4.2. El atomo de hidrégeno

e [ clemento mas abundante en el Universo
— Domina las propiedades fisicas del material estelar

e Niveles energéticos del e~ en H o en un ion hidrogenoide:
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— Z = numero atomico
~R=m.e'/2 (%)2 = 1,0974 x 10°em ™! = 13,96 eV (constante de Ryd-
berg)

e I, < 0: Energias de ligadura del electron (estados ligados).
-n—oo, B, —0

—n = 1 estado fundamental (mas fuertemente ligado, nivel mas bajo)

E, =218 x 1071 Z% erg = 13,6 2% eV

—Para H (Z =1): £y = 13,6 €V (energia de ionizacion)

e I/ > 0: Estados de energia libre. e~ se mueven libremente en el campo
electromagnético de los protones. Estados libres son parte de la estructura
de energia del H. No estan cuantizados; cualquier valor de la energia es
posible. Se forma un continuo de energia.



121. Transiciones ligado-ligado (b-b)

e Energia (v, A) correspondiente a la transicién entre dos niveles ligados:

11
= 1,096 x 10° (— - —) (4.2)

hv = |E, — E,| ; e

Alem)

e Series: espectro de H se clasifica con arreglo a la transiciones desde el
mismo nivel n (el mas bajo). Una serie corresponde a todas las transiciones
que se dan desde el nivel n a todos los niveles m de mayor energia.

N= oo n=>6
n=4 Bracket HS n=>5
Hy
P
n=3 ¢ Paschen n=4
Ha Hp
n=2 Balmer n=3
Ha
La
n=1 Lyman n=2
La=1216 Ang An=1 :a Ho= 6563 Ang.
HO=6563 Ang An=2 : B HP = 4861 Ang
Po = 18750 Ang An=3 :vy Hy= 4340 Ang
B =40550 Ang An=4 : 3 HO= 4101 Ang

Figura 4.1: Nomenclatura de las series (izquierda) y lineas de la serie de Balmer (derecha) de H



122 Transiciones ligado-libre (b-f)

e Transicion b-f Se producen entre un nivel ligado (n) y el continuo
(n = o)

— Son absorciones o emisiones en un rango amplio de longitudes de onda,
comenzando empezando en la correspondiente a la energia de ionizacion
correspondiente al nivel n.

E>0
13.60 N=co
12.75 n=4 -0.85 eV
Paschen
12.08 n=3 -1,51eV
Balmer
10.20 n=2 -=-3.40eV
Lyman
0.00 n=1 -13.60eV

Figura 4.2: Esquema simple de los niveles de energia de H. Se muestra el nimero cuantico n, la energia de ligadura
(derecha) y el potencial de excitacién (izquierda), ambos en eV. para los cuatro primeros valores de n

Cuadro 4.1: Limites de ionizacion de las primeras series de H

A (A) Nombre
912 Lyman
3647 Balmer
8208 Paschen
14588  Brackett
22790 Pfund
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e Fotoionizacion: absorcion ligado - libre (produce una opacidad contin-
ua):

o Captura: emision libre - ligado (produce una emision continua de fo-
tones):

% Por ejemplo, serie de Balmer: n = 2, A = 3647 A, energfa de ionizacién
XQ = 3,4 eV
= Fotoionizacién: opacidad continua para fotones con A < 3647A.

» Captura: transicion del continuo a n = 2 — emision continua de fotones

con \ < 3647A.

e Ambos procesos dan lugar al continuo y a la discontinuidad de Balmer,
muy importantes en el espectro de muchas estrellas.
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Figura 4.3: Lineas y discontinuidad de Balmer en espectros estelares



123. Transiciones libre-libre (b-f)

e Son transiciones entre estados del continuo.
— Esstados libres no cuantizados

— Se origina la radiacién bremsstrahlung (opacidad libre-libre).
e FEscenarios astrofisicos relevantes:

— Interiores estelares: H completamente ionizado; a¢y principal con-
tribuyente a la opacidad.

— Regiones HII y nebulosas planetarios (PN): bremsstrahlung muy
notable en l.d.o. de radio en estas regiones.

e Nota: E;p(H) =13.6 eV < A =912 A T, ~ 30000 K
— Estrellas que producen fotoionizacion: B3, T, ~ 30000 K, M ~ M,
L ~ 2 X 103L®
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Figura 4.4: La regién HII S106 en el infrarrojo cercano (izquierda) y en 6 cm (derecha)



12.4. Estructura fina

e Estructura fina: interaccién spin-orbita (I — s):

— spin del electrén interacciona con el momento angular orbital del atomo.
~n:l=0,1,2,..,n—1S,P,D)— j=1+1.

