Pobrano z adresu 148.81.55.120 w dniu 3 wrzesnia 2025 r. o godz. 10:24:10 (UTC).

Opcje legalnego udostepniania opublikowanych artykuléw mozna znalez¢ na stronie https://pubs.acs.org/sharingguidelines.

©

ACS AuthorChoice

Recenzja

CHEMICAL
REVIEWS

pubs.acs.org/CR

Warunki uzytkowania

Miedzygwiezdna chemia wody: od laboratorium do obserwaciji

EwineE van Dishoeck,* Tl Eric Herbst,** i David A. Neufeld*$

T Obserwatorium w Leiden, Uniwersytet w Leiden, P.O. Box 9513, 2300 RA Holandia,
+Wydziat Chemii, Uniwersytet Wirginii, P.O. Box 400319, Charlottesville, Wirginia 22904, Stany Zjednoczone
§$ Wydziat Fizyki i Astronomii, Uniwersytet Johna Hopkinsa, 3400 North Charles Street, Baltimore, Maryland 21218, Stany Zjednoczone

I Instytut Fizyki Pozaziemskiej im. Maxa Plancka, 85748 Garching, Niemcy

Background: Courtesy NASA/JPL-Caltech/T. Megeath (Harvard-Smithsonian CfA)

SPIS

1. Wprowadzenie
1.1. Obserwacje wody
1.2. Techniki astronomiczne
1.2.1. Opis teleskopéw
1.3. Rodzaje chmur miedzygwiezdnych i okotogwiezdnych
1.4. Rodzaje psl promieniowania i jonizacji
Frakcja
2. Spektroskopia wody i wzbudzenie
2.1. Czyste przejécia rotacyjne
2.2. Przejscia wibracyjne: gaz i l6d
2.3. Przejécia elektronowe
2.4. Wspétczynniki szybkosci dla zderzen nieelastycznych
2.5. Wzbudzenie wody i transfer radiacyjny
2.6. Masery
3. Chemia wody
3.1. Chemia jonowo-neutralna w niskich temperaturach
3.1.1. Ogélne uwagi

3.1.2. Tworzenie si¢ w fazie gazowej w niskiej temperaturze

H,O0
3.1.3. FotodisoacjaH, O
3.2. Wysokotemperaturowa chemia fazy gazowej
3.3. Chemialodu
3.3.1. Ogélne uwagi
3.3.2. Tworzenie si¢ lodu wodnego
3.3.3. Desorpcja lodu wodnego
3.4. Rozwiazywanie réwnan kinetycznych
3.4.1. Réwnania i modele szybkosciowe
3.4.2. Symulacje gaz-ziarna i chemia powierzchniowa
3.4.3. Bardziej zaawansowane podejécia
4. Poréwnanie z obserwacjami
4.1. Badanie chemii jonowo-molekularnej
4.1.1. Zawartos¢ wody w chmurach rozproszonych i
przezroczystych
przezroczystych chmurach

W AC S Pu bl |Cat‘O ns © 2013 American Chemical Society

9043
9044
9045
9045
9047

9048
9050
9050
9051
9052
9052
9053
9054
9055
9055
9055

9056
9057
9058
9058
9058
9060
9061
9062
9063
9063
9064
9065

9066

9066

9043

4.1.2. Gatunki pokrewne w chmurach rozproszonych i

przezroczystych
przezroczystych chmurach 9067
4.1.3. Geste PDR 9067
4.2. Badanie chemii ciala statego: tworzenie sie lodu
i fotodesorpgji 9067
4.2.1. Zimne chmury: obserwacje lodu 9067
4.2.2. Zimne jadra przedgwiazdowe i protogwiazdowe: faza
gazowa
Woda w fazie gazowej 9068
4.2.3. Zewnetrzne dyski protoplanetarne 9069
4.2.4. Powiazane rodzaje lodu 9070
4.3. Badanie chemii gazowo-ziarnistej: 16d wodny
Sublimacja 9070
4.3.1. Cieple otoczki protogwiazdowe i gorace
rdzenie 9070
4.4. Badanie chemii wysokotemperaturowej 9071
4.4.1. Wstrzasy 9071
4.4.2. Pozostalosci po supernowych 9072
4.4 3. Galaktyki zewnetrzne 9073
4.4.4., Gwiazdy ewoluowane 9073
4.4.5. Wewnetrzne dyski protoplanetarne 9074
4.5. Testowanie modeli fotodysocjacji 9075
4.5.1. Komety 9075
4.5.2. Fale uderzeniowe 9076
4.6. Woda Stosunek orto do para 9076
5. Uwagi koncowe 9077
Informacje o autorze 9078
Autor korespondencyjny 9078
Uwagi 9078
Biografie 9078
Podziekowania 9079
Referencje 9079

1. WPROWADZENIE

Woda jest podstawowy czasteczka we wszechswiecie. Na Ziemi woda wystepuje
we wszystkich trzech stanach skupienia: gazowym, cieklym i statym (16d). Woda
w stanie cieklym ulatwia wiele reakcji chemicznych jako rozpuszczalnik.
Znaczna czgéé geologii Ziemi jest ksztaltowana przez wode. Zycie na Ziemi i
podobne formy zycia na innych planetach podobnych do Ziemi w przestrzeni
kosmicznej nie bytyby mozliwe bez wody.

Woda sklada sie z atoméw wodoru i tlenu, ktére s3

pierwszym i trzecim najczeéciej wystepujacym pierwiastkiem we wszechéwiecie.

Wydanie specjalne: Astrochemia 2013

Otrzymano: 12 czerwca2013r.
Opublikowano: 21 listopada 2013 r.
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Zgodnie ze standardowa kosmologia ' wodoér powstal bezposrednio po

Wielkim Wybuchu, okoto 13,8 miliarda lat temu (13,8 Gyr). Po okolo 1 ms z
ochladzajacego si¢ plazmy kwarkowo-gluonowej pojawily si¢ protony i
neutrony, a po 1 s zawarto$¢ barionowa

zostala zamrozona. Pierwotna nukleosynteza wytworzyla D, He (

drugiego najobficiej wystepujacego pierwiastka) oraz jadra Li po okolo 3
minutach, a po okolo 10° latach (0,1 mln lat) ponownie polaczyly si¢ w
neutralne atomy. Ciezsze atomy, w tym tlen, powstaly znacznie pézniej w
ewolucji wszechéwiata (co najmniej kilka 10(® lat), w wyniku fuzji jadrowej
wodoru i helu w centralnych cze$ciach masywnych gwiazd. Kiedy gwiazdy te
wyczerpaly swoje zapasy paliwa jadrowego, wytworzyly wiatr lub eksplodowaly
jako supernowe, wzbogacajac przestrzen miedzy gwiazdami w ciezkie
pierwiastki.

Nawet po kilku pokoleniach gwiazd, obfito$¢ atoméw wodoru jest nadal
okolo 2000 razy wigksza niz atoméw tlenu w naszym sasiedztwie stonecznym.
Czasteczki takie jak woda tworza si¢ w lokalnych obszarach zimnego i gestego
gazu oraz pylu miedzy gwiazdami (patrz rysunek 1). Typowe gestosci w takich

DENSE CLOUD

DIFFUSE CLOUD
ACCRETION DISK

7_/./’”STELLAH SYSTEM

ZOOM TO PLANET

Rysunek 1. Schemat réinych typéw oblokéw miedzygwiazdowych oraz cyklu
powstawania i $mierci gwiazd. Przedruk za zgoda Billa Saxtona, NRAO/AUI/NSEF.

Chmury miedzygwiezdne zawieraja 10*czasteczek wodoru na cm? a
temperatura moze spas¢ nawet do 8 K (ci$nienie ~ 107*mbar). Chmu
zawieraja réwniez male czasteczki stalego pylu o wielkoéci 0,001-0,1 pm lu
»ziarna”, sktadajace si¢ z amorficznych krzemian6w i materiatéw weglowych

. Ziarna s3 wazne, poniewaz pochlaniaja i rozpraszaja promieniowanie
ultrafioletowe (UV) wytwarzane przez gwiazdy, chronigc w ten sposéb
czasteczki przed fotonami powodujacymi ich rozpad. Reakcje zachodzace na
powierzchni czastek pytu sprzyjaja tworzeniu sie czasteczek, zwlaszcza H, iinnych
zwigzkéw bogatych w wodor, takich jak H, O.

Przestrzen miedzygwiezdna jest gigantycznym laboratorium o ultra wysokiej
prézni, w ktérym gesto$¢ jest na tyle niska, ze czasteczki moga powstawac
wylacznie w wyniku kinetycznych proceséw dwuczasteczkowych w fazie
gazowej. H, O jest jedng z najprostszych czasteczek, skladajaca sie z atomow
wodoru i tlenu. Mozna by zatem oczekiwaé, ze chemia wody w przestrzeni
kosmicznej jest prosta i zostala w pelni zrozumiana i scharakteryzowana juz
kilkadziesiat lat temu. Podstawowe ramy chemii wody mig¢dzygwiezdnej zostaty
rzeczywidcie ustalone w

9044

W latach 70. XX wieku uznano, ze procesy te obejmujg zaréwno chemie fazy
geowe) (43) jak i chemie ciala stalego 68 wiele kluczowych proceséw chemicznych
zostato zmierzonych w laboratorium dopiero w ostatniej dekadzie. Badania

tych proceséw chemicznych sa mozliwe dopiero teraz dzigki wielu poteznym
teleskopom, ktérych kulminacja jest Obserwatorium Kosmiczne Herschel, ktére
maja wystarczajaco wysoka czulos¢ i rozdzielczo$¢ przestrzenna lub spektralna,

aby wykrywa¢ wode w réznych
$rodowiskach.”™12

1.1. Obserwacje wody

Miedzygwiezdna para wodna zostata odkryta w 1969 roku w mglawicy Oriona
przez grupe Charlesa Townesa.!'> Odkrycie to bylo nieco przypadkowe,
poniewaz stwierdzono, ze woda moze emitowa¢ anomalnie silne
promieniowanie o czestotliwoéci 22 GHz (1,4 cm) w procesie maserowym
(patrz sekcja 2.6). Ten samowzmacniajacy sie proces wytwarza bardzo jasne i
ostre linie, ktére mozna obserwowa¢ nawet w galaktykach zewnetrznych. W
rzeczywistosci najlepszym dowodem na istnienie czarnej dziury poza nasza Droga
Mleczng jest dokladne $ledzenie ruchéw maseréw wodnych w galaktyce NGC
4258.(

Chociaz to nieoczekiwane odkrycie i zastosowanie wody jest samo w sobie
interesujace, niewiele méwi nam o rzeczywistej chemii i obfitosci wody w
przestrzeni kosmicznej. Aby zbada¢ wigkszo$¢ wody w postaci gazowej,
konieczne s3 obserwacje linii, ktére s3 wzbudzane termicznie i nie wykazuja
inwersji populacji. Obserwacje wigkszoéci tych czystych linii rotacyjnych sa
blokowane z powierzchni Ziemi przez wode obecng w atmosferze ziemskiej.
Dlatego misje kosmiczne, poczawszy od Infrared Space Observatory (ISO), a
nastepnie Submillimeter Wave Astronomy Satellite ( SWAS), szwedzkiego
satelity Odin, a na koncu Herschel Space Observatory, mialy kluczowe
znaczenie dla naszego zrozumienia chemii wody (patrz tabela 1). Emisja wody
bez mieszania zostala obecnie wykryta w wielu $rodowiskach, od rozproszonych
chmur po geste dyski planetarne wokél mlodych gwiazd w Drodze Mlecznej
oraz od pobliskich galaktyk po te o najwiekszym przesunieciu ku czerwieni.
Woda wystepuje réwniez w komach komet, atmosferach planet naszego Uktadu
Stonecznego, a nawet planet pozastonecznych, czyli egzoplanet('> (patrz
rysunek 2, z Weifl et al,,'¢ oraz rysunku 3, zaadaptowanego z Seager i Deming!”
oraz Madhusudhan i Seager'® dla dwéch skrajnych przyktadéw wystepowania
wody odpowiednio w odleglym i pobliskim wszechéwiecie).

W warunkach niskiej gestosci i wysokiej prézni panujacych w przestrzeni

kosmicznej
woda wystepuje w postaci gazowej lub stalej jako 16d. Woda w stanie cieklym
moze wystepowac tylko pod stosunkowo wyzszym ci$nieniem na duzych cialach
stalych, takich jak asteroidy lub planety; jej punkt potr6jny wynosi 273 Ki
6,1 mbara. Gaz wodny zamarza w postaci lodu w temperaturze okoto 100 K w
warunkach migdzygwiezdnych.!” Léd wodny zostal wykryty w 1973 r. w widmie
podczerwonym  protogwiazd ~ powstajacych  gleboko w  oblokach
molekularnych? i obecnie wystepuje w gestych oblokach miedzygwiezdnych w
naszej galaktyce i galaktykach zewnetrznych.*!

W niniejszym przegladzie przedstawiono najpierw ogolny zarys technik
obserwacji wody w przestrzeni kosmicznej (sekcja 1.2), rodzajéw chmur, w
ktérych obserwuje sie wode (sekcje 1.3 i 1.4), oraz spektroskopii i wzbudzania
wody (sekcja 2). Wigkszo$¢ przegladu poswiecona jest oméwieniu réznych
proceséw chemicznych prowadzacych do powstawania wody, zaréwno w fazie
gazowej, jak i na powierzchniach ziaren (sekcja 3). Wiele z tych proceséw
dotyczy réwniez innych czasteczek, ale niniejszy przeglad skupia si¢ na wodzie.
Na koniec rézne chemiczne drogi powstawania wody sg testowane w oparciu o
szeroki zakres obserwacji, od rzadkich chmur molekularnych, przez ktére
przenika promieniowanie UV, po obszary o duzej gestoéci, w ktorych obecnie
powstaja gwiazdy i planety (sekcja 4). Dyskusja ogranicza si¢ do H (1 ©i jego
izotopologéw ('® Coraz (1) ©. Chemia HDO jest pod wieloma wzgledami
podobna do chemii H(y) o, ale

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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Tabela 1. Wazne teleskopy do obserwacji wody

teleskop dlugosc fali/ czgstotliwos¢
SWAS 557 GHz
Odin 557 GHz
cm 22 GHz
ziemia mm wiele, np. 183, 380 GHz
203%, 391, 692" GHz
Herschel-HIFI 480-1250 GHz
1410-1910 GHz
Herschel-PACS? 55-210 pm
Herschel-SPIRE* 200-670 um
Spitzer 10-38 ym
1SO-SW¢f 2,5-45 pm
ISO-LWS¢ 45-197 pm
szlifowane 4-10 m optyczne 2,8-3,3 um
ziemia 4-10 m podczerwiert 11-14 ym

rozdzielczos¢ spektralna R rozdzielczos¢ przestrzenna®

10 32" x40
10° 2
10° 0,001" do kilku sekund katowych
107 0,2-20"
107 0,2-20"
107 44"-17"
107 15"-9"
(1-5)x10° 94"
~10% 17-42"
600 10"
2000, 20000 14" x 20" do 17 x 40"
200, 10000 ~80"
<10° <1"
10 1"

@ Iminuta katowa = 1' = 60". (b’ #2, (' ©(c’ Instrument heterodynowy dla dalekiej podczerwieni. (d’ Kamera z matryc fotodetektoréw i spektrometr. (e ) Odbiornik
obrazowania spektralnego i fotometrycznego. (f’ Spektrometr krétkofalowy. (g’ Spektrometr dlugofalowy.
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przesuniecie ku czerwieni z = 5,66 [przejicie przesuniete do V =V( oamiows) /(1 +2)]-
To przesuniecie ku czerwieni odpowiada wiekowi zaledwie 1,0 Gyr od Wielkiego
Wybuchu. Przedrukowano za zgoda z odnosnika 16. Prawa autorskie 2013 American
Astronomical Society.

Istniejg rowniez istotne réznice wynikajace z reakdji frakcjonowania, ktore moga
selektywnie wzmacnia¢é HDO. Chociaz same w sobie s3 one interesujace,
omoéwienie tych proceséw wykracza poza zakres niniejszego przegladu. HDO
zostalo podsumowane w najnowszych przegladach autorstwa Caselli i
Ceccarelli*? oraz Ceccarellii in.*3

1.2. Techniki astronomiczne

Wode mozna obserwowaé poprzez rézne przejécia w zakresie dlugosci fal (patrz
sekcja 2), ktére wymagaja réznych teleskopéw, instrumentéw i detektoréw, co
podsumowano w tabeli

1. W niniejszym artykule bedziemy stosowaé konwencje astronomiczng,
wskazujac linie submilimetrowe poprzez ich czestotliwosci w GHz, a linie
dalekiej podczerwieni poprzez ich dlugoéci fal w um. Spektroskopowcy
laboratoryjni zazwyczaj przyjmuja

GHz lub liczby falowe (cm™ ). Dla poréwnania, 200/100/50 ym odpowiada
odpowiednio 50/100/200 cm™ i 1500/3000/6000 GHz.

Astronomowie wyrazaja rozdzielczo$¢ przestrzenng, jaka moga osiagnac ich
teleskopy, w jednostkach sekund katowych lub sekundach katowych. Jedna
sekunda katowa to ! /3600 Stopnia lub ! /50655 radiana (r/180/3600). Najblizsze
obloki miedzygwiazdowe znajduja si¢ w odleglosci
~150 parsekow, przy czym parsek jest jednostka odleglosci stosowang przez

astronomowie. Parsek definiuje si¢ jako odleglo$¢ od Storica

pod ktérym uklad Stonce-Ziemia jest widoczny pod katem 1 sekundy katowej.
W praktyce 1 pc = 3,086 X 10" cm lub 3,261 lat $wietlnego. Inng czesto
stosowana jednostka odlegloci jest jednostka astronomiczna (AU;

nie nalezy myli¢ z jednostka atomowa lub jednostka arbitralng), ktéra jest
zdefiniowana jako $rednia odleglos¢ miedzy Storicem a Ziemia, 1 AU = 1,496 X
10" cm. W odleglosci 100 pc 1 sekunda katowa (") odpowiada 100 AU
$rednicy. Zatem typowa wiazka (element rozdzielczosci przestrzennej)
obserwatorium kosmicznego Herschel o wielkosci 20" na niebie obejmuje
obszar o $rednicy 3000 AU (0,015 pc), jesli obserwuje si¢ jeden z najblizszych
obszar6w formowania si¢ gwiazd w odlegtosci 150 pc. Dla poréwnania, érednia
promien orbity Neptuna w naszym Uktadzie Stonecznym wynosi

~30 AU, wiec do zbadania obszaru formowania si¢ planet w najblizszych
oblokach, wymagana jest rozdzielczo$¢ przestrzenna wynoszaca 0,2". Tak wysoka
rozdzielczos§¢ przestrzenna

Rozdzielczos¢ ta  jest dopiero osiagana przez Atacama Large
Millimeter/Submillimeter Array (ALMA). Ponizej oméwiono pokrétce gléwne
teleskopy stuzace do obserwacji wody.

1.2.1. Opis teleskopéw. Infrared Space
(ISO) byt schtadzanym teleskopem podczerwonym o érednicy 0,6 m, dzialajac
w rzes{rzeni kosrmygzlnej w gakrelsjie 2,5A240yr:tlm w latg}c,hJ 199)54199% m
pokladzie znajdowaly si¢ dwa spektrometry: spektrometr krétkofalowy (SWS,
2,5-45 um)(* oraz spektrometr dlugofalowy (LWS, 45-197 ﬁlm)‘(25 Kazdy
instrument posiadat siatke o niskiej rozdzielczoéci oraz tryb Fabry'ego-Perota o
wysokiej rozdzielczosci, ktére zapewnialy umiarkowang rozdzielczos¢ R = A/AA
w zakresie od
~200 do ~10*. Zakres dtugosci fal od $redniej do dalekiej podczerwieni jest
szczegdlnie bogaty w przejécia rotacyjne H, O i powigzanych
, a takze pasm drgan gazéw ilodu. ISO rzeczywiscie zag)ewnilo pierwszy wglad w
bogactwo cech H, O ijego chemii gazowo-ziarnistej.'%2¢

SWAS?” wystrzelony w 1998 r., oraz Odin,*® wystrzelony w 2001 r., byly
pionierskimi satelitami submilimetrowymi z antenami o $rednicy odpowiednio
~0,6 i 1,1 m, dzialajacymi gléwnie w latach 1998-2007. Obie misje zostaly
specjalnie zaprojektowane do obserwacji najnizszego czystego przejscia
rotacyjnego 1 (10) =1(o1) H(3) oprzy
557 GHz. Odbiorniki oparte byly na heterodynie
technika, w ktorej sygnal o wysokiej czestotliwosci pochodzacy z nieba jest
konwertowany w dét poprzez zmieszanie z sygnalem lokalnego oscylatora
dostrojonego do pobliskiej czestotliwoséci. Sygnat réznicowy ma znacznie nizsza
czestotliwosé, ktéra mozna wzmocni¢ za pomoca standardowych technik
radiowych. Odbiorniki heterodynowe maja naturalnie bardzo wysoka
rozdzielczoéé spektralng R > 106, Poniewaz rozdzielczos¢ predkosci Av = CANA,
gdzie c jest predkoscia $wiatla, ta warto$¢ R

odpowiada <0,3 km s™' w jednostkach predkosci. Typowe obserwowane

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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Rysunek 3. Widmo egzoplanety HD 189733b obserwowane przez rézne instrumenty (czarne i niebieskie kropki oraz kwadraty z stupkami bledéw), wraz z réznymi modelowymi
widmami sugerujacymi obecno$¢ wody w absorpcji. Za zgoda ref. 17 (prawa autorskie 2010 Annual Reviews) i ref. 18 (prawa autorskie 2009 American Astronomical Society).

Szeroko$¢ linii wodnych wynosi od kilku kilometréw na sekunde do 100 kms™*,
wiec widma te w pelni rozdzielaja kinematyke

Az,
§ Obserwatorium kosmiczne Herschel?® mialo $rednice 3,5 m

teleskopem dzialajacym od polowy 2009 r. do polowy 2013 r. Posiadal trzy
instrumenty zapewniajace mozliwo$ci obrazowania i spektroskopii w zakresie
dtugosci fal $5-672 pm. Podobnie jak w przypadku wczeéniejszych misji,
obserwacja wody w przestrzeni kosmicznej byta jednym z gtéwnych czynnikéw
motywujacych
konstrukcja Herschela. Poniewaz instrumenty byly umieszczone w kriostacie z
ciektym helem, a teleskop byt wigkszy, czutos¢ Herschela byta znacznie wyzsza
niz czuto$¢ SWAS i Odina. Ponadto, poniewaz ostro$¢ obrazéw jest odwrotnie
proporcjonalna do $rednicy teleskopu, rozdzielczo$¢ przestrzenna zapewniana
przez Herschela byla nawet o rzad wielkoéci wyzsza niz w przypadku
weze$niejszych misji.

Spoéréd trzech instrumentéw Herschela, wyniki uzyskane za pomoca
heterodyny dla dalekiej podczerwieni (HIFI) zostana
30 HIFI byl spektrometrem heterodynowym o bardzo wysokiej rozdzielczosci (R
do 107) obejmujacym zakres 490-1250 GHz (600-240 ym, 16-42 cm™(!)) oraz
1410-1910 GHz (210—

157 pm, 47-64 cm™ ) pasma. HIFI obserwowal pojedynczy piksel na

jednym pikselu na niebie. Kamera z matryca fotodetektoréw i spektrometr
(PACS) skladaly si¢ z kamery i spektrometru obrazowego o $redniej
rozdzielczosci dla diugoséci fal w zakresie $5-210 ym (180-47 cm™ ).J3!
Spektrometr PACS uzyskal widma jednoczesnie w ograniczonym zakresie
dfugos'ci fal w kazdym pikselu matrycy S X 5

matryca. Detektor skiadat si¢ z matrycy fotoprzewodnika Ge:Ga o rozdzielczoéci
25 x 16 pikseli. Spektralny i fotometryczny odbiornik obrazowy (SPIRE) byl
kamery i transformatorem Fouriera o niskiej rozdzielczosci

dla dtugosci fal w zakresie 194-672

um (51-15 cm™ ) wykorzystujacy bolometry do wykrywania promieniowania.
Wigkszo$¢ promieniowania linii wodnej z kosmosu nie dociera

teleskopéw naziemnych, poniewaz jest pochlaniane przez obfite ilosci wody w

atmosferze ziemskiej. Jednak wysoko polozone linie masera H,'¢ O, takie jak 3,3
2,0 183 GHz i 41,3

380 GHz, a takze dobrze znana linia 6,5 —5,3 przy 22 GHz
(1 , ktére

odkryty, mozna obserwowa¢ z Ziemi.**

cm) ,poprzez miedzygwiezdne woda pierwotnie

9046

Inng opcja jest obserwacja izotopologéw wody. Okolo 1 na 500 czasteczek

wody w przestrzeni kosmicznej zawiera cic;iszir izot(I)_F 18 O. Niektore
Zygnatury zH 8O, takiezjaklinla 3-2 przy 933 G 1z,

14 321 linia przy 391 GHz oraz 53, —4,; linia przy 692 GHz, sa

zdolne do przenikania przez atmosfere ziemska, nawet jesli nie s3 widoczne, a
linie te zostaly wykryte za pomoca teleskopéw naziemnych, takich jak 10-
metrowy Caltech Submillimeter Observatory (CSO), 15-metrowy James Clerk
Maxwell Telescope (JCMT) oraz 30-metrowy teleskop IRAM. Interferometry
s jeszcze bardziej wydajne: sktadaja si¢ one z ukladéw anten, ktérych sygnaly sa
faczone w celu uzyskania jednego, ostrzejszego obrazu. Przyklady obejmuja
IRAM Plateau the Bure Interferometer (PdBI) (6 % 15 m anten), SubMillimeter
Array (SMA) (8 X 6 m) oraz, co najwazniejsze, niedawno uruchomiony ALMA
(54 % 12 m + 12 X 7 m). Poniewaz te naziemne teleskopy i uklady antenowe s
znacznie wigksze i moga widzie¢ nawet 1000 razy ostrzej niz jakikolwiek obecny
lub przeszly satelita, pozwalaja astronomom na powigkszanie zrédet
astronomicznych i szczegélowe mapowanie lokalizacji izotopéw wody
(®¥Jednak urzadzenia naziemne moga obserwowaé tylko linie termiczne z
cieplej wody (>100 K), a nie z zimnej wody.

Kosmiczny teleskop Spitzer zostal wystrzelony w 2003 roku i przeprowadzat

obserwacje spektroskopowe w zakresie sredniej podczerwieni od S do 38 ym, az
do wyczerpania si¢ chtodziwa w polowie 2009 roku. Instrument IRS

mial umiarkowang rozdzielczo$¢ R = 600 w zakresie od 10 do 38 pm, ale tylko R
~ 50 w zakresie od 5 do 10 pm.3* Jednak jego czulos¢ przewyzszata czutos¢ ISO
o prawie 3 rzedy wielkosci dzigki

nowej generacji wielkoformatowych detektoréw matrycowych Si:As. Dzigki
temu Spitzer byt w stanie otworzy¢ zupelnie nowe spojrzenie na ciepla wode w
regionach formowania si¢ planet poprzez obserwacje wysoko wzbudzonych
czystych linii rotacyjnych. Byl réwniez bardzo dobrze przystosowany do
wykrywania pasm lodu wodnego w stanie statym w Zrédtach podobnych do tych,

ktore doprowadzity do powstania naszego Uktadu Stonecznego.

Réznorodne duze (4-10 m) naziemne teleskopy optyczne

posiadaja spektrometry bliskiej i $redniej podczerwieni, ktére moga
obserwowa¢ linie wibracyjno-rotacyjne goracej wody w poblizu 3 pm, a takze
wysoko wzbudzone linie rotacyjne czystego  czystego w poblizu 10
pum. Przyklady

instrumentéw to Keck-NIRSPEC (R = 25000), VLT-CRIRES

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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Rysunek 4. (Po lewej) Schematyczny diagram pozioméw energii rzedstawi?qcy typowe linie submilimetrowe czysto rotacyjne i linie wibracyjno-rotacyjne w bliskiej
odczerwieni wraz z réznymi procesami radiacyjnymi i zderzeniowymi, ktére wzbudzaja czasteczki. (Po grawej) Rysunek ilustrujacy obserwacje linii absorpcyjnych w podczerwieni

odu lub gazu w kierunku osadzonej protogwiazdy lub gwiazdy tla. Goracy (300-1000 K) pyt w poblizu gwiazdy zapewnia kontinuum, na tle ktérego mozna zaobserwowaé
absorpcje zimnego lodu i gazu. Absorpcja moze réwniez wystepowac na tle chtodnych gwiazd w tle.

Tabela 2. Rodzaje chmur miedzygwiazdowych i okologwiazdowych oraz ich wlasciwosci fizyczne

nazwa typowa gestosé (cm™) typowa temperatura (K) typowa Ay (mag)“ przyklady
chmura rozproszona 10? 30-100 <1 ¢ Oph
przezroczysta chmura 10° 15-50 1-5 HD 154368
gesta PDR 10*-10° 50-500 <10 Pas Oriona
zimna gesta chmura 10*-10° 10-20 >10 Chmura Byka
jadro przedgwiezdne >10° 8-15 10-100 L1544
otoczka przedgwiazdowa
zimna zewnetrzna 10*-107 8-100 10-100 NGC 1333 IRAS4A
cieple wnetrze/ 107 -10° >100 100-1000 W3 IRSS
gorace jadro Gorgce jadro Oriona
wstrzas 10*-10° 200-2000 <kilka L1157 Bl
dysk protoplanetarny
zewnetrzny 10°-10' 10-500 1-100 TW Hya, HD 100546
wewnetrzny 10°-10% 100-3000 1-1000 AS 205
Koperta AGB
zewnetrzna <10° 10-100 1-50 IRC+10216 (bogata wwegiel)
wewnetrzny 10'°-10" 100-2000 50-1000 VW CMa (bogaty w O)
“ Definicja znajduje si¢ w sekcji 1.4.
(R=10%), VLT-VISIR (R = 10* ) oraz Gemini-Michelle i p o d czerwieni cieplej i zimnej gazowej wody sa zazwyczaj emisjami i dlatego
-TEXES. Wiekszo$¢ z nich to spektrometry z siatka echelle wykorzystujace mozna je mapowad. Zimny gaz wodny moze réwniez pochlania¢ emisje linii
wielkoformatowe matryce detektoréw podczerwieni, w ktérych jeden wymiar cieplejszej wody znajdujacej si¢ w wigkszej odlegtosci.

matrycy stuzy do pomiaru zakresu spektralnego, a drugi wymiar matrycy do

pomiaru przestrzeni. Driki temu te spektrometry z ,diuga szczeling” Przejécia elektronowe miedzy stanami zwigzanymi H,O w zakresie dtugosci fal

dostarczajg rowniez informacji na temat rozkladu przestrzennego emisji w skali uv

ponizej sekundy katowej. W przysziosci poteznym narzedziem do obserwacji mozna w zasadzie obserwowal za pomocy instrumentéw o wysokiej
wody bedzie réwniez instrument EXES do obserwacji w $redniej podczerwieni rozdzielczosci spektralnej

(R = 10(Y ’zainstalowany na pokladzie samolotu B747 Stratospheric (do 10° ) zainstalowanych na teleskopie Hubble'a (HST) i Far Ultraviolet Space

Observatory for Infrared Astronomy (SOFIA),(*) ktéry lata na wysokosci 13,7 Explorer (FUSE), w absorpcji wzdluz linii widzenia jasnej gwiazdy. Jednak do tej
km ponad wigkszoécig atmosfery ziemskiej. pory nie wykryto wody mi¢dzygwiezdnej w dtugo$ciach fal UV.%
W zakresie fal bliskiej i §redniej podczerwieni zimne lody i gazy moga

mozna zaobserwowa¢ w absorpcji na tle jasnego kontinuum. Kontinuum to

moze by¢ wytwarzane przez goracy pyl znajdujacy si¢ w poblizu miodej lub Srodowisko migdzygwiezdne ma zlozona i niejednorodna strukture, a jego

starej gwiazdy, ale moze réwniez pochodzi¢ od gwiazdy znajdujacej sie w tle gestsze skupiska nazywane s3 chmurami (szeroki przeglad zagadnienia mozna

(patrz rysunek 4). Obserwacje absorpcji badaja jedynie waska lini¢ widzenia w znalez¢ w ksigikach Tielensa®” i Tielensa®®). Podsumowanie typowych gestosci,

kierunku zrédta. Natomiast linie podmilimetrowe i dalekie temperatur i ekstynkcji (patrz sekcja 1.4) réznych typéw chmur oméwionych w
niniejszym opracowaniu przedstawiono w tabeli 2. Regiony te obejmuja
zaréwno chmury rozproszone o niskiej gestosci w

1.3. Rodzaje chmur miedzygwiezdnych i okologwiezdnych
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ktore promieniowanie UV moze tatwo przenika¢ do zimnych, gestych jader
znajdujacych si¢ na skraju zapadnigcia sig, tworzac gwiazde, do otoczek wokot
umierajacych gwiazd (rysunek 1). Rozproszone i pélprzezroczyste chmury sa
przyktadami obszaréw o niskiej gestosci, w ktorych zachodzi fotodisoacja lub
dominuja fotony ( PDR);(* tradycyjnymi przykladami PDR s3 geste chmury
o$wietlane przez pobliska jasng gwiazdg, takie jak te widoczne w Orionie.
Terminologia ta wskazuje, ze fizyka i chemia s3

kontrolowane przez promieniowanie dalekiego ultrafioletu (FUV; 9122000 A).
Gdy pobliskie Zrédlo emituje promieniowanie rentgenowskie, obszar ten
nazywany jest

XDR.

Gléwnym skladnikiem chmur jest woddr, a nastepnie hel (okolo 0,10 pod

wzgledem liczby). Tlen, wegiel i azot wystepuja w ilosciach odpowiednio S X
1074,3% 1071 1 X 107,
. Mate ziarna krzemianowe i weglowe stanowia okoto 1% masy chmury, ale tylko
okoto 107 pod wzgledem liczby. Wodoér wystepuje gléwnie w postaci
molekularnej w regionach wymienionych w tabeli 2, ale trudno go bezpo$rednio
zaobserwowac. Astronomowie

zazwyczaj obserwuja silne linie z obfitej czasteczki CO i jej izotopologdw jako
wskaznik H, , mimo ze w naturalny spos6b wprowadza to niepewno$¢.

W niniejszym przegladzie oméwiono gléwnie wode zwigzang z obszarami
formowania si¢ gwiazd, w ktérych chmura zapada si¢ pod wplywem wlasnej
grawitacji, tworzac jedna lub wiecej protogwiazd. Na tym etapie mloda gwiazda
jest gleboko osadzona w swojej macierzystej chmurze i nadal gromadzi material
z otoczki, zwigkszajac w ten sposéb swoja mase. Jasno$¢ milodej gwiazdy
ogrzewa otoczke i powoduje powstanie promieniowego gradientu temperatury,
ktérego wartosci w wewnetrznej otoczce ( czasami nazywanej réwniez ,goracym
jadrem”) znacznie przekraczaja 100 K, a temperatury w chlodniejszych
obszarach zewnetrznych spadaja do 10 K. Poniewaz chmura zawsze ma pewien
moment pedu, materia nie moze nadal opada¢ promieniowo, ale cz¢$¢ z niej
trafia do wirujacego dysku wokét mlodej gwiazdy (rysunek 1). Protozvezda
wytwarza réwniez strumienie i wiatry, ktore moga ucieka¢ w kierunku
prostopadlym do dysku. Kiedy te strumienie i wiatry o duzej predkosci
oddzialuja z spokojng otaczajaca powloka i chmura, powoduja wstrzasy, a
material moze by¢ porywany w tak zwanych wyplywach bipolarnych. Rysunek
5(* ilustruje rézne sktadniki protogwiazdowe. Chociaz ta ilustracja odnosi sig
do izolowanej protogwiazdy o matej masie

(masa <2 My, jasnoéé < 10? Ly, ), ktora przeksztalci sie w gwiazde

podobng do naszego Slorica, te same skladniki fizyczne znajduja sie rowniez w
$rodowiskach protogwiazdowych o duzej masie, tworzacych gwiazdy, takie jak te
widoczne w Orionie (masa < 8 M, jasnoé¢ > 10* L, ).

