo-
delos de NBBN ([C]/[H] llega a ser hasta10−9). Por lo que
el valor de[CH]/[H] expresado anteriormente es un lı́mite
inferior aun para el caso del gas homogéneo. Pero dentro de
una protoestrella, donde la densidad del gas es mucho mayor,
la cinética molecular debe cambiar y puede esperarse que la
abundancia molecular que entra en la expresión de la profun-
didadóptica alcance un valor aun mayor y nuestro resultado
en este caso es una estimación a un valor ḿınimo (ĺımite in-
ferior).

Como puede observarse en las Tablas II y III, el número
de reacciones para el carbono y el oxı́geno son 24 y 20, res-
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TABLA III. Esta tabla es muy similar a la Tabla II, laúnica diferencia es que aquı́ se presentan los parámetros de las velocidades de reacción
que se requieren para hacer el cálculo de las abundancias de las moléculas basadas en el oxı́geno. Los valores fueron tomados de la Ref. 25.

N Reaction γ α β ∆ H

1 O H2 OH H 1.55(-13) 2.80 2980.00 -.082

2 OH H O H2 7.00(-14) 2.80 1950.00 .082

3 OH H2 H2O H 9.54(-13) 2.00 1490.00 .638

4 H2O H OH H2 5.24(-12) 1.90 9265.00 -.638

5 O+ H H+ O 6.00(-10) .00 .00 .020

6 O+ H2 OH+ H 1.20(-09) .00 .00 .536

7 OH+ H2 H2O+ H 1.01(-09) .00 .00 1.026

8 OH+ H O+ H2 1.20(-09) .00 4060.00 -.536

9 H2O+ H H+ H2O 8.20(-09) .00 11460.00 -.987

10 H+ O O+ H 6.00(-10) .00 227.00 -.020

11 H+ OH OH+ H 2.10(-09) .00 .00 .599

12 H+ H2O H2O+ H 8.20(-09) .00 .00 .987

13 H2+ O OH+ H 1.50(-09) .00 .00 2.344

14 H2+ OH OH+ H2 7.60(-10) .00 .00 2.426

15 H2+ H2O H2O+ H2 3.90(-09) .00 .00 2.814

16 H3+ O OH+ H2 8.00(-10) .00 .00 .650

17 H3+ OH H2O+ H2 1.30(-09) .00 .00 1.758

18 O+ ELECTR O PHOTON 3.40(-12) -.63 .00

19 OH+ ELECTR O H 7.50(-08) -.50 .00 8.603

20 H2O+ ELECTR OH H 4.00(-07) -.50 .00 7.494

FIGURA 2. Abundancias relativas (medidas con respecto al hi-
drógeno) de moĺeculas compuestas de carbón, adoptando un mode-
lo NBBN de Universo con los mismos parámetros que en la Fig.1,
pero suponiendo[C]/[H] = 10−10.

pectivamente. El ḿetodo nuḿerico y el programa elaborado
no tienen ninguna restricción sobre el ńumero de especies o
el de las reacciones. Tampoco existen restricciones relacio-
nadas con el tiempo de cálculo. Pero como no existe la ne-
cesidad de encontrar abundancias para las especies comple-

jas, por ser tan pequeñas y de poco interés para este estudio,
podemos cortar la Tabla II y dejar sólo las reacciones ḿas
importantes. A este grupo de reacciones lo definimos como
juego minimal. Para este trabajo, las especies de mayor in-
teŕes sonC, C+, CH y CH+. Tambíen esútil encontrar los
canales ḿas importantes de formación y destruccíon de di-
chas especies. El hacer este ejercicio resulta ser valioso a la
hora de analizar e interpretar los resultados de los cálculos. Al
juego minimal se le exige que nos de un error que no resulte
ser mayor al 5% con respecto a los resultados exactos. Para
H, D,Li los juegos minimales se ofrecen en la Ref. 10. En
este trabajo discutiremos la cinética de las moléculas diat́omi-
cas para el carbono y el oxı́geno.

