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Un poco de historia

El estudio de la composicién quimica del Universo es reciente en la historia
de la astronomia. William Herschel fue el primero que sugirié que los “fluidos
brillantes"que constitufan las nebulosas, podrian estar compuestos de elementos
comunes en la Tierra, en particular en la atmésfera. A mediados del s. XIX, Huggins
observé el espectro de ocho nebulosas planetarias y las compar6 con el espectro
de atomos comunes en la atmésfera terrestre como oxigeno (O), hidrégeno (H)
y nitrégeno (N), logrando identificar una de las lineas observadas. A principios
del s. XX, la espectroscopia Gptica era una ciencia floreciente y se estudiaban
con detalle los espectros de las estrellas y las nebulosas. Ademds de diversas
lineas del hidrégeno, otros elementos como el calcio (Ca) y el potasio (K) ya se
habian identificado. En 1930, los trabajos de R.J. Trumpler sobre las propiedades
de los cimulos de estrellas evidenciaron la presencia de particulas de polvo que
oscurecian y enrojecian la luz proveniente de las estrellas mds lejanas. Entre 1937
y 1941 se detectaron las lineas opticas de tres moléculas diatomicas, CH, CN y
CH. La imagen del Universo era la siguiente: el espacio entre las estrellas (medio
interestelar) no estaba vacio, sino que contenia particulas de polvo, algunos dtomos
y unas pocas moléculas especialmente sencillas.

La aparicién de la Radioastronomia en 1950 fue decisiva para el conocimiento
de la quimica interestelar. En 1963, Weinreb y sus colaboradores detectaron el
espectro radio de OH en la direccién del centro galdctico. Los datos revelaban
la existencia de nubes que contenian OH entre el centro galdctico y la Tierra.
Sin embargo, las ideas de los astrénomos no cambiaron rdpidamente, y hasta
mediados de la década de los 60 se consideraba el medio interestelar demasiado
hostil para la existencia de cantidades apreciables de moléculas mas complejas.
Los astréonomos de esta época consideraban que las posibles moléculas formadas
a partir de los dtomos que llenaban el espacio interestelar serian rdpidamente
destruidas por la radiacién ultravioleta (UV) procedente de las estrellas jovenes,
y las pocas moléculas observadas serian simplemente el producto de la destruccién
por la radiacién (UV) de moléculas mds complejas evaporadas de la superficie de
los granos cercanos a estrellas calientes. Cinco aflos después de la deteccién de OH,
un grupo de la Universidad de California dirigido por Charles Townes construyd
su propio receptor y telescopio, y detect6 agua (H,O) y amoniaco (NH3). Nadie



260 LABORATORIO....

podia imaginar que compuestos fragiles ante la radiacion UV como el H,O y el
NHj fueran abundantes en el medio interestelar.

Figura 1: Nebulosa oscura, llamada de la cabeza de caballo, que se
encuentra frente a la nebulosa ionizada IC434 en Oridn.

La deteccion de estas moléculas precipité la bisqueda incesante de nuevos
compuestos y una avalancha de descubrimientos. Lejos de estar vacio de moléculas,
en el espacio entre las estrellas existen extensas regiones protegidas de la radiacién
UV por grandes cantidades de polvo donde casi todos los dtomos estan formando
compuestos moleculares. Estas masas de gas molecular y polvo se denominan nubes
moleculares. Puesto que la temperatura en estas nubes es muy fria, unos —263° C,
su emision es despreciable a longitudes de onda dpticas y hubo que esperar a la
aparicion de la radioastronomia para que pudiesen ser observadas. Sin embargo se
tenian evidencias indirectas de su existencia desde el s. XIX. Cuando estas nubes
se encuentran entre una nebulosa y la Tierra, el polvo que las compone no deja
pasar la luz proveniente de la nebulosa, y las nubes moleculares aparecen como
manchas oscuras en la imagen. Las formas caprichosas de estas manchas dan lugar
aimdgenes tan bellas y sugerentes como las mostradas en la Fig. 1. Herschel llamé
“agujeros en los cielos.? estas zonas oscuras, y posteriormente fueron clasificadas
y catalogadas por Barnard. A finales del s. XIX, el jesuita Angelico Secchi
consideraba poco probable que estas zonas oscuras fueran realmente agujeros en
el cielo, y sugirié que podrian ser debidas a nebulosas oscuras que interceptaban el
paso de los rayos de un fondo mas brillante. Sin embargo hubo que esperar hasta
casi 1970 para que prosperase esta idea. Herschel no podia pensar que sus “agujeros
en los cielos."an en realidad grandes cantidades de materia fria, auténticas fabricas
de moléculas, donde tenia lugar el nacimiento de las estrellas. En la actualidad se
han observado un centenar de moléculas diferentes en el medio interestelar, algunas
de ellas tan comunes en la Tierra como el metanol (CH3OH), o el acido férmico
(HCO;H), y otras mds exdticas, inexistentes en nuestro planeta en forma natural,
que solo las podemos obtener sintetizandolas en el laboratorio.
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Medio interestelar: ;Qué hay entre las estrellas?

El problema a la hora de definir rigurosamente el medio interestelar es que no
hay una divisién rigida entre las partes exteriores de la estrella y dicho medio. En
todas las fases de la evolucidn estelar hay un intercambio de materia y energia entre
la estrella y el medio que la circunda. En general, se considera medio interestelar
todo aquello que estd mds alld de la fotosfera de la estrella. Con esta definicion,
fenémenos fisicos tan ligados a la estrella como los vientos estelares, o las capas
externas que algunas estrellas expulsan al exterior en las dltimas etapas de su vida
(nebulosas planetarias), se consideran que forman parte de él.

Se pueden distinguir dos componentes en la materia interestelar: particulas
de polvo y gas. El polvo estd formado por granos de unos 100nm (1 nm =
0,001 gm = 0,000001 cm) de didmetro, y representa el 1 % del medio interestelar en
masa. A pesar de que las condiciones fisicas del medio interestelar pueden variar
dréasticamente de una regién a otra, la razén (masa de gas)/(masa de polvo) es
aproximadamente constante (dentro de un factor 2) e igual a 100. El hidrégeno (H)
y el helio (He) son los elementos mds abundantes en el Universo, siendo la razén
(d&tomos de He)/(dtomos de H)~0,1. El oxigeno (O), carbono (C), y nitrégeno (N)
siguen en abundancia al He, y mucho menos abundantes son el azufre (S), silicio
(Si), calcio (Ca), sodio (Na), hierro (Fe), magnesio (Mg) y otros metales. Una
fraccion importante de los elementos mas pesados que el He (todos los elementos
excepto el H) se encuentran formando los granos de polvo, por lo que su abundancia
en la fase gaseosa es mucho menor que la abundancia césmica. Se denomina grado
de condensacion a la magnitud que mide el porcentaje de estos elementos que se
halla incorporado en los granos. En la Tabla 1 damos las abundancia césmica y el
grado de condensacion de los elementos pesados.

Tabla 1. Abundancias cosmicas y grado de conden-
sacion en las nubes moleculares

Elemento, X He Li C N O Ne Na
Abun. césmica! 11,0 3,2 86 80 88 7.6 63
D% -1,5 -0,7 -0,7 -06 -0,9

Elemento, X Mg Al Si P S Ca Fe
Abun. cosmica 75 64 75 54 72 64 74
Dx -1,5 33 -1,6 -1,1 -03 -3,7 -20

' Abundancia césmica definida como 12 + (log %—:) Ny es

el nimero de d4tomos del elemento X
2 Valores tipicos del grado de condensacién en una nube

molecular, Dy = (log x—z) b (10g %)
nube

cosmico
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El estado de ionizacién del hidrégeno, al ser el elemento mds abundante, se
utiliza para definir las fases del gas interestelar. En el gas se distinguen dos fases:
gas neutro y gas ionizado. Las estrellas con alta temperatura superficial, son fuentes
intensas de radiacion UV. El hidrégeno sometido a este campo de radiacién es
ionizado por fotones con energias superiores a 13,6 eV (leV = 1,60199 1012
erg/molécula). Las regiones de gas ionizado alrededor de las estrellas jovenes
se denominan regiones HII. El gas ionizado presentan emision intensa en el
optico formando nebulosas. También existen regiones de gas ionizado alrededor
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de algunas estrellas evolucionadas. Este el caso de las nebulosas planetarias en las
que las capas externas expulsadas al exterior son ionizadas por la estrella residual.
El hidrégeno también puede ser ionizado por las ondas de choque que se producen
cuando una estrella eyecta gas a muy alta velocidad. Esto es lo que ocurre en los
remanente de supernova. Una vez absorbidos todos los fotones con energia superior
a 13,6 eV, el hidrégeno ya no puede ser ionizado y se encuentra en estado neutro.