Z uplywem czasu (~1 Myr) kat otwarcia wiatru wzrasta

, amaterial otoczki stopniowo si¢ rozprasza, odstaniajac
gwiazda  przedgléwnej sekwencji  otoczona tzw.  dyskiem
protoplanetarnym. Termin ,przedgléwna sekwencja” oznacza, ze mioda
gwiazda nie osiagnela jeszcze stabilnej fazy spalania wodoru, chociaz zachodzi w
niej fuzja jadrowa jader deuteru. Mloda gwiazda emituje promieniowanie UV
zar6wno z korony gwiazdowej, jak i z uderzajacego materialu akrecyjnego, ktory
jest kierowany z dysku na gwiazde. Gdy akrecja ustaje, a dysk staje si¢ mniej
burzliwy, ziarna o rozmiarach ponizej mikrometra koagulujg, tworzac coraz
wigksze czastki, i osiadaja na plaszczyznie srodkowej (kilka megaroczkéw). Tam
moga tworzy¢ planetoidy o rozmiarach kilometréw, ktére oddziatuja
grawitacyjnie, tworzac (proto)planety, a ostatecznie pelny uklad planetarny,
ktéry moze, ale nie musi przypominaé nasz uklad planetarny (do 100 mln lat).
W naszym ukladzie stonecznym komety i asteroidy sa pozostalosciami
planetoid, ktore nie przeksztalcity sie w planety i zostaly rozrzucone i zachowane
w zewnetrznych obszarach dysku lub , mgtawicy”, z ktérej powstal nasz uklad
sloneczny. Sama gwiazda osiaga sekwencje gléwna po kilku x10(” latach.

mioda

9048

o~ bow shock

natal core

Rysunek 5. Schemat protogwiezdnej otoczki z zaznaczonymi réznymi skfadnikami
fizycznymi i ich nazewnictwem. IWS oznacza wewnetrzne powierzchnie robocze.
Podana skala jest odpowiednia dla niskiej masy.

protostorice. W tej skali dysk o promieniu okolo 100 AU otaczajacy

protostonica, nie jest widoczny. Przedrukowano za zgoda z ref. 40.

Copyright 2011 The University of Chicago Press.

Pod koniec swojego cyklu zycia gwiazdy o malej masie wyczerpuja swoje
paliwo jadrowe i nie s3 juz stabilne, ale rozszerzaja sie i traca cze$¢ swojej masy
(rysunek 1). Te ewoluowane gwiazdy asymptotycznej galezi olbrzyméw (AGB)
sa zatem otoczone otoczkami okologwiazdowymi, tj. rozleglymi gestymi
powlokami materialu molekularnego, ktére
moga réwniez zawiera¢ wode. Temperatury s wysokie, 2000-3000 K
w poblizu fotosfery gwiazdy, ale spadaja wraz z promieniem do 10 K
na zewnetrznej krawedzi. W zaleznosci od typu gwiazdy, otoczki moga by¢
bogate w wegiel (z zawartoscig pierwiastkéw wegla przewyzszajaca zawarto$é
tlenu) lub bogate w tlen.

Mlode gwiazdy o duzej masie ewoluuja znacznie szybciej niz ich
odpowiedniki o matej masie i nadal pozostaja w swoich macierzystych obtokach,
gdy osiagaja faze glownej sekwencji spalania wodoru, po
~10° lat*' . Nie majg wiec optycznie widocznej fazy przedgléwnej
, aistnienie dyskow wokoét gwiazd o duzej masie,
milodych gwiazd jest nadal przedmiotem goracej debaty. Gwiazdy o duzej masie
emitujg ogromne iloéci fotonéw UV, ktére moga jonizowaé atomowy wodor,
prowadzac do powstania w pelni zjonizowanego obszaru H II otaczajacego
mlody gwiazde po osiagnieciu przez nig ciagu gtéwnego. Pod koniec swojego
zycia gwiazdy te eksplodujg jako supernowe, a ich jadra zamieniajq si¢ w czarne
dziury lub gwiazdy neutronowe.

1.4. Rodzaje psl promieniowania i frakcja jonizacji

Promieniowanie UV odgrywa wazna role w chemii miedzygwiazdowej, zaréwno
W niszczeniu wigzan chemicznych, jak i uwalnianiu czasteczek z lodu.
Promieniowanie UV padajagce na chmure miedzygwiazdowa jest czesto
przyblizane jako $rednie promieniowanie wytwarzane przez wszystkie gwiazdy
ze wszystkich kierunkéw w jej sasiedztwie. Srednie pole promieniowania
migdzygwiazdowego (ISRF) zostalo scharakteryzowane przez Habinga(*? i
Draine’a(*» jako majace intensywno$é okolo I (5 = 10(¥

fotony cm™ s7!, ze stosunkowo ptaskim widmem miedzy 912 a

2000 A (rysunek 6).** Prég 912 A odpowiada

potencjalowi jonizacji atomowego wodoru wynoszacemu 13,6 eV; ze wzgledu na

jego wysoka
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Rysunek 6. Poréwnanie ogélnego pola promieniowania miedzygwiazdowego Draine'a

(rozszerzonego dla A > 2000 A przy uzyciu ref. 46) z réznymi promieniowaniami

gwiazdowymi

]EJOIa skalowane tak, aby mialy te samg zintegrowang intensywnoé¢ od 912 do 2000 A.
wzgledniono rdwniez skalowane pole promieniowania modelu atmosfery

gwiazdowej gwiazdy typu B9 ¥ (T. = 11 000 K) (linia przerywana-kropkowana).
‘Wskazano zams dlugosci fal, w ktérym zachodzi fotodysocjacja H, O. (Rysunek jest
oparta na ref. 45).

obfitosci, praktycznie wszystkie fotony o energii powyzej 13,6 eV s3
absorbowane przez H i nie maja wplywu na procesy chemiczne.

Jeéli chmura znajduje sie blisko jasnej gwiazdy, promieniowanie samej
gwiazdy moze dominowa¢ nad promieniowaniem ogélnego ISRF. W przypadku
goracych gwiazd typu O i B o efektywnych temperaturach fotosfery T. =
20 000-50 000 K, ksztalt pola promieniowania nie jest zbyt
roznig si¢ od ISRF. Jednak chlodniejsze gwiazdy typu A, F, G, Ki M o
temperaturze T. = 3000-10 000 K bedg mialy znacznie mniej fotonéw FUV,
ktére moga powodowaé dysocjacje czasteczek. W niektérych zrédlach (np.
mlode gwiazdy, wstrzasy) promieniowanie Lymana @ o dlugosci fali 1216 A
dominuje w polu promieniowania. Woda ma znaczng sekgje fotodysocjacji
w tej dhugosci fali, podczas gdy inne czasteczki, takie jak CO, N, i CN, nie maja
takiego wspélczynnika (patrz tabele i oméwienie w Bergin et al* i van
Dishoeck et al.#S ).

Cuzasteczki pylu ostabiaja promieniowanie UV wraz z glebokoscia chmury,
chronigc w ten sposéb czasteczki przed najsilniejszym promieniowaniem.
Glebokos¢ optyczna pylu przy dlugosci fali A jest okreslona przez ¥ 14 (A) =

14 Cexe (A)L, gdzie ng jest gestoscia pylu w cm™ , Coy jest
przekroj czynny ekstynkcji w cm?,, a L dtugo$¢ $ciezki w cm.

Wygasanie jest sumg procesdw absorpcji i rozpraszania. Astronomowie
zazwyczaj mierza wygasanie przy dlugosciach fal widzialnych, Ay , ktére
definiuje si¢ jako 1,086 * T, przy 5500 A.

Intensywnos$¢ maleje wraz z glebokoscig chmury zgodnie z wzorem Is500 = Iy

1 0—0,4Av.

Strome nachylenie tego spadku zwigksza si¢ w kierunku dtugosci fal UV.

i zalezy od wlasciwodci ziaren, takich jak rozmiar, sktad, ksztalt i wlasciwoséci
rozpraszania.*s Obserwowana krzywa ekstynkcji od diugosci fal podczerwonych
do UV sugeruje, ze musi istnie¢

duzy zakres wielkoéci ziaren. Wiekszo$¢ masy pylu znajduje si¢ w ziarnach o

wielkosci okoto 0,1 pum

, ale wigkszo$¢ powierzchni zajmuja znacznie mniejsze ziarna, o wielkosci do
0,001 pm lub mniejsze. Te mniejsze ziarna dominuja w

absorpgje i rozpraszanie promieniowania UV.

W przypadku typowego rozkladu wielkosci ziaren miedzygwiazdowych
promieniowanie UV przestaje mie¢ znaczenie przy Ay = S mag, kiedy
intensywno$¢ w zakresie fal widzialnych spadla 100-krotnie, a w zakresie UV
dhugosci fal o wspoltczynniku co najmniej 10* . Poniewaz ekstynkcja roénie
monotonicznie wraz z diugoécia Sciezki L, Ay (w jednostkach wielkosci) jest
czesto stosowana jako miara glebokosci chmury.

Inng wielkoécig czesto stosowang przez astronomoéw jest gestos¢ kolumny w
cm?, tj. gestos¢ liczbowa n w cm™ gatunku zintegrowana wzdhuz $ciezki, N =

n dL. Zalezno$¢ miedz ek_s:rikch a gestoscig kolumny jader wodorowyc
zostata empirycznie okreslona jako

empirycznie jako*® Ny = N(H) + 2N(H, ) = (1,8 x 10* )Ay cm™, na
podstawie obserwacji rozproszonych chmur, w ktérych zaréwno N(H), N(H, ),
jakiAy sa mierzone bezposrednio.

Czastki promieniowania kosmicznego, czyli wysokoenergetyczne jadra

atomowe o

energia >MeV, przenikaja nawet przez najgestsze chmury i zapewniajg poziom
jonizacji niezbedny do zainicjowania reakcji chemicznych. Powstate jony moga
szybko reagowac¢ z czasteczkami neutralnymi w bardzo niskich temperaturach, o
ile reakcje s3 egzotermiczne i nie maja bariery aktywacyjnej (patrz sekcja 3.1).
Promienie kosmiczne utrzymuja réwniez niski poziom promieniowania UV
poprzez oddzialywanie z wodorem.(’"  Jonizacja H i H(; powoduje
powstawanie energetycznych elektronéw wtdrnych, ktére mogg wprowadzi¢
H(;) w stan wzbudzenia elektronowego. Stany te ulegaja nastepnie rozpadowi
poprzez spontaniczng

, glownie w pasmach H, B—X Lymana i C—X Wernera,

wytwarzajac widmo UV skladajace sie z dyskretnych linii i stabego kontinuum w
zakresie 900-1700 A 2. Strumieri fotonéw LK/ generowanych wewnetrznie
wynosi zazwyczaj 10* fotonéw cm™ s™() wale zalezy od rozkladu energii
promieniowania kosmicznego (patrz rysunek

4 autorstwa Shen et al.53).
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Rysunek 7. Poziomy energii orto- i para-H, O, z zaznaczeniem niektérych wainych przejs¢ zaobserwowanych za pomoca Herschel-HIFI (w GHz) i Herschel-PACS (w pm). Za

zgoda autora, na podstawie ref. 40. Prawa autorskie 2011 The University of Chicago Press.
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Rysunek 8. Przyktady czystych linii rotacyjnych H, O i jego izotopologéw zaobserwowanych za pomoca Herschel-HIFI w kierunku obloku molekularnego Orion-KL. Podano
liczby kwantowe, czestotliwosci i gérny poziom energii przejé¢. Skala predkosci jest podana w tak zwanej lokalnej standardowej ramie odniesienia (LSR)

; linia przerywana wskazuje predko$¢ chmury wynoszaca 9 km s™. W tym i innych widmach heterodynowych w zakresie submilimetrowym ]Iednostki intensywnosci s3 podane w
temperaturze (anteny lub wiazki gléwnej) T, "lub T,, w kelwinach, zgodnie z powszechna praktyka radioastronoméw. Réwnanie Rayleigha-Jeansa laczy te temperature z
intensywnoscia I poprzez T () = c(¥ /(2k(y) V(¥ )I() gdzie c jest predkoscia $wiatla, k(5 jest stala Boltzmanna, a V jest czestotliwo$cig. Zaadaptowano z

Zezwolenie z ref. 67. Prawa autorskie 2010 American Astronomical Society.
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Rysunek 9. Widmo Spitzer dysku protoplanetarnego wokét miodej gwiazdy RNO 90 ilustrujace wykrycie wielu wysoko wzbudzonych linii czystej wody w przestrzeni kosmicznej.
Wskazano kilka reprezentatywnych identyfikacji; wiele cech jest mieszankg przy niskiej rozdzielczosci spektralnej R = 600

6
Spitzer-IRS. Przejécia odnosza si¢ do Ji x. W podstawowym stanie drgan H, O, chyba ze wskazano inaczej. Przedrukowano za zgoda z ref. 74.

Prawa autorskie 2010 American Astronomical Society.

Niektore Zrédta kosmiczne (np. goraca materia w poblizu mtodych gwiazd odpowiednio w zakresie fal podczerwonych i ultrafioletowych. Woda ma trzy
lub czarnych dziur) réwniez wytwarzaja promieniowanie rentgenowskie, ktore mody drgan: symetryczne rozcigganie V; o czestotliwosci 2,7 um, mode zginania
mote wplywaé na procesy chemiczne. Jednak w praktyce ich wplyw chemiczny V, o czestotliwoéci 6,2 pm oraz asymetryczne rozcigganie V; o czestotliwosci
jest podobny do wplywu promieniowania kosmicznego (- 2,65 pm. Przedstawiono astronomiczne przyktady kazdego z rodzajow przejs¢.

Chmury miedzygwiazdowe s3 w wigkszosci neutralne. W chmurach
rozproszonych promieniowanie UV z ISRF moze jonizowa¢ atomowy wegiel,

poniewaz jego pierwszy potencjal jonizacji jest mniejszy niz 13,6 eV, w H,O0 jest asymetrycznym rotorem z nieregularnym zestawem poziomow energii
przeciwienstwie do tlenu i azotu. Poniewaz obfito$¢ wegla w fazie gazowej z

2.1. Czyste przejscia rotacyjne

charakteryzujacych sie liczbami kwantowymi]  , gdzie ] wskazuje

w stosunku do wodoru wynosi okolo 107, co réwniez okresla maksymalna Kake

Udziat elektronéw w chmurze (okolo dwie trzecie budzetu wegla

budzetu jest zamkniety w ziarnach weglowych). Wraz z glebokoscia chmury

promieniowanie UV maleje, a wegiel przeksztatca sie z

Eostapi atomowej w molekularng. W okolicach A(y) = 5 mag, promienie
osmiczne przejmuja role gtéwnego czynnika jonizujacego ze wspolczynnikiem

oznaczonym jako { ws(”) () ‘Wynikowa frakcja jonizacji zalezy od szczegSlowej

catkowita liczba kwantowa rotacji czasteczki oraz K to rzuty | na gléwne osie
bezwtadnoséci. W przypadku asymetrycznych rotoréw, takich jak H, O, K, i K¢
wskazujg wartosci K przy granicach symetrii wydluzonej i splaszczonej, z
ktérymi poziom jest skorelowany. Ze wzgledu na statystyke spinéw jadrowych
dwéch atoméw wodoru poziomy energetyczne H(; osa pogrupowane w
drabinki orto (K(s) + K(¢) = nieparzyste, réwnolegle spiny jadrowe jader H) i
para (K(4) + K(¢) = parzyste; antyréwnolegle spiny jadrowe jader H) (rysunek

- . . S 10(9) ©) _10(-) @) L
chemii i fizyki ziaren, ale zazwyczaj wynosi 10(7 ¢ ~10(7 © i skaluje sig jako 7). Przejécia promieniowania miedzy tymi dwoma drabinkami s3 zabronione w

(n/Q)( - wysokim rzedzie, wiec tylko reakcje chemiczne mogg skutecznie przeksztatci¢
jedna forme wody w druga poprzez wymiane atomu H. Poziomy energii w

2. SPEKTROSKOPIA WODY | WZMACNIANIE kazdej drabince s3 wypelnione kombinacja wzbudzen i wygaszen zderzeniowych
i promieniowania.

Woda wykazuje dopuszczalne dla dipolu czyste przejscia rotacyjne, wibracyjne i
elektronowe, ktore zachodza w zakresie dalekiej podczerwieni/submilimetréw,
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procesy wzbudzenia (patrz sekcja 2.5). Szybko$¢ promieniowania zalezy od
momentu dipolowego wody, tp =1,85D (6,17 X 103° C m).

Istnieja dwie gléwne publicznie dostepne bazy danych , ktére
zawieraja zestawienia czestotliwosci przejs¢, sit przejé¢ lub wspotezynnikow
Einsteina A oraz wag statystycznych dla czasteczek istotnych z astronomicznego
punktu widzenia, takich jak woda: katalog Jet Propulsion Laboratory (JPL)%
(spec.jpl.nasa.gov) oraz koloriska baza danych spektroskopii molekularnej*s”
(katalog www.astro.uni-koeln.de/cdms/).

Dane molekularne dla H, O w podstawowym stanie drgari s3 dobrze znane az
do bardzo wysokich wartoéci J dzieki pracom laboratoryjnym rozpoczetym
ponad 30 lat temu.%¥~¢° Dla czystych obrotéw
przejscia w stanach wzbudzonych drgan v, , 25, v, i Vs,
ostatnio udostepniono nowe pomiary®' i intensywnosci®.

Spektroskopia waznych izotopologéw H,'® O i H,'7 O jest mniej dobrze
zbadana w laboratorium, a nowe

pomiaréw przejé¢ w stanach wzbudzonych drgan s3

uzasadnione. Obecne wykazy linii pochodza gléwnie ze starszych Prac.ss,safsé
Wiele czystych linii rotacyjnych wody i jej izotopologéw wykryto w zakresie
fal submilimetrowych i dalekiej podczerwieni w kierunku jasnych Zrédel, takich
jak Orion.
chmura molekularna®”  (patrz przyklad na rysunku 8). Bardzo wysoko
wzbudzone czyste linie rotacyjne do J = 18 (E, /k = 5000 K) wystepuja w
zakresie $redniej podczerwieni w danych o niskiej rozdzielczosci z teleskopu
kosmicznego Spitzer
w  zakresie 10-38 um.”'”™  Przykladowe widmo podczerwone dysku
protoplanetarnego przedstawiono na
rysunku 9. W przeciwienstwie do widm submilimetrowych, linie w $redniej
podczerwieni nie s3 zazwyczaj rozdzielone, wiec wigkszo$¢ cech stanowi
mieszanka linii.
2.2. Przejscia wibracyjne: gaz i lod
Przej$cia wibracyjno-rotacyjne wody w zakresie fal podczerwonych sa badane od
wielu dziesiecioleci w laboratoriach 77¢  oraz ~ wszystkie odpowiednie
molekularne dane s
podsumowane w bazie danych HITRAN” pod adresem www.cfa.harvard.
edu/hitran. Niedawno opublikowano wykazy linii odpowiednich dla temperatur
do kilku tysiecy kelwindw, obejmujace wyzsze przejécia wibracyjne dla wody i jej
izotopow
logéw wody 6078782 j s3 dostepne na stronie www.exomol.com/molecules/
H20.html. Dane dotyczace wyzszych temperatur sg szczegdlnie
wazne dla planet pozastonecznych i chlodnych atmosfer gwiazd. Przyktad
obserwowanego widma wibracyjno-rotacyjnego przy niskiej rozdzielczoéci
spektralnej w l%ierunku protogwiazdy o duzej masie przedstawiono na
rysunku 10.5
Istnieje réwniez bogata literatura dotyczaca spektroskopii laboratoryjnej lodu
wodnego, zar6wno w zastosowaniach miedzygwiezdnych, jak i w Ukladzie
Stonecznym 355 W przeciwieristwie do widm fazy gazowej o niskim ci$nieniu,
widma wody w stanie stalym nie maja podstruktury rotacyjnej i sa bardzo
szerokie,
z profilami zaleznymi od morfologii, temperatury, historii termicznej i
$rodowiska czasteczek wody.®™®' Na przyklad widmo krystalicznej wody
lodowej ma ostry charakter w zakresie okolo 3200 cm™ (3,1 ym), ktérego nie
ma w amorficznej wodzie lodowej (rysunek 11).”2 Wiekszo$¢ lodu wodnego we
wszechéwiecie wystepuje w rzeczywistos$ci
w postaci amorficznej o wysokiej gestosci, ktéra nie wystepuje naturalnie na
Ziemi.®? Lody porowate maja wiszace wigzania OH, ktére absorbuja okoto
3700 cm™ (2,70 pm)®* ale nie sa
widoczne w przestrzeni kosmicznej. W lodach miedzygwiezdnych woda jest
zmieszana z innymi
gatunki takie jak CO i CO,, ktére moga blokowa¢ wiszace pasma OH i wplywa¢
zaréwno na profile linii, jak i intensywno$¢, co ilustruja badania laboratoryjne

dla trybu zginania 6 ym.>
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Rysunek 10. Linie drgan i obrotéw HO w pasmie V 2 obserwowanych

z ISO-SWS w absorpcji w kierunku protogwiazdy o duzej masie AFGL 2591.
Znormalizowane widmo poréwnuje si¢ z symulowanymi widmami dla réznych
temperatur wzbudzenia, przy czym najlepsze dopasowanie zapewnia temperatura 300
K. Widma modelowe s3 przesuniete w pionie dla wigkszej przejrzystosci. Nawet przy
tak niskiej rozdzielczo$ci widmowej

R =2000, dane pozwalajg na rozréznienie réznych

modele. Przedrukowano za zgoda z ref. 83. Prawa autorskie 1996

Europejskie Obserwatorium Potudniowe.
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Rysunek 11. Tryb rozciagania OH przy 3,3 ym probki czystego lodu wodnego
osadzonego na podlozu kwarcowym w temperaturze 12 K (linia przerywana) w
poréwnaniu z widmami lodu wodnego osadzonego na podlozu CsI (linie ciagle): (1)
po osadzeniu w temperaturze 12 K oraz (2) po ogrzaniu do temperatury 50 K, (3) do
80 K, (4) do 120 K i (5) do 160 K. Nalezy zwréci¢ uwage na pojawienie sie ostrego
piku spowodowanego krystalizacja w temperaturze 160 K. W warunkach
miedzygwiezdnych, przy znacznie nizszych ci$nieniach i wolniejszym tempie
ogrzewania, przemiany fazowe przesuwaja si¢ w kierunku nizszych temperatur (patrz
sekcja 3.3.3). Przedrukowano za zgoda z ref. 92. Prawa autorskie 2002 European
Southern Observatory.

Zmierzono réwniez dalekie podczerwone mody libracyjne lodu wodnego przy
45 i 63 um °%. Widma laboratoryjne sluizace do dopasowania danych
astronomicznych mozna pobra¢ z réznych stron internetowych, takich jak baza
danych NASA-Ames dotyczaca lodu pod adresem www.astrochem.org/db.

php oraz bazy danych Leiden ice database pod adresemwww.strw.leidenuniv.nl/
~lab.
Léd wodny obserwowano zaréwno z ziemi przy 3 ym, jak i

w przestrzeni kosmicznej przy uzyciu szerokiej gamy instrumentéw °57100
(rysunek 12). W wiekszosci przypadkéw absorpcja wystepuje w stosunku do
goracego pylu otaczajacego protogwiazde osadzona w

chmurze, ale istnieje coraz wigcej danych dotyczacych lodu wodnego w kierunku

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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Rysunek 12. (Po lewej) Wykrycie lodu wodnego przy 3, 4,5, 6 i 11 um wzdtuz linii widzenia w kierunku protogwiazdy Elias 29, uzyskane za pomoca ISO-SWS. Linia przerywana
wskazuje zrédlo ciagle, ktére dziala jak ,,lampa”, na tle ktérej widoczne s3 pasma lodu wodnego w absorpcji. (Po prawej) Widmo podzielone na ciagle w skali glebokosci optycznej
nalozone na widmo laboratoryjne lodu H(;) ow temperaturze T = 10 Kz Hudgins et al. (*Przedrukowano za zgoda z ref.

100. Prawa autorskie 2008 European Southern Observatory.

zrédla tla '°1%2  (rysunek 4). Ta ostatnia sytuacja pozwala na badanie
nieskazonego lodu wodnego, na ktéry nie ma wplywu ogrzewanie ani
promieniowanie protogwiazdy. L6d wodny zaobserwowano réwniez w widmach
gwiazd ewoluujacych 91 oraz w kierunku wielu Zrédet w galaktykach
zewnetrznych %7197 Obserwowane widma lodu sg zasadniczo zgodne z
kompaktowym amorficznym lodem wodnym, chociaz rzeczywista

porowato$¢ miedzygwiezdnego lodu jest stabo okreslona.!®® Tylko kilka
zrédel wykazuje $lady krystalicznego lodu wodnego. %110

2.3. Przejscia elektronowe

Stan elektronowy wody w stanie podstawowym jest nieliniowy, z katem wiazania
wynoszacym 104,5° i dlugoscia wigzania O-H wynoszaca 0,95 Cza,steczka
ma symetrie C») () symetrie z konfiguracjg orbitali molekularnych la(ly @

2(1y o) #(2) (2) ®(2) tworzaca stan X{1 (1) Jej dysocjacja
energia do H + OH wynosi 5,1 eV. Pierwszym wzbudzonym stanem

elektronowyrln dolktorégo mozliwe sa przejécia dipolowe, jest Al'p, [1b, —

gSls wzbudzenie], ktéry ma energi wzlzlu zenia pionowego oszch75
iitte ab Sorpcje rozpoczynaja sie Zatem dopiero przy ~7 e (

A), znacznie powyiej energii dysocjacji. Stan A nie ma

zwigza n y ¢ h  poziomow energii: absorpcja prowadzi bezposrednio do

dysocjacja (patrz sekcja 3.1.3). Podobnie, nastepny stan wzbudzony dopuszczalny dla

dipola, stan B' A, [wzbudzenie 3a, — 4a, (3s)] przy

9,8 eV, jest w duzej mierze dysocjacyjny. Stany elektronowe zwigzane pojawiaja
sie dopiero przy wyzszych energiach i maja w duzej mierze charakter Rydberga,
w ktérym elektron wiazacy jest promowany do ,rozproszonego” orbitalu
podobnego do wodoru, takiego jak orbital 4s.

Widmo absorpcji wody w fazie gazowej jest dobrze znane!!'"!!3 i jest

dostepne w bazie danych MPI Mainz UV-Vis Spectral Atlas of Gaseous
Molecules'* pod adresem www.uv-vis-

spectral-atlas-mainz.org. Rysunek 13 ilustruje widmo absorpgji ultrafioletowej
H, O, w tym granice jonizacji przy 12,61 eV.

(983 A). Poniewaz wigkszo$¢ wzbudzonych stanéw elektronowych ma
charakter dysocjacyjny, rysunek ten bezposrednio ilustruje procesy
fotodysocjacji opisane bardziej szczegblowo w sekcji 3.1.3. Rysunek 14
poréwnuje widmo absorpcyjne lodu wodnego z widmem pary wodnej; pasmo
lodu jest przesuniete w kierunku krétszych dlugosci fal ze wzgledu na nieco
mniejszy moment dipolowy wody w stanie wzbudzonym, co prowadzi do mniej
korzystnych oddziatywar z  sasiednimi czasteczkami wody
115116 Widmo EUV H, O wzbudzonego przez elektron

zostalo zmierzone przez Ajello.!’

Poszukiwania absorpcji H, O stanie C' B, okolo 1240 A przeprowadzono
dla chmur rozproszonych *, ale nie wykryto zadnych linii. Podobnie, nie
wykryto jeszcze emisji H, O w dtugosciach fal UV.
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z widmem ; igcie pasma
lodowego A-X v kierunku wyzszych energii. Przedrukowano za zgoda z ref. 115.

Prawa autorskie 2008 European

Southern Observatory.

2.4. Wspstczynniki szybkosci zderzen nieelastycznych

Najwazniejszymi partnerami zderzenn wody w przestrzeni miedzygwiezdnej sa

ios{gzhie Rgrsi) é—(l: yPr%czeﬁn Ajello zrnlerzyl wplyw wylacznie elektronéw i H

regiony c i He przyczyniajace si¢ w niewielkim stopniu.
Jedyna metoda zapewnienia tysiecy wsp6tczynnikéw szybkosci miedzy stanami
potrzebnych do zastosowan astronomicznych jest teoria. Proces ten sktada si¢ z
dwoch etapéw. Po pierwsze, wielowymiarowa powierzchnia energii potencjalnej
opisujaca oddziatywania

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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miedzy zderzajacymi si¢ czastkami, przy uzyciu najnowocze$niejszych metod
kwantowo-chemicznych ab initio i dopasowanie jej do wygodnej reprezentacji
do wykorzystania w dynamice. Po drugie, dynamika na tej powierzchni musi
zosta¢ obliczona przy uzyciu obliczen rozpraszania nieelastycznego w zakresie
energii zderzen. Pelne obliczenia kwantowe s stosowane przy niskich energiach
zderzen, podczas gdy metody quasi-klasyczne s3 czesto stosowane przy
najwyzszych energiach.

Woezesne badania wykorzystywaly uproszczenia, takie jak zastgpienie H,
przez He,''® uwzglednienie tylko ograniczonej liczby stopni swobody ukladu
zderzajacego  sie  (tj. utrzymanie niektérych katéw lub  odleglosci
miedzyjadrowych w stanie zamrozonym) lub przyblizenia w obliczeniach
rozpraszania.''” Najnowsze obliczenia zostaly przeprowadzone na powierzchni
potencjatu 5 D i uwzgledniajg zderzenia H, O zaréwno z para-H,, jak i orto-H,
oddzielnie.!?*!2! Ten potencjal S D opiera si¢ na pelnej powierzchni potencjatu
9 D obliczonej przez Valirona i in. ' Wspolczynniki szybkosci dla czystych
przejé¢ rotacyjnych w zakresie v = 0 zostaly obliczone metodg kwantowego
sprzezenia bliskiego, nawet dla wysokich energii, gdzie takie obliczenia staja sie
bardzo obciazajace dla komputera. Co ciekawe, przekroje czynne dla zderzen
orto- i para-H(y) oz orto-H(,) sa znacznie wieksze niz dla para-H(;) przy niskim
J, dlatego tez istotne jest wyrazne uwzglednienie stosunku orto/para H(;y w
modelach chmur miedzygwiazdowych.

Dotychczasowe obliczenia kwantowego sprzezenia bliskiego obejmowaly 45
najnizszych stanéw rotacyjnych zaréwno orto-, jak i para-H, O. Obejmuja one
stany, z ktérych emisja lub absorpcja zostala zaobserwowana w zdecydowane;j
wigkszoéci obserwacji astronomicznych. Jednak kilka badan astrofizycznej
absorpcji('* i emisji(%%7"12 bada stany o jeszcze wyzszym wzbudzeniu (patrz
rysunek 9); w tym przypadku obecnie nalezy stosowa¢ metody ekstrapolacji w
celu oszacowania odpowiednich wspétczynnikéw szybkosci zderzen. (125126)

Bezposrednie  poréwnanie  wartoéci  bezwzglednych  teoretycznych
przekrojéw czynnych miedzy stanami z danymi eksperymentalnymi nie jest
mozliwe w przypadku wody, ale dokladnos¢ powierzchni potencjalu 9 D i
wynikajacych z niej wspdlczynnikéw szybkosci zostala potwierdzona posrednio
poprzez poréwnanie z innymi zestawami danych 7028 w tym eksperymentami
rozpraszania rézniczkowego

rozproszenia H, O z H,'® oraz obecno$¢ stabo zwigzanych stanéw.'307132 W
wyzszych temperaturach (>80 K) przekroje czynne uzyskane na podstawie
danych dotyczacych rozszerzenia cisnieniowego'> sa zgodne

z teorig z dokladnoscia do 30% lub lepsza dla niskich wartosci J. Ogolnie rzecz
biorac, niepewnos$¢ najnowszych przekrojéw poprzecznych uzyskanych z
pelnych obliczers kwantowych szacuje si¢ na kilka dziesiatych procent do kilku
czynnikéw, w zaleznosci od przejscia.!3*

W kilku badaniach zbadano, w jaki sposéb intensywno$¢ linii modelu
wodnego z chmur miedzygwiazdowych zalezy od wyboru i doktadnosci
wsp6lczynnikéw szybkosci zderzen.!3#13¢ ‘W przypadku niektorych
przejscia, takie jak wazna linia 1,0 —1o; 557 GHz,
niepewno$¢ intensywnosci jest liniowo proporcjonalna do niepewnosci
krzyzowej
sekcja 7. W przypadku linii o wyzszym polozeniu zalezno$¢ ta jest mniej
bezposrednia ze wzgledu na efekty glebokoéci optycznej i mozliwos¢ udziatu
pompowania w podczerwieni (patrz sekcja 2.5). Réznica miedzy
intensywnos$ciami modelu wykorzystujacego starsze wyniki trajektorii quasi-
Klasycznej ('* a nowymi wspélczynnikami szybkosci kwantowej (120 (120
wynosi zazwyczaj mniej niz 50%, chociaz niektére linie moga wykazywac
wahania nawet trzykrotne, zwlaszcza w nizszych temperaturach i gestosciach.
Chociaz niepewnosci te s3 znaczne, generalnie nie maja one wplywu na wnioski
astronomiczne. Podsumowujac, wspélczynniki szybkosci zderzen osiggnely
obecnie tak wysoka doktadno$¢, ze nie sa juz czynnikiem ograniczajagcym
interpretacje astronomicznych danych dotyczacych wody. Wniosek ten jest
$wiadectwem dziesiecioletnich wysitkéw fizykéw molekularnych i chemikéw
kwantowych zmierzajacych do ich okreslenia.

9053

W przypadku przejé¢ wibracyjno-rotacyjnych wody dostepnych jest znacznie
mniej informacji. Opublikowano zestaw wspolczynnikéw szybkosci zderzen
wyprowadzonych z danych dotyczacych relaksacji wibracyjnej(?%) sale sa one
doktadne tylko w przyblizeniu.

To samo badanie uwzglednia réwniez wspotczynniki szybkosci elektronéw H, O.
Niewiele wiadomo na temat wspotczynnikéw szybkosci zderzen H, O-H, ktére
sa wazne w niektérych obszarach astrofizycznych, takich jak wstrzasy
dysocjacyjne

139,

Wspélezynniki szybkosci zderzen dla H, O i innych gatunkéw istotnych z
astrofizycznego punktu widzenia mozna pobra¢ w formie elektronicznej z bazy
danych BASECOL!* pod adresem www.basecol.obspm.fr oraz z

bazy danych LAMDA'*! pod adresem home.strw.leidenuniv.nl/~moldata/.
2.5. Wzbudzanie wody i transfer radiacyjny

Obserwowane widmo miedzygwiezdnej pary wodnej, niezaleznie od tego, czy
wykryto ja w emisji, czy w absorpgji, zalezy od wzglednych populacji w réznych
stanach ro-wibracyjnych (,populacje pozioméw”). Te z kolei s3 determinowane
przez zlozong interakcje proceséw zderzeniowych i radiacyjnych. W warunkach
réwnowagi termicznej (TE) ruchy czasteczek charakteryzuja sie

charakteryzujq si¢ rozktadem Maxwella-Boltzmanna z

jedna temperatury kinetyczna, Ty, , a czasteczki wody s3 zanurzone w polu
promieniowania ciata doskonale czarnego o temperaturze Tgp

réwna Ty, . Wowczas utamkowa populacja w dowolnym stanie roowibracyjnym
i o energii E; jest okredlana wylacznie na podstawie rozwazan
termodynamicznych i jest podana przez rozktad Boltzmanna

wspdlczynnik f; = exp(-E; /kT)/&(T), gdzie g jest degeneracja stanu, a Q(T)
= 2. g exp(=E, /kT) jest funkcja rozkladu.

W érodowisku miedzygwiazdowym pole promieniowania jestjednak
zazwyczaj dalekie od rownowagi z gazem i nie ma zastosowania TE. Gdyby tak
nie bylo, czasteczki nie wykazywalyby zadnej emisji ani absorpgji
promieniowania netto i dlatego bylyby niewykrywalne. Niemniej jednak, jesli
gestos¢ gazu jest wystarczajaco wysoka, procesy zderzeniowe moga dominowa¢
nad procesami radiacyjnymi, a populacje pozioméw wzglednych moga osiagna¢
stan ,lokalnej réwnowagi termodynamicznej” (LTE), w ktérym s3 opisane
rozkladem Boltzmanna w jednej temperaturze, T () .