El juego minimal para el carbono está constitúıdo por
las 8 reacciones representadas en la Fig. 3. La notación
A(B, C)D denota a una reacciónA+B → C +D (tal como
se usa comunmente en fı́sica nuclear), donde las especiesA
y D son las de mayor interés en nuestro caso, por contener
al carbono. En esta figuráunicamente se incluyen los canales
más ŕapidos y fuertes, que controlan (definen) las abundan-
cias relativas deC, C+, CH y CH+.

Para poder comparar las velocidades, debe fijarse la tem-
peratura, lo cual puede hacerse más ćomodamente tomando
Tc = 300K, que corresponde az ≈ 100. Se puede ver que
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FIGURA 3. Juego minimal para el carbón, compuesto por las 8 re-
acciones ḿas ŕapidas que determinan las abundancias relativas de
C, C+, CH, y CH+.

el canal de formación deCH es una reacciónC(H2,H)CH
que en nuestro caso (paraz ≈ 100) tiene la velocidad total

[C][H2]RC,H2,CH = 10−1010−610−9 = 10−25cm3s−1,

donde [X] ha sido redefinida como la abundancia relati-
va al hidŕogeno (con el proṕosito de abreviar escritura). La
moléculaCH se destruye ḿas rapidamente mediante su re-
accíon inversaCH(H,H2)C que tiene la velocidad total

[CH][H]RCH,H,C = 10−1510−9 = 10−24cm3s−1.

La formacíon deCH+ se debe a dos canales competiti-
vos:CH(H+,H)CH+ con velocidad total

[CH][H+]RCH,H+,CH+ = 10−27cm3s−1,

y C(H+
2 ,H)CH+ con velocidad

[C][H+
2 ]RC,H+

2 ,CH+ = 2× 10−30cm3s−1

(tenemos que considerar este canal, porque la primer reacción
depende de[CH] y, por lo tanto, dez).

Es muy importante enfatizar que no existe una reac-
ción inversa paraCH(H+,H)CH+. Como se explica en la
Ref. 36, esta reacción no fue detectada con un valor de velo-
cidad menor que10−11 cm3s−1 (y la velocidad de proceso
directo esRCH,H+,CH+ = 10−9). Por lo tanto podemos con-
cluir que existen tres ciclos de flujo para el carbono:

1) C → CH → C,

2) C → CH → CH+ → C y

3) C → CH → CH+ → C+ → C.

Como se veŕa más adelante, para el caso del oxı́geno el re-
sultado es completamente similar y no conduce a cambios
substanciales, cuando la abundancia deOH+ es mayor que
la deOH.

La qúımica molecular del ox́ıgeno aplicado al universo
temprano fue discutido por primera vez por Dubrovich [26]
para el caso de la molécula deH2O. Esta moĺecula es muy

estable (el potencial de ionización es igual a 12.6 eV) y por
lo tanto, como fue mencionado en el artı́culo de Dubrovi-
ch, podŕıa esperarse que la abundancia relativa fuera bastante
grande para esta molécula en el caso de NBBN, o después
de la evolucíon de las primeras estrellas, cuando la densidad
del carbono, ox́ıgeno y nitŕogeno aumentaron considerable-
mente. Por lo tanto los cálculos de cińetica de las moléculas
basadas en oxı́geno son de gran interés.

En este trabajo calculamos las abundancias de
OH, OH+, H2O, H2O

+ utilizando los paŕametros de las
Tablas I y III. Como se hizo para el caso del carbono, también
para el ox́ıgeno se consideraron moléculas y iones comple-
jos. Pero los ćalculos han mostrado que las abundancias de
dichas especies resultan ser insignificantes y por esta razón
han sido excluidas del juego minimal.