La mayor parte de la materia interestelar tiende a encontrarse en regiones
separadas espacialmente y con velocidades caracteristicas que se denominan nubes.
En las zonas donde hay una gran concentracion de materia, los granos de polvo
absorben la radiacién UV y los dtomos se combinan formando moléculas. Cuando
la mayor parte del hidrégeno se encuentra en forma molecular (Hy) se habla de
nubes moleculares, y cuando se encuentra en forma de atémos, se habla de regiones
HI. Sin embargo, esta clasificacion no es totalmente rigida. Si bien la transicién gas
ionizado/gas neutro suele ser muy rapida, existen extensas zonas intermedias en las
que coexisten el gas atdmico y el gas molecular. De hecho, las nubes moleculares
suelen tener envolturas de gas predominantemente atémico formado en su mayor
parte por d&tomos de H, He y C. Incluso en las regiones mds interiores de las nubes
moleculares, existe una fraccién de gas atomico. Por ejemplo, se considera que
la fraccién de C que se encuentra en estado atémico en el interior de las nubes
moleculares es el 10%. Para medir la cantidad de radiacién procedente de las
estrellas jovenes que es absorbida por los granos de polvo, y por lo tanto no penetra
hasta el interior de las nubes, se define una nueva magnitud, la extincion visual (A,)
(para una definiciéon matemadtica exacta ver el glosario al final de este articulo).
La cantidad y complejidad de las moléculas que contiene una nube, guarda una
estrecha relacion con la extincién visual de dicha nube.

Tabla 2. Tipos de nubes moleculares
Tipos  Didmetro Masa Densidad TII< Estrellas
(po)  Mo)  (em¥) (K
Cirros IR >1 1-10 10-10% 100  Ninguna
Gigantes  10-10>  10°-10° 10%-10° 1540 O.B
Oscuras 1-10  10%-10* 10%-10* 8-15 T Tauri
T Temperatura cinética

Las nubes suelen clasificarse de acuerdo con las condiciones fisicas del gas
que las forma. En la Tabla 2 presentamos un sumario de los distintos tipos de
nubes y sus dimensiones. Los cirros son objetos muy ténues y extensos. No estdn
ligados gravitacionalmente por lo que se encuentran en continua expansién. Debido
a su baja extincion visual la tinica molécula observable es el mondxido de carbono
(CO), la molécula mas abundante del Universo después de H,. No se encuentran
generalmente estrellas en su interior. Las nubes moleculares gigantes son los
objetos mds grandes y masivos de la galaxia. Constituyen el lugar de formacién
de estrellas de gran masa, por lo que estdn generalmente asociadas a ctimulos
de estrellas OB (estrellas jovenes masivas) y a las nebulosas ionizadas creadas
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por éstas. Se encuentran generalmente en los brazos de la Galaxia, y debido a
la alta temperatura cinética del gas que las forma se denominan también nubes
calientes (ver glosario para una definicién de temperatura cinética). Las nubes
oscuras o nubes frias, son objetos de baja temperatura cinética en los que sélo
se forman estrellas de poca masa, estrellas T Tauri. Deben su nombre a aparecer
como manchas oscuras en las placas dpticas, son los “agujeros en los cielos"de
Herschel.

Espectroscopia molecular: ;Cémo sabemos qué
moléculas existen en el espacio?

Todo lo que conocemos de la quimica interestelar se basa en las observaciones
espectroscépicas. Por tanto, es necesario tener unos conocimientos bdsicos sobre
espectroscopia para poder entender la grandeza y las limitaciones de nuestro
conocimiento.

Consideremos una de las moléculas mas abundantes en el medio interestelar, el
monoxido de carbono (CO). Esta molécula estd formada por un dtomo de carbono
(C) y otro de oxigeno (O) unidos por un enlace quimico. Si la distancia entre
los dos ntcleos se supone fija, suposiciéon valida como primera aproximacion,
la molécula puede rotar sobre si misma como un sélido rigido y su energia
dependerd del momento angular de rotacién. La mecdnica cudntica nos dice que
la energia de la molécula no puede tomar cualquier valor, sino s6lo unos cuantos
valores “permitidos". Estos valores permitidos se conocen como niveles de energia
rotacionales. En el caso de CO, la energia de rotacién sélo podra tomar los valores,

h2
E,:@J(JJrl) J=0,1,2,3,... (1
donde /1 y T son constantes (4 = 6,6252 10~27 erg sec, = 3,14159), I es el momento
de inercia de la molécula, y J es el nimero cudntico del momento angular, que sélo
puede tomar los valores indicados. Cuando una molécula pasa de un estado a otro,
absorbe (si pasa de un estado de menor energia a otro de mayor) o emite (cuando
cambia de mayor a menor energia) un fotén de frecuencia

Vv = E.(nivel sup.)— E(nivel inf.) =B[Js(Js+1)—Ji(Ji +1)] (2)

donde B = % y Js,J;i son los nimeros cudnticos de los niveles superior e inferior
respectivamente. Puesto que B depende del momento de inercia de cada molécula,
las frecuencias de emision (o absorcién) son caracteristicas de cada compuesto.
Para moléculas diatémicas, las frecuencias del espectro de rotacién suelen estar
entre 10 y 300 GHz (1 GHz = 10° Hz = 1000 millones de Hz). Este rango de
frecuencias corresponde a ondas electromagnéticas con longitudes de onda entre
3 cmy 1 mm, es decir, a la zona radio del espectro electromagnético (no la zona
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visible). Por ello, hubo que esperar a la Radioastronomia para el descubrimiento de
la mayor parte de las moléculas del medio interestelar. No todas las transiciones
entre dos niveles de energia estdn permitidas. En primer lugar, para que estas
transiciones se produzcan la molécula debe tener momento dipolar eléctrico ()
o momento dipolar magnético (u,,) permanente distinto de cero (ver glosario).
Ademds los niveles inferior y superior deben cumplir ciertas leyes llamadas reglas
de seleccién. Las transiciones asociadas a cada uno de estos momentos tienen
sus propias reglas de seleccion. Las transiciones dipolares eléctricas son mds
intensas que las magnéticas, por lo que son las que generalmente se observan
en Radioastronomia. Las moléculas homonucleares (con dos atomos idénticos)
como Hj, N», Os,..., no tienen momento dipolar eléctrico lo que produce serias
dificultades para su deteccion.

La molécula de CO tiene un momento dipolar eléctrico de u,=0,1 Debye. Las
transiciones dipolares eléctricas permitidas son aquellas en las que J cambia en £1.
Por lo tanto, teniendo en cuenta que la constante rotacional de CO es B=55,101
GHz, el espectro de rotaciéon de CO consistird en una serie de lineas situadas
a frecuencias v = 115,272 GHz (transicién J=1—0), 230,544 GHz (transicion
J=2—1), 345,816 GHz (transicién J=3—2), ...Cuando el espectro observado en
la direccion de una nube interestelar contiene esta serie de lineas, sabemos que la
nube contiene CO. Sin embargo, el razonamiento inverso no es cierto: el que una
nube contenga CO no es condicidn suficiente para que se observen estas lineas. La
intensidad de una linea es proporcional al momento dipolar al cuadrado, p2, y a la
cantidad de moléculas de la region observada que estén en los niveles de energia
superior e inferior de dicha transicién. La cantidad de moléculas que estdn en un
determinado nivel depende de la temperatura cinética y la densidad del gas emisor,
y de la intensidad del campo electromagnético en dicha region a la frecuencia de
la transicion. En general, para detectar una transicién molecular en absorcion es
necesario tener una fuente de continuo intensa a esa frecuencia detrds de la nube
(e.g., una estrella), y la intensidad de la absorcién es directamente proporcional a la
intensidad del campo de radiacién y al nimero total de moléculas entre la fuente de
continuo y el observador. En el caso de emision, la intensidad de la linea es también
proporcional al nimero de particulas en la linea de mirada, pero ademads la regién
observada debe reunir unas ciertas condiciones de densidad y temperatura para que
la linea tenga una intensidad apreciable.

Existe una densidad critica, n.,, para cada transicion por debajo de la cual la
emisién es muy débil. Cuando una molécula se encuentra en equilibrio termod-
indmico, la poblacion de los niveles con E, > kTj, donde k es la constante de Boltz-
man (k=1,38042 10~ 16 erg/°) y T es la temperatura cinética del gas, disminuye ex-
ponencialmente, y por lo tanto, presentardn emisién débil las transiciones que in-
volucren dos niveles con energia superior a k7. En el caso de la transicién J=1—0
de CO, la densidad critica es ~102 cm~3, y la temperatura cinética correspondiente
al nivel J=1 es Ty=5 K. Puesto que estas condiciones las cumple la mayor parte del
gas que forma la materia interestelar, la emision de CO es una de las mds ubicuas
en el medio interestelar. En determinadas condiciones puede ocurrir que el nivel su-
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perior de una transicion esté mas poblado que el inferior. En este caso, se produce
una emision extraordinariamente intensa, que se denomina emisiéon maser.

Hélx
CoN 11-10

DCOOH 4(1,3)—3(1,2)

CH4CN v8=1

92100 92300

Frecuencia (MHz)

91900

Figura 3: Espectro tomado en direccién a la nube molecular Sgr
B2, situada cerca del centro galdctico, en que se aprecian lineas
espectrales correspondientes a varias moléculas (cortesia de Pablo
de Vicente).

En esta seccion sélo hemos discutido el espectro rotational, es decir, aquel
correspondiente a la energia de rotacién de la molécula como un todo. La energia
de una molécula no sélo se debe a la rotacion de la molécula como un todo, la
vibracién de los dtomos que la componen, el momento angular de los electrones
desapareados, o el espin de los niicleos de los dtomos también producen variaciones
en la energia. Estas variaciones dan lugar a otras lineas espectrales, y hablamos de
espectro de rotacion-vibracion, transiciones electrénicas, etc.