Wspolezynniki promieniowania s3 proporcjonalne do momentu dipolowego
(Up ) i czestotliwosci przejscia (V) jako pp? V2 . Poniewaz woda posiada duzy
moment dipolowy i duza staly rotacyjna, jej spontaniczne wspélczynniki
promieniowania dla przej$¢ rotacyjnych dozwolonych dipolowo s3 stosunkowo
duze w poréwnaniu np. z powszechnie
obserwowanej czasteczki CO (Up = 1,85 w poréwnaniu z 0,1 D i stale rotacyjne
9-28 w poréwnaniu z 1,9 cm™ ). Zatem, z wyjatkiem bardzo gestych obszaréw,
w ktérych powstaja gwiazdy, populacje pozioméw zazwyczaj wykazuja
odchylenia od LTE i konieczne jest szczegdlowe potraktowanie wzbudzenia
molekularnego. W tym przypadku populacje pozioméw szybko osiagaja quasi-
réwnowage, w ktorej kazdy stan jest zaludniany w takim samym tempie, w jakim
jest wyludniany. Wynikowe populacje nadal mozna przedstawi¢ na wykresie
Boltzmanna i dopasowa¢ do tzw. temperatury wzbudzenia T (o) lub T (o) (jesli
dotycza tylko pozioméw rotacyjnych), ale T(.,) nie ma znaczenia fizycznego i
moze znacznie rézni¢ si¢ od temperatury kinetycznej T( Lin) Fegionu.

‘Wzbudzenie miedzygwiezdnej pary wodnej obejmuje zazwyczaj trzy rodzaje
proceséw: (1) wzbudzenie i wygaszenie zderzeniowe, (2) absorpcja i
stymulowana emisja otaczajacego promieniowania oraz 3) spontaniczny
rozpad radiacyjny (patrz rysunek 4). W pierwszym z tych proceséw dominuja
zazwyczaj nieelastyczne zderzenia z czasteczkowym wodorem; poniewaz
wspdlczynniki szybkosci wzbudzenia przez orto- i para-H(;) moga sie znacznie
rézni¢, szybkosci wzbudzenia zderzeniowego zaleza zaréwno od gestosci H(,),
jak i stosunku orto do para H(;) (sekcja 2.4). W érodowiskach, w ktérych
ulamkowa zawarto$¢ elektronéw przekracza
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~107*, wzbudzenie przez zderzenie elektronéw moze réwniez odgrywa¢ istotng
role, pod warunkiem ze gesto$¢ elektrondw jest wystarczajaco wysoka, aby
zderzenia dominowaly nad wzbudzeniem radiacyjnym.

W drugim z tych proceséw (absorpcja i emisja wymuszona) odpowiednie
pole promieniowania obejmuje zaréwno zewnetrzne promieniowanie ciagte, jak
i promieniowanie liniowe emitowane przez pobliskie czasteczki wody. Silne
zewngtrzne pole promieniowania, wynikajace na przyklad z emisji ciaglej z
cieplego pylu, moze prowadzi¢ do pompowania czystych przej$¢ rotacyjnych i
pompowania wibracyjnego
w serii pasm drgan, w szczegdlnosci pasmo V, = 1-0 przy
6,3 um. Efekty promieniowania liniowego z pobliskich czasteczek wody
znacznie komplikuje problem, poniewaz populacje pozioméw czasteczek wody
w jednym miejscu wplywaja na populacje w innym miejscu. Innymi stowy,
réwnania réwnowagi statystycznej, ktoére okreslaja populacje pozioméw w
kazdym punkcie obloku gazu mig¢dzygwiazdowego, musza by¢ rozwigzywane
jednoczeénie z réwnaniami transferu radiacyjnego, ktére okreslaja pole

promieniowania
w kazdym punkcie.

Opracowano kilka metod o réznym stopniu ztozonoéci w celu rozwigzania
opisanego powyzej problemu wzbudzenia. Obejmujg one symulacje Monte
Carlo ' iteracyjne metody takie jak
przyspieszona iteracja Lambda (ALI), ' metody hybrydowe oraz
metody prawdopodobieristwa ucieczki *,w ktdrych spontaniczne

Zaklada si¢, ze po emisji fotonéw nastepuje albo ucieczka, albo lokalna
reabsorpcja. W przypadku mediéw o monotonicznym i duzym gradiencie
predkosci ¥ (LVG) preferowane s3 metody prawdopodobienistwa ucieczki,
poniewaz s3 one zaréwno dokladne, jak i niedrogie obliczeniowo; w przypadku
mediéw  statycznych istnieje jednak kompromis miedzy kosztami
obliczeniowymi a dokladno$cig. Publicznie dostepne programy komputerowe,
ktore moga by¢ wykorzystane do modelowania wzbudzania i emisji
miedzygwiezdnej pary wodnej i innych czasteczek, obejmuja RATRAN(!9
(hybrydowy kod Monte Carlo/ALI), LIME(**) (kod dostosowany do
dowolnych geometrii 3D) oraz Radex(*®) (kod prawdopodobieristwa ucieczki).
W przypadku braku zewnetrznego pola promieniowania typowe
Zachowanie populacji pozioméw rotacyjnych wody polega na tym, ze
odchylenia od LTE s najbardziej wyrazne dla stanéw o najwyzszej energii, co
jest zgodne z oczekiwaniami, poniewaz spontaniczne szybkosci rozpadu
promieniotworczego maja tendencje do wzrostu wraz z energia. Efektem
ubocznym jest to, ze odchylenia od LTE rosna réwniez wraz z liczbg kwantowa
K(4) W tym kontekscie zbiér stanéw o najnizszym K() (0lub 1) dla danegoJ
nazywany jest czasem stanami ,kregostupa” (14 (4. dla ortowodoru stanami
l(m) 020, 3035 4145 Sos s O16 ). Stany te wykazuja zazwyczaj najmniejsze
odchylenia od LTE, poniewaz posiadaja najmniej drég spontanicznego rozpadu
promieniotworczego.

2.6. Masery

Jedna z fascynujacych konsekwencji opisanych powyzej zachowan wtérnych (4.
faktu, ze odchylenia od LTE rosng wraz z K, ) jest to, ze przejécia
promieniowania o AJ=] -] =1iAK, =+l migdzy stanami o podobnej
energii moga wykazywa¢ ,inwersje populacji”. W tym przypadku populacja w
stanie gornym, podzielona przez jej degeneracje, przewyzsza populacje w stanie
dolnym; w rezultacie szybko$¢ emisji wymuszonej przewyzsza szybkos¢
absorpcji, co prowadzi do zjawiska masera, w ktérym intensywnos¢
promieniowania wzdtuz danego promienia moze wzrosnaé.

w sposéb wykladniczy. Rzeczywiscie, pierwsze przejécie wodne wykryte
kiedykolwiek w gazie miedzygwiazdowym, przejicie 6,4 —S,; w poblizu 22
GHz,"* wykazuje silne dziatanie masera. Obserwacje interferometryczne's tego

tego przejscia ujawniaja duze jasnoéci pojawiajace si¢ w punktach masera o
rozmiarach zaledwie ~10'3 cm; typowe temperatury jasnosci (zdefiniowane
jako temperatura, dla ktérej funkcja Plancka daje

intensywnoé¢ réwnga obserwowanej) czgsto przekracza 10° K, a w

9054

w skrajnych przypadkach's! moze przekroczy¢ 10" K. W ciggu 40 lat od
pierwszego wykrycia miedzygwiezdnej emisji masera wodnego w przejéciu 22
GHz, odkryto kilka dodatkowych przejs¢ masera o wyzszych czestotliwo$ciach:
s3 one wymienione w tabeli 3 i zaznaczone na

Tahala 2 Deraiinia mmncara naror xxradnad

czestotliwosci czestotliwosé #rédlo
stan przejscie (GHz) typ* ref
ziemia 655 22,235 ISM, CSE Cheungiin.
ziemia 313-220 183,310 ISM, CSE Waters i in.!®
podioze 1050 —93¢ 321,226 I1SM, CSE Menten i in. 15
ziemia S15-422 325,153 ISM, CSE Menten i in. ¥
ziemia 414-321 380,197 ISM, CSE Phillips i in. 1%
ziemia 753-660 437,347 1SM, CSE Melnick i in. %
ziemia 643-550 439,151 ISM, CSE Melnick i in. 1%
ziemia 642-551 470,889 CSE Melnicki in. '
ziemia S4 474,689 CSE Menten i in. '®
ground S 44 620.701 ISM, CSE Neufeld et al. 716‘1%713
Sos—4y 970,315 CSE Justtanont i in. (6"
vy =1 440=S33 96,261 CSE Menten i
Melnick 1
v=1 5-6 232,687 CSE Menten i in. 1
V=1 12
= 163
2 10 log 658.006 CSE Menteniin.
* ISM, osrodku miedzygwiazdowym; CSE, otoczkach okologwiazdowych

ewoluowanych gwiazd.

diagram pozioméw energii pokazany na rysunku 15.152 Z wyjatkiem przejs¢ 621
i 970 GHz, ktore zostaly zaobserwowane za pomocy instrumentu HIFI na
Herschelu, oraz przejécia 380 GHz, wykrytego za pomoca Kuiper Airborne
Observatory, wszystkie przejécia wymienione w tabeli 3 mozna obserwowa¢ z
obserwatoriéw naziemnych.

W przypadku miedzygwiezdnych maseréw wodnych przejécia obserwowane
jako przejaw dzialania masera s3 dokladnie tymi, dla ktérych przewiduje sie
inwersje populacji'®® przy braku zewnetrznego pola promieniowania. Wiele
miedzygwiezdnych maseréw wodnych powstaje prawdopodobnie w wyniku
wzbudzenia zderzeniowego w falach uderzeniowych'®  zwigzanych z
formowaniem si¢ gwiazd.

Kilka dodatkowych przej$¢ maserowych, obserwowanych w ewoluujacych
gwiazdach, ale nie w $rodowisku miedzygwiazdowym, jest najprawdopodobniej
pompowanych przez promieniowanie ciagle. Te przejécia maserowe
wokolgwiazdowe obejmuyja kilka przejé¢ w pasmie drgan V;: tutaj
dziatanie masera jest najwyrazniej preferowane dla AK, = -1. Mozliwy
schemat pompowania zostat oméwiony przez Alcoleg i Mentena!s*
ale nadal potrzebne sa dalsze modelowania, aby zrozumie¢ w z budzanie
maseréw wzbudzonych drganiowo w otoczeniach okologwiazdowych.

Oprocz wewnetrznego zainteresowania zjawiskiem masera, przejscie 22 GHz
okazalo si¢ poteznym narzedziem astronomicznym. Na przyklad w galaktyce
emisja masera 22 GHz jest wykorzystywana jako sygnal nawigacyjny do
lokalizowania obszaréw, w ktérych powstaja masywne gwiazdy (1¥Masery
wykryto réwniez w wielu galaktykach zewnetrznych, zwlaszcza tych o silnym
strumieniu promieniowania dalekiej podczerwieni!®'®  Dzieki swojej
niezwyklej jasnosci masery wodne 22 GHz mozna obserwowa¢ za pomoca
interferometrii o bardzo dlugiej bazie (VLBI), ktéra zapewnia rozdzielczos¢
rzedu miliarkusek. Ponadto poszczegdlne plamki maserowe charakteryzuja sie
zazwyczaj bardzo waska szerokoscia linii, co pozwala na doktadne okreslenie
predkosci w linii wzroku. W ten sposéb obserwacje VLBI umozliwiaja badania
ruchu wlasnego cieplego gazu astrofizycznego i moga dostarczy¢
geometrycznych estymatoréw odleglosci, pozwalajacych okredli¢ odleglosci i
ruchy obszaréw formowania si¢ gwiazd w naszej galaktyce oraz dyskow
okolojadrowych w galaktykach aktywnych. (*¢716®)Jak wspomniano we wstepie,
obserwacje te dostarczyly najlepszych dotychczas dowodéw na istnienie
supermasywnych czarnych
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Rysunek 15. Schemat pozioméw energii przedstawiajacy dotychczas wykryte przejécia masera wodnego. Czerwone linie oznaczaja znane miedzygwiezdne przejécia masera
wodnego, a niebieskie linie oznaczajg przejécia, dla ktérych emisja masera zostala potwierdzona wylacznie w gwiazdach ewoluujacych. Przedrukowano za zgoda z ref. 152. Prawa

autorskie 2013 American Astronomical Society.

dziury w galaktykach zewnetrznych '#,atakze zrewidowane szacunki dotyczace
wielko$ci Drogi Mlecznej (16

3. CHEMIA WODY

Rysunek 16 przedstawia przeglad gléwnych reakcji zachodzacych w chemii
wody. Widoczne sg trzy odrebne $ciezki syntezy: (i) chemia jonowo-neutralna w
niskiej temperaturze (100 K), (i) chemia w wysokiej temperaturze

chemia neutralno-neutralna , i (iii) chemia powierzchniowa

. W ponizszych podrozdzialach oméwione zostang szczegdtowo kazdy z tych
rodzajow

zwiazkoéw chemicznych. W calej tej sekeji s-X oznacza czastke powierzchniowa.

3.1. Chemia jonowo-neutralna w niskiej temperaturze

3.1.1. Uwagi ogélne. Chemia jonowo-neutralna jest dominujaca
chemig fazy gazowej w zimnych oblokach miedzygwiazdowych,
gdzie niskie temperatury ograniczaja wazne reakcje do tych, ktére sg szybkie,
egzotermiczne i bez energii aktywacji
bariery. Rysunek 16 przedstawia laficuch reakcji jonowo-czasteczkowych
prowadzacych do powstania wody. Takie reakcje miedzy jonami a czasteczkami
neutralnymi maja
silne sity dalekiego zasiegu, co prowadzi do duzych wspétczynnikéw szybkosci
dla kanaléw produktéw bez barier.'”® W przypadku reakeji, w ktorych
czasteczka neutralna nie ma stalego momentu dipolowego, sita dalekiego zasiegu
sktada sie zazwyczaj z przyciagania miedzy ladunkiem jonowym a
polaryzowalno$cia dipolowa czasteczki neutralnej. W przypadku takich uktadéow
prosty model wychwytywania dalekiego zasiegu, znany jako model Langevina,
prowadzi do

niezalezny od temperatury wspélczynnik szybkosci k;, (cm? s™! ) wynoszacy'”!

ki, =2mne /a/u =107 1)

gdzie ¢ jest ladunkiem elektronowym (esu), o jest polaryzowalnoscia (cm® ), a ¥

(g) jest masa zredukowanga reagentéw. Typowe warto$ci wynosza 107 cm® s7!.
W przypadku czasteczek neutralnych o stalym momencie dipolowym, takich jak
woda, nieco bardziej zlozone podejécie diugiego zasiegu

podejscie do wychwytywania pokazuje, ze istnieje w przyblizeniu odwrotna
zalezno$¢ od pierwiastka kwadratowego temperatury od okolo 10 do 300 K,
ktora nastepnie stopniowo przechodzi w wspétczynnik szybkoséci Langevina w
wyzszych temperaturach. W granicy niskiej temperatury podejscie teoretyczne,
znane jako metoda skalowania trajektorii

9055

ot 701727174 daje wyrazenie dla wspétezynnika szybkosci krg
171
z

krs /ky = 0,4767x +0,6200 @

w odniesieniu do bezwymiarowego parametru x, ktory jest okrelony réwnaniem

%= py /(2akT)V? (3)
Tutaj Up (esu cm) jest momentem dipolowym neutralnego reagenta. W bardziej
powszechnych jednostkach moment dipolowy wody wynosi 6,17 * 10%

C mé1,85 D). W przypadku duzego momentu dipolowego i jonu o malej masie,
np. H(;) 'przemci’)}r)wany wspotczynnik szybkosci rea%(ql jon-neutralnych w
temperaturze 10 K moze przekracza¢ 10(? ® cm(® s(? ) ‘Gdy temperatura
jest wystarczajaco wysoka, aby x < 2, nalezy zastosowa¢ inne wyrazenie le

wspolczynnika szybkosci:'7

krs /ky = (x+0,5090)2 /10,526 +0,9754 4)
W tym drugim wyrazeniu stosunek miedzy wspotczynnikami skalowania
trajektorii

i wspotczynnikow szybkoéci Langevina ostatecznie zbliza sie do jednosci wraz ze
wzrostem temperatury. Obszerne kompendium reakcji jonowo-neutralnych i
wspotezynnikéw szybkosci zmierzonych w réznych

temperatur (ale rzadko ponizej 100 K) pokazuje, ze modele wychwytywania
dalekiego zasiegu sa czesto do$¢ dokladne, chociaz nie méwia nam nic o
kanatach produktéw i ich rozgatezieniach

frakcjach  rozgalezien.'”> ~ Oprécz reakeji jonowo-neutralnych, procesy
chem;chfne w “niskich temperaturach obejmuja wybrane reakcje neutralno-
neutralne

reakcje z udzialem co najmniej jednego rodnika, poniewaz procesy te nie
posiadajq bariery energii aktywacji, a nawet wykazujq stabg odwrotng zalezno$¢
wspélczynnika szybkosci od temperatury.!7

Podczas gdy reakcje jonowo-neutralne powoduja powstanie réznych
Jony molekularne, zaréwno dodatnio, jak i w mniejszym stopniu ujemnie
natadowane, stanowia ostatni etap produkgji czasteczek obojetnych, takich jak
H, O, zwykle zachodzi poprzez reakcje rekombinacji dysocjacyjnej miedzy
dodatnimi jonami molekularnymi a elektronami. Wspdlczynniki szybkosci i
produkty tych wysoce egzotermicznych i szybkich reakeji badano zaréwno w
eksperymentach laboratoryjnych, tj.
aparat przeplywowy z poswiatg, jak i w eksperymentach na duza skale, tj. metodami
pIi’ers'cigniapa m‘:jlﬁic%nego.lgg']78 Wspéfczrgrrlrrlliki szybkoéciqumglsz]q zazwyczaj
107 em?
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Rysunek 16. Podsumowanie gléwnych reakcji chemicznych w fazie gazowej i stalej prowadzacych do powstawania i rozkladu H, O. Mozna wyrézni¢ trzy rézne rezimy chemiczne: (i)
chemia jonowo-neutralna, ktéra dominuje w chemii fazy gazowej w niskiej temperaturze T (kolor zielony); (i) chemia neutralno-neutralna w wysokiej temperaturze (kolor
czerwony); oraz (iii) chemia w stanie stalym (kolor niebieski). s-X oznacza czastke X na powierzchni lodu. Za zgoda wydawcy, na podstawie ref. 40. Prawa autorskie 2011

The University of Chicago Press.

s™! w temperaturze pokojowej i zmieniaja si¢ wraz z odwrotno$cia pierwiastka
kwadratowego temperatury. Kanaty produktowe s czesto zdominowane przez
znaczna dysocjacje, taka jak kanaly tréjczastkowe (np. H; Ot +e — OH+H +
H), a nie przez zerwanie tylko jednego wiazania. Jony powstaja w wyniku réznych
procesdw, przy czym jonizacja promieniowaniem kosmicznym
, poniewaz promienie kosmiczne,

poruszajac sie z predkoscia bliska predkosci swiatla z energia siegajaca

Od 1 MeV do ponad 1 GeV, s3 w stanie przenika¢ przez duze gestodci
kolumnowe materialu, jak omdwiono w sekcji 1. Spektrum energii
promieniowania kosmicznego nie moze by¢ jednak w pelni okrelone na

podstawie pomiaréw przeprowadzonych nad Ziemig, poniewaz
1pole magnetyczne Ziemi zaklocaja niskg energie

flux, ktory jest najwazniejszy dla jonizacji, poniewaz przekr6j czynny jonizacji
jest odwrotnie proporcjonalny do tyags]agji
energii promieniowania

kosmicznego.

strumien energii w nieostonietej przestrzeni miedzygwiezdnej oraz wydajno$¢
penetracji w zrédlach rozproszonych i gestych, w polaczeniu z symulacjami
chemicznymi, wspotczynnik szybkosci pierwszego rzedu {yy dla jonizacji
wodoru atomowego bezposrednio przez promienie kosmiczne, a wtdrnie przez
elektrony wytworzone przez bombardowanie promieniami kosmicznymi wynosi
wysokie jak 10715 s7!1

Wrykorzystujac szacunki dla niskiego

w rozproszonych chmurach i na krawedzi gestszych
zrédlach.!$2183 Wartos¢ {y; zmniejsza si¢ do mniej niz 10716 s7!
0 Ay = 10 mag, a ostatecznie spada do

w glebi chmury

~107'7 s7! we wnetrzu gestych chmur.'7!8 Efekty propagacji zwigzane z falami
Alfvénowskimi (zjawisko magnetohydrodynamiczne

) moga réwniez odgrywaé role w wykluczaniu promieniowania kosmicznego z
wnetrza gestych chmur, nawet przy nieco mniejszych gestosciach kolumny
ostonowe;j.

3.1.2. Tworzenie sie H, O w fazie gazowej w niskiej temperaturze.
Synteza jonowo-neutralna gazowej wody rozpoczyna si¢ od tworzenia sie
czasteczkowego wodoru na powierzchni czastek pytu.

(patrz sekcja 3.3), po czym H, jest albo natychmiast wyrzucany, albo sublimuje
w krotkim czasie, nawet w temperaturach tak niskich jak

10 K.18571%0 Tworzenie si¢ H, zachodzi z wysoka wydajnoscia nawet w chmurach
rozproszonych. Rzeczywiscie, w niektorych chmurach rozproszonych o Ay <1

mag, okolo potowa wodoru zostata juz przeksztalcona z atoméw w czasteczki.!”!
Jonizacja H, przez protony promieniowania kosmicznego i elektrony wtérne
zachodzi z

9056

wspotezynnik szybkosci reakcji {y = 2{y i prowadzi przede wszystkim do
powstania 5
jonuwodoru, H,", i elektronéw.!” Inne produkty obejmuja!*> H, H*, a nawet
H™.

Po wytwoszeniu H * ulega on szybkiej przemianie w tréjatomowy
jonu wodoru poprzez reakcje z wszechobecnym H, :

H,* +H, > H;* +H (5)

o wspélczynniku szybkosci zblizonym do Langevina'” wynoszacym (1,7-2,1)
X 10 cm® s7'. Przy gestosci gazu H() oszacej 10(¥ cm(?) ® sskala
czasowa miedzy zderzeniami reakcyjnymi z H(,) wynosi wowczas 14 h, co jest
krotkim czasem w
w skali astronomicznej. Jon H* nig reaguje z Hy,) ale jest
zniszczone wolniej w wyniku reakcji z elektronami (skala czasowa okolo 50 lat)

orazz r(’)in}/mi obfitymi atomami neutralnymi i
czasteczek. 9319 Reakcja z atomowym tlenem prowadzi gléwnie do

przejsciowego jonu OH* przy og6lnym wspétezynniku szybkosci 1,2 % 107

em3 s71, z frakcjq rozgatezienia produktu wynoszaca 0,70, oraz do jonu wodnego, z
frakcja rozgalezienia wynoszac 0,3:17°

O+ H;* > OH" + H,; H,O* +H ©)
Jon hydroksylowy szybko reaguje z H, tworzac jonwodny
OH* +H, > H,0* +H (7)

ktéry nastepnie reaguje z H, , tworzac nasycony jon hydroniowy (H; O* ) + H.
Chociaz jony OH* i H, O* sa szybko usuwane w wyniku reakcji z H, , istnieje
wiele zrédel, w ktérych jony te mozna wykry¢, o ile chmury maja stosunkowo
wysoka frakcje H/H,'%72°! (patrz sekcja 4.1).

Sekwencja reakgji prowadzacych do powstania jonu hydroniowego moze
réwniez rozpoczaé si¢ od protonéw, ktére ulegaja lekko endotermicznej reakgji
przeniesienia fadunku z atomami tlenu?

H* +O>H+O ®)

, po czym reakcja z H, prowadzi szybko do OH* i H. Droga wymiany ladunkéw
jest bardziej wydajna w rozproszonych chmurach, gdzie co najmniej 50% wodoru
wystepuje w postaci atomoéw, a

temperatura jest wystarczajaco wysoka (50-100 K), aby mozna bylo pokona¢
slaba
endotermiczno$¢ 226 K moze zostaé przezwyciezona. Zakres

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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wartoéci pomiarowe 175 wspélczynnika szybkosci przy 300 K wynosza (6,0-6,8)
% 1071 cm® 7' . Obliczone wartosci s3 nawet dwukrotnie nizsze w tej
temperaturze 2%

Jon hydroniowy ulega zniszczeniu gtéwnie w wyniku rekombinacji
dysocjacyjnej z elektronami. Chociaz wspoétczynnik szybkosci w niskich
temperaturach jest bardzo duzy, utamkowa zawarto$¢ elektron6w
w stosunku do wodoru w zimnych, gestych chmurach wynosi 1077 —107% jjest tak

niskie, ze ogolna szybkos¢ reakgji nie jest duza. Niemniej jednak to whasnie
to wlasnie ta reakcja prowadzi do powstania wody, a takze OH i

prawdopodobnie O:

H;O* +e>H,0+H;
O+H, +H

OH + H,; OH +2H;

©)

Przeprowadzono szereg eksperymentéw dotyczacych tego
systemie,2®"27 a obecnie przyjete wartosci ogélnego wspolczynnika szybkosci
jako funkcji temperatury i frakcji rozgalezienia produktéw pochodza z
eksperymentow z pier§cieniem akumulacyjnym, zktérych

ostatnio przeprowadzonych w Heidelbergu?® Frakcje rozgalezienia z tego
eksperymentu (na D3 O* ) w granicach niskiej temperatury wynosza 0,165 (D,
0+D),0,125(0OD +D,),0,71 (OD+D +D)i0,0 (O +

D, + D). Wartosci te sa w doskonalej zgodnosci z weze$niejszymi badaniami
pier$cienia akumulacyjnego w Sztokholmie?® ale nieco mniej z

wcze$niejszymi wynikami z pier$cienia akumulacyjnego w Aarhus 2** oraz
plynnym

poswiaty.

208 Grupa ze Sztokholmu nie znalazla izotopowej

efekt, wiec wyniki z Heidelbergu mozna wykorzysta¢ dla H; O* . Nalezy
zauwazy¢, ze woda nie jest gléwnym produktem w zadnym z tych
eksperymentéw.

Niszczenie wodoru w stanie gazowym nastepuje glownie w wyniku reakcji z
jonami wystepujacymi w duzych ilo§ciach, takimi jak Hy*, HCO*, C*, H* i He*.
Przy momencie dipolowym wynoszacym 1,85 D wspolczynniki szybkosci reakcji
jon-neutralne przy niskich

temperatury s3 znaczpie,
ra) 4 o8 )

7 zsze od wartoéci Langevina.
arto$¢ zniierzona

aTeakcjiz H* w tempetaturze pokojowej
3

temperatury 300 KwynosiS X 10 ® ecm > ¢  oraz warto$¢ szacunkowa
przy uzyciu modelu skalowania trajektorii réwniez ma te warto$¢. W
temperaturze 10 K przewidywany wspotczynnik szybkosci wynositby

j)é(r?)}ropﬁbétggﬁqvgg%%?}ﬁeallﬁjéBf%rrzowadzq do powstania H O*, alg

rekombinacja dysocjacyjna prowadzi do powstania innych czasteczek niz woda
w 83,5% zderzen, wigc procesy te nie s3 w gldwnej mierze cykliczne i prowadza
do niszczenia wody z wysoka wydajnoscig. Réwnowaga miedzy tworzeniem sie i
niszczeniem wody w gestym

chmury prowadza do przewidywania '7¢ niewielkiej frakcyjnej zawarto$ci wody
wynoszacej od 107 do kilku X107 w modelach czystej fazy gazowej. Jest to
zgodne z obserwacjami chmur rozproszonych i pélprzezroczystych, ale

znacznie wigkszym niz obserwowane w zimnych, gestych chmurach (patrz
sekcja 4.1).

3.1.3. Fotodysocjacja H, O. Niszczenie czasteczek neutralnych, takich jak
jak woda moze zachodzi¢ nie tylko pod wplywem jon6w, ale réwniez w wyniku
proceséw fotoindukowanych. Fotodysocjacja H, O w fazie gazowej zostata
bardzo dobrze zbadane, zaréwno eksperymentalnie!!!~!13:208209 jak i
teoretycznie.?%213  Wiele wzbudzonych standéw elektronowych wody ma
charakter dysocjacyjny, tzn. potencjal jest albo catkowicie odpychajacy,
prowadzac do bezpodredniej dysocjacji, albo potencjat jest zwigzany w jednym
kierunku, ale dysocjacyjny w innym kierunku. Alternatywnie, a

stan zwigzany moze sprzegac sie z powierzchnia potencjatu innego

symetrii prowadzacej do predysocjacji. W przypadku miedzygwiezdnego pola
promieniowania fotodysocjacja jest zdominowana przez absorpcje

do stanu A, ktéry rozklada sie na H + OH w chmurach elektronowych

stan podstawowy, X?I (patrz rysunek 13). Czasteczki OH sa

wytwarzane przy niskim wzbudzeniu rotacyjnym, ale przy znacznym
wzbudzeniu wibracyjnym, ktére wzrasta wraz z energig fotonu.>'* Przy energii
eksperymentalnej 7,87 eV (1576 A), zblizonej do wartosci szczytowej
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energia absorpcji, rozklad*'#*!* na poziomach v = 0, 1, 2, 3 i 4 OH wynosi
1,00:1,11:0,61:0,30:0,15.

Fotodisoacja poprzez stan B jest wazna przy wyzszych
energii fotondéw, w tym Lyman @ przy 1216 A. W tym przypadku OH powstaje
nie tylko w stanie podstawowym, ale takze w niewielkiej cze$ci w wzbudzonym
stanie elektronowym A? I*. Stan OH A wulega szybkiemu rozpadowi
promieniowemu do stanu X. OH powstaje w stanie zimnym wibracyjnie, z
populaciami X* Mv=0,1,2,3i4
w skali ~0,60:0,10:0,09:0,08:0,07, przy czym frakeje sa tylko
stabo zalezne od energii fotonu281% W silnym kontrascie do stanu A,
fotodysocjacja wody poprzez stan B wytwarza czasteczki OH o bardzo wysokim

wzbudzenie, z poziomami do ] = 70/2 wypetnionymi dla v = 0. Doktadne
wartosci ] zaleza w duzym stopniu od energii powyzej

O H (X) lub OH(A). W szczegélnosci istnieje silna

preferencja dla zasiedlania najwyzszego stanu produktu rotacyjnego, dla ktérego
energia bariery rotacyjnej jest nizsza niz dostepna energia fotonu, tzw. ,zjawisko
pojedynczego J” zaobserwowane eksperymentalnie2'”?'8 W sekcji 4.5
omoéwione zostang konkretne obszary miedzygwiezdne, w ktérych OH jest
wytwarzane gléwnie poprzez ten kanal i gdzie obserwuje si¢ ,natychmiastowa
emisje” OH o wysokim wzbudzeniu rotacyjnym.

Niewielka czg$¢ absorpcji do wyzszych standw elektronowych
H O moze réwn%ei prowrgd]zic' dgvr}:eakgji O+H IubO+ IYIVZ- H

2
W przypadku ogélnego pola promieniowania
miedzygwiazdowego

111,208,218

2
produktéw.

Catkowita frakcja wynosi okolo 10% w poréwnaniu z produktami H + OH.
Istnieja dwa rézne sposoby przetwarzania przekrojow

na szybkosci fotodysocjacji i fotojonizacji, ktére beda wykorzystywane w

modelach astrochemicznych. Pierwsza dotyczy promieniowania pochodzacego

spoza zrodla i mogacego przenikaé na znaczne odleglosci, np. w rozproszonych

oblokach miedzygwiazdowych i gestych obszarach PDR. W tym przypadku

Warto$¢ (s™! ) jako funkcja glebokosci A w chmurze jest czesto dopasowywana do
v
wyrazenie 421

ka =a exp(—7Av) (10)
gdzie Ay jest ekstynkcja wizualng, O jest zwigzane z sily
w przypadku braku ekstynkcji, a takze

przekroje absorpcyjne do odpowiednich wzbudzonych stanéw elektronowych
(rysunek 13), a Yy jest parametrem bezwymiarowym, ktéry uwzglednia
ekstynkcje przy dlugosciach fal krétszych niz widzialne, ktére sa szczegdlnie
wazne dla fotodestrukgji. Dla wody w stanie gazowym w nieoslonietym $rednim
polu promieniowania miedzygwiazdowego®  parametr fotodysocjacji dla

wytwarzania

OH i Hwynosi??® a =8,0%107'° s7!, natomiast zalezno$¢ gtebokosci

jest okreslona przez Yy = 2,20. Wiecej informacji mozna znalezé w
www.strw.leidenuniv.nl/

~ewine/photo. W przypadku chmur narazonych na bardziej intensywne
promieniowanie wspélczynnik ten jest skalowany przez wspotczynnik X.

W gestych obszarach oslonietych przed promieniowaniem gwiazdowym
nadal wystepuje pozostale pole promieniowania UV spowodowane przez
elektrony wtérne wytworzone przez bombardowanie promieniowaniem
kosmicznym, gléwnie wodoru czasteczkowego w gazie, jak oméwiono w sekcji
1.4.

Wspélczynnik fotodysocjacji (s™! ) dla tego Zrédla promieniowania jest
dopasowany do

wyr

zenie 52

od = Gy A/[CH (1 - w)] (11)

gdzie szybko$¢ jonizacji promieniowania kosmicznego (s7!) wewnatrz gestego
G
]'eHszt rzedu 1077-1071%7%, CH  jest stanem podstawowym pylu

ext
przekréj czynny ekstynkeji na atom Hw cm?, w jest albedo pytu przy
Dlugosci fal UV o typowej wartosci 0,5, a A zawiera calke przekrojow

fotodysocjacji molekularnej ze spektrum wywolanym promieniowaniem
kosmicznym. W przypadku wody szybko$¢ wynosi

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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obliczona®? na 970-980 {}; s™! dla produkeji OHi H.

Rola promieniowania rentgenowskiego w niszczeniu wody i innych czastek
neutralnych moze by¢ réwniez istotna w obszarach polozonych w poblizu zrédet
wytwarzajacych duze iloéci promieniowania rentgenowskiego, takich jak
plaszczyzna srodkowa dyskéw protoplanetarnych wokot chtodnych gwiazd typu
T Tauri®?! oraz wewnetrzne powloki wokot protogwiazd o malej masie??2.

3.2. Chemia fazy gazowej w wysokich temperaturach

Wraz ze wzrostem temperatury fazy gazowej z wartoéci 10 K w zimnych
znaczenie

aktywagji.

przeanalizowany przez Harade i innych (*3. Do najwainiejszych reakgji tego

rdzeniach wzrasta wzgledne reakcji endotermicznych i

egzotermicznych o energii Temat ten zostal ponownie

typu naleza reakcje miedzy czasteczkami neutralnymi a H(,) najczedciej
wystepujacy czasteczky w fazie gazowej. Pierwsze reakcje tego typu, ktore
»uruchamiajg” ten proces, dotycza rodnikéw lub atoméw. W przypadku wody

produkcja, dwie kluczowe reakgje tego typu to

O+H, > OH+H (12)

oraz

OH+H, > H,O+H
(13)
Obie te reakcje byly badane przez wiele grup, istnieja badania teoretyczne i
eksperymentalne w réznych zakresach temperatur, a takze krytyczne przeglady
literatury.'3?2*  'Wspoélczynniki szybkosci okreslone na podstawie danych sa
zazwyczaj dopasowane do zmodyfikowanej postaci Arrheniusa z trzema
parametrami:

k(T) = a(T/300 K)? exp(-y/T) (14)

W przegladzie z 1992 r. autorstwa Baulcha i in. dokonano dokladnej
analizy Owczesnej literatury przedmiotu; dla reakcji 12 zaproponowano
wspdlczynnik szybkosci k (cm3 s™' ) wynoszacy 3,44 x 100 @) (T/300) (27
exp(-3160/T) ‘dla zakresu temperatur 300-2500 K. Reakcja ta jest
endotermiczna o okolo 900 K (1 kcal/mol = 503 K), ale ma

macmnie yieksza bariera, a dokladniej warto$¢ ¥ wynoszaca 3160 K. W temperaturze

224

300 K zalecany wspélczynnik szybko$ci wynosi 9,2 X 1078 cm?® s™' . Najnowsza
warto$¢ teoretyczna wynoszaca 7,1 X 1078 cm?
s™! zostata obliczona®® dla temperatury 300 K, w rozsadnej

zgodzie z wartoscig zalecana. Jesli poréwnamy

szybkos¢ reakcji na atom O (k, n(O)) z analogiczna szybkoscia dla poczatkowej
rech'i syntezy]jonowo-czqsgegzkc()we):]) 0+ I—E* ), Zzygkos'c’ Oq+ H]; sta?e sie V\J/
przyblizéniu réwna szybkosci jonowo-czasteczkowej w temperaturze 300 K przy

. : - LN
gigowe] uialglkowe] obfitosci wynoszacej 10

H* w odniesieniu do H w gestych chmurach. Przy nieco nizszych

3 2
obfitos¢ H*, temperatura, w ktdrej neutralne-neutralne
3

reakcja dominuje jest nieco nizsza, np. 230 K. W

W temperaturach powyzej 300 K z pewnoscia dominuje mechanizm neutralny-
neutralny, jesli produkt OH nastepnie skutecznie przeksztalca si¢ w wode w
reakcji 13. Najnowsze eksperymenty dotyczace reakcji 12

dotyczyly gléwnie granicy wysokiej temperatury (>1000 K). Na przyklad, jesli
badania wysokotemperaturowe Javoy et al.??” zostang ekstrapolowane do 1000
K, wspotczynnik szybkosci dla O + H, wynoszacy ~9

x 107 cm?®
Baulchiin. wynosi4 X 10713 cm?® s™!. Podsumowujac, warto$¢ zalecana w 1992
r. nadal wydaje sie rozsadna w szerokim

s7!, podczas gdy zalecana warto$¢ wynosi

zakresie temperatur istotnych dla zastosowan miedzygwiezdnych.