La Fig. 4 muestra las abundancias deOH y OH+ co-
mo funcíon de z. No se incluyen en la figura las abun-
dancias calculadas paraH2O, porque resultaron ser insig-
nificantes (alcanzan un valor máximo enz = 290, como
[H2O]/[H] = 10−27, y despúes se destruyen rápidamente
hasta un valor inferior a10−30 paraz < 30.

Puede observarse que las moléculas o iones moleculares
que forma el ox́ıgeno en un universo homogéneo con abun-
dancias significativas son elOH y el OH+. La abundancia
de OH+ es10−18 en laépocaz = 200, y para la moĺecu-
la OH tenemos un valor aproximadamente tresórdenes de
magnitud ḿas pequẽno.

Este resultado no es tan extraño como pudiera parecer a
primera vista. De hecho, la pareja de moléculasLiH y LiH+

muestra un comportamiento muy similar. Como comentan
Galli y Palla [10], la cinética de litio conduce a una abun-
dancia del ion molecularLiH+, que resulta ser ḿas de dos
órdenes de magnitud superior a la abundancia de la molécula
neutraLiH.

FIGURA 4. Abundancias relativas (medidas con respecto al hi-
drógeno) de moĺeculas compuestas de carbón, adoptando un mode-
lo NBBN de Universo con los mismos parámetros que en la Fig.1,
pero suponiendo[O]/[H] = 10−10.
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Es f́acil explicar este resultado con la ayuda de un mo-
delo (juego) minimal compuesto de manera similar a la que
se hizo para el carbono. En la Tabla III tenemos 20 reaccio-
nes para la cińetica molecular del ox́ıgeno, pero por ahora
consideraremos sólo las 9 reacciones ḿas importantes que se
muestran en la Fig. 5.

Para comparar las velocidades, tal como se hizo en el
caso anterior, se fija la temperatura cinética Tc = 300K.
En este caso el canal de formación deOH es una reacción
O(H2,H)OH (tal como teńıamos paraCH) con la veloci-
dad total

[O][H2]RO,H2,OH = 10−1010−610−13 = 10−28cm3s−1

(nótese que es cuatróordenes de magnitud ḿas pequẽna que
para el caso de la reacciónC(H2,H)CH).

La moĺeculaOH se destruye ḿas ŕapidamente debido al
procesoOH(H+,H)OH+ con la velocidad total

[OH][H+]ROH,H+,OH+ = 10−2110−32× 10−9

= 2× 10−33cm3s−1.

Y el canalOH(H, H2)O es ḿas d́ebil, como por cuatróorde-
nes de magnitud en comparación con el caso del carbono, el
cual tiene una velocidad total

[OH][H]ROH,H,O = 10−217×10−14 = 7×10−35cm3s−1.

El ion molecularOH+ est́a formando por dos canales
competitivos. El canal ḿas fuerte esO(H+

2 ,H)OH+ con ve-
locidad

[O][H+
2 ]RO,H+

2 ,OH+ = 10−31cm3s−1,

y el más d́ebil esOH(H+,H)OH+ con una velocidad total

[OH][H+]ROH,H+,OH+ = 2× 10−33cm3s−1.

Como se ha hecho para el caso deCH, se tiene que tomar en
consideracíon el primer canal.

FIGURA 5. Juego minimal para el oxı́geno, compuesto por las 9 re-
acciones ḿas ŕapidas que determinan las abundancias relativas de
O, O+, OH, y OH+.

La destruccíon de OH+ se debe a los canales
OH+(H, H2)O+ y OH+(e,H)O, que tienen velocida-
des aproximadamente iguales, con un valor de10−27. Co-
mo se encontŕo para la cińetica del carbono, para el ca-
so del ox́ıgeno tampoco existe la reacción inversa para
OH(H+,H)OH+. Esto puede explicarse de la siguiente
manera: Usando el principio de balance detallado para los
valores de procesos elementales y tomando en cuenta que las
velocidades de reaccionesCH → CH+ y OH → OH+

son iguales, se puede concluir que la velocidad del pro-
cesoOH+(H,H+)OH es tambíen menor que10−11 (co-
mo se explica en el artı́culo de Karpas, Anicich y Huntress
[36] para la reaccíon CH+(H, H+)CH). Este valor da una
velocidad total menor que10−29 cm3s−1 para el proceso
OH+(H, H+)OH, compaŕandolo con el valor10−27 para
OH+ → O y OH+ → O+, podemos concluir que es insig-
nificante.