; Qué nos deja observar la atmdsfera terrestre?

Un problema adicional para la observacién de lineas moleculares, es que la
radiacion emitida en el medio interestelar debe atravesar la atmésfera terrestre
antes de ser detectada. La atmdsfera terrestre absorbe la radiacién electromdgnetica
que nos llega del Universo, debido fundamentalmente a que contiene vapor de
agua (H,O) y oxigeno molecular (O;). Para la mayor parte de las frecuencias la
atmosfera es practicamente opaca y la emision a estas frecuencias no llega a la
superficie terrestre. Sin embargo hay intervalos de frecuencia donde la absorcion es
menor y la radiacion procedente del Universo puede ser observada, estos intervalos
se llaman “ventanas atmosféricas". Una de estas ventanas es la ventana visible,
y otra, la ventana radio. Existen unas pequefias ventanas infrarrojas donde la
absorcién atmosférica, aunque importante, permite la observacion astrondmica
desde la Tierra en lugares con condiciones excepcionales (gran altitud y baja
cantidad de vapor de agua en la atmdsfera). Uno de estos lugares se encuentra
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en las islas Canarias, y otro en Hawai. Varios paises del mundo han colocado sus
telescopios en estos enclaves. Un lugar atin mds privilegiado para la observacién
astrondmica es la Antdrtida. Por encontrarse en los polos terrestres la atmdsfera
es mas delgada en la Antartida que en ningin otro lugar. Ademds las bajas
temperaturas reinantes hacen que el agua de la atmésfera se encuentre formando
cristales de hielo, mucho menos dafiinos que el vapor de agua para la observacién
astrondmica. En la actualidad existen varios proyectos internacionales para colocar
telescopios en la Antdrtida. Sin embargo, para observar en gran parte de las
frecuencias infrarrojas, en UV y en rayos X es necesario el uso de globos o satélites
artificiales.

El gas interestelar

¢ Cual es su composicion quimica?

Para que tengamos constancia observacional de la existencia de una molécula
en el espacio, deben cumplirse dos condiciones: la molécula debe existir en el
medio interestelar; y debe poder ser detectada con la instrumentacion (telescopios
+ espectrometros) de que se dispone. Para ello, es necesario que la molécula tenga
transiciones en las regiones 6ptico o radio del espectro electromagnético. Ademds,
estas transiciones deben ser tales que emitan apreciablemente en las condiciones
de temperatura y densidad imperantes en el medio interestelar. Por tltimo, su
abundancia tiene que ser suficientemente grande como para ser detectada con
la sensibilidad de la instrumentacién actual. Estas condiciones constituyen una
limitacién importante al nimero de moléculas detectadas.

La molécula mds abundante del Universo, y la responsable de casi el 100 %
de la masa molecular, es H. Sin embargo, la presencia de moléculas de Hy no
fue confirmada hasta que se pudieron llevar espectrometros fuera de la atmosfera
terrestre. Esto ocurri6 por primera vez en 1970 cuando un espectrémetro llevado
en una sonda espacial registré el espectro visible y ultravioleta de la estrella {
Per. Este espectro mostraba claramente la presencia de H; interestelar en la linea
de mirada entre la estrella y la Tierra. Observaciones mds extensas se realizaron
con el satélite “Copernicus"lanzado en 1972. Estas observaciones confirmaron la
existencia de nubes moleculares donde la mayor parte del hidrégeno se encuentra
en forma de Hj.

La dificultad para la deteccion de H» reside en que al tratarse de una molécula
homonuclear, no tiene transiciones dipolares eléctricas. Desde observatorios ter-
restres puede ser detectada la banda de rotacién-vibracién 1—0 (2,1 um), pero sélo
objetos con temperatura y densidad altas pueden emitir en esta banda. Emisién de
Hj a 2,1 um se ha observado en las proximidades de las estrellas, los bordes de las
regiones HII, y en regiones donde existen fuertes frentes de choque. Sin embargo,
la mayor parte del H, de la Galaxia se encuentra en las regiones frias de las nubes
moleculares y no puede ser detectado en estas transiciones. Por esta razén para cal-



268 LABORATORIO....

cular la masa de una nube no se utiliza el H, (a pesar de ser responsable de casi el
100 % de su masa), sino el CO. EI CO es la molécula mas abundante del Universo
después de H,. Tiene transiciones rotacionales que caen en la ventana radio, y que
emiten apreciablemente con temperaturas cinéticas entre 5 - 30 K, y por tanto con
las temperaturas tipicas de las nubes moleculares. Puesto que la densidad critica
de estas transiciones es muy baja, puede detectarse emisién incluso en las nubes
difusas y las envolturas poco densas de las nubes moleculares. La abundancia de
CO respecto al Hp toma un valor aproximadamente constante en nuestra Galaxia
e igual a, (nimero de moléculas de CO)/(niimero de moléculas de Hy) ~ 8 1073,
por lo que podemos estimar la masa de Hj a partir de la masa de CO. CO no s6-
lo se utiliza para conocer la distribucién de gas molecular en nuestra galaxia sino
también en las galaxias externas.

Dos de las moléculas mas importantes para la vida presentan grandes dificul-
tades de observacion desde la Tierra. Se trata del agua (H,O) y el oxigeno molecu-
lar (O). Todos los modelos tedricos de quimica interestelar predicen abundancias
importantes para ambas moléculas. Sin embargo, puesto que tanto el O, como el
H,O son muy abundantes en la atmdsfera terrestre, su observacion es extremada-
mente dificil desde la superficie de la Tierra. S6lo emisién maser de HyO a 22
GHz habia sido observada con anterioridad a 1980. Esta emisién proviene de re-
giones muy pequefias, y extraordinariamente densas y calientes situadas muy cerca
de las estrellas jovenes, y por tanto, no nos da informacién sobre la abundancia
y condiciones fisicas del HoO en la mayor parte del medio interestelar. Reciente-
mente se ha detectado emisién de H,O extensa a 183 GHz en algunas regiones de
formacién estelar (Orion, W49N). Estas observaciones han sido realizadas desde la
superficie de la Tierra aprovechando para su observacion algunas noches de invier-
no con temperaturas excepcionalmente bajas. Los resultados obtenidos sugieren
que el H>O es realmente abundante en el medio interestelar, pero atin no se tienen
estimaciones precisas de su abundancia ni de su distribucién dentro de las nubes.
Mais desalentadora es la situacion para O,. En este caso sélo se han conseguido
limites superiores a su abundancia, y una deteccion tentativa que por el momento
no ha podido ser confirmada. El lanzamiento del satélite europeo ISO previsto para
1995 sera decisivo para el conocimiento de la quimica de estas dos moléculas. El
equipamiento de ISO permitird hacer espectroscopia en el rango de longitudes de
onda 2-45 um desde fuera de la atmésfera. Varias transiciones hiperfinas de H>O, y
una transicion dipolar magnética del O; caen en dicho rango de frecuencias. Todos
los astroquimicos tiene sus esperanzas puestas en ISO.

Las primeras cien moléculas

En contra de lo que los casos anteriores pueden sugerir, la astroquimica ha sido
una ciencia extraordinariamente productiva en las tltimas décadas. En la actualidad
se han detectado mds de 100 moléculas diferentes en el medio interestelar sin tener
en cuenta los is6topos de estos compuestos (ver Tabla 3). Estas moléculas van desde
las moléculas diatémicas mas simples (CO, CN, CH, ...) hasta HC{3N que es la
molécula con mayor niimero de dtomos observada.
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Tabla 3. Moléculas detectadas en el medio
interestelar y circumestelar

Moléculas con Hidrégeno

H, H,D*
Moléculas con Hidrégeno y Carbono

C, C; Cs CHT
CH CH C3H C4H
CsH CeH CH;C,H CH;C4H
CHy4 CyHy CoHy [C3H]
HyCs HyCy [C3H]

Moléculas con Hidrogeno, Carbono y Oxigeno
CcoO Cco™ C30 Ccco
Cs0 OH H,O H;0*
HCO HCO* HOC* HOCO*
H,CO CH3;0H CH3CO CH3;CHO
CH3HCHO CH3;OCHj; HCOOCH3 HC,CHO
CH3;CH,OH HCOOH (CH3),CO C,H,0

Moléculas con Hidrogeno, Carbono y Nitrogeno
CN C3N HC3;NH™ HCCN
HCN HC3N HCCNC HNCCC
HCsN HC7N HCyN HC||N
HC3N HNC NH NH;3;
NoH* CH;3;CN CH;3NC CH3CsN
HCNH* NH,CN CH,CN CH,;NH
CH3;NH, CH3CH,;CN CH,CHCN CH;3C3N