W odnjesieniu do reakcji OH + H, , ktéra jest wysoce egzotermiczna, ale
posiada znaczna barierg, najnowszy przeglad zaleca wspotczynnik szybkosci 7,7
X 1072 exp(-2100/T) cm?

s' wzakresie temperatur 200-450 K,**® przy wartoéci 300 K wynoszacej

6,7 X 10715 W krytycznym przegladzie Baulcha i innych z 1992 r. zaleca sie
warto$¢ w zakresie temperatur 300-2500 K wynoszaca
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1,55 x (T/300)"° exp(~1660/T) cm? s™!, co daje wspélczynnik szybkosci 6,1
% 10715 w temperaturze pokojowej. Oba te wspolczynniki szybkosci sa mniejsze
niz ten z wyrazenia przyjetego przez Harade i in. (¥ [k = 8,40 x 10(7) (¥
exp(=1040/T)]. Wspdlczynniki szybkosci nalezy poréwnaé z innymi
wspolezynnikami konkurencyjnymi.

reakcje OH z obfitymi gatunkami, takimi jak OH + O, w celu okreslenia
wydajnosci neutralnej $ciezki reakcji do wody. W temperaturze pokojowej ta
ostatnia reakcja ma wspolczynnik szybkosci 226 wynoszacy 3,5 X 107! cm?® s7!.
Po pomnozeniu przez standardows frakcyjng obfitos¢ atoméw Ow stosunku do
H(,) wynoszaca 10(? @ -otrzymuje si¢ szybkoé¢ na OH wynoszaca 3,5 X 10(”
5 em(® (7 @ nieco mniejsza niz szybkoé¢ na OH w reakcji OH + H(5). Jest
zatem prawdopodobne

, ze reakcje neutralne-neutralne prowadzace do tworzenia wody w fazie gazowej
dominujg w temperaturze pokojowej i powyzej.

Kiedy reagent H, jest wzbudzony do stanu drgaiiv=1,w

tak jest w przypadku zewnetrznych warstw gestych PDR i dyskéw (sekcja
4), wspélezynniki szybkosci obu reakcji 12 i 13 wzrastaja o kilka rzedéw
wielko$ci w temperaturze 300 K, poniewaz energia drgan jest wystarczajaca do
pokonania bariery, jesli mozna ja wykorzysta¢ do tego celu 225229230, Ponadto
znaczna cze$¢ nadmiaru energii zamienia si¢ w energie drgan produktu.

W zaleznosci od stosunku H/H, w gazie, reakcje odwrotne

réwnaniach 12 i 13 mogg oczywiscie réwniez wystapi¢ i spowodowaé powr6t
wody do tlenu. Jednak w wigkszosci sytuacji astrofizycznych dominujg reakcje
bezposrednie ze wzgledu na wyzsze energie aktywacji (rysunek 16).
Sie¢ reakeji neutralnych-neutralnych, ktéra tworzy wode, jest

szczegdlnie wazna w przypadku wstrzasow?3123 (patrz sekcja 4.4.1).
Po przejéciu fal uderzeniowych energia wewnetrzna czasteczek wody relaksuje
si¢ znacznie szybciej niz energia translacyjna, tak Ze sytuacja jest wyraznie
nietermiczna (T,oy << T, ). W takich sytuacjach stosuje sie
wspolczynnikéw szybkosci selektywnych wzgledem stanu zgodnie z rzeczywista
woda
bardziej odpowiednie byloby zastosowanie wspélczynnikéw wzbudzenia zamiast

wspdlezynnikéw srednich termicznych, cho¢ rzadko si¢ to stosuje (patrz
Balakrishnan?** w odniesieniu do wplywu na reakcje O + H,) ).

3.3. Chemia lodu

3.3.1. Uwagi ogslne. W przypadku wigkszoéci zrédel innych niz te o
wysokich temperaturach wazne jest uwzglednienie proceséw chemicznych
zachodzacych na ziarnach pylu, zwlaszcza w przypadku wody. Chemia
powierzchniowa jest powigzana z chemig fazy gazowej poprzez procesy akredji i
desorpcji, przy czym te ostatnie moga by¢ zaréwno termiczne, jak i
nietermiczne. Desorpcja termiczna to inne okrelenie sublimacji, natomiast
procesy nietermiczne obejmuja fotodesorpcje, ktéra ma

niedawno badano w laboratorium i za pomoca klasycznych

symulacji dynamiki molekularnej (patrz ponizej).

Technicznie rzecz biorac, termin sublimacja odnosi si¢ do przemiany ciata
stalego w gaz w warunkach catkowitej réwnowagi, gdzie zaréwno desorpcja, jak i
akrecja zachodza w réwnym tempie. Desorpcja termiczna odnosi si¢ do
desorpcji z powierzchni, ktéra zachodzi w prézni. Poniewaz desorpcja zawsze
zachodzi w konkurencji z akrecja w warunkach astrofizycznych, uzywamy przede
wszystkim
terminu sublimacja do opisania przemiany ciata stalego w gaz. Termin
Desorpcja termiczna jest zwykle uzywana do opisania eksperymentow desorpcji
programowanej temperaturg
eksperymentéw z programowang desorpcja w laboratorium.

Oprocz tworzenia H, , ziarna o niskiej temperaturze zapewniaja powierzchnie
dla reakcji, w wyniku ktérych powstaje 16d wodny i wiele innych rodzajéw lodu,
z metanolem jako najbardziej zlozonym z dotychczas zaobserwowanych.?$23%
Poniewaz woda jest dominujagcym rodzajem lodu obserwowanym w gestych
oblokach miedzygwiazdowych i obszarach protogwiazdowych, chemia jej
powstawania byta przedmiotem szeroko zakrojonych badan. Bezposrednia akrecja
z gazu w gestych obszarach moze wyjasni¢ jedynie obfitoé¢ lodu CO.

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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Rysunek 17. Schematyczne przedstawienie reakcji chemicznej na powierzchni

sie¢ prowadzaca do tworzenia si¢ lodu wodnego, na podstawie Cuppen et al > i
Lamberts et al?*  Zielone strzatki odnosza si¢ do reakeji, ktére zostaly
scharakteryzowane ~w  eksperymentach lub poprzez symulacje danych
eksperymentalnych. Czerwone strzatki odnosza si¢ do reakcji, ktore nie zostaly
jeszcze zbadane eksperymentalnie lub dla ktérych dane eksperymentalne sa
niejednoznaczne. Wyrdznia sig cztery przypadki: (i) wydajne, praktycznie
bezbarierowe (<500 K) reakcje (zielone), (ii) reakcje z bariera powyzej S00 K
(zielone przerywane), (iii) reakcje niebadane eksperymentalnie (czerwone) oraz (iv)
reakcje badane eksperymentalnie, ale dla ktérych wyniki s3 niejednoznaczne
( czerwone przerywane).

Istnieja drogi powstawania lodu wodnego w niskiej temperaturze ¥, z ktérych
najprostsza jest uwodornienie atomowego tlenu, a bardziej zlozone drogi
rozpoczynajg si¢ od s-O,i s-O;. Oba te gatunki molekularne powstaja w wyniku
reakcji powierzchniowych, w ktorych atomy s-O Iacza sie. Uwodornienie
zachodzi w wyniku reakgji czasteczek tlenu z atomowym wodorem. Oprécz tej
drogi uwodornienia, nowe badania wskazuj, ze 16d wodny moze réwniez
powstawa¢ w wyniku

e k gis-OH i SX-III—Ilﬁ?(f 7e ma bariere 2100 K. 1@ ziarnach poprzez tunelowanie
Uwaza sig, ze w niskich temperaturach dominujacym mechanizmem reakeji

na powierzchniach jest tak zwany proces Langmuira-Hinshelwooda (LH), w
ktérym czasteczki powierzchniowe, zwigzane jedynie

stabe sily ,, fizysorpcji”, rozproszone miedzy tak zwanymi miejscami sieciowymi
minimalnej energii potencjalnej poprzez klasyczny ruch losowy lub tunelowanie
pod barierami miedzy miejscami. W przeciwienstwie do fazy gazowej,
dominujacymi reakcjami na powierzchniach i lodach, w miare ich gromadzenia
sig, s3 reakcje asocjacyjne (A + B — AB* — AB), w ktérych szybki transfer
energii z kompleksu (AB*) do ziarna pozwala na stabilizacje kompleksu. W
przypadku zimnych ziaren tylko najstabiej zwiazane czasteczki, takie jak
atomowy wodor i tlen, moga dyfundowa¢,

natomiast w temperaturach powyzej 20-30 K bardziej lotne

ciezsze gatunki zaczynaja dyfundowac i desorbowa¢ termicznie. Mechanizm LH

mozna modelowa¢ za pomoca réwnan szybkosci podobnych do tych dla
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chemia fazy gazowej, w ktorej wspolczynniki szybkoéci s zwigzane z szybko$cia
dyfuzji obu partneréw reakeji.

Wazne jest, aby odrézni¢ procesy chemiczne zachodzace na golych
powierzchniach (krzemiany i wegiel amorficzny) od proceséw chemicznych
zachodzacych na warstwach lodu, ktére gromadza si¢ w zimnych, gestych
zrédlach. Jesli wigkszo$¢ dostepnego tlenu zostanie przeksztatcona w 16d wodny,
liczba monowarstw lodu wodnego na kazdym ziarnie wyniesie okolo stu. W
przypadku tak grubych warstw powierzchnia ziarna znajdujaca si¢ pod spodem
nie ma juz znaczenia dla proceséw chemicznych. Nalezy réwniez zauwazy¢, ze
reakcje chemiczne zwigzane z lodem moga zachodzi¢ nie tylko na powierzchni,
ale réwniez w warstwach ponizej warstwy wierzchniej, gdzie zaréwno dyfuzja
objetosciowa, jak i reakcje chemiczne w porach moga by¢ konkurencyjne. W
przypadku tych nizszych warstw prosty mechanizm LH, taki jak opisany ponizej,
moze nie mie¢ zastosowania i sugeruje sie inne mozliwosci, takie jak zamiana
pozycji pobliskich czasteczek (237

Aby omoéwi¢ chemiczne wlasciwosci wody wystepujacej na powierzchni
lodowej powloki miedzygwiezdnych czastek, musimy najpierw rozwazy¢
wspolczynniki szybkoéci akrecji na czastkach i desorpcji z nich, a takze
wspolczynniki szybkosci réznych proceséw chemicznych. W ponizszej dyskusji
uzywamy wielkiej litery K dla wspétczynnikow szybkosci dotyczacych czastek,
aby odrézni¢ je od wspolczynnikéw szybkosci w fazie gazowej. O ile nie
zaznaczono inaczej, bedziemy uzywac jednostek stezenia liczby czasteczek na
czastke pylu dla czasteczek adsorbowanych. Bardziej normalnymi jednostkami
dla proceséw laboratoryjnych sa monowarstwy i stezenia powierzchniowe.
Zgodnie z tymi konwencjami wspotczynnik szybkosci akrecji pierwszego rzedu
dla danego gatunku wfazie gazowej

, Kiee (s71), jest okreslony przez

K. =ow (15)
gdzie § jest wydajnoscig przylegania, Oy jest przekrojem poprzecznym ziarna, a v
jest predkoscia termiczng akreujacych czastek A. Szybkos¢ akrecji (s7' ) dla
liczby czastek A na ziarno wynosi zatem

iloczzn z to wspdleczynnik i stezenie w fazie gazowej
A, n(A). Inne jednostki dla szybkosci akrecji gatunku A mozna latwo uzyskac.
Jesli pozadane jest wyrazenie szybkosci akrecji w postaci stezenia
powierzchniowego na sekunde (cm™
s71), wéwczas wspdlczynnik szybkosci nalezy pomnozyé przez n(A), a takze
przez powierzchnie ziarna. Aby przeliczy¢ to
wyrazenie na monowarstwy na sekunde, nalezy podzieli¢ wyrazenie dla
szybkoséci stezenia powierzchniowego na sekunde przez gesto$¢ sieci
krystalicznej, N, ktéra wynosi okolo 10'S cm™,
w zaleznosci od powierzchni.'” Wreszcie, jesli chce si¢ okresli¢ szybkos¢ akrecji
objetosciowej do wykorzystania w symulacjach chemicznych gaz-ziarna Zrédet
miedzygwiazdowych, nalezy pomnozy¢ wspotczynnik szybkosci zaréwno przez
stezenie gatunku A, jak i
stezeniem ziaren. Wydajno$¢ przylegania ¢ jest zazwyczaj szacowana na
podstawie wyrazenia teoretycznego Hollenbacha i

185_; 2 .
SalRster e ajAostal ssrarsioue shadang dlaiki g lodzic wodnym przezq
temperatura, ale jest bliski jednosci przy 10 K.

Wspélczynnik szybkosci desorpcji termicznej/sublimacji, Ky
(s™), jest okreslony przez réwnanie pierwszego rzedu Wignera-Polanyiego 7
K =vexp(-E /kT) (16)
subl
W tym wyrazeniu V jest tak zwang czestotliwoscia probna, ktéra odpowiada w
przyblizeniu czestotliwosci drgan czasteczki fizycznie zaadsorbowanej, takiej jak
woda uwieziona w sieci krystalicznej
(~10" s71), a kg jest stala Boltzmanna, natomiast Ep, jest
energig desorpgji, czyli energia potrzebng do usuniecia czasteczki wody
z lodu do fazy gazowej. Energia desorpgji zalezy oczywiécie od lodu lub golej
powierzchni, z ktorej nastepuje desorpcja. W przypadku czasteczki wody na
lodzie zdominowanym przez wode powszechnie

warto$¢ oparta na badaniach laboratoryjnych'® wynosi Ep /ks = 5600-5700

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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K, gdzie ta stosunkowo wysoka warto$¢ dla czasteczek fizycznie adsorbowanych

jest spowodowana przynajmniej czesciowo wigzaniami wodorowymi.
Mechanizmy desorpcji nietermicznej obejmuja fotodesorpcje, desorpcje po

reakeji chemicznej oraz promieniowanie kosmiczne.

desorpcja indukowana. Wspotczynnik szybkosci fotodesorpcji wynosi

zwykle podawana jako wydajno$¢ na foton padajacy (~107 ) pomnozona przez
strumieri (cm™ s ) fotonéw w dalekiej czgéci widma UV padajacych na ziarno.
Aby uzyskaé jednostki czasteczek s(7 () siloczyn nalezy podzieli¢ przez gestos¢
powierzchni (~10(*9 cm(?) @ ). Calkowita szybkos¢ fotodesorpcji

Woéwczas warto$¢ na ziarno uzyskano by poprzez pomnozenie wspétczynnika
szybkosci przez liczbe czasteczek na powierzchni lub w

kilku ~ monowarstw  powierzchni.  Eksperymenty  laboratoryjne  z
monochromatycznymi zrédtami $wiatla wskazuja, ze fotodesorpcja moze by¢
procesem dyskretnym lub ciaglym, w zaleznosci od stanu wzbudzenia
elektronowego adsorbatu. L6d wodny stanowi przyklad procesu ciaglego 40
(patrz rysunek 14), natomiast 16d CO stanowi przyklad procesu gléwnie
dyskretnego 2

Inne mechanizmy desorpcji nietermicznej zostaly mniej zbadane. Niemniej
jednak wyniki najnowszych badan laboratoryjnych dotyczacych reakeji
powierzchniowej miedzy s-D i s-OD, w wyniku ktérej na ziarnach powstaje
woda deuterowana, wskazuja, ze ponad 90% produktu uwalnia si¢ do fazy
gazowej (**chociaz frakcja ta zalezy w duzym stopniu od powierzchni podloza.
Ten wysoki odsetek nie ma jednak uniwersalnego zastosowania w przypadku
innych reakgji, a szczegdly dotyczace tzw. desorpcji reaktywnej lub chemicznej
nie s3 dobrze poznane.

Zazwyczaj zaklada sig, ze szybko$¢ fotodysocjacji dla czasteczek lodu jest taka
sama jak dla gazéw, chyba ze istnieja mocne dowody przeciwne, jak ma to
miejsce w przypadku lodu wodnego''®  (rysunek 14). Ponadto, w
przeciwienstwie do fotodesorpgji, ktéra jest procesem zachodzacym gléwnie na
powierzchni lub blisko powierzchni(!'24) fotodysocjacja moze zachodzi¢ w
calej
powierzchni lodowej do okolo 100 monowarstw. W przypadku lodu wodnego
niewielki
kanat fotojonizacji prowadzacy do H, O* w gazie niejest
uwzgledniona w modelach lodowych, ale dodana do kanatu produkgji s-OH + s-
H, poniewaz zaklada si¢, ze nowo powstaly jon ulegnie rekombinacji
dysocjacyjnej na ujemnie naladowanej powierzchni ziarna. Po fotodysocjacji
moze nastapi¢ desorpcja reaktywna, jesli produkty sa reaktywnymi rodnikami.
Na przyklad produkty fotodysocjacji s-OH + s-H powstate w gérnych warstwach
lodu moga ponownie polaczy¢ sig, tworzac wode, a jej cze$¢ zostanie
wyrzucona z powierzchni (patrz sekcja 3.3.3).

Wspélczynnik szybkosci dyfuzji LH opiera si¢ na szybkosci przeskoku
miedzy miejscami Ky, do najblizszego sasiedniego miejsca, ktdra jest podobna
do szybkosci sublimacji, z ta réznica, ze bariera dyfuzyjna E, zastepuje energie
desorpdijj, tj.

Kiop = V exp(-E, /ky T) (17)

gdzie V jest ponownie czestotliwoscia probna. Wspotczynnik szybkoséci wynosi
pierwszego rzedu i jest stosowany zgodnie z zapisem, z jednostkami stezenia
czasteczek na ziarno. W niektorych procesach uwzglednia sie tunelowanie pod
bariera dyfuzyjng dla wodoru atomowego.'® Szybko$¢ dyfuzji rownowazna
przemieszczaniu si¢ przez cale ziarno, Ky , jest po prostu szybkoscig
przeskakiwania + tunelowania podzielong przez liczbe miejsc sieciowych na
ziarnie, N. Wspolczynnik szybkosci LH dla reakcji miedzy np. s-OH i s-H
uzyskuje si¢ poprzez obliczenie szybkosci, z jakg dwa dyfundujace reagenty
znajduja si¢ w tym samym miejscu sieciowym.'™ W przypadku reakcji bez
energii aktywacji chemicznej zaklada sig, ze reakcja zachodzi natychmiastowo,
natomiast w przypadku reakcji z energig aktywacji chemicznej uwzglednia sie
wspolczynnik K < 1, aby uwzgledni¢ szybsza z tych dwdch reakji.
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procesy tunelowania pod bariera aktywacyjng (stan przejéciowy) lub
przeskakiwania nad nig.
Ogolne wyrazenie dla Kiy dla reakeji powierzchniowej miedzy s-OH i s-H jest
zatem nastepujace
K =w(K (s-H)+K
LH diff

(s-OH))
aff

(18)

jesli jednostkami stezenia s-OH i s-H sg liczby czasteczek na ziarno. Inne
mozliwe jednostki, ktére beda wymagaly uwzglednienia dodatkowego czynnika
w wyrazeniu wspotczynnika szybkosci LH, obejmuja monowarstwy na ziarno i
rzeczywiste stezenia objetoSciowe, co wymaga znajomosci stezenia
objeto$ciowego ziaren. Dla rodnikéw OH i H K = 1, natomiast dla reakcji s-OH
+ s-H, — s-H, O + s-H, innej $ciezki tworzenia wody, K < 1 ze wzgledu na
chemiczng energie aktywacji.’¢ Nalezy zauwazy¢, ze rola energii aktywacji dla
reakcji powierzchniowych rézni si¢ od roli w analogicznym procesie w fazie
gazowej, zardwno dlatego, Ze rzeczywiste wartosci nie musza by¢ takie same, jak
i dlatego, ze w procesie powierzchniowym wystepuje konkurencja miedzy
dwoma rodzajami barier: dyfuzyjng i chemiczng. Jesli wiec bariera dyfuzyjna jest
wyzsza niz bariera chemiczna, dwa reagenty beda mialy wiele okazji, aby
przeskoczy¢ lub przedostaé si¢ pod barierg chemiczng, zanim ulegna dyfuzji.
Analogiczny proces w reakcji w fazie gazowej obejmuje dtugotrwaly kompleks,
ktory jest uwieziony statystycznie.

Nalezy pamietac, ze powyisze sformulowanie pomija opcje bezposredniego
procesu EI ey-Rideal), w ktérym reagent laduje na czasteczce powierzchniowej,
lub procesy ,goracych atomoéw”

, w ktérym reagent dociera do powierzchni z dodatkows energia translacyjna.
Bardziej ogdlne ograniczenia powyzszego sformulowania oméwiono w sekgji
3.4.3.

Chociaz w ostatnim dziesigcioleciu przeprowadzono coraz wiecej
odpowiednich eksperymentéw laboratoryjnych dotyczacych gromadzenia sie
lodu, np. wody, na zimnych powierzchniach, nadal dostepnych jest bardzo
niewiele badan ilo$ciowych dotyczacych rzeczywistych wspotczynnikow
szybkosci.!”

W eksperymentach zazwyczaj osadza sie kilka warstw jednego z reagentéw na

zimnym podlozu (okolo 10-30 K), a nastepnie bombarduje si¢ 16d drugim
reagentem, zazwyczaj atomowym H lub O.

Reakcja jest nastgpnie monitorowana in situ za pomocy spektroskopii w
podczerwieni produktéw w lodzie. Na przyktad w eksperymentach z lodem
O,bombardowanym atomami wodoru **cechy 3 um H,0,i H,O pojawiaja si¢
po kilku minutach (dla typowego strumienia atoméw wodoru wynoszacego okoto
10(13) atoméw cm(-) s(—) (1)) i sygnal ulega nasyceniu po okoto 10 minutach.
fluxu atoméw H wynoszacego ~10'° atoméw cm™ s™! ) i sygnal nasyca sie po
kilku godzin. Szybkos¢ reakcji mozna nastepnie wyznaczy¢ na podstawie tych
krzywych wzrostu, w zaleznosci od temperatury i innych parametréow
eksperymentalnych. Produkty reakcji mozna réwniez bada¢ za pomoca
eksperymentéw desorpcji programowanej temperaturowo, w ktorych 16d jest
podgrzewany po pewnym okresie reakcji, a produkty s3 mierzone za pomoca
spektroskopii masowej w miare ich odrywania si¢ od lodu.

W przeciwienstwie do eksperymentéw w fazie gazowej, przeniesienie nawet
takich ilo$ciowych danych laboratoryjnych do warunkéw miedzygwiezdnych nie
jest
proste. Roéznica w skalach czasowych, na przyklad miedzy procesami
laboratoryjnymi (godziny) a miedzygwiezdnymi (do 0,1 mln lat), moze
utrudnia¢ interpretacje.**  Aby wywnioskowa¢ podstawowe parametry
molekularne, takie jak energie wigzania Ep i bariery dyfuzji E, , zamiast
szybkosci  reakcji  potrzebne jest pelne modelowanie mikroskopowe
eksperymentéw, ale takie modelowanie przeprowadzono tylko w kilku
przypadkach.2#2% Bariery dyfuzyjne E, s3 szczegolnie trudne do okrelenia,
dlatego w modelach przyjmuje si¢ je zazwyczaj jako utamek Ep. W zwiazku z tym
wspotczynniki szybkosci proceséw powierzchniowych/lodowych podawane w
publikacjach z zakresu astrochemii charakteryzujg si¢ znaczna niepewnoscia.

3.3.2. Tworzenie sie lodu wodnego. Majac to na uwadze, mozemy

przyjrzyjmy si¢ blizej roznym podejéciom do powstawania
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miedzygwiezdnego lodu wodnego (rysunek 17). Oméwione ponizej
mechanizmy byly ostatnio przedmiotem bada eksperymentalnych.

234,243,246-250 We the that the

tworzenie sie lodu wodnego zachodzi poprzez dyfuzyjne (Langmuir—

maintain assumption

H inshelwooda), ale zdajemy sobie sprawe z mozliwosci

ze chemia na plaszczu lodowym jest znacznie bardziej zlozona niz to proste
podejscie dyfuzyjne, jak wspomniano powyzej. Z tymi zastrzezeniami
omawiamy ponizej badane mechanizmy, pierwotnie przedstawione przez
Tielensa i Hagena® , zanim istniato wiele dowodéw eksperymentalnych.

® Mechanizm 1, zaczynajac od O: W tej serii reakcji zaréwno atomowy H,
jak i atomowy O gromadza si¢ na ziarnie, dyfunduja w kierunku
siebie i tworza rodnik OH. Drugi atom H osiada na ziarnie i dyfunduje do OH,
tworzac wode:

s-H +s-O - s-OH; s-OH +s-H-> s-H,0

® Mechanizm 2, zaczynajacy si¢ od O : Mechanizm ten rozpoczyna si¢ od
rézmica 2 —s-0.
tworzenia si¢ tlenu czasteczkowego, s-O + s-O 2
Tlen czasteczkowy moze nastgpnie dwukrotnie doda¢ atomowy H, tworzac
rodnik s-HO,, a nastepnie s-H, O,:

s-0, +s-H > s-HO,; s-HO, +s-H—>s-H, 0,

Mozliwe jest réwniez, ze drugi etap zachodzi z udzialem wodoru
czasteczkowego, a nie atomowego, chociaz ilos¢ H, na lub w plaszczu lodowym
jest stabo okreslona. Ponadto reakcja miedzy s-HO, a s-H, moze mie¢ bariere
energii aktywacji. Po wytworzeniu nadtlenku wodoru moze on reagowaé z
wodorem atomowym, tworzac s-OH i s-H, O:

s-H, O, +s-H - s-H, O + s-OH

Nowo utworzony s-OH moze reagowac z s-H, tworzac ponownie s-H, O.
Podobnie, s-HO, + s-H moze prowadzi¢ do powstania 2 s-OH, ktére moga dalej

reagowac z s-H O.2

® Mechanizm 3, zaczynajacy si¢ od O; : Po wytworzeniu s-O, dodanie
kolejnego atomu tlenu z powierzchni/lodu moze spowodowaé powstanie
ozonu. Ozon moze nastgpnie reagowac z s-H, tworzac s-OH + s5-O, , a nastepnie
s-OH reaguje z s-H, tworzac wode, jak juz wspomniano.

® Mechanizm 4, wykorzystanie H, : Reakcja miedzy s-OH a
wodorem czasteczkowym, w wyniku ktérej powstaje woda i H, jest
kontrowersyjna.2s!  Istnieje nowo zmierzony wspolczynnik szybkosci, ktory
sugeruje, ze reakcja moze zachodzi¢ poprzez tunelowanie, chociaz reakcja ta
charakteryzuje si¢ znaczna energia aktywacji w fazie gazowej.%

Rola mechanizméw 1, 2 i 4 zostata poréwnana przez Cuppena i Herbsta?? w
roznych  warunkach fizycznych w  $rodowisku miedzygwiazdowym. W
rozproszonej i pélprzezroczystej chmurze

warunki (Ay< 3 mag; ny< 10°*cm™), dominuje mechanizm 1

dominuje, chociaz powstaje niewiele lodu wodnego z powodu wydajnego
fotodesorpcji wszystkich czastek powierzchniowych. Kontrowersyjna reakcja
miedzy s-OH i s-H, (mechanizm 4) staje si¢ istotna w warunkach zimnych,
gestych jader (Ay <10

mag; S X 10> < ny <S5 X% 10* cm™ ) jesli w ogéle wystepuje. W

modelach Cuppena i Herbsta %> mechanizm 2 wystepuje na
poziomie 20% dla gestych jader, ale Ioppolo i in.>*® oraz Duiin.?® stwierdzaja,
ze mechanizm 2 ma co najmniej poréwnywalna wydajno$¢ w oparciu o nowe
eksperymenty i modele. Oczywiscie wyniki te s3 w duzym stopniu zalezne od
modelu, poniewaz na przyklad iloé¢ H (;jw fazie stalej rozni si¢ znacznie w
zaleznosci od modelu. Wyniki zalezg rowniez od stosunku atomowego O i H w
fazie gazowej docierajacych do powierzchni. Niemniej jednak wazne jest, aby
tworcy modeli uwzglednili wszystkie mechanizmy, tak aby woda mogla by¢
wytwarzana w réznych warunkach fizycznych.
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Wraz ze wzrostem temperatury pylu powyzej 10 K czasteczki wigksze od
atoméw zaczynaja dyfundowa¢ zaréwno na powierzchni, jak i wewnatrz powloki
lodowej. Wigkszo$¢ tych czasteczek nie wykazuje reaktywnosci, chyba ze zostana
aktywowane przez powstanie rodnikéw, co moze nastagpi¢c w wyniku
fotodysocjacji lub bombardowania czastkami energetycznymi, takimi jak
promienie kosmiczne. Reakcje asocjacyjne rodnikéw moga prowadzi¢ do
powstania zlozonych czasteczek organicznych, jak oméwili Garrod i Widicus
Weaver w niniejszym numerze (http://dx.doi.org/10. 1021/cr400147g).

3.3.3. Desorpcja lodu wodnego. Sublimacja termiczna. Poniewaz,
Temperatura pylu wzrasta z 10 K do okolo 30 K, rozpoczyna si¢ sublimacja
bardziej lotnych czasteczek, takich jak CO. Gdy temperatura pylu wzro$nie
powyzej 100 K, 16d wodny i zlozone zwigzki organiczne ulegaja sublimacji w
bardzo krétkim czasie w warunkach migdzygwiezdnych (1925%.co prowadzi do
wysokiego stezenia wody i zwigzkéw organicznych w fazie gazowej. Energia
wigzania E(p) lodu wodnego, ktéra ma by¢ uzyta w réwnaniu 16, wynosi 5600 K
dla czystego lodu amorficznego, z nieco wyzsza wartoscia
5770 K dla lodu krystalicznego.'” Powyzej ~100 K
desorpcjalodu mie;dzygwiazgowego jest tak szybka z powodu

wykladnicza zaleznos¢, ze okres pottrwania plaszczalodowego

(§. czas potrzebny do zmniejszenia si¢ populacji czasteczek H, O na
powierzchni miedzygwiezdnego ziarna do polowy jej wartosci poczatkowej)
wynosi mniej niz rok (patrz tabela 2 w Fraser et al.* ). W

W rezultacie zawarto$¢ wody w fazie gazowej moze tymczasowo osiagnaé
poziom pierwotnej zawartosci lodu, rzedu 10™ w odniesieniu do H, .

W rzeczywistych astronomicznych mieszaninach lodu wzér sublimacji moze
by¢ dos¢ zlozony, poniewaz moze wystapi¢ szereg réznych efektéw, w ktérych
polaczone lody nie maja niezaleznych szybkosci desorpcji 339256 ale poniewaz
woda jest gtownym lodem
sktadnik, nie ma to wplywu na sktad chemiczny wody. Nalezy zauwazy¢, ze
dokladna temperatura pylu, przy ktorej nastepuje szybka desorpcja, zalezy od
gestosci poprzez zaleznos¢ Clausiusa-Clapeyrona
imozna ja uzyskaé poprzez rozwigzanie réwnania réwnowagi desorpcji/akrecji:
przy gestosciach 10" cm™ wystepujacych w wewnetrznych obszarach

dysk protoplanetarny,'?* temperatura sublimacji wzrasta do 160 K. Podobnie
powierzchnie planetarne, takie jak powierzchnie ksiezycéw Jowisza, Europy i
Ganimedesa w naszym Ukladzie Stonecznym, pokryte s3 lodem wodnym, mimo
ze ich temperatura wynosi nieco powyzej 100 K.
Fotodesorpcja. W przypadku pyltu o temperaturze ponizej ~100 K
najlepiej zbadanym mechanizmem, ktéry moze spowodowaé powrét niewielkiej
czgécilodu wodnego
wréci¢ do fazy gazowej, jest fotodesorpcja. Proces ten zostal szczegétowo
zbadany w laboratorium %257 oraz poprzez klasyczne symulacje dynamiki
molekularnej 115116258261 Rozpoczyna sig on
od fotodysocjacji czasteczki wody w lodzie po
pochlanianie fotonu UV, po ktérym nastepuje szereg kolejnych proceséw
zwigzanych z dysocjacj fragmentow:
s-H, O - s-H + s-OH - produkty (19)
Poniewaz oba fragmenty maja nadmiar energii i s3 w stanie przemieszczac si¢
przez 16d, istnieje wiele mozliwych wynikéw tego procesu (rysunek 18):

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

(s)
(6) H i OH laczg si¢ ponownie, tworzac H, O, ktdre pozostaje uwiezione w
lodzie

Prawdopodobienstwa kazdego z tych proceséw zostaly obliczone i zalezg w
duzym stopniu od glebokosci w lodzie. Rysunek 19 podsumowuje
prawdopodobienstwa dla pierwszych sze$ciu monowarstw dla

H ulega desorpgji, podczas gdy OH pozostaje uwigzione w lodzie
OH desorbuje si¢, podczas gdy H pozostaje uwigzione w lodzie
H i OH ulegaja desorpgji

H i OH pozostaja uwigzione w lodzie

H i OH Iaczg si¢ ponownie, tworzac H, O, ktdre ulega desorpcji
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Rysunek 18. Migawki trajektorii mechanizméw fotodesorpcji H, O dla modelu lodu
krystalicznego. (a) Jedna z otaczajacych czasteczek ulega desorpcji (mechanizm
kick-out”). (b) Fotofragmenty H i OH rekombinuja si¢ i ulegaja desorpcji jako H,
0. (c) Oba fotofragmenty ulegaja desorpcji jako oddzielne czasteczki. Czerwone i
biale atomy odpowiadaja atomom O i H w otaczajacym lodzie, a niebieskie i z6lte
atomy odpowiadaja atomom O i H fotodysocjowanej czasteczki H(y o
Przedrukowano za zgoda z ref. 11S5. Prawa autorskie 2008 European Southern

Observatory.

przypadku zwartej amorficznej struktury lodu.!’S  Zgodnie z wynikami

eksperymentéw fotodesorpcja H, OH i H, O (wyniki 1, 2, 31 S) zachodzi tylko
w przypadku kilku gérnych monowarstw lodu; pozostale wyniki (4 i 6) sa
czescig normalnych proceséw fotodysocjacji, ktore zachodza réwniez w glebi
lodu. Wynik modelu, zgodnie z ktérym prawdopodobienstwo desorpcji OH jest
wieksze niz H(y) o, jest zgodny z wynikami eksperymentéw, chociaz teoretyczny
stosunek produkcji OH/H(,) ojest nieco wyzszy

240 ~2. Co ciekawe,

niz eksperymentalna warto$¢
prawdopodobienstwa dla krystalicznego i zwartego amorficznego lodu wodnego

sa bardzo podobne.!'® Réwniez réznice w zaleznosci od lodu

temperatura w zakresie 10-100 K sg niewielkie: prawdopodobieristwo desorpcji
OH i H, O wzrasta o okolo 30% wraz ze wzrostem temperatury lodu z 10 do 90
K.ZM,ZSS,ZGO

Réwnolegle do szesciu wynikéw wymienionych powyzej, w kilku gornych
warstwach dziala inny mechanizm zainicjowany przez ten sam foton UV:
energetyczny atom H moze ,wyrzuci¢” sasiednia czasteczke H, O, zanim
ulegnie ona desorpcji, zostanie uwieziona lub ponownie sie polaczy (patrz
rysunek 18). Prawdopodobieristwa wystapienia tego mechanizmu wyrzucania
oraz wszystkich innych mechanizméw zostaly podsumowane dla wody i jej
izotopologéw w pracy Arasa et al.(258259261)

W tych symulacjach nalezy uwzgledni¢ dwa istotne zastrzezenia. Po pierwsze,
uwzgledniaja one jedynie wzbudzenie lodu H,O do pierwszego wzbudzonego
stanu elektronowego A, ale nie do wyzszych stanéw B lub C.
Prawdopodobienstwa dla kazdego z wynikéw moga by¢ rézne, jesli wzbudzony
zostanie wyzszy stan elektronowy, poniewaz fragmenty beda miaty wieksza
energii translacyjnej. Ponadto wyzsza rotacja wewnetrzna OH po dysocjaq;i
stanu B (patrz sekcja 3.1.3) moze zmieni¢ wzgledne wyniki. Poniewaz stan A
jest kanalem dominujacym, gléwne wnioski prawdopodobnie nie ulegna
zmianie. Po drugie, obliczenia dynamiki molekularnej uwzgledniaja jedynie
procesy w skali pikosekundowej. W znacznie dluzszych skalach czasowych w
eksperymentach laboratoryjnych i w przestrzeni kosmicznej role moga odgrywaé
wolniejsze procesy dyfuzji. Konieczne jest przeprowadzenie eksperymentéw
fotodesorpgji lodu wodnego zaleznych od dlugosci fali, mierzacych zaréwno
kanaly OH, jakiH, O.