— Estados, nomenclatura y peso estadistico:
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Sil=0 = —

(1=0) 7 >
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Pll=1 = — —
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D(l =2 ) = — —

(1=2) j 55
nQS—l—llj
gn:2n2

— Diferencia de energia entre los distintos estados debido a la intereacciéon

spin-orbita:

o’RZ* 3 1
— 4.3
G T (43)

AL, ; =

a = cte. de estructura fina = €?/(4tc) ~ 13771,



e Ejemplo: Nivel 2p
#n=2—1=1,7j=1/2 ; AE=-566x10° eV
#n=2—1=1,7=3/2 : AE=-11x10° eV
— Nivel 2p se desdobla en 2 con AE ~ 4,5 x 10° eV
4 Linea Ho(\ = 6563 A): By — F3=1,3 ev
— Estructura fina: A\ ~ 1072 Ay, ~ 0,06 A
# Resolucion de un espectrografo: R = A/AM
— En el caso de Ha: R ~ 100,000(~ v = 2,7km/s)
# Espectrografos de alta resolucion (!! ensanchamiento de lineas !!)

# Lineas del doblete de Nal: AN =6 A
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Figura 4.5: Niveles de energia del dtomo de hidrégeno. Arriba a la derecha se muestra la estructura fina para el nivel
n=2. El desplazamiento Lamb entre los estados 2281/2 y 22P1/2 corresponde a AE = 4.4 x 1076 eV. Abajo se muestra
la estructura hiperfina del estado n=1; la diferencia de energia entre ambos estados es AE = 5.8 x 1076 eV. El fotén
emitido en una transicién entre ambos estados corresponde a A = 21.11 c¢cm



125. Estructura hiperfina

e Eistructura hiperfina: interaccion spin — spin:
— spin del electréon y del proton interaccionan.

4 Nivel 1%s ! deH se desdobla en 2 niveles con separacion:

AE ~59107%V < A=x2lcm

— Transicion entre ambos niveles es “altamente prohibida’: electron cambia
Spin.

— Probabilidad muy pequena: vida media del nivel 7 ~ 10" afios.

e Fscenario astrofisicos:

— H en el medio interestelar (baja densidad ) de la Galaxia (y en otras
galaxias externas) muy abundante

— Transicién A = 21 em(v = 1420 M H z) facilmente observable. Traza la
distribucion de H en la Galaxia).

Figura 4.6: Emisién de 21 cm (HI) en el plano galdctico



1.2.6. EEstados metaestables

e [isica del medio interestelar muy influenciada por transiciones que no
siguen las reglas de seleccién. Por ejemplo, transiciones en las que los e~
cambian la orientacién del spin: transiciones prohibidas (muy baja prob-
abilidad).

# Ejemplo:

251 — 1%s:
) P

2
By
n=2 ‘ Bin

w 2
Pip

n=1 ‘ Sin

— No cambia [, Al =0
— Foton emitido se lleva una unidad de momento angular.

= ¢~ tiene que cambiar (“flip”) su spin para que el momento angular
orbital se conserve.

— Es una transicién de muy baja probabilidad: razén ~ 10 s™! (transiciones
permitidas 10% 571,

— H permanece durante un tiempo muy largo en el estado 2%s ! antes de
caer espontaneamente al estado fundamental



e Fscenarios astrofisicos:

# p estelares muy altas: H (223% ) colisiona muchas veces antes de que
experimente un decaimiento espontaneo al nivel fundamental. La energia
de excitacion se puede transferir a la particula colisionante produciendo
una des-excitacion colisional (inverso: excitacion colisional).

# En el medio interestelar las colisiones son poco frecuentes y puede ocurrir
la transicion (proceso mas probable es emision de dos fotones)

FEstados metaestables: Los niveles energéticos con probabilidades de tran-
sicion muy bajas (importantes en medios de baja densidad).

e Nomenclatura de dtomos e 1ones en Astrofisica
— Atomo neutro: I (ejemplo HI, Cal)
— Una vez ionizado: II (ejemplo HII, Call)

— Dos veces ionizados: 111 (ejemplo OIIT)
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