Moléculas con Hidrdgeno, Nitrégeno,
Carbono y Oxigeno

NO HNO HNCO HOCN
NH,CHO

Moléculas con Hidrogeno, Azufre, Nitrogeno,
Carbono, Oxigeno 'y Fosforo

SO SO, NS H,S
OCS HCS* CS C,S
C3S SO+ H,CS HNCS
CH;SH PN CcP SiC
SiO [SiCs) SiS SiN
SiHy HSiCC SiCy

Moléculas metdlicas
HCl NaCl KCl AlCI
AIF NaCN MgNC

Las moléculas entre corchetes poseen una estructura ciclica.
Las moléculas en cursiva son aquellas que sélo se han detec-
tado en el medio circunestelar.
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Hay dos aspectos que cabe destacar de la lista de moléculas detectadas porque
las diferencia de la quimica terrestre. El primero es la gran cantidad de radicales
activos e iones (ver glosario) que han sido identificados, y el segundo, el alto grado
de insaturacién de los compuestos organicos (pocos dtomos de H en la molécula).
Los radicales, que se definen como aquellos compuestos que contienen uno o
dos electrones desapareados, son muy reactivos por lo que tienen una vida muy
corta en las condiciones fisicas que existen en la Tierra. En general no es posible
encontrarlos en estado natural, y sélo se han observado tras sintetizarlos en el
laboratorio. Muchos de los radicales que aparecen en la Tabla 3 se detectaron en el
medio interestelar antes de ser observados en un laboratorio. Una serie de lineas no
identificadas, se atribufan a un compuesto por consideraciones tedricas (intuicién
y légica cientifica), y después se intentaba sintetizar el presunto compuesto en el
laboratorio para comprobar la validez de la identificacién y medir con precisién
sus constantes moleculares. La identificacion de, por ejemplo, C3H,, C3H, 0 C3N,
presenta fascinantes historias de l6gica deductiva aplicada a un conjunto de lineas
interestelares no identificadas. La identificacién univoca de un conjunto de lineas
no es una tarea facil, y todavia hay gran cantidad de lineas no identificadas en
los espectros radio esperando a que a los quimicos terrestres “adivineniin nuevo
compuesto que explique su emision.

El alto grado de insaturacién de los compuestos interestelares, a pesar de que
el H es un factor 1000 o 10000 mas abundante que el resto de los elementos, se
considera una indicacion de que al contrario de lo que es habitual en la Tierra,
la quimica del medio interestelar no se encuentra en equilibrio. Existen regiones
en algunas nubes moleculares, como es el caso del “hot core"(nicleo caliente)
de Orién, en el que abundan moléculas con alto grado de hidrogenacién como
CH,CHCN, y CH3CH,CN. Procesos diferentes a los que determinan la quimica en
la mayor parte de las nubes moleculares pueden ser dominantes en estas regiones.

A la vista de la Tabla 3, hemos de advertir que la mayor parte de las detecciones
en el medio interestelar se han realizado en una de estas cuatro nubes: L134N,
TMCI1, Orién y Sgr B2, o en la envoltura de la estrella evolucionada IRC+10216,
que son las tnicas fuentes estudidas en detalle y con cierta completitud. Aunque
el nimero de fuentes es pequefio, algunos resultados derivados de las abundancias
medidas en ellas parecen bien establecidos. L134N y TMC1 son nubes oscuras con
condiciones fisicas muy similares, mientras que Orién y Sgr B2 son nubes calientes.
Algunos compuestos como CO, CS o C,H presentan abundancias similares tanto
en las nubes calientes como en las nubes frias. Sin embargo, otros compuestos
presentan grandes diferencias. Por ejemplo, los compuestos acetilénicos como C3N,
HC3N, C4H o HCsN, y en general la mayor parte de las cadenas carbonadas son
mds abundantes en las nubes oscuras que en las nubes calientes. Por el contrario,
especies como NH3, HCOOCH3, y en general compuestos ricos en oxigeno (O),
azufre (S) o silicio (Si) son mas abundantes en las nubes calientes. Dentro de
estos dos tipos de nubes también se producen diferencias. L134N atin teniendo
condiciones fisicas casi idénticas a las de TMCI1, es mucho mds rica en compuestos
oxigenados que ésta. Incluso dentro de la misma nube puede haber importantes
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diferencias quimicas. TMC1 y Orién son buenos ejemplos de las variaciones
quimicas que se pueden producir entre regiones diferentes de una misma nube.
La quimica en las envolturas de las estrellas evolucionadas, medio circunestelar, es
también diferente de la que tiene lugar en las nubes interestelares. De hecho, hay
compuestos que solo se han detectado en el medio circunestelar. Sin embargo, en
este articulo vamos a centrarnos principalmente en el medio interestelar.

¢ Como se forman las moléculas en el medio interestelar?

Las diferencias entre la composicion quimica del medio interestelar y de la
Tierra se deben a que las condiciones fisicas caracteristicas de estos dos medios
son muy diferentes. Las condiciones de baja temperatura y baja densidad que
reinan en la mayor parte del medio interestelar no se alcanzan en la Tierra ni
siquiera después de hacer el vacio. La dificultad para reproducir las condiciones
fisicas del medio interestelar en los laboratorios terrestres, es uno de los problemas
a los que se enfrentan los cientificos a la hora de identificar nuevas lineas
o de intentar estimar la velocidad con que una determinada reaccién puede
producirse en el medio interestelar. Estas condiciones son las que determinan los
procesos quimicos dominantes en las nubes moleculares. Asi, mientras que en
los laboratorios terrestres la quimica estd dominada por reacciones ternarias, la
densidad en las nubes interestelares, excepto en las zonas muy préximas a las
estrellas, es demasiado baja para que las reacciones ternarias sean significativas. Se
denominan reacciones ternarias a aquellas que involucran tres dtomos o moléculas.
Estas reacciones se producen cuando dos especies A y B, colisionan para formar un
complejo AB, pero esta transformacion no se produce directamente sino a través
de un compuesto intermedio AB*, que a su vez ha de colisionar con un tercer
compuesto C para producir AB.

A+B — AB* 3)

AB*+C — AB+C )

El complejo AB* es un compuesto inestable que puede vivir entre 1014y 103
segundos antes de disociarse en A y B de nuevo (dependiendo de su energia,
tamafio, estructura y pozo de potencial) si antes no colisiona con un tercer
compuesto C. El intervalo de tiempo entre colisiones en una nube interestelar es
mucho mayor que un milisegundo, asi que la probabilidad de que AB* viva hasta
que un tercer compuesto choque con €l es muy pequefia. Por tanto, la quimica
del gas interestelar se basa fundamentalmente en reacciones binarias, es decir,
reacciones en las que sélo intervienen dos compuestos.

Las bajas temperaturas de las nubes moleculares también afectan enormemente
a la quimica. Muchas de las reacciones mds frecuentes en la quimica terrestre, en
general todas las que ocurren entre compuestos neutros, necesitan una cierta can-
tidad de energia para producirse (reacciones endotérmicas y reacciones exotérmi-
cas con energia de activacion). Estas reacciones, que se producen a una velocidad
significativa en la Tierra donde la energia tipica de un gas es k7, ~ 0,3¢V (K es la
constante de Boltzman y 7, es la temperatura ambiente, 7, = 20°C = 293K), no
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ocurren apreciablemente en el medio interestelar donde la energia es K75, ~0,01eV
(T;n = —263C = 10K). Sin embargo, existen algunas reacciones neutras que pueden
ocurrir sin energia de activacién. Las reacciones que se producen entre dtomos o
radicales pertenecen a este grupo, y ocurren en el medio interestelar con veloci-
dades apreciables. Otra excepcion atin mds importante a la existencia de energias
de activacién son las reacciones entre un ion y una molécula. A temperatura am-
biente las velocidades de estas reacciones son un factor 1000 mds rapidas que las
anteriores pero es muy probable que este factor sea ain mayor a las temperaturas
tipicas en el medio interestelar. Por esta razon, mientras que las reacciones ternarias
determinan la quimica terrestre, las reacciones ion-molécula son las que determinan
la quimica de la fase gaseosa de las nubes moleculares.

En las dltimas décadas se han desarrollado diferentes modelos para tratar de
explicar la quimica interestelar. La mayor parte de ellos consideran exclusivamente
reacciones quimicas en la fase gaseosa. Los granos de polvo sélo se tienen en
cuenta de la siguiente manera: 1) las abundancias iniciales de los elementos no
son las abundancias césmicas, sino las abundancias cosmicas menos la fraccion
condensada en los granos (ver Tabla 1); 2) se considera que la radiacién UV no
penetra en la nube porque esta protegida por las particulas de polvo; 3) se acepta
que el Hy se forma en los granos a una determinada velocidad que s6lo depende de
la densidad (en la siguiente secciéon comentaremos el problema de la formacién de
H»).

Los primeros modelos utilizados suponian una situacién de equilibrio. Se dice
que un sistema quimico ha alcanzado el equilibrio cuando el ritmo al que se
forma cada molécula es igual al ritmo con que se destruye, manteniéndose su
abundancia constante en el tiempo. Para sistemas con las condiciones fisicas del
medio interestelar, el equilibrio se alcanza en un tiempo t~10° afios, un factor 10
menor que la edad estimada para las nubes moleculares, por lo que parece razonable
suponer equilibrio quimico. Estos modelos ajustaban las abundancias de un nimero
apreciable de moléculas simples (CO, CS....), llegando a explicar algunas de las
diferencias quimicas que se habian observado entre las nubes calientes y las nubes
frias. Sin embargo, aparecian graves problemas al intentar explicar las abundancias
de las moléculas mds complejas como HC 3N, CgH o CH3OCHj3. En este caso los
valores observados eran mucho mayores que los que cabria esperar a partir de los
célculos tedricos. Un problema adicional surgi6 a principios de la década de los 80
cuando se detect? la linea del carbono atémico a 610 um y se vi6 que su emisioén
era intensa incluso en los nicleos mds densos de las nubes moleculares, a pesar de
que todos los modelos existentes hasta el momento indicaban que en estos nicleos
densos todo el carbono debia de estar en forma de CO.