3.4. Rozwigzywanie réwnan kinetycznych

Chemia zachodzaca w zrédtach astronomicznych rzadko jest definiowana przez
termodynamike z wielu powodéw. W zrédtach o niskiej temperaturze, takich jak
zimne chmury miedzygwiazdowe, wigkszo$¢ reakgji przebiega niezwykle wolno i
nie zachodzi w znaczacym stopniu w ciagu okresu Zycia tych zrédel. Reakgje,
ktore zachodza skutecznie, muszg by¢ pozbawione barier i egzotermiczne; typowe
drogi destrukcji nie s3 odwrotnoscia drég formowania, wiec nawet jesli
ostatecznie moze nastapic¢ stan rownowagi, sytuacja nigdy nie osigga prawdziwej
réwnowagi termodynamicznej, chociaz astronomowie czesto uzywaja tego
terminu nieprawidlowo. Ponadto pole promieniowania UV charakteryzuje sie
znacznie wyzszqa temperaturg niz temperatura kinetyczna. Konieczne jest zatem
bezposrednie rozwigzanie kinetyki. Nalezy zatem wzia¢ pod uwage wszystkie
reakcje, ktore bezpoérednio prowadza do powstawania i niszczenia wody w
réznych Zrédiach i réznych warunkach przedstawionych na rysunku 16.
Podsumowanie waznych reakgji w fazie gazowej i ich wspétczynnikéw szybkosci
prowadzacych do powstania wody przedstawiono w
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Rysunek 19. (Po lewej) Udzialy gléwnych wynikéw po fotodysocjacji lodu H, O dla szesciu gérnych monowarstw lodu amorficznego w skali liniowej. Prawdopodobieristwa te
obliczono na podstawie wszystkich trajektorii w klasycznych symulacjach dynamiki molekularnej, niezaleznie od energii wzbudzenia. Nalezy zauwazy¢, ze H, O desorbuje sie tylko
w bardzo niewielkiej czeéci wynikéw. Po prawej: Udzialy szczegélowych wynikéw po fotodysocjacji H(;) odla pieciu gérnych monowarstw lodu amorficznego w skali
logarytmicznej. Stupki bledéw odpowiadaja 95% przedziatowi ufnosci. Przedrukowano za zgoda z ref. 115. Prawa autorskie 2008 European Southern Observatory.
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Tabela 1 z pracy Hollenbacha i innych 262Sieci reakeji chemicznych, ktére nalezy
uwzgledni¢ w ogélnych modelach chemii migdzygwiezdnej, mozna znalez¢ pod
réznymi adresami URL, takimi jak strony UDFA i KIDA www. udfa.net/ oraz
kida.obs.u-bordeaux1.fr/model; sieci te moga zawiera¢ do 10 000 reakcji
obejmujacych 1000 gatunkéw; wiele z uwzglednionych reakeji nie zostalo
jeszcze zbadanych w laboratorium w odpowiednich warunkach fizycznych. Baza
danych KIDA zawiera réwniez kody do rozwigzywania zadan chemicznych za
pomoca réwnan szybkosci reakgji.
3.4.1. Réwnania szybkosci i modele. Standardowe podejscie

do okreslenia zaleznych od czasu stezerh atomowych i molekularnych n(AB) w
ukladzie sprzezonych reakcji chemicznych polega na zastosowaniu
standardowych réwnan kinetycznych (szybkosci) dla kazdego z gatunkéw w
ukladzie i zintegrowaniu ich jako funkcji czasu z uwzglednieniem ograniczen,
takich jak calkowita gestos¢ i temperatura gazu, obfitos¢ pierwiastkéw oraz
poczatkowa obfitoé¢ kazdego gatunku. Zamiast stezer, modelerzy zazwyczaj
podaja

»obfitosci”, ktore odnosza sie do gestoséci czasteczek
[x(AB) = n(AB)/n(H, )] lub calkowitej liczby jader wodoru
ny = n(H) + 2n(H, ) [x(AB) = n(AB)/ny ]. Nalezy zwréci¢ uwage na co
najmniej dwukrotna réznice miedzy tymi dwiema definicjami. Oprécz reakeji
chemicznych nalezy uwzgledni¢ procesy takie jak fotodysocjacja i fotojonizacja,
a takze procesy akrecji i desorpcji w modelach uwzgledniajacych chemig ziaren.

W najprostszych modelach gesto$¢ i temperatura pozostajg jednorodne i
niezalezne od czasu. Modele te s3 czesto okreslane jako ,pseudo-zalezne od
czasu”, poniewaz tylko chemia zmienia si¢ w czasie, ostatecznie osiggajac stan
réwnowagi. Jesli tylko temperatura moze zmienia¢ si¢ w czasie, a gestos¢ jest
stala i jednorodna, terminem uzywanym do opisania tej sytuagji jest ,0-D”,
zwigzte okreslenie oznaczajace brak zaleznosci od parametréw przestrzennych.
Jesli warunki fizyczne zmieniaja si¢ wzdiuz jednej konkretnej osi, uzywa sie
terminu ,,1-D”. Termin ten jest czesto uzywany do opisania rozproszonych i
pOlprzezroczystych chmur, a bardziej ogélnie obszaréw zdominowanych przez
fotony (PDR), w ktérych pobliska gwiazda jest zrédlem fotondw
przemieszczajacych sie do pobliskiej chmury (*®).Fotony powoduja zaréwno
réznorodno$¢ fizyczna, jak i wynikajaca z niej roznorodnos¢ chemiczng wzdhuz
osi. Istnieja réwniez statyczne modele 2-D, w ktorych parametry fizyczne
pozostaja stale w czasie: przykladami s3 dyski protoplanetarne (**)lub otoczki
protogwiazdowe, w ktérych wyrzeibiono wneke wyplywowa.!”” Najbardziej
zlozone modele fizyczne lacza hydrodynamike (pélanalityczng lub numeryczna,
w 1D, 2D lub 3D) z chemia; zostaly one obliczone gléwnie dla obszaréw
formowania si¢ gwiazd o malej masie, reprezentatywnych dla poczatkéw
naszego Ukladu Slonecznego, w ktérych materia zapada si¢ do wewnatrz,
tworzac gwiazde.
otoczone dyskiem protoplanetarnym 2657268

Chociaz wigkszo$¢ Zrédet badanych przez astrochemikéw zawiera zaréwno
faze gazows, jak i faze skondensowany skladajacy sie z matych czastek pyly,
niektore aspekty chemii mogg by¢ obstugiwane przez sieci, ktore majq charakter
prawie wylacznie gazowy, zwlaszcza w chmurach rozproszonych o niskiej gestosci.
Jedynym istotnym wyjatkiem

jest tworzenie wodoru molekularnego z dwéch neutralnych atoméw H, ktére
moze zachodzi¢ efektywnie tylko w $rodowisku miedzygwiazdowym na
powierzchniach czastek pylu. W takim modelu fazy gazowej

powstawanie i rozpad wody gazowej w niskiej temperaturze (rysunek 16) jest
uwzglednione poprzez réwnanie réznicowe

d[H, O)/dtir = ks [Hy O ][e] - ki [H, O][1*]

- kpd [Hz O] (20)

gdzie LT oznacza niska temperature, a nawiasy oznaczajg stezenie, gdzie I = jon,
a uwzgledniono tylko dominujace reakcje
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. Powstawanie zachodzi w wyniku reakgji dysocjacyjnej rekombinacji, w wyniku
ktorej powstaje rowniez rodnik OH. Reakcje takie maja tendencje do
przyspieszania wraz ze spadkiem temperatury, tj. kg,
« T705 (sekcja 3.1). Latwo zauwazy¢, ze réwnanie to jest sprzezone
z réwnaniami rézniczkowymi dotyczacymi zawartosci innych gatunkéw,
takie jak w przypadku protonowanego jonu wodnego, H; O*, kt6ry sam w sobie
powstaje w wyniku serii reakeji jonowo-neutralnych przedstawionych na rysunku
16. Niszczenie wody zachodzi poprzez szereg reakcji jonowo-neutralnych
z udzialem jonéw dodatnich IV takich jak HCO* i Hy*;
w pewnych warunkach wazna jest réwniez fotodysocjacja.

W przypadku zrédel lub czedci zZrodel, w ktérych temperatura przekracza 200
K, reakcje neutralne mogg stac si¢ dominujace, nawet jesli s3 endotermiczne lub
posiadaja bariery. W przypadku wody
réwnanie 20 musi zosta¢ uzupelnione (lub zastapione) reakcja tworzenia
miedzy OH i H, (reakcja 13), ktéra jest egzotermiczna, ale posiada bariere
energii aktywacji:

d[H, O)/dt= d[H, O)/dt.r + kot [OH][H, ] (21)

Bariera energii aktywagji jest réwniez rownowazona przez duzg obfito$¢ H, ,
ktérego stezenie jest 10* razy wieksze niz stezenie drugiej pod wzgledem
obfitosci czasteczki, CO. W wysokich temperaturach rodnik OH powstaje
gléwnie wwyniku
reakcji neutralnej miedzy O i H, (reakcja 12),jak
przedstawiono na rysunku 16 i oméwiono powyzej. Aktualne ogélne
Sieci dla chemii fazy gazowej, w tym reakcje i ich wspotczynniki szybkosci jako
funkcje temperatury, mozna znalez¢ w wyzej wymienionych bazach danych
KIDA i UDFA; pierwsza z nich zawiera specjalny dodatek dotyczacy wysokich
temperatur 223 dla temperatur do 800 K.

W przypadku modeli fazy gazowej dostepne s analizy wrazliwosci stuzace do
okreslenia wzglednego znaczenia reakeji dla okreslonych gatunkéw w danych
warunkach fizycznych oraz do okreélenia niepewnosci obliczonych obfitosci na
podstawie niepewnosci, zmierzonych lub oszacowanych, wspélczynnikow
szybkoéci w wykorzystanej sieci reakcji?®® Na przyklad w przypadku pary
wodnej skumulowana niepewno$¢ wszystkich reakcji w fazie gazowej
prowadzacych do powstania wody powoduje rozrzut £0,5 dex w obfitosci wody
dla modelu ciemnej chmury.?”® Analizy takie dostarczajg uzytecznych informacji
na temat trwajacej wspdlpracy miedzy twoércami modeli Zrédet
miedzygwiazdowych a chemikami laboratoryjnymi i teoretycznymi, ktorzy
mierza lub obliczaja wspotczynniki szybkosci do wykorzystania w symulacjach
chemicznych.

3.4.2. Symulac{:e gaz-ziarna i chemia powierzchniowa. Rozwigzanie
symulacji chemicznych gaz-ziarna zrédet mie;dzyﬁwwzdn ch najtatwiej osiagna¢,
stosujac’ réwnania szybko$ci zaréwno dla rea
powierzchni ziaren. W szybkosci

réwnaniach nalezy uwzgledni¢ zaréwno procesy akrecji, jak i desorpcji. Na
przykladzie wody uproszczong wersje réwnania szybkosci lodowej wody,
oznaczong jako s-H, O, mozna zapisa¢ jako

Gji w fazie gazowej, jak 1 na

d[s-H,0)/dt = Kyy[s-OH][s-H] + Kys[s-OH][s-H,]
+K [HO]-K [s-HO]

a2 subl 2
= Kya [s-H, O] - Kpa [s-H, O] (22)
gdzie, tak jak poprzednio, wielka litera K jest uzywana dla wspdlczynnikow
szybkosci na ziarnach, aby odrézni¢ je od wspotczynnikéw szybkoéci w fazie
gazowej, 1 nie ma rozrdznienia miedzy reagentami objetosciowymi i
powierzchniowymi. Chociaz ~ chemiczne  niszczenie drogi dla  inne
powierzchnia
czasteczki istnieja, w przypadku wody dominujacym procesem niszczenia jest
nietermiczna desorpcjaz  desorption (ntd) przy niskich
temperaturach  oraz

sublimacja (subl) w temperaturach, gdy wzrastaja one do okolo 100
K. Fotodysocjacja (pd), w ktérej fragmenty H i/lub OH
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pozostaja w lodzie lub ulegaja fotodesorpcji, réwniez moga by¢ istotne (patrz
sekcja 3.3.3).

3.4.3. Bardziej zaawansowane podejscia. W poprzednim
W sekcjach om6éwiono metode réwnania szybkosci dla chemii
powierzchni/lodu, nie rozrézniajac miedzy warstwami powierzchniowymi a
wewnetrznymi plaszcza lodowego, z wyjatkiem rozréznienia miedzy
fotodesorpcja a fotodysocjacja. Mozliwe jest zastosowanie podejécia opartego na
réwnaniu szybkosci i rozpatrywanie warstw powierzchniowych i wewnetrznych
oddzielnie; podczas gdy proste podejécie znane jest jako podejscie dwufazowe
(powierzchnia + wnetrze i faza gazowa), bardziej zlozona metoda znana jest
jako podejscie tréjfazowe (powierzchnia, wnetrze, faza gazowa). Chociaz
podejscie to bylo stosowane od czasu poczatkowych prac Hasegawy i Herbsta
(*7Y, nie rozwiazuje ono wszystkich probleméw zwigzanych z podejéciem
opartym na réwnaniu szybkosci. Jednym z do$¢ podstawowych probleméw jest
to, ze ziarna sa mate, a strumien akreujacych sie czastek jest rowniez niewielki, z
wyjatkiem najgestszych rdzeni. W rezultacie na niekt6érych mniejszych ziarnach,

o promieniu znacznie mniejszym niz standardowo stosowana warto$¢ 0,1 um,

$rednia zawarto$¢ reaktywnych czastek, takich jak H, moze by¢ znacznie
mniejsza niz 1 na ziarno. W takiej sytuacji nalezy wzig¢ pod uwage zaréwno
dyskretnos¢ problemu szybkosci, jak i fakt, ze wahania mogg by¢ duze.
Rozwazmy na przyklad tworzenie si¢ wodoru czasteczkowego w tych
okolicznosciach. Aby proces ten mégt zachodzi¢, na danym ziarnie musza
znajdowac si¢ jednoczesnie co najmniej dwa atomy wodoru, cojest ewidentng
fluktuacjg. Osiagniecie tych celow wymaga zastosowania tzw. podejécia
»stochastycznego”, w ktérym wykorzystuje si¢ prawa prawdopodobienistwa,
chociaz mozliwe jest nagladowanie niektorych efektéw stochastycznych poprzez
empiryczna modyfikacje réwnan szybkosci (272, merleinieodtegn, czy obliczenia s3
dwufazowe, czy tréjfazowe. Modyfikacja ta, znana jako podejécie oparte na
zmodyfikowanej szybkosci, zostala udoskonalona przez Garroda (*®) i okazala
sie dobrym substytutem bardziej czasochtonnych metod stochastycznych w
pewnych zakresach warunkow fizycznych.?* Istnieja dwa gléwne podejécia
stochastyczne, ktére mozna zastosowa¢ do chemii powierzchni ziaren/lodu:
jedno znane jest jako podejscie oparte na réwnaniu gtéwnym 275, a drugie jako
podejécie Monte Carlo 388276, W pierwszym podejéciu stezenia zastepuje sig
prawdopodobienstwami. Na przyklad, jesli rozwazymy prosty uktad, w ktérym
tylko atomy H laduja na ziarnach, sformutowaliby$my indywidualne réwnania
deterministyczne dla prawdopodobieristw 0 atoméw H, 1 atomu H, 2 atoméw
H itp. na ziarnie; ich rozwigzanie datoby nam zalezng od czasu dystrybucje
atoméw H , co pozwolitoby nam okresli¢ zaréwno érednig, jak i odchylenie
standardowe. Niestety, jesli rozszerzymy uklad z jednego reagentéw
powierzchniowych do wielu, musimy obliczy¢ prawdopodobienstwa laczne, np.
jednoczesne prawdopodobieristwo latomu H, 1 atomu O, 10 czasteczek CO
itp. na pojedynczym ziarnie, co skutkuje bardzo duza liczba réwnan do
rozwiazania i koniecznoscia zastosowania pewnych przyblizer. Obecnie
najpopularniejszym przyblizeniem metody réwnania gtéwnego jest metoda
moment6w, ktdra zostala z powodzeniem zastosowana w niewielkiej liczbie
prob (¥77). Jest ona stosowana w podejéciu ,hybrydowym” z réwnaniami
szybkoéci w zaleznosci od tego, czy obfito$¢ reagentéw jest duza, czy mata.

Zaleta metody opartej na réwnaniu gléwnym jest to, ze réwnania rézniczkowe

mozna rozwigza¢ jednoczes$nie za pomocg jednego integratora z wykorzystaniem
réwnan szybkosci.
dla chemii fazy gazowe;.

Podejscie Monte Carlo opiera si¢ na wyborze liczb losowych w celu
nasladowania chemii stochastycznej. W danym okresie czasu poréwnuje sie
szybkosci roznych proceséw, np. reakeji chemicznych na powierzchni, akrecji i
desorpcji, a
laczy si¢ je z proporcjonalnymi zakresami liczb losowych w zakresie 0-1. Tak
wiec, jesli rozwazamy dwa procesy, a jeden z nich jest
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dwukrotnie szybszy od drugiego, szybszemu mozna przypisa¢ losowe liczby od 0
do 0,6666, a wolniejszemu od tej liczby do jednosci. Tak wiec po wielu okresach
wywolywania losowych liczb poréwnanie szybkoéci miedzy tymi dwoma
procesami powinno rzeczywiscie wynosi¢ dwa. Szybkoé¢ proceséw nadal okresla
si¢ za pomocyg wspdlczynnikéw szybkosci i stezen gatunkow. Silng strong
podejécia Monte Carlo jest to, ze mozna je stosowaé zaréwno w sensie
makroskopowym, jak i mikroskopowym, a takze w kazdym zakresie pomiedzy
nimi. W sensie makroskopowym interesuje nas wylacznie liczba atoméw lub
czasteczek danego gatunku na ziarnie, a nie ich lokalizacja. Z kolei w catkowicie
mikroskopowym podejsciu Monte Carlo interesuje nas dokladna lokalizacja
poszczegélnych gatunkéw w kazdej monowarstwie, a takze pory w lodzie.

Szczegodly dotyczace mikroskopowego podejicia stosowanego w chemii
powierzchni/lodu, znanego jako podejécie ciaglego spaceru losowego (CTRW)
188 zostaly omoéwione w przegladzie Changa i innych, wiec nie bedy tutaj
szczegblowo powtarzane. Podstawowa ideg jest traktowanie ziarna jako
kwadratowej sieci miejsc wigzania z okresowymi warunkami brzegowymi.
Mozna zacza¢ od, ptaskiej” powierzchni krzemianéw lub amorficznego wegla, w
ktorej wszystkie miejsca wigzania sa takie same, lub od ,chropowatej”
powierzchni, w ktérej wystepuja nieréwnosci miedzy miejscami wiazania. W
miare akrecji, reakeji chemicznych i desorpcji powstaja monowarstwy lodu i
pojawiaja sie szczegoly dotyczace lodu na konkretnym ziarnie. Rysunek 20
przedstawia tworzenie si¢ lodu wodnego.

grain

void

Rysunek 20. Pionowy przekr6j poprzeczny produkgji lodu wodnego po 3 X 10°
latach w pélprzezroczystej chmurze miedzygwiazdowej z réznych mechanizmow
pokazanych na rysunku 16. Wyniki CTRW Monte Carlo pochodzg z

modeli B2 i D2 autorstwa Cuppena i Herbsta >2 zny; =250em®) @ T(d) . 16 Ki
A(Vy _ 1 magorazn(H, _10(3 cm(?) @ 'T(d) - 14 KiA(V) _ 3 mag. Czasteczki
wody s3 pokazane na biato, rodniki OH na zielono,

H, O, na niebiesko, H, na jasnoniebiesko, O, na zéito, O; na fioletowo, a pory na
czarno. Najwyisze warstwy rzeczywistego ziarna sa szorstkie. Przedrukowano za
zgoda z ref. 252. Prawa autorskie: American Astronomical Society.

i inne czasteczki, takie jak OH z H, H, , O, O, i O; dla pojedynczego ziarna w
rozproszonej (u gory) i pélprzezroczystej (u dotu)

chmurze migdzygwiezdnej, przy czym ta ostatnia ma ekstynkcje wizualng Ay =3
mag i catkowity gestos¢ wodoru 10° cm™ . Faza gazowa skiada sie z atomowego
wodoru i tlenu i pozostaje niezmieniona w miare ewoludji ziaren przez 3 % 10°
lat. Nie uwzgledniono chemii fazy gazowe;.

W modelu chmury rozproszonej praktycznie nie powstaje 16d wodny z powodu
szybkiej fotodysocjacji i fotodesorpcji wszystkich reagentéw. W modelu chmury
polprzezroczystej woda powstaje na

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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powierzchni, ale w dolnych monowarstwach, gdzie H nie moze przenikna¢ w celu
reakcji z OH, nadal pozostaje znaczna ilo$¢ resztkowa OH. Modele te
charakteryzujq si¢ znaczng iloscig pustej przestrzeni w lodzie, ale porowato$¢
modelu zalezy w znacznym stopniu od poczatkowej chropowatosci powierzchni i
zwigzanych z nig szybkosci dyfuzji, a takze od szybkoéci osadzania si¢ i moze by¢
w tych modelach przeszacowana. Podstawowg trudnoscia zwiazang z
traktowaniem mikroskopowym jest to, Ze wymaga ono duzej ilosci czasu
obliczeniowego, nawet bez sprzezenia z chemig fazy gazowej, a staboscia metody
Monte Carlo jako calosci jest to, Ze nie mozna jej tatwo sprzegna¢ z normalnymi
réwnaniami szybkoéci dla chemii fazy gazowej. Chemia fazy gazowej musi by¢
raczej traktowanazap o m o ¢ 3 makroskopowej metody Monte Carlo,
niezaleznie od rodzaju podejscia Monte Carlo stosowanego w chemii
powierzchni/lodu. W rezultacie podjeto jedynie kilka préb obliczen
stochastycznych z wykorzystaniem mikroskopowego podejécia Monte Carlo, a s3
to gléwnie symulacje gromadzenia si¢ lodu bez chemii fazy gazowej lub symulacje
z chemi fazy gazowej i jedynie niewielkg liczba reakcji powierzchniowych. Rysunek
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Rysunek 21. Udzial poszczegdlnych czasteczek, w tym wody, w kaidej

monowarstwie przy uzyciu modeli gazowych (makroskopowych Monte Carlo) i
ziarnistych  (mikroskopowych Monte Carlo) dla zimnych, gestych chmur
miedzygwiazdowych o temperaturze 10 K

. Warstwy rosna od warstwy najbardziej wewnetrznej 0 do warstwy najbardziej
zewnetrznej. Temperatura gazu jest taka sama jak temperatura pylu

. Model a (po lewej) many =2 X 10* cm™, a model b (po prawej) ma ny = 10°
cm™.Za zgoda z ref. 278. Prawa autorskie

Amerykariskie Towarzystwo Astronomiczne.

pokazuje modelowe obfitoéci czasteczek?”® jako funkcje monowarstwy dla
zimnych ziaren w gestych chmurach w temperaturze 10 K. W przeciwienstwie
do przypadku przezroczystego, woda tworzy si¢ gléwnie w wewnetrznej, a nie
zewnetrznej monowarstwie. Nadal nie jest mozliwe poréwnanie podejscia
opartego na réwnaniu szybkosci z podejsciami stochastycznymi Monte Carlo,
chociaz Chang i in. pracuja nad aproksymacjg, ktéra

powinno umozliwi¢ przeprowadzanie symulacji duzych gazowo-ziarnistych z
wieloma reakcjami  powierzchniowymi  przy uzyciu  mikroskopowo-
makroskopowego podejscia Monte Carlo. Ponadto metoda opracowana przez
Vasyunina

i Herbstem 27%,w ktorej jest nieco mniej informacji o polozeniach czasteczek w
poszczegdlnych monowarstwach, jest obecnie dostepna publicznie.

W wielu artykutach wykazano, ze chemia gaz-ziarna
Symulacje z makroskopowymi podejéciami stochastycznymi do chemii
powierzchni moga znacznie rézni¢ si¢ od tych, ktére wykorzystuja réwnania
szybkosci w okreslonych warunkach fizycznych i czasach. Szczegétowe
przyklady przedstawili Garrod i inni ®79gdzie na przyklad w niektérych
warunkach i momentach obfito$¢ fazy gazowej i fazy lodowej CO obliczona za
pomoca rownan szybko$ci moze réznic sie o ponad
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niz 1 rzad wielko$ci w poréwnaniu z podejsciem stochastycznym. CO jest jednak
jednym z najgorszych przypadkéw, a rozbieznoéci sa znacznie mniejsze, gdy
podejscie oparte na réwnaniu szybkosci jest modyfikowane zgodnie z
zaleceniami Garroda 2. W przypadku H, O zgodno$¢ miedzy tymi dwoma
podejéciami wynosi zazwyczaj ponizej 10%. Jedna z gléwnych zalet podejs¢
stochastycznych jest to, ze s3 one poprawne fizycznie i powinny dawaé
prawidlowe wyniki, jesli procesy chemiczne i fizyczne sa poprawnie traktowane,
podczas gdy stosowanie metody réwnania szybkosci nie daje pewnodci,
niezaleznie od tego, czy jest t o obliczenie dwufazowe, czy tréjfazowe. Ponadto
mikroskopowe podejscia stochastyczne moga uwzglednia¢ ziarna o chropowatej
powierzchni, ktore znacznie cze$ciej wystepuja w przestrzeni kosmicznej niz
ziarna plaskie. Wigkszos¢ modeli opisanych w sekgji

4 zostaly opracowane przy uzyciu dwufazowej metody réwnania szybkosci,
jednak z maksymalnie cze$ciowa modyfikacja.

4. POROWNANIE Z OBSERWACJAMI

W sekqji 3 szczegétowo opisano trzy rézne drogi powstawania wody w
przestrzeni kosmicznej oraz zidentyfikowano wazne indywidualne procesy
molekularne prowadzace do powstawania i niszczenia wody, zaréwno w fazie
gazowej, jak i stalej, a takze
nagranicy faz gazowo-stalej. W niniejszym rozdziale podsumowujemy
obserwacje wody w réznych zrédtach astrofizycznych i
badamy, w jakim stopniu obserwowana obfito$¢ wody jest zgodna z chemia
opisang w sekcji 3. Omowienie jest uporzadkowane wedlug réznych typow
chemii, ktére dominujg w tworzeniu i niszczeniu wody w konkretnym zestawie
zrédel, a nie wedlug typu zrédta astronomicznego. Dlatego niektore typy zrodet
moga pojawiac si¢ wiecej niz raz w przyktadach. Przeglad wody z perspektywy
astronomicznej, od zimnych chmur po dyski i planety, przedstawili van
Dishoeck i in. (280

Ogolnie rzecz biorac, nalezy pamietad, ze astronomowie obserwuja jedynie
gestoéci kolumnowe N'w cm™ zintegrowane wzdtuz linii widzenia L w cm, a nie
lokalne stezenia n w cm™ , ktdre zazwyczaj uzyskuje si¢ z modeli. Jak zauwazono
w sekgji 1.4,
astronomowie czesto przyjmuja ekstynkcje wizualng Ay jako miare glebokosci
chmury, stosujac empiryczny wzér Ny = (1,8 X 10%! )Ay cm™ . W przypadku
gestych chmur ostonietych Iprzed promieniowaniem réznice w zaleznoéci od
glebokosci chmury s niewielkie, a utamkowe

jest zazwyczaj traktowana jako taka sama jak w kolumnie
]wspc’)lc‘z’;)r,mik]i gestosci, tj.)nkX)/n H 5n =]N(X§/N H 5 Dla niskich i

2 2
wysokiej gestosci PDR, wlasciwe poréwnanie wymaga obliczenia gestosci
kolumnowych zintegrowanych poprzez modelowa chmure. O ile nie podano
inaczej, ulamkowe obfitoéci s3 podawane w odniesieniu do H, i s3 po prostu
nazywane ,obfitosciami”. Aby przeliczy¢ obfito$¢ w odniesieniu do caltkowitej
liczby jader wodory, n(xy = n(H) + 2n(H(y) ), nalezy podzieli¢ obfitos¢ przez
wspdlczynnik 2 (zakladajac, ze frakcja wodoru atomowego jest nieistotna).

W wielu przypadkach doktadnos¢ obserwowanych obfitosci jest ograniczona
do kilku czynnikéw, gléwnie przez niepewnosci w mianowniku, tj. kolumnie H,.
Poniewaz H, zazwyczaj nie moze by¢ obserwowane bezposrednio, nalezy
stosowal poérednie wskazniki. Istnieje wiele réznych metod, od wykorzystania
prostych czasteczek, takich jak CH w rozproszonych chmurach, po pomiary CO
i jego izotopologéw w gestych chmurach. W przypadku gestych obszaréw
formowania si¢ gwiazd, gdzie wazng role odgrywa zamrazanie, obserwacje
kontinuum pylu czesto zapewniaja bardziej wiarygodny wskaznik, chociaz
zaklada to typowy stosunek masy gazu do pylu wynoszacy 100. Zgodno$¢ miedzy
modelami a obserwacjami jest zazwyczaj uwazana za dobra, jesli mieszcza sie
one w zakresie 1 rzedu wielkosci w obserwowanych kolumnach. Niektore z
opisanych testow chemicznych

ponizej znajdujq si¢ na poziomie wspdlczynnika 2-3, co uznaje si¢ za doskonaly

zgodno$¢. Zmierzone wspotczynniki obfitosci gatunkow, np. H, O/

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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Rysunek 22. (Po lewej) Widma Herschel-HIFI linii orto-H, O 1,0 —1,, 557 GHz w réznych stadiach ewolucji protogwiazdy o malej masie. Od géry do dolu: jadro przedgwiezdne
B68,(» protogwiazda o malej masie NGC 1333 IRAS4A oraz dysk protoplanetarny TW Hya.(**” Nalezy zauwazy¢, ze tylko w fazie protogwiezdnej wystepuja silne i szerokie linie
wodne w polaczeniu z waskimi liniami absorpcyjnymi. Intensywnos¢ jest podana w jednostkach K, natomiast wstawka dotyczaca TW Hya

jest podawana w milikelwinach. Za zgoda autora, na podstawie ref. 281. Prawa autorskie 2012 Wiley. (Po prawej) Obraz Herschel-PACS linii H(3) 6 2(12) =1(o1) przy 179 um w

( 282

kierunku protogwiazdy L 1157.

) Emisja wody jest silna w kierunku samej protogwiazdy, a takze w ,goracych punktach” wzdtuz wyplywu. Za zgoda autora.

zref. 40 (Copyright 2011 The University of Chicago Press.) oraz z ref. 282 (Copyright 2010 European Southern Observatory.).

OH, s3 czesto dokladniejsze niz bezwzgledne zawartosci, H, O/ H, .

Rysunek 22 (po lewej) przedstawia widma Herschel-HIFI H, O zrédet
astronomicznych na réznych etapach ewolucji,®' natomiast rysunek 22 (po
prawej) przedstawia obraz PACS wody w fazie protogwiezdnej.?? Sita linii jest
zwigzana z obfitoscia wody, natomiast profile linii dostarczaja informacji na
temat kinematyki gazu zawierajacego wode. Oczywiste jest, ze emisja wody jest
staba w niektérych zrédiach, a silna w innych. Profile linii wodnych s ztozone i
zawieraja mieszanke waskich linii pochodzacych z zimnego, spokojnego gazu
oraz bardzo szerokich i silnych linii spowodowanych szybkim wyplywem gazu.
Te cechy obserwacyjne wskazuja na réine rodzaje proceséw chemicznych
zachodzacych w réznych regionach.

4.1. Badanie chemii jonowo-molekularnej

Rozproszone i polprzezroczyste chmury molekularne stanowig cenne
laboratorium do testowania modeli chemicznych fazy gazowej opisanych w
sekcji 3.1 powyzej. Chmury takie mozna obserwowa¢ w absorpcji w kierunku
zrédet promieniowania ciaglego w tle, co zapewnia solidne oszacowania gestosci
kolumny molekularnej. Poniewaz galaktyka Drogi Mlecznej obraca si¢ w sposéb
zréznicowany, z predkoscia katowa malejaca wraz z odlegloscia od centrum
galaktyki, wiele rozproszonych chmur wzdtuz linii widzenia do danego Zrédta
promieniowania cigglego
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mozna rozrézni¢ na podstawie przesunie¢ Dopplera. Dzigki stosunkowo niskim
gestosciom w takich chmurach (tabela 2) i stabosci promieniowania
submilimetrowego, na ktére sa one zazwyczaj narazone, wigkszo$¢ czasteczek
znajduje si¢ w podstawowym stanie rotacyjnym; w tym rezimie wywnioskowane
gestosci kolumnowe s3 bardzo niewrazliwe na zakladane warunki fizyczne.
Gléwna niepewnos¢ co do obfitosci wynika zatem z okreslenia N(H(;) ). W
chmurach tych czasteczki CH i HF s3 czesto wykorzystywane jako
substytuty,(233%) chociaz te dwa znaczniki nie zawsze s3 zgodne. Przeliczanie
N(HF)/N(H(;) jzostalo niedawno skalibrowane bezposrednio przy uzyciu
obserwaciji bliskiej podczerwieni obu gatunkéw. (237

4.1.1. Obecnos¢ wody w chmurach rozproszonych i

pélprzezroczystych

Chmury. Chociaz poszukiwania pary wodnej w pélprzezroczystych chmurach
molekularnych za pomoca promieniowania ultrafioletowego nie zakonczyly sie
sukcesem 3 (patrz sekcja 2.3 powyzej), obserwacje linii absorpcyjnych wody w
zakresie submilimetrowym okazaly si¢ poteznym narzedziem do badania
miedzygwiezdnej pary wodnej. Wykrycie absorpcji wody na pierwszym planie
wzdtuz linii widzenia kilku jasnych zrédet ciggltych uzyskano za pomoca
150, ktory byl w stanie wykry¢ przejscie ortowodoru 179 ym 2, -1y,

przejécie ortowodoru 2 oraz przez SWAS i Odin, ktére skupia?r sie na
podstawowym przejéciu 1,y —1o; ortowodoru w poblizu 557 GHz (tabela 1).

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085



Przeglad chemiczny

Przeglad

Znacznie bardziej czule obserwacje przeprowadzone za pomoca Herschela
znacznie zwigkszyly liczbe linii widzenia, wzdituz ktérych wykryto absorpcje
wody, i umozliwity
obserwacje przejécia 1;; —0gp wody para w poblizu 1113
GHz, wraz z orto-wodnym przejéciem 557 GHz.% Obserwagje te
obserwacje wykazaly, ze zawarto$¢ wody jest niezwykle stala w
rozproszonym $rodowisku miedzygwiazdowym, z wyjatkiem obszaru centrum
galaktyki, ktory wydaje si¢ zawiera¢ rozproszone chmury o znacznie wyzszej
zawarto$ci wody o
czYnnik'S w g]or(’)wnaniu z warto$ciami stwierdzonymi w innych czesciach
galaktyki. 282  Typowa zawarto$¢ wody w stosunku do jader H wynosi
~(0,5-1,5) % 1078, bez wyraznej tendencji w stosunku do gesto$ci kolumnowej
H, w zakresie (3-30) % 102 cm™ lub odlegloéci galaktycznej w zakresie 5,5-8
kpc. Wartoéci te sa zasadniczo zgodne, z niewielkimi odchyleniami, z

rzewidywaniami modelowymi dla chmur rozproszonych?? co potwierdza
sciezke produkgji jondw i czasteczek omoéwiona w sekcji 3 powyzej. Rysunek 23
przedstawia obfitos¢
czasteczek wody przewidziane przez Hollenbacha i in.2?

glebokosci w obtoku molekularnym.