Por lo tanto, podemos concluir que existe una diferencia
entre la cińetica del carbono y la del oxı́geno. En el caso del
ox́ıgeno tenemos dos ciclos de flujo:

1) O → OH → OH+ → O,

2) O → OH+ → O.

De la cińetica del ox́ıgeno se puede concluir que la abun-
dancia deOH+ est́a controlada por las reacciónes

OH+ → O → OH+

Con este resultado se pueden explicar los resultados para el
ox́ıgeno (queOH sea mucho menor queOH+).

Para concluir esta sección tenemos que enfatizar que el
juego minimal ofrecido en las Figs. 3 y 5 se puede aplicar
sólo para un universo temprano y homogeneo.

4. Conclusiones

1) Para calcular las abundancias relativas de las especies
moleculares ḿas conocidas se han utilizado los datos para
velocidades de reacciones más recientes en la literatura. Se
encuentra que a bajas temperaturas no hay un cambio signi-
ficativo de las abundancias para las especies más importantes
y que nuestros resultados concuerdan con los de otros autores
(Fig. 1).

2) Se calculan por primera vez las abundancias de
moléculas pesadas basadas en carbono y oxı́geno que pu-
dieron haber existido en cantidades significativas en laépo-
ca pregaĺactica, de acuerdo con modelos no-estándar de nu-
cleośıntesis. Las abundancias han sido obtenidas para un gas
homoǵeneo y con expansión, como solucíon a un conjunto de
ecuaciones diferenciales (ecuaciónes cińeticas para cada una
de las especies junto con las ecuaciónes para las temperatu-
ras).

3) Las moĺeculas pesadas más abundantes (y por lo tan-
to más interesantes) en el universo homogéneo resultan ser
CH, OH, CH+, OH+. El resto de las moléculas pesadas
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que se observan en el medio interestelar no resultaron tener
abundancias significativas.

4) La sugerencia de Dubrovich [26] de que la moĺecula
H2O es muy abundante en relación con otras moléculas pesa-
das, porque tiene una energı́a de disociacíon alta, resulta ser
incorrecta para el caso del gas homogéneo en el universo tem-
prano. Se ha encontrado que durante los procesos evolutivos
estudiados no hay suficiente tiempo para formarlo en cantida-
des significativas y por lo tanto resultan ser más abundantes
las moĺeculas que tienen energı́as de amarre ḿas pequẽnas,
como es el caso de las moléculasCH, OH, CH+, y OH+.

5) Se encuentra que la abundancia del ion molecular
OH+ es ḿas grande que la abundancia de la molécula neu-
tra OH. Este resultado se debe a dos factores. El primero
es que no existe (o bien, tiene una velocidad muy lenta) la
reaccíon OH+(H, H+)OH. El segundo es que la reacción

de formacíon deOH por medio deO(H2,H)OH, es muy
débil (es cuatróordenes de magnitud menor que la reacción
CH+(H, H+)CH en el caso de carbón) y tiene una veloci-
dad de10−13, por lo que es muy dificil formar la molécula de
OH en el universo temprano para el caso homogéneo.

6) Enfatizamos que en casos cuando existen inhomoge-
neidades en la densidad o en la temperatura de cualquier tipo
(como es el caso de las protoestrellas), las abundancias mo-
leculares deben ser mucho mayores y por lo tanto nuestros
resultados son un lı́mite inferior para las protonubes.
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