Las discrepancias existentes entre la teorfa y la observacion llevaron a los
quimicos a considerar la evolucién temporal de la nube. Célculos realizados con
estos modelos mostraron que las abundancias, tanto de las moléculas complejas
como las del C y CT, predichas para los primeros estadios de la evolucion
de la nube (t~3 103 afios) estdn mds de acuerdo con las abundancias medidas
observacionalmente que las abundancias predichas una vez llegado al equilibrio.
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Por lo tanto, puede que las nubes no se encuentren en equilibrio quimico. Sin
embargo esta solucién al problema del carbono atémico implicaba un nuevo
interrogante, ;qué es lo que impide a las nubes moleculares alcanzar el equilibrio?.
Se han dado diversas respuestas a esta pregunta. La existencia de movimientos
turbulentos dentro de la nube que mezclan las partes externas expuestas al campo
UV interestelar con las capas internas, puede impedir que éstas lleguen al equilibrio
en el tiempo que dura su vida. La formacién de estrellas en su interior asi como
todos los fendmenos violentos que estdn asociados a las primeras etapas de la vida
estelar dificultan que las nubes gigantes alcancen un estado estacionario. O puede
que las nubes pasen la mayor parte de su vida como nube difusa con gran parte de
gas en fase atémica, y que su etapa como nube densa molecular sea un pequefio
periodo de su vida, insuficiente para alcanzar el equilibrio. La respuesta a estas
preguntas aun no esta clara.

Se han propuesto otras soluciones para explicar la alta abundancia medida
del carbono atémico y de las moléculas complejas que son compatibles con la
suposicion de equilibrio quimico. Una de las mds aceptadas es que la razén
C/O ([nimero de atomos de CJ/[nimero de atomos de O]) sea mayor que 1
(normalmente se asume C/O=1). De hecho, las abundancias de C y C* medidas
pueden ajustarse si suponemos C/O~1,28. Si bien esta razon es diferente a la
raz6n de las abundancias cédsmicas, un valor de C/O>1 puede ocurrir si el grado de
condensacién en los granos es diferente para cada molécula y los compuestos mas
abundantes del oxigeno (O,, H,O) se “adhieren.? los granos mds facilmente que
el compuesto mas abundante de C (CO). El problema que plantea esta explicacién
es que predice una sobreabundancia de algunos compuestos carbonados que se
explicaban bien con una razén C/O=1. Por ultimo, otra de las explicaciones
propuestas al problema del C atémico es que la penetracién de la radiaciéon UV
en el interior de las nubes sea mayor de lo que en principio se supuso. Un gas de
densidad no uniforme en el que pequeias condensaciones estén inmersas en un
medio difuso, o la generacion de fotones UV por el mismo gas molecular bajo la
accion de los rayos cdsmicos, podrian dar lugar a un campo UV apreciable en el
interior de las nubes moleculares. La fotodisociacién de CO por la radiacién UV
produciria una mayor concentracion de carbono atémico, parte del cual se reciclaria
formando nuevas moléculas.

Algunos problemas sin resolver . ..

Un problema importante para el entendimiento de la quimica interestelar es
la adhesion de los dtomos y moléculas de la fase gaseosa a los granos. Cuando
una molécula colisiona con una particula de polvo tiene una probabilidad muy
alta de quedar “pegada.? ella. Supongamos que esta probabilidad es 1, es decir la
molécula siempre queda adherida al grano. Suponiendo tamaiios tipicos para el
grano y calculando la probabilidad de que se produzca una colisién entre un grano
y una molécula, para una densidad de ~10* cm~3 todo el gas estarfa adherido a
los granos en un tiempo t~10° afios, tiempo que serfa atin menor si la densidad del
gas es mayor. Este resultado estd en total contradiccion con las observaciones que
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demuestran la existencia de gran cantidad de moléculas en fase gaseosa incluso en
las zonas m4s densas (n> 106 cm—3). En el medio interestelar deben existir procesos
de “despegue”de las moléculas de los granos de polvo. Evaporacion, colisiones
entre granos, o reacciones explosivas en los mantos de €stos, son algunos de los
procesos que se han sugerido.

Hasta ahora s6lo hemos considerado gas en el que no ocurren fendmenos
violentos y que estd protegido de la fuerte radiacion UV que emite una estrella
joven. Sin embargo, en las nubes moleculares tiene lugar la formacién de estrellas,
y éstas pueden influir decisivamente en la evolucién quimica y dindmica de la
nube. La irradiacion de las moléculas del gas y los granos por la estrella recién
formada, asi como los frentes de choque creados por las pérdidas de masa a gran
velocidad que tienen lugar en las primeras etapas de la evolucién estelar, modifican
dréasticamente la quimica del gas circundante. En un principio se consideré que
estos efectos eran locales y no afectaban al grueso de la nube molecular. Sin
embargo, algunos resultados observacionales hacen que nos replanteemos esta
suposicion. Como ya hemos comentado, la gran abundancia encontrada de C y
CT en las nubes moleculares sugiere que la penetracién de la radiacion UV en las
nubes puede ser mayor de lo que se pensaba, y afectar a una fraccion importante
de la nube. Por otra parte, la estrecha relacién encontrada entre las abundancias
altas de algunas moléculas como el SiO, SO o SO; y las regiones con frentes de
choque, sugieren que éstos pueden ser cruciales para su formacién. Los frentes de
choque asociados al gas con muy alta velocidad pueden destruir los granos de polvo
liberando el azufre (S) y silicio (Si) contenido en su interior. El aumento de estos
elementos en fase gaseosa ocasionaria una mayor abudancia de las moléculas que
los contienen.

Por ultimo la no deteccién de compuestos de Fe, Mg, y otros metales en el
medio interestelar, sugieren que la mayor parte de los d&tomos de estos elementos
estdn incorporados a los granos en las zonas densas de las nubes. Si bien ésta es una
idea ampliamente aceptada, atin es una incégnita en qué forma se han incorporado
a estas particulas.

Queremos también hacer notar que las moléculas que aparecen en la Tabla 3 son
s6lo un limite inferior de las que realmente existen en el Universo. El nimero de
lineas ain no identificadas, asi como la existencia de rangos de frecuencia atin casi
inexplorados, hacen pensar que se trata de una lista inacabada. La ampliacién del
nimero de regiones del cielo en las que se ha realizado una bisqueda de moléculas
sistemdtica también puede contribuir apreciablemente a aumentar esta lista. La
idea primera de un gas interestelar formado por moléculas simples, se desvanecid
cuando se encontraron moléculas de once dtomos. Recientemente, la deteccién de
lineas de emisién a 3,3, 6,2, 7,7 y 11,3 um en nebulosas por reflexion, regiones
HII, nebulosas planetarias y el centro galdctico se ha atribuido a las bandas de
vibracion de los hidrocarburos policiclicos aromaticos (PAHs). Estos compuestos
que contienen entre 20 'y 100 dtomos de C son los granos mds pequefios y se solapan
en tamafio y propiedades con las moléculas. Si bien su formacion y destruccién
parece estar ligada a la de los granos cldsicos (granos de mayor tamafio), y al
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igual que éstos soportan una quimica de superficie (ver la seccién dedicada a
las particulas de polvo), también participan en la quimica ion-molécula como las
moléculas de la fase gaseosa. Actualmente se cree que estos compuestos tienen
un papel esencial en la regulacion del grado de ionizacién (nimero de electrones
libres) del gas en una nube. Por razones histdricas, no se incluyen en las tablas de
moléculas interestelares y se estudian como un tipo especial de granos de polvo.

Consideraciones finales

Muchas preguntas estdn avin sin responder cuando se trata de comprender la
quimica del Universo, sin embargo una nueva imagen del Cosmos se abre ante
nosotros. Desde un Universo formado por estrellas y vacio, hemos pasado a un
Universo donde grandes masas de gas y polvo llenan el espacio entre estrellas. Esta
materia que nos circunda estd compuesta de los mismos elementos que se hallan en
la Tierra y obedece a las mismas leyes fisicas y quimicas. Un comentario especial
a este respecto merece ser hecho sobre la quimica del carbono, en particular sobre
las moléculas orgdnicas. Ya en el s. XIX los quimicos conocian que las células
que componian los seres vivos se caracterizaban por la predominancia en su
composicion de compuestos formados principalmente de carbono (C) e hidrégeno
(H), y en una proporcion mucho menor por dtomos de oxigemo (O), nitrégeno (N)
o fosforo (P). Eran los llamados “compuestos orgdnicos". Durante bastantes afios
las teortas vitalistas mantuvieron que las moléculas orgdnicas estaban unidas a
los seres vivos, y que existia una especie de “fuerza vital"que hacia a la quimica
orgdnica intrisicamente diferente de la quimica inorgdnica. Aunque en 1828 se
sintetizo la urea en el laboratorio (fuera de un ser vivo), un aura de misterio siguio
envolviendo a las moléculas orgdnicas mds complejas como las proteinas. En el
s. XX se descubrio que las proteinas estaban formadas a su vez de compuestos
mds simples, los aminodcidos, y en 1953 se sintetizo la primera proteina en el
laboratorio. Sin embargo, aiin hoy, se estudia la quimica orgdnica y la quimica
inorgdnica como dos ramas diferenciadas. Una rdpida inspeccion de la Tabla 3
nos advierte de la abundancia de compuestos orgdnicos en el medio interestelar.
La materia prima de la que estamos construidos los seres vivos, y que hace solo
un siglo se consideraba poseedora de una especie de “fuerza vital", se encuentra
esparcida por todo el Universo.