289

jako funkcje

n=10% em3, x=1, {,,=2x1071° s!

0 T

L H, j

I e 1

w 5 =
9]
-]
Lo
o
=]
3
Kol
=
S
1)
k)

-10
IR v 1l Ll IR | '
0.001 0.01 0.1 1 10

Depth into the Cloud in Visual Magnitudes, A,

Rysunek 23. Przewidywane obfitosci (w stosunku do jader H) jako funkcja
glebokosci w obloku molekularnym mierzonej za pomocy ekstynkcji wizualnej (patrz

sekcja 1.4). Zakladana gestos¢ obloku ny; =100 cm™

jest réwne ¢redniej wartoéci galaktycznej (Y =

, padajace promieniowanie UV
1), a szybko$¢ jonizacji
promieniowania kosmicznego {;; =2 X 107!¢ s7!. Przedrukowano za zgoda

z ref. 262. Prawa autorskie 2012 American Astronomical Society.

Linie absorpcyjne H, O i H,'® O zostaly réwniez zaobserwowane za pomoca
Herschel-PACS w kierunku emisji ciaglej w dalekiej podczerwieni w galaktykach
zewnetrznych.?2%2 Czeé¢ tej absorpcji, jak si¢ wnioskuje, powstaje w rozlegtym
komponencie o niskiej gestosci zawierajacym wode.
obfitosci rzedu kilku x107® , podobnych do tych wystepujacych w
{ozl:l)_‘rosz'or_lych i polprzezroczystych oblokach galaktycznych. Wydaje sig zatem,
ze chemia jonowo-czasteczkowa jest powszechna w galaktykach.

4.1.2. Pokrewne gatunki w chmurach rozproszonych i
polprzezroczystych. Oprocz samej wody, obserwacje Herschel-HIFI
pozwolily na pomiar poérednikéw OH* i H, O* wzdluz tych samych linii
widzenia chmur rozproszonych.!'>?*  OH* zostal po raz pierwszy wykryty z
ziemi za pomoca submilimetrowego teleskopu APEX
20 Ponownie okazalo si¢, ze obserwowane obfitosci s3 zgodne z
przewidywaniami chemii jonowo-neutralnej, dla rozsadnych szacunkéw jonizacji
promieniowaniem kosmicznym.
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Wskaznik '$*Poniewaz zawarto$¢ OH* i H, O* osiaga szczyt blizej powierzchni
chmury niz OH i H, O (rysunek 23), mozna je wykry¢ w chmurach o niewielkiej
frakeji molekularnej *>.Natomiast najnizsza czestotliwo$é przejécia (2,5 THz)
neutralnego rodnika OH w stanie podstawowym znajduje si¢ poza zakresem
czestotliwosci objetym przez instrument HIFI. Mozna ja jednak obserwowaé
przy wysokiej rozdzielczoéci spektralnej za pomoca instrumentu GREAT w
powietrznym obserwatorium SOFIA nalezacym do NASA/DLR. Ostatnie
obserwagje linii absorpcyjnych tego przejscia dostarczyly solidnych szacunkéw
stosunku H(2 ) O/OH w chmurach rozproszonych w zdluz

linia widzenia do trzech jasnych Zrédel ciagtych; ?** wartosci obserwowane w
zakresie 0,3-1 s3 zgodne z przewidywaniami modelu (rysunek 23). Podobne
stosunki H, O/ OH wystepuja w rozproszonych

rozlegtych obszarach galaktyk.”!  Poprzednie obserwacje OH w zakresie
dtugodci fal UV w innym zestawie rozproszonych chmur w kierunku jasnych
gwiazd®*™?7 réwniez zostaly dobrze odtworzone przy uzyciu podstawowej sieci
jonOW i czasteczek z dokladnoscia do wspélczynnika 2.1!

Absorpcja OH* , H, O* i Hy O* zostala réwniez wgkryta w niektorych
galaktykach zewnetrznych, nawet przy poziomach energii do okolo 200 K, przy
uzyciu Herschel-PACS.*®  Stosunki obfitosci s3 zgodne z chemia jonowo-
czasteczkowa w gazie o stosunkowo niskiej gestosci i wysokiej frakcji atomowej,
zaczynajac od HY, a nastepnie
przeniesieniem ladunku do O* (réwnanie 8). Wywnioskowana szybko$¢
jonizacji promieniowaniem kosmicznym {i; > 107 s7' dla chmur w tych

alaktykach jest co na}jlmniej o dwa rzedy wielko$ci wyzsza niz ta stwierdzona w
zrodlach galaktycznych,

4.1.3. Geste PDR. Geste chmury molekularne znajdujace si¢ w poblizu
jasnych gwiazd typu O lub B s3 narazone na znacznie intensywniejsze
promieniowanie UV niz chmury rozproszone i pélprzezroczyste, zazwyczaj o
wspotezynniku 10* . Ilustrujacym przyktadem jest PDR Orion Bar. Widmo
Herschel-SPIRE tego zrédta**® ujawnia silne linie CO, ale tylko stabe linie H, O
o niskim J, co sugeruje obfito$¢ wody

<5 %1077 . Natomiast wiele linii OH jest latwo
wykrywalnych za pomoca Herschel-PACSG%) co wskazuje na wysoki stosunek
gestosci kolumnowej OH/H, O >1. Wyniki te s zgodne z
modele gestych PDR 3!, gdzie szybka fotodysocjacja spowodowana
intensywnym promieniowaniem UV ogranicza gromadzenie si¢ wody. Silna
emisja OH najprawdopodobniej pochodzi z cieplej (~200 K) warstwy
przejéciowej H/H,
, gdzie powstaje wzbudzony drganiowo H,,
ktéry moze reagowac z atomowym O bez bariery, tworzac OH (patrz réwnanie
12 i zwigzane z nim oméwienie). Jedynym innym gestym PDR, dla ktérego
opublikowano dane dotyczace wody, jest region Monoceros R2
302, Whioskowana zawarto$¢ wody w spokojnej czeéci chmury jest ponownie
niska, okolo 1078.

Podsumowujac, obserwacje wody i powigzanych zwigzkéw w
Rozproszone i pélprzezroczyste chmury, a takze geste PDR potwierdzaja
podstawowa chemie¢ jonéw neutralnych opisang w sekcji 3.1, z pewnym
marginesem niepewnosci zaréwno w obserwacjach, jak i modelach. Fakt, ze
wszystkie jony posrednie w sieci prowadzacej do powstania wody zostaly
obecnie zaobserwowane, zaréwno w naszej galaktyce, jak i w galaktykach
zewnetrznych, nie pozostawia watpliwosci co do gléwnych zachodzacych
proceséw. Poniewaz gléwne reakcje s3 dobrze okreslone, obserwacje tych
gatunkéw mogg by¢ obecnie wykorzystywane do diagnozowania parametréw
astrofizycznych, takich jak szybko$¢ jonizacji promieniowania kosmicznego,
pole promieniowania UV i gesto$¢.

4.2. Testowanie chemii ciala stalego: tworzenie sie lodu i
fotodesorpcja

4.2.1. Zimne chmury: obserwacje lodu. Najbardziej bezposrednim
dowodem na tworzenie si¢ wody miedzygwiezdnej w stanie stalym jest wykrycie
pasma drgan rozciagajacych O—H o dlugosci 3 um
w kierunku wielu zrédel podczerwieni.?3% ‘W wielu przypadkach

wykryto réwniez mody zginania 6 ym i mody libracyjne 11 pym.

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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zaobserwowano (patrz rysunek 12). Obserwacje?! pokazuja, ze tworzenie sie
lodu wodnego rozpoczyna si¢ przy progowej ekstynkcji Ay = S mag w
chmurach o gestosci co najmniej 1000 cm™ . Cuppen i Herbst?? przeprowadzili
symulacje tworzenia si¢ lodu wodnego na poziomie mikroskopowym

, warstwa po warstwie, dla chmur o gestoéciach od 10> do 5 * 10* cm™ i
ekstynkcjach do 10 mag (rysunek 20). Parametrami krytycznymi w modelach s3
energie wigzania i dyfuzja
bariery, jak om6éwiono w sekgji 3.3. Tylko modele o wyzszym stopniu ekstynkcji
zaczynajg zblizaé sie do obserwowanych kolumn lodu wodnego ze wzgledu na
szybka fotodysocjacje i fotodesorpcje czasteczek na powierzchni ziaren.
Zywotnos$¢ chmury jest réwniez
waznym parametrem:3** gestosci muszg by¢ wieksze niz ~10*
cm™3, aby skala czasowa dla atomu lub czasteczki O innej niz H, zderzyla sie z
ziarnem i przylgneta do niego, aby stata si¢ krétsza
niz wiek chmury, ktory wynosi co najmniej kilka x10° lat. W gestych chmurach
wigkszo$¢ wody wystepuje w postaci lodu,3898102303305306 na poziomach H, O
16d/H, =107*. Tak duze
obfitos¢ lodu jest zbyt duza, aby wynikala z zamarzania wody w fazie gazowej
powstalej w wyniku reakcji jonowo-czasteczkowych,37 wiec z pewnoécia musza
zachodzi¢ reakcje na powierzchni ziaren. Ogélna obfitos¢
tlenu pierwiastkowego w stosunku do jader wodoru w sasiedztwie Slorica 3
szacuje si¢ na 5,75 X 107, z czego 16— 24% jest zamknigte w ogniotrwalym
materiale krzemianowym w rozproszonej
chmury.3® Jesli ta frakcja krzemianéw pozostaje taka sama w gestych chmurach,
a ilog¢ tlenu zwigzanego w gazie CO i lodzie (~1,4 X 1000 ¥ )zostanie odjeta,
maksymalna zawarto$¢ lodu wodnego w gestych chmurach wyniesie (2,4-2,9)
X 10%’) ) w odniesieniu do jader wodoru lub (5-6) x 10(” ® w odniesieniu
do H(2) Zatem obserwowana zawarto$¢ lodu w gestych chmurach wynoszaca
~10(7 @ wskazuje, ze 16d wodny zawiera znaczng czgé¢ dostepnego tlenu,
ale nie calego.’!® Nadal nie jest jasne, czy caly tlen zostal w pelni uwzgledniony,
ajesli nie, to w jakiej postaci znajduje si¢ brakujacy tlen.3
4.2.2. Zimne jadra przedgwiazdowe i protogwiazdowe: faza
gazowa
Woda. Kolejny mocny, ale bardziej posredni argument przemawiajacy za
chemia lodu wynika ze stabych linii H, O w fazie gazowej i braku linii O,
obserwowanych przez SWAS i Odin w zimnych oblokach molekularnych.
Najprawdopodobniej atomowy tlen ulega szybkiej przemianie na ziarnach w 16d
wodny, z ktérego tylko niewielka czeé¢ jest nastepnie desorbowana z powrotem
do gazu w procesach nietermicznych.”3!312  Ogdlny zestaw modeli dla tej
sytuacji zostat opracowany przez Hollenbacha i innych ? i jest przedstawiony na
rysunku 24. Poniewaz H, O i O, wystepujg obficie tylko na $redniej glebokosci,
ich zintegrowane gestosci kolumnowe w zaleznosci od glebokosci osiagaja
maksymalng warto$¢, ktora jest znacznie nizsza niz w przypadku, gdyby nie
dochodzito do zamarzania.
Najnowszy, ilosciowy test tej podstawowej zaleznosci gaz-ziarno
Chemia pochodzi z pierwszego wykrycia niezwykle stabych emisji i absorpcji pary
wodnej
w centralnie skoncentrowanym jadrze przedgwiezdnym L1544, chmurze, ktéra

prawdopodobnie znajduje si¢ na skraju zapadniecia si¢ w celu utworzenia nowej
gwiazdy.3'3 Profil linii Herschel-HIFI

przejécie H, O 1,9 —1¢; S57 GHz w kierunku L1544 jest przedstawiony
na rysunku 25 (po lewej stronie) i pokazuje zaréwno emisje, jak i absorpcje. Ten
tak zwany ,,odwrotny profil P-Cygni” wskazuje na
ruchy w rdzeniu: spadajacy gaz z przesunigciem ku czerwieni po blizszej stronie
rdzenia jest cze$ciowo pochlaniany przez emisje liniowa i ciagly wytwarzang
glebiej w chmurze, podczas gdy emisja z przesunigciem ku niebieskiemu z tylnej
strony chmury moze bez przeszkdd dotrze¢ do obserwatora.’'* Poniewaz rézne
czesdci profilu liniowego badaja rézne czesci rdzenia, mozna to wykorzysta¢ do
odtworzenia zawartosci pary wodnej jako funkeji polozenia w catym rdzeniu. W
szczegdlnoéci wykrycie cechy emisji sygnalizuje obecno$¢ pary wodnej w
najgestszej centralnej czeéci jadra, podczas gdy profil absorpcji jest wrazliwy na
zawarto$¢ wody w zewnetrznej czedci jadra.
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Rysunek 24. Chemia tlenu dla standardowej chmury w stanie réwnowagi,
wystawionej na promieniowanie ultrafioletowe, w tym zamarzanie, reakcje
powierzchniowe ziaren, sublimacja, fotodesorpcja i desorpcja promieniowania
kosmicznego. Model

Obfitos¢ w stosunku do calkowitej ilosci wodoru jest przedstawiona jako funkcja
ekstynkgji wizualnej od powierzchni chmury, Ay . Gesto$¢ wynosi ny = 10* cm™, a
chmura jest o$wietlona 100-krotnoscia $redniego pola promieniowania
miedzygwiazdowego. Przedrukowano za zgoda z ref. 9. Prawa autorskie 2009

American Astronomical Society.

Rysunek 25 (po prawej) przedstawia najlepiej dopasowang zawarto$¢ pary
wodnej dla L1544, przy uzyciu struktury temperatury i gestoéci, ktora zostata
okreglona niezaleznie od innych danych.3'* Gléwne cechy tego rysunku s
dobrze opisane przez bardzo uproszczona chemie wody, ktéra zawiera tylko
zamarzanie O i H w fazie gazowej, O w fazie gazowej na ziarnach,
natychmiastowe tworzenie si¢ lodu wodnego z adsorbowanego s-O,
fotodesorpcja lodu s-H, O przez otaczajace i indukowane promieniowaniem
kosmicznym pola promieniowania UV z powrotem do fazy gazowej oraz
fotodysocjacja gazowego H, O. Parametrami krytycznymi s3 sila pola
indukowanego promieniowaniem kosmicznym w polaczeniu z wydajnoscia
fotodesorpcji. Rzeczywiscie, obecno$¢ emisji przesunigtej w kierunku
niebieskim wymaga wydajnej fotodesorpcji lodu wodnego w centrum jadra
wywolanej promieniowaniem kosmicznym, co zostalo pominiete w modelach(®
przedstawionych na rysunku 24. Blizej krawedzi, przy A(v) < S mag, gléwnym
mechanizmem fotodesorpcji staje sie pole promieniowania
miedzygwiazdowego, a zawarto$¢ wody w fazie gazowej

osiaga swoje maksimum ~1077 . W

na samym skraju chmury, Ay < 2 mag, gaz wodny ulega fotodysocjacji

, a jego obfito$¢ spada. W ten sposdb gaz wodny ma pier$cieniowq strukture
obfitosci, z szczytem na posredniej glebokosci rdzenia i malejaca obfitoscia w
kierunku krawedzi i centrum rdzenia, co mozna zmierzy¢ w cechach absorpdji i
emisji.

Stwierdzono réwniez, ze ta sama prosta chemia wody dobrze odtwarza
profile linii wodnych obserwowane w kierunku protogwiazd o malej masie, ktére
wykazuja podobne cechy absorpcji i emisji po usunigciu wplywu
wyplywow.#315316  ‘Wyraznym przykladem jest protogwiazda NGC 1333
IRAS4A, dla ktorej obserwowane widmo HIFI przedstawiono na rysunku 22, a
najlepiej dopasowany model na rysunku 26. Gléwna réznica w stosunku do
jader przedgwiezdnych pokazanych na rysunku 25 polega na tym, ze
temperatura pylu wzrasta, a nie maleje od krawedzi jadra do $rodka. Dwa
badania zimnych jader réinia si¢ nieznacznie pod wzgledem najlepiej
dopasowanych parametréw: badanie protogwiazdy(>'9 wykazalo, ze
standardowy CR-

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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Rysunek 25. (Po lewej) Widmo HIFI orto-H, O 1,5 —1o, przy 557 GHz $ledzace gesty zimny gaz w kierunku przedgwiezdnego jadra L1544 w poréwnaniu z orto-H, D*
(intensywno$¢ podzielona przez 30). Linia wody wykazuje emisje tylko przy predkosciach przesunietych w kierunku niebieskim, pochodzacych z najgestszego gazu z tylu jadra,
podczas gdy woda po stronie przedniej jadra pochiania emisje ciagla dalekiej podczerwieni pylu wytwarzana przez centralne obszary jadra. (Po prawej) Najlepiej dopasowany profil
obfitosci pary wodnej w jadrze, zaznaczony na niebiesko, uzyskany przy uzyciu uproszczonej chemii wody z uwzglednieniem fotodesorpcji lodu wodnego wywolanej promieniowaniem
kosmicznym. Czerwone i zielone linie wskazuja odpowiednio wyniki pelnego modelu gazowo-ziarnistego i uproszczonego modelu chemii wody, bez fotodesorpcji wywolanej

promieniowaniem kosmicznym

. Obfitos¢ lodu wodnego (czarna linia) zostala podzielona przez wspélczynnik 10* dla przejrzystosci prezentacji. Przedrukowano za zgods z ref. 313. Prawa autorskie 2012
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Rysunek 26. (Po lewej) Struktura gestosci (czarna linia) i temperatury pylu
(czerwona linia) protogwiazdy o malej masie NGC 1333 IRAS4A jako funkcja
odlegtosci od Zrédia. Temperatura gazu jest rowna temperaturze pylu. Po prawej:
Wywnioskowany profil obfitosci wody (czarny) wraz z modelem funkcji schodkowej
tradycyjnie stosowanym do analizy obserwacji (czerwona linia). W chlodniejszej
powloce (T < 100 K) czasteczki wody sa uwigzione w plaszczach lodowych,
natomiast w wewnetrznej czeéci powloki s3 one uwalniane do fazy gazowej w wyniku
sublimacji, co prowadzi do zwigkszenia obfitosci wody. W zewnetrznej czesci chmury

(Ay ~1-4 mag), zawartoé¢ wody wzrasta w wyniku
fotodesorpcji lodu. Za zgoda z ref. 316. Prawa autorskie

2013 European Southern Observatory. Podobne struktury fizyczne i obfitoéci wody
obfitosci wody maja zastosowanie do protogwiazd o duzej masie, ale s3 skalowane do

wigkszych rozmiaréw (patrz rysunek 2 w van Dishoecket
al®).

Strumien UV wynoszacy 10* fotonéw cm™ s™' w polaczeniu z zmierzona
wydajnoscia fotodesorpcji wynoszaca 1073 na foton padajacy?®® dobrze pasuje
do danych dla kilku protogwiazd o malej masie, podczas gdy w badaniach
prestelarnych

313 wykorzystuje rzad wielkosci wyzszy strumiern CR-UV przyjety we
wcze$niejszych modelach.” Réwniez stosunek orto/para H, wykorzystywany
do wzbudzania zderzeniowego H, O odgrywa pewng role.3'3

Oba badania, podobnie jak Coutens et al. > zgadzaja si¢ co do koniecznosci
istnienia warstwy chmur, w ktérej 16d wodny ulega fotodesorpcji pod wplywem
zewnetrznego promieniowania UV, aby uzyska¢ wystarczajaco glebokie
absorpcje (rysunek 26, na podstawie ref. 316). Dyskusja koncentruje si¢ na tym,
czy jest to po prostu warstwa fotodesorpcji na o$wietlonej krawedzi wokét A (v
= 2 mag otoczki (3'9, czy tez jest to oddzielna chmura (*). Ogélniej rzecz
biorac, struktura obfitosci funkcji skokowej, tradycyjnie stosowana w analizie
obserwagji, jest obecnie zastepowana
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bardziej stopniowym spadkiem obfitosci w kierunku do érodka (rysunek 26), az
do osiggniecia promienia sublimacji lodu.?!¢

4.2.3. Zewnetrzne dyski protoplanetarne. Dyski protoplanetarne

wokot mlodych gwiazd, reprezentujace pézniejszy etap cyklu formowania sie
gwiazd (rysunek 1), stanowia kolejne $rodowisko do badania chemii lodu
wodnego. Hogerheijde i in. 2%*wykryli linie orto- i para-wody w stanie
podstawowym w kierunku mtodej gwiazdy TW Hya za pomoca Herschel-HIFI
(rysunek 22 i sekcja 4.6). Dyski maja zazwyczaj $rednice 200 AU, a zatem sa
niewielkie na niebie, rzedu 1" w najblizszych obszarach formowania si¢ gwiazd.
Sygnaly z dyskéw s zatem silnie rozmyte w duzej wiazce Herschela. Ponadto
dyski maja zazwyczaj mase zaledwie 0,01
Mo, czyli 100 razy mniej niz ich macierzyste chmury. Dlatego tez
Sygnaty wody z dyskéw powinny by¢ bardzo stabe,
i do ich wykrycia potrzebne beda dlugie czasy integracji >10 h. Dysk TW Hya
ma korzystna geometrie zblizong do plaskiej i jest najblizszym znanym Zrédlem
tego typu, co ulatwia wykrywanie linii emisyjnych wody. Dokladne
poszukiwania wody prowadzono réwniez w zewnetrznych czesciach innych
dyskéw, wykazujacych wspdlng ceche bardzo stabej emisji lub jej braku.

Struktyra chemiczna wody w dyskach uzyskana z

modele jest przedstawiona na rysunku 27 i jest zgodna z typowym
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Rysunek 27. Obfitos¢ pary wodnej w stosunku do calkowitej ilosci wodoru w
zewnetrznym dysku jako funkcja odlegloéci promieniowej i wysokosci pionowej. Za
zgoda ref. 317. Prawa autorskie 2010 European Southern Observatory.
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warstwowa struktura ,kanapkowa” 2¢* wystepujaca réwniez w przypadku
innych czasteczek. Struktura ta jest podobna do przedstawionej na rysunkach
24;26, ale teraz w kierunku pionowym. Gérne warstwy dysku zawierajg bardzo
malo

wody z powodu szybkiego fotodysocjacji przez promieniowanie UV gwiazd i
miedzygwiazdowe. W zimnej plaszczyinie érodkowej, gdzie gesto$¢ siega
wartosci >10'° cm™3, praktycznie wszystkie czasteczki sa zamrozone.

Wigkszo$¢ emisji pochodzi z warstw posrednich

dysk, w ktérym promieniowanie UV nadal moze przenika¢, aby fotodesorbowaé
lodowe ziarna, ale fotodysocjacja nie jest zbyt szybka 3°.Ze wzgledu na duzy
zakres temperatur i gestoéci zawartych w wigzce, badanie sktadu chemicznego
wody nie jest tak szczegélowe, jak w przypadku omoéwionych powyzej jader
przedgwiezdnych i otoczek protogwiezdnych, ale obserwacje sa zasadniczo
zgodne z opisanymi tutaj modelami.

4.2.4. Powigzane rodzaje lodu. Powyisze badania obserwacyjne nie
rozrézniajg trzech réznych kanatéw postulowanych przez Tielensa i Hagena &
jako odpowiedzialnych za tworzenie si¢ lodu wodnego, co zostato potwierdzone
i rozszerzone przez badania laboratoryjne przedstawione w sekeji 3.3 (rysunek
17). Jesli sciezki stalego O i O(;) sa rzeczywiscie réwnie wazne w gestych
jadrach, jak sugeruja modele,(>***7) to produkty poérednie HO(;) i H(3) o(y
powinny réwniez wystepowaé w gazie na niskich poziomach, zakladajac, ze maja
podobng wydajnos¢ fotodesorpcji jak 16d wodny. Rzeczywiscie, gléwne

ierdzenje chemii lodu pochodzi z ostatnich

\va cie nadtlenku wodoru, H O, oraz chemii hydroperoksylowej

2
320,321

radykalna, HO, , w kierunku 0 OphA.

Podsumowujac, zaréwno pierwotne wykrycia lodu, jak i nowsze badania
Herschel-HIFI oraz inne badania potwierdzajg chemiczne whasciwosci lodu w
stanie stalym opisane w sekcji 3.3 na poziomie ilo$ciowym z doktadnoscia
z dokladnoscia wigksza niz jeden rzad wielkosci. Wykrycie HO, i H, O,
pokazuje, ze chemia gazowo-ziarnista ma obecnie moc prognostyczng w
odniesieniu do innych czasteczek. Era, w ktorej chemia powierzchni ziaren
mogta by¢ uwazana za ,ostatnig ostoje fotra” 322

zdecydowanie dobiegta korica.3?°
4.3. Badanie chemii gazowo-ziarnistej: sublimacja lodu wodnego

4.3.1. Ciepte otoczki protogwiazdowe i gorace jadra. W poblizu
protogwiazdy temperatura pylu przekracza 100 K, przy czym temperatura ta
powoduje bardzo szybka sublimacje lodu wodnego w warunkach
miedzygwiazdowych, a ziarna pylu traca swoje lodowe powloki w skali czasowej
krétszej niz czas zycia zrodel (patrz sekcja 3.3). Te obszary cieplego, gestego
gazu s znane jako ,gorace jadra” (rysunki S i 26), od prototypu w obloku
molekularnym Oriona. Czegsto zawieraja one duze ilosci zlozonych czasteczek
organicznych, ktére powstaja na lodowej powierzchni, s3 uwigzione w lodzie
wodnym i uwalniane wraz z lodem wodnym, gdy ziarna s3 podgrzewane. Zatem
zawarto§¢ wody w tych goracych jadrach wynosi
oczekuje si¢, ze bedzie rdwna pierwotnej zawartosci lodu,” ktéra wynosi okoto
107* z doktadnoscia do wspélczynnika 2. Ta wysoka zawartos¢ wody zostanie
utrzymana w gazie, jeéli niszczenie pary wodnej bedzie przebiegato powoli
w poréwnaniu z czasem zycia zréda lub tak dtugo, jak dlugo bedzie nastepowato
ciggle uzupelnianie, np. przez ruchomy front sublimacji lodu.

Testy tej prostej prognozy s3 mozliwe w przypadku protogwiazd o duzej
masie. W szczegdlnoéci instrument ISO-SWS byt w stanie obserwowa¢ zar6wno

16d wodny (poprzez cechylodu 3 i 6 um)
,jak i gaz (poprzez pasmo wibracji-rotacji 6 ym, rysunek 10)

w absorpcji wzdhuz linii widzenia w kierunku kilku protogwiazd o duzej masie w
jednym widmie, umozliwiajac w ten sposéb doktadne okreslenie ich wzglednych
gestosci kolumnowych. Wyrazny wzrost

stosunku gazu do lodu wraz ze wzrostem ($redniej dla zrédta) linii pylowych
Wykryto temperature osiagajaca wartosci wyzsze niz
jedno$¢.3267328 Boonman iin.3!® polaczyli prosta faze gazowa i
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z fizyczng strukturg tych Zrédet w celu modelowania zaréwno linii ISO-SWS i -
LWS, jak i SWAS w zakresie od 3 do 540 pym. Wyraznym wnioskiem plynacym z
tych badan jest to, ze scenariusze bez sublimacji lodu nie zawieraja wystarczajaco
duzych kolumn cieplej (>100 K) wody, aby odtworzy¢ widma ISO-SWS.

Bogactwo linii Herschel-HIFI H,O, H O i H 7O wkieriunku protogwizazd 0
duzej masie (rysunek 28) moze by¢ wykorzystane do

L HEO‘ I ' 4 s HEOI I ' 4
2 11,1-000 21 202— 14y
W3-IRS5 W3-IRS5
15} M x 0.2 ] 151 x 0.1]
[
201 12 1 ]
E NGC7129 {\\ E NGC7129
0.5 frivsbop “'M“ e 0.5 [—wimuprs b
NGC1333 NGC1333 )_'E
0 [rastorpmsins erhaip 0
-50 0 50 -50 0 50

Velocity (km/s) Velocity (km/s)
Rysunek 28. Widma Herschel-HIFI linii para-H, O 1,, 05, 1113 GHz 830 lewej) i
20, =11 988 GHz (po prawej) od protogwiazd o malej do duzej masy. Od géry do
dotu: protogwiazda o duzej masie W3 IRS%W(IL =

1,5 % 10° Lg, d = 2,0kpc),* protogwiazda o sredniej masie NGC

7129 FIRS2 (430 Ly, 1260 pc),* oraz protogwiazda o niskiej masie NGC

1333 IRAS2A (20 Lg , 235 pc)?7  Zwréé uwage na zlozonoé¢ profili linii i
podobieristwa miedzy masami niskimi i wysokimi. Wszystkie widma zostaly
przesunigte do predkosci centralnej 0 km s() () Czerwone przesunigcie
charakterystyki absorpcji widoczne w widmie 1(;;) —0(p w kierunku W3 IRSS
wynika z obecno$ci wody w rozproszonilch chmurach na pierwszym planie, natomiast
niewielka linia emisyjna po stronie niebieskiej

mozna przypisac przejéciu SO, 13¢5 —124,. Przedrukowano za zgoda z ref. 40. Prawa
autorskie 2011 Uniwersytet Chicagowski

Press.

okresli¢ zawarto$¢ wody w postaci gazowej w goracych jadrach poprzez linie
emisyjne. Dzigki wysokiej rozdzielczosci spektralnej HIFI, udzial spokojnego
jadra mozna oddzieli¢ od sktadowej wyplywowej i analizowa¢ oddzielnie.
Ponadto linie H ("” % H () (*® °maja niska glebokos¢ optyczna, co ulatwia
dokladne okreslenie zawarto$ci wody. W wigkszosci modeli zastosowano profil
zawartoéci typu ,skokowego”, w ktérym zawarto§¢ wody wzrasta od stalej
niskiej wartoéci w zewnetrznej powloce (na

rzedu 107 ) do wysokiej zawartosci w regionie cieplym, jako

ilustruje rysunek 26. Stezenia goracych jader uzyskane na podstawie obserwacji
wahaja si¢ od wartosci tak niskich jak 107 dla niektérych ZrédeP? do
oczekiwanych stezert 10™ dla innych Zrédet3?33° Niskie stezenia goracych
jader sa zaskakujace i

nie s3 jeszcze zrozumiale. Wymagaja one szybkiego mechanizmu niszczenia fazy
gazowej, takiego jak fotodysocjacja UV lub promieniowanie rentgenowskie,*>
ale nie wiadomo, czy strumienie s3 wystarczajaco wysokie w tych wewnetrznych,
ostonietych obszarach.

W przypadku protogwiazd o malej masie analiza jest skomplikowana,
poniewaz ISO-SWS nie mialo czuloéci pozwalajacej na obserwacje tych zrédet o
niskiej jasnosci, podczas gdy obserwowane linie Herschel-HIFI s3 zdominowane
grgez szerokie emisje z wlyp_lywéw (rysunki 22 i L )

8), nawet w przypadku linii izotopologicznych 3!5325 Kilka hrzm H®OiH ‘720
w kierunku bogatej chemicznie protogwiazdy o matej masie IRAS 16293-2422
zinterpretowano®  jako pochodzace z goracego jadra o zawartosci wody

j zaledwie S X 1076 . Glebpkie int j
WA 05 S - TR T poblizu 1095 GHz
) P
2 20 u
w kierunku kilku innych Zrédet ujawniajg waska ceche, ktora musi

pochodzi¢ z goracego obszaru rdzenia.®! Ponadto linia H %0 3 -2
2 3 20
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Tabela 4. Podsumowanie oznaczen obfitosci H,O/H,w wstrzasach?

#rédio instrument H, O/H, (10) H,z ref
Orion-KL ISO-LWS S Harwit i in. 3*
Orion-IRc2 1SO-SWS 2-5 model Wright i in, 3%
Szczyt Orion 1 ISO-SWS 02 Gonzalez-Alfonso i in. 33
Szczyty Orion 1 +2 ISO-LWS 02 Cernicharo i in. 37
Orion-KL SWAS 35 Melnickiin. ¥
Orion-KL QOdin 0,1-1 Olofsson i in. 33
Orion-KL Herschel-HIFI 74 niskie ] CO Melnicki in. &
kilka ISO-LWS 0,1-1 (klasa 0) wysokie ] CO Nisini i in. 3%

<0,1 (klasa I) wysokie ] CO Nisini i in. 3
kilka SWAS 0,001-0,01% niskie ] CO Franklin i in. 3
kilka Odin 0,003-5" CO o niskim | Bjerkeli i in. 3%
HH 54 ISO-LWS 01 wysokie ] CO Liseau i in. 37
HH 54 Herschel-HIFI 0,1° Srednie ] CO, H, Bjerkelii in. 3%
L1157 B1 Herschel-HIFI 0,008 (LV) srodkowa czeéé J CO Lefloch i in. 3

0,8 (HV) Leflochiin. 3
L1157 B2/R Herschel-HIFI/PACS 0,01 cieply H, Vastaiin. 3%
L1448 B2/R4 Herschel-HIFI/PACS 0,05-0,1 (HV) cieply H, Santangelo i in,
11448 Herschel-HIFI/PACS 0,005-0,01 ciepte H, Nisini i in. 3
VLA1623 Herschel-HIFI <0,01° cieply H, Bjerkeli i in.3!
Kilka Herschel-HIFI 0,1 (HV) niskie ] CO Kristensen i in, 31
NGC1333 IRAS4B Herschel- PACS 1,0 cieply H, Herczegiin. ®
Serpens SMM1 Herschel-PACS 04 wysokie ] CO Goicoechea i in. 3!
L1448 kilka B/R Herschel-PACS 0,01 ciepte H, Tafalla i in. 3
NGC 7129 IRS Herschel-HIFI/PACS 0,2-0,3 wysokie ] CO Johnstone i in. 3

Fichiin. 3%

NGC 63341 Herschel-HIFI 04 srodkowa ] CO Emprechtinger i in. 3%
DR21(OH) Herschel-HIFI 0,32° high-] 3 CO van der Tak i in. 3

“ Niepewnosci podawane przez autoréw wahaja sie od wspélczynnika 2 do rzedu wielko$ci. HV = wysoka predkos¢; LV = niska predkos¢. W wigkszosci przypadkéw obfitos¢ odnosi
sie do wyplywu w centralnej pozycji zrédla. B i R oznaczaja niebieskie i czerwone przesuniecia punktéw wyplywu wzgledem zrédia. (¥ Obfito$é orto-H(y) o. ( 9 Z para-H(y) oprzy

zalozeniu orto/para= 3.

(E, /k = 204 K) przy 203 GHz zostalo zmapowane interferometrycznie w
niektérych z tych samych Zrédet wykazujacych zwarta, wasky emisje.3332
Chociaz okreslenie goracej kolumny wodnej jest stosunkowo proste na
podstawie takich danych, jesli linie sa optycznie cienkie (jak w przypadku linii
203 GHz, ale nie linii 1095 GHz), obfitoé¢ wody jest znacznie bardziej niepewna
ze wzgledu na niepewna kolumne cieplego H,, ktéra z kolei jest zwigzana ze
strukturg zrodta w skali 100 AU reprezentaéywnej dla goracej

rdzt, Na podstawie niezaleznych danych z C'* O 9-8 110-9 stwierdzono wysoka
zawarto$¢ wody wynoszaca kilka X107 —=107%, przy czym wartosci tak niskie jak
1076 —107° zostaly wyraznie wykluczone.?!

Podsumowujgc, istnieje wiele dowodéw na sublimacje lodu wodnego w
goracych jadrach, ale okreslenia obfitosci cieplej wody nadal réznig si¢ nawet o 2
rzedy wielkosci. Dlatego tez kwestia, czy gorace jadra s3 generalnie ,suche” czy
»mokre” z powodu sublimacji lodu, pozostaje otwarta i moze si¢ rézni¢ w
zaleznosci od zrodta.

4.4, Badanie chemii wysokotemperaturowej

Schemat reakcji oméwiony w sekgji 3.2 przewiduje, ze prawie caly dostepny tlen,
ktory nie jest zwigzany w ziarnach lub CO, jest przeksztalcany w wode w
wysokich temperaturach. 2?(3) Obszary astronomiczne, w ktérych mozna
zbada¢ te reakcje chemiczng, obejmujy wstrzasy zwigzane z wyplywami z
mlodych gwiazd, pozostaloéci po supernowych rozprzestrzeniajace si¢ w
$rodowisku miedzygwiazdowym, cieple otoczki wokél ewoluujacych gwiazd,
gorace jadra wokdl protogwiazd o duzej masie, wewnetrzne strefy dyskow
protoplanetarnych oraz jadra galaktyk zewnetrznych.