Particulas de polvo interestelar

/ Qué son los granos de polvo?

Los granos son pequefias particulas con forma alargada (o por lo menos
asimétrica) con tamaiios entre 3 y 300 nm, y formados principalmente por silicatos,
compuestos carbondceos y grafito. Los nticleos de los granos se forman en las
envolturas de las estrellas evolucionadas y son expulsados posteriormente al medio
interestelar. Una vez en el medio interestelar, cuando se encuentran formando parte
de una nube molecular adquieren mantos de hielo de diferentes compuestos (H,O,
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CHy4, NHs,...). Los PAHs son los granos de menor tamafo. En un principio se
pensé que, al igual que los granos cldsicos, se formaban en las envolturas de las
estrellas evolucionadas. Serfan una especie de grano cldsico que no habia llegado
a crecer hasta su fase adulta. Pero no es posible explicar la gran abundancia de
PAHs en las nubes interestelares s6lo con este mecanismo de formacién. Una
parte importante de los PAHs existentes en el medio interestelar deben haberse
formado “in situ". Las colisiones grano-grano especialmente cuando existen frentes
de choque, parecen ser el mecanismo mads plausible para la formacién de los PAHs
interestelares. Poco trabajo se ha realizado sobre la posibilidad de que se formen en
las nubes moleculares mediante reacciones ion-molécula. Con los conocimientos
actuales este mecanismo podria ser viable. Sin embargo, un modelo de formacién
de este tipo deberia explicar por qué no se encuentran en estas macromoléculas
atomos diferentes del C y del H (como por ejemplo N, S, ...). Hasta el momento
no hay evidencia de la existencia de estos dtomos en los PAHs.

JSon los granos de polvo importantes en la quimica interestelar?

Desde la deteccion del hidrégeno molecular en el medio interestelar, se hizo
evidente el papel esencial que jugaban los granos en la quimica. En las condiciones
tipicas del medio interestelar, ningtin proceso de formacion de H; en fase gaseosa
puede producirse de manera eficiente. Pronto se acepté que el H, debia formarse en
la superficie de los granos de polvo. Los dtomos de H colisionarian con los granos
y se quedarfan adheridos a su superficie. En la superficie del grano, los dtomos
de H reaccionarfan para formar H,. La energia desprendida por esta reaccién
serfa suficiente para arrancar la molécula de Hy de la superficie y devolverla a
la fase gaseosa. En este caso, la superficie del grano actuaria como catalizador. Sin
embargo, a pesar de que la formacién de H; evidencia la interaccion quimica gas-
grano, en la mayor parte de los modelos quimicos el polvo sélo ha sido incluido
para explicar la formacién de Hj, y como elemento pasivo (ver seccién anterior).
El éxito de los modelos en fase gaseosa para explicar las abundancias de muchas
moléculas, y la incertidumbre que existia sobre la composicion de los granos, y en
particular de los mantos, propiciaron esta situacion.

La astroquimica de fase sélida y de superficie se encuentra en la actualidad en
una situacién similar a la de la astroquimica en fase gaseosa en 1970. S6lo H; y
NH se ha demostrado claramente que se produzcan en la superficie de los granos,
y muy pocas moléculas se sabe con total certidumbre que formen parte de los
mantos helados. Sin embargo, existen fuertes evidencias de que sus superficies
constituyen auténticas fdbricas de moléculas. Los mantos de los granos estdn
compuestos fundamentalmente de especies formadas en reacciones de superficie
a partir de los d4tomos y moléculas del medio interestelar que se han adherido a
ellos. Estas reacciones abren caminos para la formacién de moléculas que serian
imposibles en la fase gaseosa. Cuando una estrella nace, la radiacién UV transforma
los compuestos que forman la superficie del grano produciendo moléculas organicas
complejas, y calienta los granos evaporando los compuestos mds voldtiles de su
superficie que se incorporan al gas. De esta manera los granos acttan a la vez de
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fuente y sumidero de moléculas para la fase gaseosa. Como comentaremos mas
tarde, los residuos de material procesado que se quedan en el grano una vez que
se ha evaporado el hielo determinan la abundancia de materia carbondcea/organica
tanto en el medio interestelar como en los discos protoplanetarios que dan lugar a
sistemas planetarios como el nuestro.

Mantos de hielo en los granos

La existencia de hielos interestelares fue ya sugerida por Lindblad en 1935
cuando propuso que particulas formadas por moléculas saturadas abundantes como
H,0, NH3 y CH4 podrian formarse en las nubes interestelares. Oort y van de Hulst
en 1946 desarrollaron esta idea realizando un modelo detallado para la nucleacién
y crecimiento de hielos en el medio interestelar. Sin embargo, hasta los afios 60
no se contaba con técnicas observacionales que permitiesen la deteccion de los
hielos césmicos. Las especies sélidas pueden ser detectadas a través del espectro
resultante de las vibraciones de los dtomos que las componen. Las frecuencias a
las que emite un determinado tipo de hielo depende de las masas de sus dtomos
y del tipo de enlace quimico que forman entre ellos. En el caso del medio inter-
estelar, se espera que la emision del hielo se produzca a frecuencias entre 2-20 um.
Ya hemos comentado en la seccién anterior las dificultades que entrafia observar
en el infrarrojo desde la supericie de la Tierra. Si a estas dificultades afiadimos los
problemas tecnoldgicos que supone la construccion de detectores y espectrémetros
a estas frecuencias, queda totalmente justificado el desconocimiento de la composi-
cion quimica de esta fase hasta tiempos muy recientes. Estas dificultades observa-
cionales van acompaiadas de graves dificultades en la identificacién de los espec-
tros observados. A diferencia de lo que ocurria con las moléculas en fase gaseosa,
aqui la emision a una determinada frecuencia no estd ligada a una especie deter-
minada, sino a un enlace quimico determinado. Un determinado modo de vibracién
(por ejemplo de OH), produce perfiles similares en diferentes moléculas (por ejem-
plo en HO y en CH30H). Por lo tanto, una figura de absorcién (llamamos figura
de absorcion a una absorcion con forma no definida) puede estar formada por una
mezcla de diferentes compuestos.

Los primeros intentos de detectar agua helada a 3,0 ym no tuvieron éxito,
dado que las observaciones que se realizaron con este fin se concentraron en
regiones difusas del medio interestelar. Estudios posteriores demostraron que los
hielos necesitan regiones protegidas de la radiaciéon UV para crecer, y si bien son
inexistentes en las regiones difusas, son ubicuos en las nubes moleculares densas.
Los datos observacionales indican que el agua helada (H,O) aparecen en todas
las regiones en las que la extincién visual es > 3 mag. La comparacién de la
abundancia del agua en los mantos helados con la que predicen los modelos para
la fase gaseosa, nos indica que en regiones con A, > 3 mag la abundancia del agua
s6lida es mds de un orden de magnitud (un factor 10) superior a la abundancia
del agua en fase gaseosa, o dicho de otra manera, del niimero total de dtomos de
O en la region, el 10% se encuentra en los granos en forma de H,O helada, y
s6lo un 1% se encuentra en forma de H,O en fase gaseosa. Absorciones debidas a
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otros compuestos aparecen también alrededor de las 3 ym. La figura de absorcién
observada a 3,53 um, cerca del perfil producido por el H,O, se ha identificado con
el metanol (CH30OH) helado. De acuerdo con la intensidad de esta absorcion, la
abundancia del CH3OH en fase sélida seria un 5-10 % de la abundancia del H,O.
Otras absorciones detectadas entre 3,3 y 3,5 um parece que pueden ser producidas
por hidrocarburos aromdticos y compuetos de carbono con una estructura similar
a la del diamante. Todos los modelos de quimica de superficie predicen que el
metano (CHy) debe ser uno de los compuestos hidrocarbonados mas abundantes.
Debido a la absorcion de la atmoésfera terrestre, las observaciones de CHy son
extremadamente dificiles. En 1991, Lacy llevé a cabo una bisqueda de CH,4 en
varias direcciones pero, en contra de lo esperado, sélo consiguié una deteccién
tentativa. La abundancia de CH4 derivada de estas observaciones es mucho menor
que la predicha por los modelos teéricos.

La deteccion en 1984 de CO sélido a 4,67 um constituy6 un hito en la quimica
interestelar. Aunque la presencia de moléculas distintas de H>O en los hielos habia
sido sospechada durante mucho tiempo, ésta fue la primera detecciéon de otra
especie. Después de H,O, CO es la mélecula mds ampliamente observada en el
medio interestelar sélido. Al igual que el H,O, CO aparece en las nubes moleculares
densas y su intensidad es proporcional a la extincidn visual, pero en este caso la
extincion visual umbral, es decir la extincién a partir de la cual se detecta, es 6
mag (en el caso del HO eran 3 mag). La comparacién de las observaciones de la
fase s6lida con la fase gaseosa sugiere que un 40 % de la cantidad total de CO para
A, >6 mag se encuentra en los granos en forma de hielo.

La presencia de CO en los mantos sugiere que el anhidrido carbénico (CO;)
puede también ser un constituyente apreciable de los hielos interestelares. Al
contrario que CO, CO; no se predice que pueda formarse en una cantidad apreciable
en fase gaseosa. Todo el CO, contenido en los granos debe formarse mediante la
reaccién CO + O — CO;. Esta reaccién posee una energia de activacion, por lo
que no puede ocurrir a bajas temperaturas. Pero experimentos en el laboratorio
muestran que el CO; podria formarse en los granos sujetos irradiados con luz UV.
En este caso la abundancia de CO; seria una indicacion del grado de procesamiento
del manto de los granos por la radiacién UV de una estrella jéven. El CO, sélido
no puede ser observado desde la superficie de la Tierra. En 1989 d’Hendecourt y
Jourdan de Muizon encontraron una figura de absorcién a 15,2 um en el espectro
tomado por el satélite espacial IRAS en la direccién de la estrella AFGL961. Esta
figura de absorcion se identificé tentativamente con CO». Si esta identificacién es
correcta, el CO, tendria una abundancia comparable a la de CO en el entorno de esta
estrella. Sin embargo, no se ha encontrado esta absorcién en ninguna otra direccién.
Tampoco han sido muy afortunadas las busquedas de moléculas con nitrégeno (N)
o azufre (S) en los hielos interestelares. Los intentos de deteccion de NH3 han sido
hasta ahora infructuosos. Se han detectado tentativamente compuestos organicos
que contienen el radical CN, el ion OCN ™, y las moléculas azufradas H,S y OCS en
la direccién de W33A. Pero ninguna de estas detecciones ha podido ser confirmada
hasta ahora.
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Para intentar explicar la composicién quimica de los mantos de los granos,
en principio se podia suponer que las moléculas que forman los hielos se han
“pegado”directamente del medio interestelar. Sin embargo, cdlculos sencillos a
partir de las abundancias medidas en la fase gaseosa y la fase sélida de los
compuestos detectados en los hielos interestelares demuestran que la mayor parte
se han formado en los mismos granos a partir de reacciones de superficie que
involucran dtomos y moléculas mds sencillas adheridas del gas interestelar. Los
modelos tedricos que tratan de reproducir la quimica de superficie predicen
que la composicién final de los mantos asi creados depende criticamente de
la razén entre las abundancias de hidrégeno atémico e hidrégeno molecular
en la nube. Consideremos una nube en colapso gravitacional. Inicialmente, con
bajas densidades, los granos adquieren mantos formados como resultado de las
reacciones de superficie entre los atomos de H, C, N y O que se han adherido de la
gase gaseosa. Estas reacciones dan lugar a hielos ricos en hidrégeno, compuestos
por HyO (~68% de la masa) junto con cantidades apreciables de NH3 y CHj.
Cuando la densidad de la nube ha aumentado lo suficiente para que todo el
hidrégeno se encuentre en forma de Hj, las reacciones que daban lugar a los
compuestos anteriores quedan inhibidas, y se forma un segundo manto rico en
CO, CO; y moléculas no polares como O, y Nj. Sin embargo, hasta ahora sé6lo
tres moléculas, HyO, CH3OH y CO, han podido ser identificadas mds alld de toda
duda razonable. Existen detecciones tentativas de CO, y CHy, pero a pesar de
las predicciones tedricas, NH3 no ha podido identificarse y la abundancia de CHy
parece ser mucho menor que la esperada.

En conclusidn, el nimero de compuestos detectados en fase sélida es mucho
menor que el de detectados en fase gaseosa. Pero el estudio de los hielos inter-
estelares estd atin en sus inicios. El progreso que se ha producido en la espectro-
scopia infrarroja en la década de los 90 abre unas posibilidades excepcionales para
esta rama de la Astrofisica. El mismo papel que la espectroscopia radio desempeid
en el desarrollo de la quimica en fase gaseosa en los 70 y 80, puede ser desem-
pefiado por la espectroscopia infrarroja para el conocimiento de la fase sélida en
los 90. El proyecto mds interesante en los préximos aflos, como ya comentamos en
la seccioén anterior, es sin duda alguna el lanzamiento del satélite ISO. En este mo-
mento atn resulta dificil evaluar de qué manera puede cambiar nuestra concepcion
del Universo.

/Qué ocurre cuando la radiacion UV incide en los granos?

Paralelamente a la espectroscopia infrarroja se realizan experimentos muy
sofisticados tecnolégicamente en laboratorios terrestres que tienen como finalidad
entender la quimica en los granos. En el Laboratorio Astrofisico de la Universidad
de Leiden existe un grupo experimental encargado de estudiar los procesos que
tienen lugar en los granos cuando son sometidos a la radiaciéon UV que emiten
las estrellas jovenes. El experimento consiste en lo siguiente: En el centro de
una camara de ultravacio se coloca un bloque de aluminio rotando. Se inyecta
posteriormente una mezcla de gases compuesta tipicamente por HyO, CO, NH3,
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CHy, etc. (Estos compuestos son los que se supone que forman la primera capa
del manto de hielo de los granos.) Los gases se van depositando en forma de
hielo en la superficie de aluminio, y durante el proceso son irradiados por una
ldmpara UV. El bloque de aluminio equivale a las particulas de polvo interestelar
en las que se condensa el gas, y la ldmpara UV simula la radiacién emitida por las
estrellas jévenes. Como ya comentamos al principio de este articulo, se necesita
una cdmara de ultravacio para conseguir unas condiciones fisicas similares a las
del medio interestelar. Con las lamparas UV utilizadas, la irradiacién de una hora
en el laboratorio equivale a la que sufren los granos en 109-107 afios en una nube
molecular densa. Comencemos con una mezcla HyO:CO:CHy:NH3 = 6:2:1:1, y
una temperatura de 12 K. Sorprendentemente, si los gases son irradiados durante
la condensacién, el hielo resultante tiene una composicion quimica diferente a la
de la mezcla inicial. En el hielo final, aparecen cantidades importantes de CO5,
H,CO y HCO, asi como una absorcién a 4,6 um que se ha identificado con OCN—,
y coincide con la figura de absorcion observada en W33A.

Estos resultados no sélo son consistentes con las observaciones de hielos
interestelares que hemos comentado anteriormente, sino que ademds ayudan a
explicar las abundancias de algunos compuestos en la fase gaseosa. Los modelos
quimicos que consideran sélo reacciones en fase gaseosa son incapaces de explicar
las abundancias observadas de algunos compuestos. Este es el caso de H,CO y
HCO;r . La abundancia de H,CO en algunas nubes difusas (nubes de alta latitud) es
superior en mas de un orden de magnitud a la predicha por los modelos quimicos en
fase gaseosa. Sin embargo, si introducimos los granos en la quimica, la abundancia
predicha de HyCO aumenta al menos en un factor 10, dando resultados mds de
acuerdo con los observacionales. Considerar el efecto de los granos también puede
ayudar a explicar la abundacia de HCO;’ en las nubes densas. Observaciones
recientes en la direccién del centro galdctico implicaban una abundancia de HC02+
no explicable a partir de reacciones en fase gaseosa. La produccion de HCO;r en
fase gaseosa se produce principalmente a partir de CO, mediante la reaccion,

Hf +C0O, -+ HCOJ +H, Q)

De acuerdo con los modelos de fase gaseosa, es necesaria una razén de abundancias
(en nimero de moléculas) CO,/CO > 0,06 en el centro galactico para producir el
HC02+ observado. Pero, de acuerdo con estos mismos modelos, en las condiciones
fisicas del centro galdctico s6lo se podria producir una razén CO,/CO ~1073 -
10~4. Otra vez, la introduccién de los granos en la quimica viene a salvarnos
de esta situacién. Como hemos visto, cantidades significativas de CO, pueden
producirse cuando un hielo rico en HyO y CO es irradiado con radiacién UV.
La evaporaciéon de moléculas formadas en los granos también se ha invocado
para explicar la extraordinaria abundancia de NH3, CH30H y otros compuestos
saturados en determinadas regiones calientes. Este es el caso de la region de Orién
conocida como el “hot core"(ntcleo caliente).

Pero atin mucho mds excitante que ver el efecto que produce la quimica asociada
a los granos en la fase gaseosa, resulta el estudio de los residuos orgdnicos
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que quedan adheridos a los granos después de la evaporacion de los hielos. La
irradiacién UV de los hielos de los mantos en el laboratorio conduce a la produccién
de compuestos organicos. El andlisis de estos compuestos nos muestra que pueden
separarse en tres grupos: Polimeros muy complejos que atin no ha sido identificados
pero que se sabe que contienen oxigeno y nitrégeno, compuestos de tamafio
intermedio que estdn en proceso de caracterizacién, y compuestos de tamafio menor
ya identificados. Entre estos compuestos ya identificados se encuentran el glicerol,
la urea, la tetramina, la glicina y otros aminoécidos.

Grano con manto de hielo

‘(— ~~~~~~ 0.1 micras ———--- —>i

Manto irradiado

H,CO 72 .
/ .
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> HCO G
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Y por fin, los aminodcidos . ..