Oczekiwana zawarto$¢ pary wodnej w tych obszarach wynosi H, O/H, =
(5-6) x 107 (patrz wyzej), chyba ze fotodysocjacja lub reakcje z atomowym H
spowoduja powrdét wody Jo postaci O i OH (rysunek 16). Jedli
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Caly wegli(el nieogniotrwaly jest zwigzany w CO, oczekiwany stosunek H, O/ CO

wynosi okolo 1,3.
4.4.1. Wstrzasy. Orion. Obszary poddane wstrzasom w Orion-KL stanowig
stanowia  jeden z  najlepszych  przypadkéw  testowych  chemii

wysokotemperaturowej ze wzgledu na bogactwo linii obserwowanych w éredniej
i dalekiej podczerwieni

. Wykorzystujac ISO-LWS, Harwit i in.3* wykryli osiem linii emisyjnych wody
w dalekiej podczerwieni, ktére wskazuja na stosunek H, O/H, =35 % 107, co

jest zgodne z wigkszoécig tlenu przeksztalconego w H, O. Inne badania ISO
dotyczace Oriona oparte na wielu dodatkowych absorpcjach i

Linie emisyjne z SWS i LWS doprowadzily do podobnych wnioskéw 335 lub
wykazaly mniejsze stezenie o wspélczynniku 5— 10 33%3%7.Obserwacje linii 1(10,
—-1(01) 557 GHz za pomoca SWAS i Odin daja obfitos¢ odpowiednio 3,5 x
107 @ 1007 ® =10()* .(27%%® Réinice moga wynikaé z réznych
pozycji
w réznych badaniach (centralne zrédlo IRc2 w poréwnaniu z pozycjami
tywu ~30" odsunigtymi od IRc2), réznych wigzek obserwacyjnych (od
~20" do >3') zawierajacych szereg elementéw fizycznych o niepewnych
rozmiarach zrédta, réznych gatunkéw referencyjnych
gatunkéw referencyjnych uzytych do obliczenia obfitosci (H, lub CO), réznych
wnioskéw dotyczacych glebokosci optycznej linii oraz réznych analiz
wzbudzenia z uwzglednieniem lub bez uwzglednienia pompowania radiacyjnego w
podczerwieni.
Ostatnio Melnick i in. ¢ zaobserwowali mnéstwo rozdzielonych spektralnie
linii H, O, H,"® O i H,"” O za pomoca Herschel-HIFI (rysunek 8) w celu
rozdzielenia réznych sktadnikéw fizycznych

i wywnioskowac obfito$¢ 7,4 X 1075, 1,0 X 107°
1,6 x 107 dla obszaru uderzeniowego (,,ptaskowyzu”), goracego jadra i

rozszerzonego
ciep ly gaz. Warto$¢ plateau jest zgodna ze znacznym udziatem tlenu
wprowadzonego do wody, ale nie calym

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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. Albo pewna czeé¢ tlenu jest uwieziona w niezidentyfikowanym materiale
ogniotrwatym, albo fotodysocjacja H, O przez intensywne promieniowanie UV
przenikajace chmure Oriona zmniejsza obfito§¢ wody nieco ponizej jej
maksymalnej wartosci.

Inne wstrzgsy. Tabela 4 zawiera (niepelne) podsumowanie
obfitosci H, O okreslonej w wstrzasach zwigzanych z mlodymi obiektami
gwiezdnymi przy uzyciu réznych instrumentéw. Wartosci wywnioskowane dla
#roédet innych niz Orion réznig si¢ o 3 rzedy wielkosci, a tylko kilka Zrodet jest
zgodnych z catkowitym przeksztalceniem tlenu w wode. Na podstawie danych
SWAS wysunieto sugestie, ze tylko niewielka czes¢ (<1%) wyplywajacego gazu
przeszla przez wstrzasy wystarczajaco silne (tj. gorace, >400 K), aby
przeksztalci¢ tlen w wode w trakcie trwania wstrzasu, gléwnie gaz o duzych
predkosciach.(3®  Podobny wniosek wyciagnieto na podstawie danych
Herschel-

HIFI o znacznie wyiszej rozdzielczoéci przestrzennej 3*,co sugeruje ('9ze
obfito$¢ wody wzrasta wraz z predkoscia od 1077do 1075.

Jesli chodzi o Oriona, cze$¢ problemu zwigzanego z poréwnaniem wynikéw
wynika z faktu, Ze rézne zespoly stosuja rézne metody do wywnioskowania
kolumny H,. Wigkszoé¢ badari wykorzystuje linie CO o niskim J (J,< 3) jako
punkt odniesienia (19339 ale skrzydta tych linii §ledza przede wszystkim
chiodny (<100 K) gaz otoczenia, a nie cieply gaz, ktéry obecnie ulega zderzeniom,
o temperaturze od kilkuset do kilku tysiecy kelwinéw. Jesli profile linii H, O
poréwnuje si¢ z profilami CO o wysokim ] (J, > 10), nie wida¢ wzrostu
zawartosci wody
wraz z predkoscia i stwierdzono wyzsza zawarto$¢ wynoszaca kilka x1075
(Kristensen, prywatna komunikacja)- Altematysniepordwnyjac

(Kristensen, prywatna komunikacja). Alternatywnie, poréwnanie
z cieptymi kolumnami H, uzyskanymi bezposrednio z danych Spitzer mid-IR
powinno da¢ wiarygodne wyniki dotyczace obfitoéci wody. Badania takie
wskazujg na wysoka obfitos¢ H, O wynoszaca ~10™* w najgestszych, silnie
wygaslych regionach skupionych wokot gleboko osadzonych protogwiazd
(@8341)a]e do nizszych wartosci H,O wynoszacych 1077-107%w miejscach uderzeri
oddalonych od protogwiazd 3#73*[patrz rysunek 22 (po prawej)]. Wydaje si¢
zatem, ze istnieja rzeczywiste réznice w
obfitosci wody (a takze CO) w gazie o wysokiej temperaturze w zaleznosci od
warunkéw.

Wryjasnienie niskiej zawartoéci H, O ponownie skupia si¢ na obecnosci
fotonéw UV i rodzaju wystepujacych wstrzaséw. Ogolnie rzecz biorac, w
oblokach miedzygwiazdowych wystepuja dwa rodzaje wstrzaséw:(>* w
wstrzasach typu J nastepuje nagly skok zmiennych fizycznych (temperatury,
ggstoéci) W miejscu wstrzasu, a temperatury czesto osiggaja wartosci
wystarczajaco wysokie (>4000 K), aby rozdzieli¢ wigkszoé¢ czasteczek, chociaz
istnieja rowniez wstrzasy typu J, ktore nie powodujg rozdzielenia czasteczek. Gaz
jest znacznie sprezony w chlodniejszym gazie po wstrzasie. W przypadku
wstrzaséw typu C jony w prekursorze magnetycznym s3 w stanie przekaza¢
nadchodzacy wstrzas czastkom neutralnym, dzieki czemu temperatura i gestosé
zmieniaja si¢ znacznie plynniej w trakcie wstrzasu i nie powoduja dysocjacji
czasteczek. W wstrzasach dysocjacyjnych typu J zawartos¢ H() ojest niska, (3*
natomiast w wstrzasach typu C i niedysocjacyjnych wstrzasach typu J jest
wysoka.(33%7)  Analiza wzbudzenia H(;y ow kilku punktach wstrzasu
oddalonych od protogwiazdy wskazuje, ze wigkszo$¢ emisji wody pochodzi z
gazu, ktory jest nadci$nieniowy w stosunku do otoczenia o wspétezynnik
~10*, co jest zgodne z wstrzasami typu J.3#>3% Typowe temperatury
gazu emitujacego wode wynosza okolo 500 K, a gestosci rzedu 107 cm™ ,a
wnioskowane zawarto$ci wody sa rzeczywiscie niskie, spadajac do 1077.

Kolejna opcja pozwalajacy rozréznic¢ rézne modele
jest przyjrzenie si¢ produktom dysocjacji, OH i [O I]. Nierozszczepiajace sig
wstrzasy ciagle przewiduja OH/H, O << 1, jedli fotodysocjacja jest nieistotna.
Dane rozdzielone spektralnie dotyczace OH
sa nadal rzadkie, ale dla jednej protogwiazdy o duzej masie stwierdzono
stosunek OH/H, O

>0,03. 3% Na podstawie danych nierozdzielonych spektralnie
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protogwiazdy o niskiej masie IRAS4B, OH/H, O = 0,2. ¥ Te wysokie
wspdlczynniki, w polaczeniu z silng emisja z [O I] i powszechnym wykrywaniem
OH,3*73%2 réwniez wskazuja na obecno$¢

dysonansowych wstrzaséw. Z drugiej strony, wysoka zawartos¢

H, O w pozyqji zrédla, wraz z wysokim wzbudzeniem CO typu ], wskazuje
réwniez na obecno$¢ pewnych wstrzaséw  niedysocjacyjnych 34351
Najprawdopodobniej do wyjasnienia danych w réznych pozycjach potrzebna
jest kombinacja wstrzasow typu J i wstrzaséw typu C napromieniowanych
promieniowaniem UV. Promieniowanie UV nie musi pochodzi¢ z zewnatrz, z
pobliskich jasnych gwiazd, jak w przypadku Oriona, ale moze by¢ wytwarzane
lokalnie przez szybkie wstrzasy typu J.(3**% Jednym z pewnych wnioskéw
plynacych z tych badari jest to, ze wstrzasy napromieniowane promieniowaniem
UV s3 powszechne w poblizu protogwiazd i ze nalezy opracowaé nowa generacje
modeli wstrzasow, aby zinterpretowaé obserwowane proporcje obfitosci.

Alternatywne wyjasnienia niskiej zawartoéci H,O obejmujg szybkie
zamarzanie na ziarnach w chlodnym gazie po uderzeniu. Dla gestosci
10%cmskala czasowa wynosi ~10%lat, czyli wiecej niz typowe
skali czasowej wstrzasu.23! Zatem zamarzanie nie bedzie miato znaczenia w
wciaz cieply gaz po uderzeniu zbadany przez dane Herschela. Inne efekty
zalezne od czasu réwniez moga odgrywac role. Powolne uderzenia typu C
o predkoéciach <15 km s™ osiggaja temperatury po uderzeniu wynoszace
zafgd%glie 300-400 1(5.333 Czas potr?e 11%}7 do pgzeksz[glc%nia calego tler‘:g’ w wgdc;
wynosi
&gt;400 lat w tak niskich temperaturach, diuzsza niz czas ochtadzania
samego wstrzasu, ktory wynosi mniej niz 100 lat. W polaczeniu z ich
nieskuteczno$cia w uwalnianiu lodu wodnego do gazu, powolne wstrzasy moga
mie¢ niska zawarto$¢ wody. Gléwnym argumentem przeciwko tej opgji jest to,
ze profile linii wodnej** wskazuja na wstrzas
predkosci wyzsze niz 1S km s™ (rysunki 22128).

Chemia wysokotemperaturowa a rozpylanie lodu. Powyzsze
modele wstrzasow wytwarzaja wode poprzez reakcje neutralne w wysokiej
temperaturze. Jednak roz, yfanie lodu przez czastki o duzej predkosci w
wstrzasach jest inng opcja, dzieki czemu
uwalniajac material plaszcza lodowego z powrotem do gazu. Modele 232365
wskazujg, ze staje si¢ to skuteczne dla wstrzaséw szybszych niz 10-1S5 km s™ .
{_elednq z mozliwosci rozréznienia tych dwdch opcji jest poréwnanie obserwacji

» O wwstrzasach z obserwacjami innyc]
produkty powierzchniowe ziarna. W szczego6lnosci wiadomo, ze NH; i CH; OH
naleza réwniez do obfitych skladnikéw plaszcza lodowego, z zawartodcia
wynoszaca okolo 5% i 1-20% w stosunku do lodu H, O,
odpowiednio.

Wysoki stosunek sygnatu do szumu Dane z teleskopu Herschel i obserwacji
naziemnych wskazuja, ze w przypadku wiekszosci zrédet obserwowane profile
emisji NH; i/lub CH; OH nie wykazuja szerokich skrzydet linii widocznych dla
linii H, O, co sugeruje brak tych czasteczek przy najwyzszych predkosciach
366367 Mozna to interpretowa¢ jako brak rozpylania powloki lodowej. Jednak
Viti i in. (3% zauwazaja, ze NH(5) i CH(;y OH moga by¢ faktycznie niszczone
przez atomowy wo d 6 r w gazie o wysokiej temperaturze po lodzie.
rozpylanie, podczas gdy H, O nie. Wynika to z faktu, ze bariera energetyczna
niezbedna do zniszczenia H, O przez atomowy H jest znacznie wyzsza, ~9000 w
poréwnaniu z
~5000i ~3000 K odpowiednio dla NH; i CH; OH. Nie mozna zatem wykluczy¢
rozpylanie lodowej powloki nie zostalo jeszcze wykluczone. Jesli ten scenariusz
jest prawidiowy,
brak NH; lub CH; OH pozwolitby ograniczy¢ temperature uderzenia.
Konieczne sg dalsze testy obserwacyjne tego scenariusza.

4.4.2. Pozostatosci po supernowych. IC 443 jest prototypowym
przyktadem gazu o duzej predkosci wyrzuconego przez supernows, ktory
wchodzi w interakcje z osrodkiem miedzygwiazdowym. Chmura molekularna
rozciaga si¢ w poprzek pozostalosci po supernowej, a w miejscach, gdzie
pozostato$¢ styka sie z ta chmurg, zszokowany gaz molekularny ujawnia sie
poprzez szerokie asymetryczne profile linii. Dane SWAS i ISO wskazuja na
bardzo niska zawartoé¢ H (5 ow szoku, H (;y O/CO = (2%

107*)—(3 % 107* ) w gazie znajdujacym sie w dalszej czesci strumienia.** Tylko
w cieplejszym

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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Rysunek 29. Schematyczna struktura otoczki eonuu]qce] gwiazdy bogatej w we(glel Kilka rocesow chemicznych wskazano wraz z typowymi temperaturami i odleglosciami

promieniowymi od gwiazdy (nie w skali). Chemia réwnowagi termodynamicznej

TE) okres a obfitos¢ pierwiastkéw w atmosferze gwiazdowej; chemia nieréwnowagi wywolana

wstrzagsem moze zachodzi¢ w wewnetrznej powloce wiatru; reakcje Ifyl—gaz i jon-czasteczka zmieniaja obfito¢ pierwiastkéw w poéredniej strefie wiatru; penetracja promieni

kosmicznych i fotonéw UV powoduje dysocjacje czasteczek i inicjuje a

tywng fotochemie. Jesli medium jest

zbite, promieniowanie UV moze przenika¢ glebiej (niebieskie strzatki). Rézne mechanizmy proponowane jako zrédla wody w érodowisku bogatym w wegiel sa zaznaczone na dole
rysunku na szaro w typowych odleglo$ciach, w ktérych wystepuja. Przedrukowano za zgoda z ref. 40S. Prawa autorskie 2010 Macmillan Publishers Ltd.: Nature.

cze$¢ uderzenia osiaga stosunek H, O/CO = 0,2. Jesli chodzi o uderzenia

Linie wodne w tych odleglych Zrédlach powstaja w wyniku polaczenia

zwigzane z protogwiazdami, polaczenie zamarzania H, O w chmurze przed i po
uderzeniu (z powolnymi uderzeniami

zapobieganie calkowitemu rozpylaniu lodu) i fotodysocjacji H, O w gazie po
uderzeniu sa przywolywane w celu wyjasnienia niskiej zawartosci. Uwaza sie, ze
promieniowanie UV jest generowane przez poprzedzajace szybkie uderzenie
typu J. Dalsze dowody na zwigkszone promieniowanie UV pochodza z
wysokiego stosunku C/CO w gazie przed uderzeniem.3® W poréwnaniu z
gestymi oblokami gwiazdotwdrczymi, oblok molekularny napotkany przez IC
443 ma mniejsza gesto$¢ i bardziej przypomina oblok polprzezroczysty. Wyzszy
stosunek H/H, w regionie polprzezroczystym moze potencjalnie napedzac
reakcje, ktore przeksztalcaja H, O z powrotem w O. Podobnie, zwigkszona
szybkos¢ jonizacji promieniowania kosmicznego moze skutkowaé wyzszym

stosunkxem H/ H o
s o }gmnM w gaue przed uderzeniem.?”® Jednak nawet bardzo wysoki

Stosunek H, wynoszacy 10 powoduje, ze wiekszo$¢ tlenu przeksztalca sie w
wodeg, poniewaz, jak wspomniano powyzej, bariera energetyczna dla reakcji
zwrotnej H, O + H jest bardzo wysoka (~9000 K).33*

Podobne wnioski wyciggnieto w odniesieniu do innych pozostatosci po

supernowych
pozostatosciach po supernowych oddzialujacych z chmurami molekularnymi na
podstawie wysokich stosunkéw OH/ H, O.371372

4.4 3. Galaktyki zewnetrzne. Centralne obszary galaktyk
zawieraja gesty i cieply gaz, co pozwala na badanie sktadu chemicznego wody w
skali kilkuset parsekéw, w przeciwienstwie do skali subparsekowej w naszej
galaktyce. Po weczesnych wykryciach za pomocg ISO 37337
zaobserwowano bogactwo linii wodnych w
galaktykach pobliskich (z < 0,3) za pomoca wszystkich trzech instrumentéw na
Herschelu.2V2983757381 - Linje te s3 czasami widoczne w emisji, a w innych
przypadkach w absorpcji wzgledem jasnego kontinuum jadrowego
i powstaja na poziomach o E, /ky do 650 K. Woda jest obecnie widoczna nawet
przy wysokich przesunieciach ku czerwieni do z = 6,332 za pomocg teleskopow

obecnie

naziemnych!63%-3% (patrz rysunek 2). Jasnoéci linii

Warto$ci wodoru sa wysokie, tylko nieznacznie nizsze od wartosci CO.
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elementéw fizycznych, w tym zwartej okolicy jadra, ale takze bardziej
rozproszonego gazu (patrz sekcja 4.1), wiec aby je rozdzieli¢, konieczne jest
szczegblowe modelowanie. Stwierdzono, ze cieple i geste okolice jadra
charakteryzujq si¢ wysoka zawarto$cig wody rzedu

rzedu 1075, co jest zgodne z chemia wysokotemperaturows i

sublimacji plaszcza ziaren.?! W niektorych galaktykach obserwuje sie wyptyw
wody na odleglos¢ kilkuset km s™ , wiec wstrzasy rowniez mogg odgrywac
pewna role.3 Wysokie stosunki OH/H, O rzedu jednosci ponownie wskazuja
na

wzmocniona dysocjacja wody; jednak zamiast promieniowania UV, przywoluje
si¢ promieniowanie rentgenowskie i/lub promieniowanie kosmiczne.
Weszechobecne wykrywanie linii wody o wysokim wzbudzeniu, takich jak 3,,
=312 14y —4() zostalo zinterpretowane jako sugerujace, ze pompowanie przez
promieniowanie ciagle dalekiej podczerwieni spowodowane cieplym pylem

odgrywa

wazng role w wzbudzaniu wody w wielu, ale nie wszystkich, 3% z tych Zrodetl.
381,384

4.4.4. Gwiazdy ewoluujace. Otoczki bogate w tlen. Ggste i
cieple otoczki wokél umierajacych gwiazd (rysunek 1) stanowia kolejne dobre
laboratorium do badania chemii wody w wysokich temperaturach. Gwiazdy
bogate w tlen maja [O]/[C] > 1, wiec przy gestosciach do
10" cm™
przeksztalcic¢ sie w wode: poniewaz H, O jest termodynamicznie najbardziej
stabilna czasteczka zawierajaca tlen po CO, jej obfitos¢ jest zasadniczo okreslana
przez dostepny zapas tlenu pomniejszony o obfitoé¢ tlenu zwigzanego w CO. H,
O i OH s3 wykrywane od dziesigcioleci w tych Zrédlach poprzez ich linie
masowe w zakresie fal radiowych.3” Dane te doprowadzily do opracowania
modeli fotochemicznych otoczki, w ktérych chemia réwnowagi termicznej
dominuje w najbardziej wewnetrznej otoczce, ale reakcje dwuczastkowe i
fotodysocjacja spowodowana
promieniowania UV z pola miedzygwiazdowego staja si¢ wazniejsze w
zewnetrznej powloce. 373! ‘W pézniejszych etapach prowadzacych do stadium
mglawicy planetarnej pojawiaja si¢ asymetrie i dwubiegunowe wyplywy

i temperaturach do 1000 K wiekszoé¢ tlenu powinna

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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, ktérych morfologia jest badana za pomocg maseréw H, O i OH.3?

Aby okresli¢ sktad chemiczny wody, nalezy obserwowac linie bez masingu. Za
pomocg ISO wykryto bogactwo linii termicznych wody w  kierunku
ewoluujacych gwiazd W Hydrae 3% i VY CMa %) «co wskazuje, ze woda
wystepuje w duzych ilo$ciach, a emisja pochodzi gtéwnie ze strefy przyspieszenia
gestych wyplywow tworzonych przez ci$nienie promieniowania na ziarna pyhu.
Obecno$¢ OH ilustruje znaczenie fotodysocjacji w wigkszych odleglosciach od
gwiazdy. Model fizyczny otoczki W
Hydrae wykorzystano do wywnioskowania, ze H, O/H, = 8 X 10™* w
najbardziej wewnetrznych warstwach i3 X 107 przy wiekszych promieniach.3*
Poréwnywalne
wartoéci uzyskano w innych badaniach opartych na danych I1SO.3¢73%

Alternatywnie, zamiast testowa¢ chemie tlenu, obserwacje wody mozna
wykorzysta¢ do

niezaleznych szacunkéw struktury temperatury i szybkosci utraty masy.3*

Linie spektralnie rozdzielone H, O i jego izotopéw za pomoca Herschel-
HIFI stanowia kolejny krok naprzéd w modelowaniu chemii wody w tych
zrédlach. Najlepiej zbadanym dotychczas przypadkiem
jest IK Tau, dla ktérego uzyskano obfitoé¢ orto-H, O/H, =5 X 1075 (399)
zostata wyprowadzona.’*® Obfitos¢ ta jest zgodna z termodynamika réwnowagi
réwnowagi termodynamicznej i nie wymaga innych proponowanych proceséw,
takich jak chemia nieréwnowagowa indukowana pulsacjami lub chemia
powierzchni ziaren poprzez
katalizy Fischera-Tropscha.*®

W przypadku gwiazdy x Cyg, ktérama [C]/[O] = 1, za pomocg instrumentu
Herschel-HIFI stwierdzono obfitos¢ wody H, O/H, = 1,1 X 1075, znacznie
nizsza niz w gwiazdach bogatych w tlen.*! Oznaczato, ze wigkszos¢
tlenu w tym zrédle jest zwigzany w CO, a nie w H, O, oraz ze [C]/[O] £0,98.

Otoczki bogate w wegiel. Nie spodziewano sie wykrycia wody w
otoczki gwiazd bogatych w wegiel o stosunku [C]/[O] > 1, poniewaz caly wolny
tlen powinien by¢ zwigzany w bardzo stabilnej czasteczce CO. Wykrycie linii
H,0 557 GHz w kierunku gwiazdy bogatej w wegiel IRC
+10216 za pomoca SWAS*? (a nastepnie Odin*® ) bylo zatem zaskoczeniem.
Spekulowano, ze zimna woda mogta powsta¢ w wyniku sublimacji lodowych ciat
orbitujacych wokoét gwiazdy, analogicznie do pasa Kuipera w naszym Ukladzie
Stonecznym.*>44Jednak pézniejsze wykrycie przez Herschela wielu linii cieplej
wody (* w polaczeniu z ich profilami liniowymi (%9 przemawia przeciwko
sublimacji lodu i sprzyja scenariuszowi, w ktorym okresowe wstrzasy
wysokotemperaturowe (*7) i/lub promieniowanie UV przenikajace do skupisk
(%) uwalniaja tlen z CO w wewnetrznej powloce i przeksztalcaja go w wode
(rysunek 29). Wykrycie wody
w gwiazdach bogatych w wegiel jest obecnie powszechne *%, a wnioskowane
zawartosci H, O/H, wynosza od 8 X 107% do 2 X 1076.

4.4.5. Wewnetrzne dyski protoplanetarne. Kilka wewnetrznych
jednostek astronomicznych dyskéw protoplanetarnych wokot miodych gwiazd
charakteryzuja si¢ bardzo wysokimi temperaturami (>kilkaset kelwinéw) i
gestosciami (>10'" cm™ ) w poblizu plaszczyzny srodkowej. W tych warunkach
chemia jest bliska rownowagi termodynamicznej, a wigkszos¢
tlen zostanie wprowadzony do wody. Ten zbiornik cieplej wody jest oznaczony
jako obszar 1 w badaniu przeprowadzonym przez Woitke i in. 4 i
przedstawiony na rysunku 30. Jak wskazali Bethell i Bergin (*19,kolumna wody
w gornych warstwach jest tak duza, ze optyczna glebokos¢ absorpgji
promieniowania UV staje si¢ wigksza od jednosci, dziki czemu woda moze
chroni¢ sie przed rozkladajacym ja promieniowaniem gwiazdowym i osigga¢
jeszcze wigksza obfitos¢ na srednich wysokosciach.

W nieco wigkszych odleglosciach (do 30 AU, w zaleznosci od typu gwiazdy) i
wyzej w atmosferze dysku chemia nie znajduje si¢ juz w réwnowadze
termodynamicznej, ale jest kontrolowana przez procesy dwuczastkowe. W tych
gbrnych warstwach temperatura gazu wynosi
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Rysunek 30. Obfitos¢ pary wodnej w stosunku do calkowitej ilosci wodoru jako
funkcja odleglosci promieniowej r i wzglednej wysokosci nad plaszczyzna $rodkowa
z/r dla dysku wokét gwiazdy typu A (T. = 8600 K). Mozna wyrézni¢ trzy obszary o
wysoka zawarto$cia H, O. Regiony 1 i 3 charakteryzuj si¢ chemig wysokotemperaturowg
, podczas gdy obszar 2 lezy poza linig lodu i obejmuje fotodesorpcje lodu wodnego
(patrz réwniez rysunek 27). Bialy

Kontury wskazuja temperatury gazu wynoszace 200 i 1500 K, natomiast czerwony
kontur pokazuje gestos¢ ny; =S X 10 cm™. Przedrukowano za zgoda z ref. 409.
Prawa autorskie 2009 European Southern

znacznie wyzsza niz temperatura ‘f)ylu, zazwyczaj wynoszaca 300— 2000 K. W
ten sposob bariery energetyczne dla reakgji neutralnych O + H, i OH + H, sa

lat‘)ﬂwokonywane, a H, O jest szybko wytwarzany*''™#3 (obszar 3 na rysunku
30).

najwyzszych warstwach powierzchniowych woda ulega jeszcze szybszemu
zniszczeniu

przez fotodysocjacje i reakcje z atomowym H niz jest wytwarzana, wiec na
samym szczycie dysku znajduje si¢ niewiele wody. Wiekszos$¢ rezerwuaru cieplej
wody znajduje si¢ zatem na $rednich wysokoséciach dysku, gdzie jest chroniona
przed najintensywniejszym promieniowaniem UV gwiazdy. Rezerwuar zimnej
wody, obszar 2 na rysunku 30, oméwiono w sekgji 4.2.3.

Zbiornik cieplej wody w wewnetrznych obszarach dyskéw zostal wykryty za
pomoca Spitzer-IRS dzigki wysoko wzbudzonym liniom czysto rotacyjnym w
$redniej podczerwieni 7277444415 (rysunek
9) oraz za pomoca naziemnych linii wibracyjno-rotacyjnych w  bliskiej
podczerwieni
7346 (rysunek 31). Stosunki obfitoéci s trudne do wyodrebnienia z obserwacjj,
poniewaz linie s3 silnie nasycone, a w przypadku danych Spitzer spektralnie
nierozdzielone, ale obfito$¢
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Rysunek 31. Przyktad linii wibracyjno-rotacyjnych H, O obserwowanych za pomoca
Keck-NIRSPEC, powstajacych w zbiorniku cieptej wody w wewnetrznej AU dysku
protoplanetarnego AS 20S. Za zgoda ref. 73. Prawa autorskie 2008 American
Astronomical Society.
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Rysunek 32. (Po lewej) Zdjecie komety C/1995 O1 Hale-Bopp wykonane 4 kwietnia 1997 r. przez E. Kolmhofera i H. Raaba (www.sternwarte.at) i wykorzystane za ich zgoda. (Po
prawej) Linie drgan i rotacji H,O komety Hale-Bopp obserwowane za pomoca ISO-SWS. Przedrukowano za zgoda z ref. 429. Prawa autorskie 1997 American Association for the

Advancement of Science.
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Rysunek 33. (Po lewej) Obraz w podczerwieni Spitzer jet HH 211 i luk uderzeniowy z nalozonymi szczelinami spektrometru IRS (niebieski = 3,6 + 4,5 pm, zielony = 8 um, czerwony
=24 um). (Po prawej) Widmo HH 211 w obszarze fali uderzeniowej (czerwona konicéwka) zarejestrowane przez spektrometr Spitzer-IRS. Linie OH pochodza z pozioméw do J =
69/2. Przedrukowano za zgoda z ref. 437 i 438. Prawa autorskie 2008 i 2012 American Astronomical Society.

Wartosci wspélczynnika H, O/CO ~ 1-10 zostaly wyliczone dla promieni
emisji wynoszacych do kilku jednostek astronomicznych #5416, W ramach
niepewnoéci rzedu wielkosci, wartosci te s zgodne z
przewidywaniami modelowymi dla warstw cieplych (rysunek 30). Dane z
teleskopu Spitzer i bliskiej podczerwieni pokazuja wyrazng dychotomie miedzy
dyskami wokét chlodniejszych gwiazd typu T Tauri (T. < 5000 K), gdzie
wykryto H, O
wykrywa si¢ H,0, a dyskami wokét goretszych gwiazd typu A (T. ~ 8000—
10 000 K), gdzie zazwyczaj nie jest wykrywany, prawdopodobnie z powodu
szybszego
szybszej fotodysocjacji w tym drugim przypadku, powodujacej obserwowane
OH (rysunek 6).7+47

Obserwacje w zakresie dluzszych fal za pomoca sondy Herschel-PACS
pozwalaja zbada¢ gaz znajdujacy sie dalej w dysku. W niektérych zrodiach,
glownie wokoét gwiazd typu T Tauri
(“18419)3]e takze w przypadku kilku gwiazd typu A 292 W polaczeniu z
danymi dotyczacymi wody o krétszej i dluzszej dlugosci fali (patrz sekcja 4.2.3),
obserwacje te mozna wykorzysta¢ do ograniczenia linii lodu wodnego w
d}fsl('ach.l7'4'418

Podsumowujac, obserwacje szerokiego zakresu zrédet potwierdzajg, ze woda
moze by¢ wytwarzana w duzych ilosciach poprzez polaczenie
wysokotemperaturowych proceséw chemicznych oraz sublimacji i rozpylania
plaszcza lodowego. Jednak wspolnym wnioskiem dla wszystkich tych regionéw
jest to, ze zawarto$¢ wody jest nizsza niz oczekiwano.

gdyby caly tlen zostat zamieniony w wode, 0 2-3 rzedy wielkoéci

9075

rzedu wielkosci, a stosunki OH/H,O s3 odpowiednio wyzsze niz oczekiwano.
Wskazuje to, Ze promieniowanie destrukcyjne (UV, promieniowanie
rentgenowskie i/lub promienie kosmiczne) odgrywa znaczaca role w
ograniczaniu zasobnosci wody i musi zosta¢ uwzglednione w modelach nowej

generacjl.

4.5. Testowanie modeli fotodysocjacji

4.5.1. Komety. Komety to niewielkie (o srednicy kilku kilometréw) ciala
stale w zewnetrznej czgéci Ukladu Stonecznego, skladajace si¢ z lodu (gléwnie
wody), pylu i malych czastek skalnych. Kiedy zblizaja sie do Slorica, ciala stale
ulegaja ogrzaniu, a 16d sublimuje si¢ do postaci gazu, tworzac kome i ogony,
ktére emituja promieniowanie widzialne dzigki fluorescencji matych czasteczek
(rysunek 32). Promieniowanie stoneczne powoduje réwniez dysocjacje
czasteczek ,,macierzystych”, ktére pochodza z lodu kometarnego, na czasteczki
Lpotomne”.( () @9 W szczegblnosci H(y) oulega fotodysocjacji do OH,
ktore z kolei ulega fotodysocjacji do O. Rodnik OH mozna fatwo zaobserwowa¢
dzigki jego 18-centymetrowym przejéciom radioaktywnym hiperfinowym/A-
podwajajacym. Model fotodysocjacji jest nastgpnie wykorzystywany do
wnioskowania o pierwotnym H (,_) o
wskaznik produkcji w komie komety.*>5#** Wymaga to
doktadnego okreslenia szybkosci fotodysocjacji H, O i OH
przez promieniowanie stoneczne.

Pole promieniowania Storica (T. = 5780 K) osiaga szczyt w zakresie dtugosci
fal widzialnych i ma stosunkowo niewiele foton6w w zakresie dtugosci fal UV

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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, gdzie czasteczki takie jak H, O i OH moga je absorbowa¢ i ulega¢ dysocjacji.
Gléwnym kanalem fotodysocjacji H, O jest zatem promieniowanie stoneczne
Lyman @, ktére moze wzbudza¢ H, O do stanu B

stan elektronowy. Jak oméwiono w sekgji 3.1.3, proces ten prowadzi do powstania
OH w bardzo wysokich poziomach rotacyjnych, a takze do pewnego
wzbudzenia drgan. Ta ,natychmiastowa” emisja wzbudzonego drganiowo i
rotacyjnie OH, wytworzonego bezposrednio w wyniku fotodysocjacji H, O

(w przeciwienistwie do emisji OH pompowanej fluorescencyjnie) zostala
wykryta w kilku kometach.*07432 Jegli tempo produkeji w réznych stanach OH
jest dobrze znane, obserwowang emisje mozna

skalibrowac¢ w celu uzyskania alternatywnej metody okreélania uwalniania H, O
z jadra komety.#3** Promieniowanie o dluzszej dlugosci fali 1570 A powoduje
fotodysocjacje H, O poprzez stan A

i eksperymentalnie stwierdzono, ze powoduje on inwersje populacji w OH, z
silng preferencja dla zaludnienia gornego stanu podwojenia A.** Jednakze jest
malo prawdopodobne, aby mechanizm ten byt odpowiedzialny za wigkszos¢
obserwowanej emisji OH w kometach.

4.5.2. Fale uderzeniowe. Innym przykladem natychmiastowej emisji

OH

po fotodysocjacji mozna znalezé w niektérych obszarach uderzeniowych.
Najsilniejsze uderzenia wystepuja na koncu wyptywow, gdzie strumien uderza w
otaczajaca chmure z predkoscia dochodzaca do kilkuset kilometréw na sekunde.
W tych tak zwanych falach uderzeniowych temperatura gazu wzrasta do 10(% K,
co powoduje dysocjacje czasteczek i jonizacje atoméw. Gdy gaz sie ochtadza,
jony atomowe ponownie tacza si¢ z elektronami i emituja promieniowanie UV, a
konkretnie fotony Lymana a.(34¢) () (436) Te

Fotony rozkladaja H, O wytworzone dalej w strumieniu chlodzacego gazu
poprzez stan elektroniczny B, wytwarzajac OH o wysokim poziomie wzbudzenia
rotacyjnego. Scenariusz ten zostal potwierdzony przez wykrycie czystych linii
rotacyjnych OH do J = 69/2 w strumieniu HH 211 przy uzyciu Spitzer-IRS*743
(patrz rysunek 33).

Podsumowujac, obserwowana dystrybucja produktéw OH w poszczeg6lnych
stanach nie pozostawia watpliwosci, ze w tych regionach zachodzi fotodysocjacja
wody przez fotony Lymana Q. Jest to piekny przyklad szczegotowej fizyki
molekularnej i astronomii, ktére wspdlnie przyczyniaja si¢ do poglebienia naszej
wiedzy o wszechswiecie.