Y es aqui donde el estudio de la quimica interestelar se solapa con el estudio
del origen de nuestra propia existencia. Los aminodcidos constituyen las unidades
estructurales de las proteinas y del ADN (dcido desoxirribonucleico). La posible
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existencia de aminodcidos no solo fuera de la Tierra, sino fuera también del Sistema
Solar, en las superficies de los granos de polvo que forman las nubes moleculares,
tiene implicaciones importantisimas a la hora de intentar entender el origen de
la vida. Aiin no se ha conseguido detectar aminodcidos fuera del Sistema Solar,
pero si en los pequeiios objetos que se mueven dentro de él, y que accidentalmente
colisionan con nuestro planeta, los meteoritos.

Meteoritos. Mensajeros del medio interestelar

Centremos nuestra atencion en el Universo mas cercano a nosotros, el Sistema
Solar. Cuando la nube interestelar que di6 lugar al Sistema Solar se condensé hace
4500 millones de afios, se formaron pequefios cuerpos de roca y hielo a partir de
las particulas de polvo que contenia. Estos cuerpos se denominan planetesimales.
Los planetesimales se agregaron durante 100 millones de afios para producir los
planetas, los satélites, y otros objetos mds pequeifios, los asteroides y los cometas.
Debido a los campos gravitatorios de los planetas, los asteroides se concentraron
en un cinturdn entre Jupiter y Marte. La mayor parte de los asteroides han perdido
sus hielos evaporados por el calor del Sol. Algunos planetesimales se situaron mas
alla de Plutén, en el cinturén de Kuiper, y otros se acumularon en un halo esférico
distante que se conoce como la nube de Oort. Debido a su gran distancia al sol,
estos planetesimales conservaron sus hielos y son los progenitores de los cometas.
Las colisiones entre asteroides producen fragmentos que pueden caer a la superficie
de nuestro planeta como meteoritos. Los meteoritos, cuando no son destruidos a su
paso por la atmésfera, constituyen una oportunidad excepcional para el estudio de
la materia interestelar.

Hay dos tipos de meteoritos: unos estdn compuestos principalmente de metales,
en particular hierro y niquel, mientras que otros parecen simples rocas. Entre éstos
dltimos los mds fascinantes son las condritas carbondceas, caracterizadas por su
riqueza en compuestos orgdnicos. Alrededor del 5 % de la masa de estos meteoritos
estd formada por carburo de silicio (SiC) y diamantes microscépicos de unas SOum.
Esta composicién es la misma que la de los nucleos de los granos interestelares, y
nos desvela su origen. Pero la mayor parte de la masa estd formada por compuestos
orgénicos. Un hito para la ciencia lo constituy¢ el andlisis del meteorito carbondceo
que cay6 en Septiembre de 1969 en Murchison (Australia). EI meteorito contenia
mds de 400 compuestos orgdnicos incluyendo algunos no conocidos en la Tierra.
Pero lo mds importante es que se encontraron aminodcidos.

Por primera vez se tenia conocimiento de la existencia de aminodcidos fuera de
la Tierra. Hasta entonces todas las teorias sobre el origen de la vida consideraban
que las “excepcionales¢ondiciones que en un momento dado convergieron en la
Tierra, habrian permitido la formacién de moléculas orgdnicas cada vez mds com-
plejas hasta llegar al primer ser vivo. La deteccion de aminodcidos extraterrestres
abre la posibilidad de que al menos parte de las moléculas necesarias para que esta
evolucidn se produzca, provengan del espacio exterior. De hecho, la mayor parte de
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las teorfas sobre el origen de la vida existentes en la actualidad, consideran que los
aminodcidos traidos a la Tierra por el gran bombardeo de meteoritos que tuvo lugar
en la joven Tierra (hace 3500 millones de afios) fueron esenciales para la aparicién
de vida en nuestro planeta. La fecha estimada para este bombardeo coincide con la
estimada para la aparicién de las formas de vida mds primitivas en los océanos.

Figura 5: Dibujo artistico de astros visibles desde la Tierra, cortesia
de Joaquina Herreros Briz.

La historia quimica “aproximada''del Universo

Todo comenzo hace 15000 millones de aiios cuando todo la energia y la materia
existente en el Universo surgio en un gran estallido, el “Big Bang". La materia
que se formo a partir de este estallido estaba compuesta exclusivamente por
dtomos del hidrogeno y helio. Ningiin elemento mds pesado que el helio, como el
oxigeno, nitrogeno, hierro, etc, se formo en este momento. En los siguientes miles
de millones de aiios, mientras el Universo se continuaba expandiendo y enfriando,
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se formaron las galaxias y se produjo la primera formacion estelar de estrellas de
gran masa. Las reacciones nucleares que tienen lugar en el interior de las estrellas
masivas producen dtomos pesados a partir de hidrogeno. Cuando al final de sus
vidas explotan en forma de supernova, estos dtomos quedan libres en el medio
interestelar. La mayor parte de los dtomos pesados que existen hoy en dia en el
Universo se formaron en el interior de esta primera generacion de estrellas. Una
vez libres en el medio interestelar, estos dtomos se mezclaron con los dtomos de H y
He ya existentes, y se concentraron en nubes moleculares gigantes. En estas nubes
se formaron subsiguientes generaciones de estrellas que perpetuaron este proceso.
Puesto que en el “Big Bang"solo se formo hidrogeno y helio, el resto de los dtomos
que componen el Universo, incluidos los dtomos de C, O, N, etc que forman los
seres vivos, se formaron alguna vez en el interior de una estrella masiva.

Una gran riqueza de procesos quimicos se producen en el interior de las nubes
gigantes, pero todos ellos estdn intimamente ligados a la vida de las estrellas. Las
estrellas masivas, al igual que las que formaron la primera generacion, siguen
sintetizando elementos pesados que se incorporan al medio interestelar cuando
explotan en forma de supernova. Las estrellas poco masivas acaban sus vidas
de una forma menos espectacular. Después de una etapa de gigante roja en la
que la estrella es cada vez mds grande y mds fria, pierden las capas exteriores
que se incorporan al medio interestelar (nebulosas planetarias), mientras que
las capas interiores quedan formando una estrella residual o una enana blanca.
Estas estrellas con poca masa son de gran importancia para la evolucion quimica
del Universo. Los granos de polvo interestelares se forman en sus envolturas
en la fase de gigante roja, y se incorporan al medio interestelar en la iltima
etapa de la vida de las estrellas cuando expulsan sus capas externas. En el
interior de las nubes densas, enriquecidas con los granos y elementos pesados
procedentes de anteriores generaciones de estrellas, se produce la formacion de
nuevas estrellas. Las estrellas jovenes, recién formadas, emiten radiacion UV.
Esta radiacion desencadena procesos en los mantos de hielo de los granos, que
dan lugar a la formacion moléculas orgdnicas complejas. Conforme aumenta la
temperatura de los granos, los hielos se evaporan y queda un residuo de material
orgdnico unido al niicleo del grano.

Entre los miles de millones de galaxias que pueblan el Universo se encuentra
la Via Ldctea. En una de sus nubes enriquecida de elementos pesados, el Sol y
los planetas se formaron hace 4500 millones de afios. El Sol es una estrella de
baja masa que se encuentra en su fase adulta. El tercer planeta del Sistema Solar
es la Tierra. Las condiciones que se dieron en la superfice de la joven Tierra
debieron propiciar una rica y compleja quimica orgdnica. Hoy no sabemos si
los primeros compuestos orgdnicos complejos que aparecieron en nuestro planeta
se formaron en la atmdsfera terrestre que estaba siendo irradiada por el sol, o
provenian de los meteoritos que continuamente bombardeaban su superficie en ese
tiempo. Probablemente ambos mecanismos contribuyeron al enriquecimiento de
la Tierra en materia orgdnica. Pero proteinas, dcidos nucleicos, aziicares, y otras
moléculas orgdnicas se acumularon en sus océanos dando lugar a una solucion
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de compuestos orgdnicos nitrogenados que interactuaban fuertemente entre ellos,
es lo que habitualmente se llama la “sopa primordial”. De algiin modo, hace
3500 millones de aios esta sopa primordial dio origen a los primeros organismos
capaces de mantenerse y reproducirse por si mismos, los primeros seres vivos.

Breve glosario

espectro Distribucion de la intensidad de una radiacion en funcién de la frecuencia
o la longitud de onda.

extincion visual Atenuacién de la intensidad de la radiacién visible debida a la
absorcion y dispersién producidas por el polvo interestelar.

ion Atomo o molécula con carga eléctrica, por pérdida o ganancia de uno o mas
electrones.

linea espectral Estrecha porcién de un espectro en que la intensidad muestra un
maximo (linea de emision) o un minimo (/inea de absorcion), producto de
una transicion atémica o molecular.

momento dipolar Magnitud que caracteriza un dipolo eléctrico, cuyo médulo es
el producto de una de sus cargas por la separacion entre ellas. Toda molécula
con una distribucion asimétrica de carga eléctrica puede considerarse como
un dipolo eléctrico con un determinado momento dipolar. De andloga man-
era, un dipolo magnético viene caracterizado por una magnitud denominada
momento dipolar magnético.

radical Fragmento de molécula que posee uno o varios electrones sin aparear.

remanente de supernova Masa de gas en expansion producto de la explosion
(conocida como supernova) de una estrella gigante roja cuya masa es varias
veces la del Sol.

temperatura cinética Temperatura que se asocia a la energia cinética media de
las particulas (dtomos, moléculas, ...) que constituyen el sistema consi-
derado.