4.6. Stosunek orto do para wody

Obserwacje wody w przestrzeni kosmicznej dostarczaja réwniez ograniczen
dotyczacych stosunku orto/para (OPR) wody w gazie, co z kolei moze
dostarczy¢ astronomom informacji na temat warunkéw, powstawania lub
historii termicznej wody w okre$lonych regionach. Alternatywnym sposobem na

OPR mozna opisaé za pomocg ,temperatury spinowe;j”, zdefiniowanej jako
temperatura charakteryzujaca obserwowang OPR, gdyby znajdowata sie w
réwnowadze termicznej. OPR osiaga warto$¢ zerowa w granicy niskiego

temperaturzel 3 W granicach wysokiej temperatury. Dla T' 2 50 K réwnowagowy OPR
przekracza 2,95, natomiast dla T < 25 K OPR mozna dobrze przyblizy¢ za
pomocy wzoru 9 exp(-AE/kT) = 9 e_xg(—34,2 K/T), gdzie AEPjest réznica
energii migdzy stanami rotacyjnymi lo; i0p
- Wyrazenie to odnosi si¢ konkretnie do fazy gazowej, w ktorej czasteczka moze
sie swobodnie obraca¢; zalezno§¢ miedzy temperatura a réwnowagowym OPR
moze by¢ inna, jesli czasteczka ma utrudniony obro6t.*®

Doktadne pomiary OPR zostaly wykonane dla chmur rozproszonych i
polprzezroczystych poprzez polaczenie obserwacji linii absorpcyjnych optycznie
cienkich przejs¢ 557 i 1113 GHz. W badaniu 13 chmur pélprzezroczystych
obserwowanych za pomoca Herschel-HIF, Flagey i in. () uzyskali sredni
OPR wynoszacy 2,9, bardzo zblizony do wartoéci 3 oczekiwanej na podstawie
statystyki spinéw jadrowych w réwnowadze termicznej w granicach wysokiej
temperatury. Podczas gdy 10 z 13 chmur wykazywalo OPR zgodny z 3, jedna
miala zmierzone OPR znacznie wigksze niz trzy (4,3 + 0,2), a dwie mialy OPR
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znacznie mniejsze niz 3 (2,3 £ 0,1 i 2,4 * 0,2). Oczekuje si¢, ze chemia
czasteczek jonowych w fazie gazowej da stosunek zblizony do 3: rekombinacja
dysocjacyjna H; O* z elektronami w celu wytworzenia H, O, dominujacy kanat
prowadzacy do powstania wody w tych chmurach, ma kilka elektronowoltéw
nadmiarowej energii, a spiny jadrowe powinny by¢ wytwarzane w statystycznym
stosunku wysokiej temperatury, chociaz do sprawdzenia tego zalozenia nalezy
zastosowa¢ szczegolowe obliczenia z wykorzystaniem podejscia momentu pedu
Oka*®. Reakcje wymiany H(,y oz H(" moga dodatkowo przyspieszy¢ OPR do
temperatury kinetycznej, jesli reakcje te sa wystarczajaco szybkie w poréwnaniu
z czasem zycia chmury.

W przypadku wstrzaséw i ewoluujacych gwiazd, gdzie linie wodne sa
widoczne w emisji, trudno jest zmierzy¢ OPR z taka sama precyzja jak w
przypadku chmur pélprzezroczystych, mimo ze zaobserwowano wiele linii
zar6wno orto-, jak i para-H, O. Niemniej jednak wszystkie dotychczasowe
analizy (¢76%) 329399 g3 zgodne z OPR wynoszacym 3, zgodnie z oczekiwaniami
dla goracej wody. Podobnie dane dotyczace cieplej wody wykrytej w $redniej
podczerwieni w wewnetrznych obszarach dyskéw protoplanetarnych (7 sa
zgodne z OPR = 3. Natomiast wspotczynnik OPR zimnej wody obserwowanej
za pomoca Herschel-HIFI w zewnetrznych obszarach dyskéw (3% sugeruje
OPR < 1 (rysunek 34), chociaz mniejsze obszary emisyjne i odpowiednio
wigksze glebokoéci optyczne niz zakladano w pierwotnej analizie moga
spowodowa, ze obserwowane wspoltczynniki beda blizsze 3.
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Rysunek 34. Linie emisyjne orto-HO (1 -1  aprzy 557 GHz) i
2 10 01

para-H, O (1;; = 0y przy 1113 GHz) obserwowany za pomoca Herschel-HIFI w

%Xglamvléyﬁbligni%ﬂ% O zostata przesunieta dla wigkszej przejrzystodci.
Zezwofenia z ref. 284. Prawa autorskie 2011 American Association for the

Advancement of Science. Obraz tla: rysunek dysku TW Hya (zrédlo:
ESA/NASA/JPL-Caltech).

Wreszcie, widma komet w bliskiej podczerwieni, takie jak pokazane na
rysunku 32, pozwalaja na doktadne okreélenie OPR. Dotychczas zmierzono
kilkanascie komet, a wyznaczone wartoéci OPR wynosza od 2,4 do 3.
Podsumowanie przedstawiono na rysunku 10 Mummy i Charnleya 41
wartosci OPR odpowiadaja temperaturom spinowym

temperatury spinowe wynoszace zaledwie okoto 20 K. Temperatury te

czesto interpretowane jako miara temperatury, w ktorej

powstawaly lub kondensowaly sie czasteczki na powierzchniach ziaren, co
potencjalnie pozwala okresli¢ miejsce powstania komet w mgtawicy stonecznej.
Interpretacja ta zaklada jednak, ze spiny jadrowe wody osiagaja rownowage z
temperatura ziaren dzieki pewnym mechanizmom oraz ze OPR pozostaje
niezmieniony podczas sublimagji.

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085
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Zalozenia te zostaly oméwione w recenzji autorstwa Hama i Watanabe w
niniejszym wydaniu (http://dx.doi.org/10.1021/cr4000978) (patrz réwniez
Dulieu®' ) i s3 przedmiotem intensywnej debaty wéréd fizykéw molekularnych i
astronoméw. Ostatnie pomiary laboratoryjne czasteczek wody wyizolowanych
w statych matrycach Ar w temperaturze 4 K, poczatkowo przygotowanych jako
czysty para-H() o,(**» wykazuja termiczng OPR po

podgrzaniu do 260-280 K. Podobnie, badania wody osadzonej z pary

wody w temperaturze termiczne OPR

po
sublimacji w temperaturze 150 K, nawet jesli woda jest utrzymywana w
temperaturze 8 K przez kilka dni.** Dane te sugeruja, ze konwersja spinowa
klastrow wodnych i lodu wodnego jest szybka po podgrzaniu, a OPR nie
zachowuje historii temperatury formowania.

W zewnetrznych obszarach dyskéw protoplanetarnych para wodna powstaje
w wyniku fotodesorpcji, a nie sublimagji termicznej. W jakim stopniu proces
fotodesorpcji zachowuje OPR w lodzie? Jak oméwiono w sekeji 3.3.3, istnieja
dwa mozliwe mechanizmy powstawania wody w wyniku fotodesorpcji, po
dysocjacji lodu H, O na H + OH: (i) rekombinacja H + OH — H, O w lodzie,
ktéry nastepnie ma wystarczajaca energie do desorpcji, oraz (ii) mechanizm
wyrzucania, w ktérym energetyczny atom H wyrzuca sasiednig czasteczke H, O
w skali pikosekund. W

W opcji i wigzanie H-OH zostaje zerwane i ponownie utworzone, wigc OPR

niskiej temperatury pokazuja a

powinien przyja¢ wartos¢ statystyczna 3. W opcji ii zadne wigzanie nie ulega
ztamane i pierwotny OPR w lodzie powinien zosta¢ zachowany. Wzgledne
znaczenie opgji i i ii zalezy od monowarstwy lodu i w mniejszym stopniu od
temperatury lodu, ale maja one mniej wigcej réwne znaczenie.? Tak wigc,
nawet jesli OPR wody

w lodzie byly niskie, powiedzmy <0,5, OPR w fazie gazowej

fotodesorbowanego H,O bylby znacznie wyzszy, okoto 2, ale

nadal nizszy niz 3.

Podsumowujac, procesy molekularne prowadzace do réwnowagi orto/para
oraz skala czasowa tych proceséw w odniesieniu do odpowiednich skal
czasowych astrofizycznych sg nadal stabo poznane. Konieczne sg dalsze badania
laboratoryjne zaréwno proceséw fazy gazowej, jak i proceséw zachodzacych na
powierzchni ziaren, ktére przeksztalcajg spiny jadrowe. Dotychczasowe wyniki
wskazujg, ze temperatury spinéw wody mierzone w kometach i dyskach moga
dostarcza¢ astronomom mniej informacji na temat miejsca powstawania wody
niz weze$niej sadzono (zob. réwniez dyskusja w Tielens(*® ).

5. UWAGI KONCOWE

W niniejszym przegladzie przedstawilismy gléwne aspekty interdyscyplinarnej
nauki, jaka jest astrochemia, na przyktadzie jednej stosunkowo niewielkiej, ale
waznej czasteczki: wody. Woda, czasteczka o kluczowym znaczeniu dla zycia,
jakie znamy, wystepuje w mniejszym lub wigkszym stopniu w prawie wszystkich
$rodowiskach szczegotowo badanych przez astrochemikéw, zaréwno w fazie
gazowej, jak i skroplonej. Poniewaz sktada si¢ z dwdch najczeéciej wystepujacych
pierwiastkéw, H i O, jej powstawanie jest w pewnym stopniu nieuniknione,
jednak jej wlaciwosci chemiczne sg zréznicowane w zalezno$ci od warunkéw
fizycznych. Rzeczywiscie, stwierdzono, ze zawarto$¢ pary wodnej

jest wysoka, okolo 107 w stosunku do

H, w cieplych zrédlach, takich jak geste wstrzasy, bogate w tlen

powlokach okologwiazdowych i wewnetrznych dyskach. Jej obfitos¢ spada do
~1077 w rozproszonych chmurach w wyniku fotodysocjacji, a nawet nizsze,
~107%, w zimnych jadrach i zewnetrznych obszarach dyskéw protoplanetarnych
w wyniku zamarzania. Natomiast 16d wodny jest

glownym rezerwuarem tlenu w tych ostatnich obszarach, z zawartoscia
wynoszaca 1074,

Trzy gléwne zestawy proceséw chemicznych, ktdre, jak sie uwaza, tworza i
niszcza wode, mozna zweryfikowa¢ na podstawie obserwacji z tych réznych
zrédel. W niektorych typach zrédet zgodnos¢ miedzy modelami a obserwacjami
jest dobra, na poziomie wspélczynniia 2-3, ale w innych regionach wystepuje
réznica o kilka rzedéw wielkosci
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wielkoéci. W tych ostatnich przypadkach duza niezgodno$¢ moze wskazywa¢ na
brakujace reakcje chemiczne w modelach, ale moze by¢ réwniez spowodowana
trudno$ciami obserwacyjnymi w okresleniu obfito$ci.

Omoéwienie trzech gléwnych zestawdéw procesdw chemicznych - reakeji
jonowo-czasteczkowych 1 Teakcji powierzchniowych ziaren w niskiej
temperaturze oraz reakcji gazowych w tazie neutralnej w wysokiej temperaturze
— oraz ich zastosowania w symulacjach chemicznych powinno da¢ czytelnikowi
zrozumienie roli tych proceséw chemicznych. Symulacje takie moga by¢
wykorzystywane do potwierdzania lub identyfikowania nie tylko procesow
chemicznych, ale takze warunkéw fizycznych, jednorodnych lub
niejednorodnych, zrédel, w ktérych obserwuje si¢ wode, oraz ilodci
promieniowania UV lub promieni kosmicznych, a nawet dostarczaja nam
informacji na temat historii i/lub loséw tych Zrédel. W tym sensie chemia
pomaga astronomii poprzez spektroskopie i kinetyke chemiczng oraz teorie i
eksperymenty, a takze znacznie zwigksza naukowe korzysci plynace z duzych
inwestycji w teleskopy naziemne i kosmiczne.

W ostatnich dziesigcioleciach poczyniono ogromne postepy w kwantyfikacji
proceséw molekularnych zwigzanych z woda, ale nadal istnieje ogromne
zapotrzebowanie na podstawowe dane. Przyklady obejmuja spektroskopie pary
modelach atmosfery egzoplanet i dyskow; wspolczynniki czestotliwosci zderzer
dla przej$¢ wibracyjno-rotacyjnych H,
idla H, O z H do wykorzystania w
wewnetrznych dyskach i modeli szokéw dysocjacyjnych; niezalezna kontrola
wstélczynnika rozgalezienia dla rekombinagji dysocjacyjnej H; O* do wody w
celu poréwnania chemii chmur rozproszonych; wspolczynnikéw szybkosci
reakcji neutralnych w wysokich temperaturach w warstwach powierzchniowych
dyskow i w warunkach uderzen; oraz okreslenia populacji cFrgar'l i rotacji OH
jako funkdji dhugosci fali po fotodysocjacji H, O do zastosowan w
kometach, dyskach i wstrzasach. Jesli chodzi o tworzenie si¢ lodu wodnego,
glowne niepewnosci przedstawiono na rysunku 17, a bardziej ogélnie rzecz
biorac, konieczne sg dalsze prace nad przeksztalceniem danych laboratoryjnych
danych laboratoryjnych na wielkosci, ktére beda wykorzystywane w modelach
gazowo-ziarnistych. Istnieje wyrazna
zaleznych od dtugosci fali szybkosci fotodesorpdji
H, O i OH z lodu wodnego w celu analizy obserwacji pary wodnej w zimnych
jadrach i zewnetrznych obszarach dyskéw. Ponadto nalezy okresli¢ ilo$ciowo i
zrozumie¢ proces desorpcji chemicznej oraz jego wydajnos¢.

Odbiorcom z kregu chemikéw nalezy zwréci¢ uwage, ze astronomia
pomagata i nadal bedzie pomaga¢ chemii w u$wiadamianiu chemikom, ze czes¢
standardowego programu nauczania chemii jest nastawiona na warunki
ziemskie, a ,egzotyczne” czasteczki (np. kationy gazowe, aniony, trojczlonowe
pierécienie itp.) oraz ,egzotyczne” procesy chemiczne (np. rekombinacja
dysocjacyjna prowadzaca do powstania wody, asocjacja radiacyjna), ktére
zazwyczaj nie s3 badane w laboratoriach chemicznych, maja ogromne znaczenie
w calym wszech$wiecie. W rzeczywistosci stowo ,egzotyczny” moze bardziej
odnosi¢ si¢ do naszej planety niz do osrodka miedzygwiazdowego! Podobnie,
zaskakujacy byl brak badan z zakresu fizyki chemicznej dotyczacych tworzenia
sie lodu wodnego, dopoki astronomowie nie rozwineli dziedziny astrochemii
ciala statego, wykorzystujac techniki naukowe dotyczace powierzchni. Znaczna
cze$¢ chemii ziemskiej koncentrowata si¢ na eksperymentach z cienkimi,
jednowarstwowymi powierzchniami, czesto na powierzchniach metalicznych, a
nie na grubych warstwach lodu. Wzrost naszej wiedzy na temat kilku z tych
fundamentalnych proceséw chemicznych wynika przynajmniej czedciowo z
tego, ze chemicy zdali sobie sprawe z ich prawdopodobnego znaczenia dla
astronomii, a woda jest tego doskonalym przykladem. Prawdopodobnie pojawi
si¢ wiecej takich przyktadéw.

Jesli chodzi o role wody w nowej dziedzinie nauki, jaka jest astrobiologia,
astrochemia dostarczyta nam wielu istotnych informacji. Astrobiologia to nauka
zajmujaca si¢ badaniem pochodzenia, ewolugji, rozmieszczenia i przysztosci zycia w
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wszech$wiecie. Woda jest powszechnie uznawana za warunek konieczny dla
powstania zycia opartego na weglu, takiego jak na Ziemi. Wiemy, ze woda
wystepuje w wielu réznych zrédtach, co z pewnoscig nie pomaga w ograniczeniu
lokalizacji, w ktorej mogloby powstac zycie, ale wskazuje, ze warunki do zycia s3
powszechne w calym wszech$wiecie. Wiemy réwniez, ze w chlodniejszych
regionach, ktore leza wzdtuz ewolucyjnej $ciezki formowania sie gwiazd i planet
(rysunek 1), woda wystepuje gléwnie w postaci stalej i prawdopodobnie w tej
postaci zostanie wlaczona do wigkszych obiektéw stalych, ktore ostatecznie
powstaly z miedzygwiezdnych ziaren, takich jak komety i asteroidy.?®
Rzeczywidcie, oceany na Ziemi prawdopodobnie powstaly w wyniku
bombardowania kometami i asteroidami, a struktury Ukladu Stonecznego, takie
jak oblok Oorta i pas Kuipera, moga by¢ powszechne. Réwnie istotne dla
astrobiologii jest niedawne odkrycie obecno$ci wody w postaci gazowej na
egzoplanetach (rysunek 3) oraz rozpoczecie pierwszej generacji symulacji
chemicznych tego zjawiska. W koncu bedziemy mieli znacznie lepsze
zrozumienie $ladu wody od atmosfer gwiazdowych, przez rozproszone chmury,
geste chmury, protogwiazdy, dyski protoplanetarne i nowe pokolenia gwiazd i
planet, az po krarice wszechéwiata. Do tego czasu astrochemia, ktéra w latach 70.
XX wieku byla jeszcze w powijakach, stanie si¢ pelnoprawna nauka, pomagajaca
astronomom zrozumie¢ wszech$wiat w stopniu nieosiggalnym obecnie.
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woda, ktérg badat zaréwno poprzez badania teoretyczne, jak i obserwacje za pomoca
obserwatoriéw satelitarnych Hubble, ISO, SWAS, Spitzer i Herschel; do tej pory 62%
jego recenzowanych publikacji zawiera stowo ,woda” w streszczeniu.
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rysunki do potrzeb niniejszego przegladu. David Hollenbach, Alain Baudry,
Javier Goicoechea, Lars Kristensen, Geoff Mathews, Joe Mottram, Amiel
Sternberg, Ruud Visser oraz trzej anonimowi recenzenci przekazali szczegélowe
uwagi, ktore przyczynily sie do ulepszenia niniejszego artykutlu. EF.v.D. jest
wspierany przez Holenderska Organizacje Badan Naukowych ( NWO),
Holenderska Szkole Badari Astronomicznych ( NOVA), nagrode profesora
Krélewskiej Holenderskiej Akademii Sztuki i Nauki ( KNAW) oraz grant Unii
Europejskiej A-ERC 291141 CHEMPLAN. E.H. dzigkuje Narodowej Fundacji
Naukowej za wsparcie jego programu w dziedzinie astrochemii oraz NASA za
wsparcie poprzez program egzobiologii i biologii ewolucyjnej oraz program
naukowy Herschel.

BIBLIOGRAFIA

(1) Steigman, G. Annu. Rev. Nucl. Part. Sci. 2007, 57,463.

(2) Hinshaw, G.; iin. Astrophys. ], Suppl. Ser. 2013, 57, 463.

(3) Planck Collaboration; Ade, P. A. R,; Aghanim, N.,; Armitage-Caplan, C,;
Arnaud, M.; Ashdown, M.; Atrio-Barandela, F.; Aumont, J.; Baccigalupi, C.; Banday,
A.J;iin. arXiv e-prints 1303.5062, 2013.

(4) Solomon, P. M.; Klemperer, W. Astrophys. ]. 1972, 178, 389.

(5) Herbst, E.; Klemperer, W. Astrophys. J. 1973, 185, 505.

(6) van de Hulst, H. C. W: Molecules in Astrophysics: Probes & Processes; IAU
Symposium 178; van Dishoeck, E. F., red.; Kluwer: Dordrecht; 1996; tom 178; str.
13.

(7) Allen, M.; Robinson, G. W. Astrophys. . 1977, 212, 396.

(8) Tielens, A. G. G. M,; Hagen, W. Astron. Astrophys. 1982, 114, 245.

(9) Hollenbach, D.; Kaufman, M. J.; Bergin, E. A; Melnick, G. J.

Astrophys. J. 2009, 690, 1497.

(10) Cernicharo, J.; Crovisier, J. Space Sci. Rev. 2005, 119,29.

(11) Melnick, G. J. W: Submillimeter Astrophysics and Technology; Astronomical
Society of the Pacific Conference Series; Lis, D. C., Vaillancourt, J. E., Goldsmith, P.
F, Bell, T. A, Scoville, N. Z.,, Zmuidzinas, ], red.; Astronomical Society of the
Pacific: San Francisco; 2009; tom 417; str. 59.

(12) Bergin, E. A.; van Dishoeck, E. F. Philos. Trans. R. Soc., A 2012,

370,2778.

(13) Cheung, A. C,; Rank, D. M.; Townes, C. H. Nature 1969, 221, 626.

(14) Miyoshi, M.; Moran, J.; Herrnstein, ].; Greenhill, L.; Nakai, N.; Diamond, P.;
Inoue, M. Nature 1995, 373, 127.

(15) Birkby, J. L.; de Kok, R. J.; Brogi, M.; de Mooij, E. . W.; Schwarz, H.; Albrecht,
S.; Snellen, I. A. G. Mon. Not. R. Astron. Soc. 2013, 436, L35.

(16) Weif, A.; i in. Astrophys. J. 2013, 767, 88.

(17) Seager, S.; Deming, D. Annu. Rev. Astron. Astrophys. 2010, 48, 631.

(18) Madhusudhan, N.; Seager, S. Astrophys. J. 2009, 707, 24.

(19) Fraser, H.J.; Collings, M. P.; McCoustra, M. R. S.; Williams, D. A.

Mon. Not. R. Astron. Soc. 2001, 327, 1165.

(20) Gillett, F. C.; Forrest, W.J. Astrophys. J. 1973, 179, 483.

(21) ‘Whittet, D. C. B. Pyt w srodowisku galaktycznym, wydanie drugie; Institute of
Physics Publishing: Bristol, 2003.

(22) Caselli, P.; Ceccarelli, C. Astron. Astrophys. Rev. 2012, 20, 6.

(23) Ceccarelli, C.; Caselli, P.; Bockelée-Morvan, D.; Mousis, O.; Pizzarello, F.;
Robert, F.; Semenov, D. W: Protostars & Planets VI; Beuther, H., Klessen, R,
Dullemond, K., Henning, Th., red.; University of Arizona Press: Tucson, AZ, 2013;
ztozone do publikagji.

(24) de Graauw, T; i in. Astron. Astrophys. 1996, 315, L49.

(25) Clegg, P. E.; iin. Astron. Astrophys. 1996, 315, 1L38.

(26) van Dishoeck, E. F. Annu. Rev. Astron. Astrophys. 2004, 42, 119.

(27) Melnick, G.J.; iin. Astrophys. J. Lett. 2000, 539, L77.

(28) Nordh, H. L.; i in. Astron. Astrophys. 2003, 402, L21.

(29) Pilbratt, G. L.; Riedinger, J. R.; Passvogel, T.; Crone, G.; Doyle, D.; Gageur,
U.; Heras, A. M; Jewell, C.; Metcalfe, L.; Ott, S.; Schmidt,

M. Astron. Astrophys. 2010, $18, L1.

(30) de Graauw, T; i in. Astron. Astrophys. 2010, 518, L6.

(31) Poglitsch, A.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 518, L2.

(32) Cernicharo, J.; Thum, C.; Hein, H.; John, D.; Garcia, P.; Mattioco,

F. Astron. Astrophys. 1990, 231, L15.

(33) Jorgensen, J. K; van Dishoeck, E. F. Astrophys. J. Lett. 2010, 710, L72.

(34) Houck, J. R;; i in. Astrophys. ], Suppl. Ser. 2004, 154, 18.

(35) Young, E. T.; i in. Astrophys. J. Lett. 2012, 749, L17.

(36) Spaans, M.; Neufeld, D.; Lepp, S.; Melnick, G.J.; Stauffer, J.

Astrophys. J. 1998, 503, 780.

(37) Tielens, A. G. G. M. Fizyka i chemia osrodka migdzygwiazdowego; Cambridge
University Press: Cambridge, 2005.

(38) Tielens, A. G. G. M. Rev. Mod. Phys. 2013, 85, 1021.

(39) Tielens, A. G. G. M.; Hollenbach, D. Astrophys. J. 1985, 291,722.

(40) van Dishoeck, E. F.; i in. Publ. Astron. Soc. Pac. 2011, 123, 138.

(41) Mottram, J. C.; Hoare, M. G.; Davies, B.; Lumsden, S. L,

Oudmaijer, R. D.; Urquhart, J. S.; Moore, T. J. T.; Cooper, H. D. B.; Stead, J. J.
Astrophys. J. Lett. 2011, 730, L33.

(42) Habing, H.J. Bull. Astron. Netherlands 1968, 19, 421.

(43) Draine, B. T. Astrophys. ], Suppl. Ser. 1978, 36, 595.

(44) Bergin, E. A;; Kaufman, M. ].; Melnick, G. J; Snell, R. L.; Howe, J.

E. Astrophys. . 2003, 582, 830.

(45) van Dishoeck, E. F.; Jonkheid, B.; van Hemert, M. C. Faraday Discuss. 2006,
133,231.

(46) van Dishoeck, E. F.; Black, J. H. Astrophys. J. 1982, 258, 533.

(47) Hauschildt, P. H.; Allard, F.; Ferguson, J.; Baron, E.; Alexander, D.

R. Astrophys. J. 1999, 525, 871.

(48) Roberge, W. G.; Jones, D.; Lepp, S.; Dalgarno, A. Astrophys. ], Suppl. Ser.
1991, 77, 287.

(49) Rachford, B. L.; i in. Astrophys. ], Suppl. Ser. 2009, 180, 125.

(50) Bohlin, R. C.; Savage, B. D.; Drake, J. F. Astrophys. J. 1978, 224, 132.

(51) Prasad, S. S.; Tarafdar, S. P. Astrophys. J. 1983, 267, 603.

(52) Gredel, R;; Lepp, S.; Dalgarno, A.; Herbst, E. Astrophys. J. 1989,

347,289.

(53) Shen, C.J.; Greenberg, J. M.; Schutte, W. A.; van Dishoeck, E. F.
Astron. Astrophys. 2004, 415, 203.

(54) Bruderer, S.; Doty, S. D.; Benz, A. O. Astrophys. ], Suppl. Ser. 2009,
183, 179.

(55) Pickett, H. M; Poynter, . R. L.; Cohen, E. A.; Delitsky, M. L.; Pearson, J. C.;
Muller, H. S. P. J. Quant. Spectrosc. Radiat. Transfer 1998, 60, 883.

(56) Muller, H.S.P,; Thorwirth, S.; Roth, D. A.; Winnewisser, G.

Astron. Astrophys. 2001, 370, L49.

(57) Muller, H.S.P; Schléder, F.; Stutzki, J.; Winnewisser, G. J. Mol. Struct.
2005, 742, 215.

(58) De Lucia, F.; Gordy, W.; Helminger, P.; Cook, R. Phys. Rev. A
1972, S, 487.

(59) Polyansky, O.; Zobov, N.; Viti, S.; Tennyson, J.; Bernath, P.; Wallace, L. J.
Mol. Spectrosc. 1997, 186, 422.

(60) Toth, R. J. Mol. Spectrosc. 1999, 194, 28.

(61) Yu, S.; Pearson, J.; Drouin, B.; Martin-Drumel, M.-A,; Pirali, O.; Vervloet, M.;
Coudert, L.; Mueller, H.; Bruenken, S. J. Mol. Spectrosc. 2012, 279, 16.

(62) Coudert, L. H.; Wagner, G.; Birk, M.; Baranov, Y. L; Lafferty, W. J.; Flaud, J.
M. J. Mol. Spectrosc. 2008, 251, 339.

(63) De Lucia, F.; Helminger, P. J. Mol. Spectrosc. 1975, 56, 138.

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085



Przeglad chemiczny

Przeglad

(64) Steenbeck, G.; Bellet, J. Comptes Rendus B 1971, 273, 471.

(65) Johns,J. J. Opt. Soc. Am. B-Opt. Phys. 1985, 2, 1340.

(66) Guelachvili, G. J. Opt. Soc. Am. 1983, 73,137.

(67) Melnick, G. J.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 521, L27.

(68) Herczeg, G. J.; Karska, A.; Bruderer, S.; Kristensen, L. E.; van Dishoeck, E. F.;
Jorgensen, J. K; Visser, R.; Wampfler, S. F.; Bergin, E. A ; Yildiz, U. A,; Pontoppidan,
K. M,; Gracia-Carpio, J. Astron. Astrophys. 2012, 540, A84.

(69) Coutens, A.; Vastel, C.; Caux, E.; Ceccarelli, C.; Bottinelli, S.; Wiesenfeld, L.;
Faure, A.; Scribano, Y.; Kahane, C. Astron. Astrophys. 2012, 539, A132.

(70) Neill, J. L,; Wang, S.; Bergin, E. A,; Crockett, N. R;; Favre, C,; Plume, R;
Melnick, G.J. Astrophys. J. 2013, 770, 142.

(71) Watson, D. M,; Bohac, C. J.; Hull, C.; Forrest, W. J.; Furlan, E.; Najita, J.;
Calvet, N.; D’Alessio, P.; Hartmann, L.; Sargent, B.; Green, J. D .; Kim, K. H.; Houck,
J.R. Nature 2007, 448, 1026.

(72) Carr,J. S.; Najita, J. R. Science 2008, 319, 1504.

(73) Salyk, C.; Pontoppidan, K. M.; Blake, G. A.; Lahuis, F.; van Dishoeck, E. E,;
Evans, N. ], Il Astrophys. J. Lett. 2008, 676, L49.

(74) Pontoppidan, K. M,; Salyk, C.; Blake, G. A.; Meijerink, R.; Carr, J. S.; Najita, J.
Astrophys. J. 2010, 720, 887.

(75) Flaud, J.; Camypeyret, C. J. Mol. Spectrosc. 1975, 55,278.

(76) Camypeyret, C.; Flaud, J. Mol. Phys. 1976, 32, 523.

(77) Rothman, L.S.; i in. J. Quant. Spectrosc. Radiat. Transfer 2009,

110,533.

(78) Bruenken, S.; Mueller, H. S. P.; Endres, C.; Lewen, F.; Giesen, T.; Drouin, B.;
Pearson, J. C.; Maeder, H. Phys. Chem. Chem. Phys. 2007, 9, 2103.

(79) Barber, R.; Tennyson, J.; Harris, G.; Tolchenov, R. Mon. Not. R. Astron. Soc.
2006, 368, 1087.

( 80) Shirin, S.; Polyansky, O.; Zobov, N.; Ovsyannikov, R.; Csaszar, A.; Tennyson,
J.J. Mol. Spectrosc. 2006, 236, 216.

( 81) Voronin, B. A;; Tennyson, J.; Tolchenov, R. N.; Lugovskoy, A. A.; Yurchenko,
S.N. Mon. Not. R. Astron. Soc. 2010, 402, 492.

(82) Tennyson, J.; Shine, K. P. Philos. Trans. R. Soc, A 2012, 370,2491.

(83) Helmich, F. P.; van Dishoeck, E. F.; Black, J. H.; de Graauw, T.; Beintema, D.
A.; Heras, A. M.; Lahuis, F.; Morris, P. W.; Valentijn, E. A. Astron. Astrophys. 1996,
315,L173.

(84) Gudipati, M., Castillo-Rogez, J. (red.) The Science of Solar System Ices;
Springer: Nowy Jork, 2013.

(85) D’Hendecourt, L.; Joblin, C.; Jones, A. (red.) Solid Interstellar
Materia: Rewolucja ISO; Springer: Berlin, 1999.

(86) Hudgins, D. M.; Sandford, S. A.; Allamandola, L. J.; Tielens, A. G.

G. M. Astrophys. J., Suppl. Ser. 1993, 86,713.

(87) Tielens, A. G. G. M. Astron. Astrophys. 1983, 119,177.

(88) Smith, R. G.; Sellgren, K.; Tokunaga, A. T. Astrophys. ]. 1989, 344,413.

(89) Jenniskens, P.; Blake, D.; Wilson, M.; Pohorille, A. Astrophys. J.

1995, 458, 389.

(90) Stevenson, K.; Kimmel, G.; Dohnalek, Z.; Smith, R.; Kay, B.
Science 1999, 283, 1505.

(91) Kimmel, G.; Stevenson, K.; Dohnalek, Z.; Smith, R.; Kay, B. . Chem. Phys.
2001, 114, 5284.

(92) Schutte, W. A. Astron. Astrophys. 2002, 386, 1103.

(93) Jenniskens, P.; Blake, D. Science 1994, 2685, 753.

(94) Ehrenfreund, P.; Boogert, A. C. A.; Gerakines, P. A; Jansen, D. J.; Schutte, W.
A; Tielens, A. G. G. M,; van Dishoeck, E. F. Astron. Astrophys. 1996, 315, L341.

(95) Bouwman,J.; Ludwig, W.; Awad, Z; Oberg, K.I;Fuchs, G.W;
van Dishoeck, E. F.; Linnartz, H. Astron. Astrophys. 2007, 476, 995.

(96) Moore, M. H.; Hudson, R. L. Astrophys. . 1992, 401, 353.

(97) Moore, M. H,; Hudson, R. L. Astron. Astrophys., Suppl. Ser. 1994,

103, 4.

(98) Gibb, E. L.; Whittet, D. C. B.; Boogert, A. C. A,; Tielens, A. G. G.
M. Astrophys. ], Suppl. Ser. 2004, 151, 35.

(99) Boogert, A. C. A.; i in. Astrophys. ]. 2008, 678, 985.

(100) Boogert, A. C. A;; Tielens, A. G. G. M.; Ceccarelli, C.; Boonman,
A.M. S,; van Dishoeck, E. F.; Keane, J. V.; Whittet, D. C. B.; de Graauw,
T. Astron. Astrophys. 2000, 360, 683.

9080

(101) Whittet, D. C. B.; Shenoy, S. S.; Bergin, E. A,; Chiar, J. E.; Gerakines, P. A,;
Gibb, E. L.; Melnick, G. J.; Neufeld, D. A. Astrophys. ]. 2007, 655, 332.

(102) Boogert, A. C. A;; Huard, T. L.; Cook, A. M,; Chiar, J. E.; Knez,

C.; Decin, L.; Blake, G. A.; Tielens, A. G. G. M.; van Dishoeck, E. F.
Astrophys. J. 2011, 729, 92.

(103) Soifer, B. T.; Willner, S. P.; Rudy, R. J.; Capps, R. W. Astrophys. J.
1981, 250, 631.

(104) Sylvester, R. J.; Kemper, F.; Barlow, M. J.; de Jong, T.; Waters, L.
B.F.M,; Tielens, A. G. G. M.; Omont, A. Astron. Astrophys. 1999, 352, 587.

(10S) Spoon, H. W. W.; Armus, L.; Cami, J.; Tielens, A. G. G. M; Chiar, J. E.;
Peeters, E.; Keane, J. V.; Charmandaris, V.; Appleton, P. N.; Teplitz, H. I; Burgdorf,
M.]J. Astrophys. J., Suppl. Ser. 2004, 154, 184.

(106) Sajina, A.; Spoon, H.; Yan, L.; Imanishi, M.; Fadda, D.; Elitzur,

M. Astrophys. J. 2009, 703, 270.

( 107) Shimonishi, T.; Onaka, T.; Kato, D.; Sakon, L; Ita, Y.; Kawamura, A.; Kaneda,
H. Astron. Astrophys. 2010, 514, A12.

(108) Bossa, J.-B.; Isokoski, K.; de Valois, M. S.; Linnartz, H. Astron. Astrophys.
2012, 545, A82.

(109) Aitken, D.K.; Smith, C. H.; James, S. D.; Roche, P. F.; Hough, J.

H. Mon. Not. R. Astron. Soc. 1988, 230, 629.

(110) Schegerer, A. A.; Wolf, S. Astron. Astrophys. 2010, 517, A87.

( 11 1) Fillion, J.; van Harrevelt, R;; Ruiz, J.; Castillejo, N.; Zanganeh, A.; Lemaire,
J.; van Hemert, M; Rostas, F. J. Phys. Chem. A 2001, 105, 11414.

(112) Yoshino, K; Esmond, J.; Parkinson, W.; Ito, K,; Matsui, T. Chem. Phys.
1996, 211, 387.

(113) Cheng, B; Chew, E,; Liu, C.; Bahou, M,; Lee, Y.,; Yung, Y.; Gerstell, M.
Geophys. Res. Let. 1999, 26, 3657.

( 1 14) Keller-Rudek, H., Moortgat, G., Sander, R, S6rensen, R.(red.)

MPI-Mainz UV/VIS Spectral Atlas of Gaseous Molecules, www.uv-vis-spectral-atlas-
mainz.org, 2013.

(115) Andersson, S.; van Dishoeck, E. F. Astron. Astrophys. 2008, 491,
907.

(l 16) Andersson, S.; Al-Halabi, A.; Kroes, G.-J.; van Dishoeck, E. F. .
Chem. Phys. 2006, 124, 064715.

(117) Ajello, J. M. Geophys. Res. Let. 1984, 11,1195.

(l 18) Green, S.; Maluendes, S.; McLean, A. D. Astrophys. ], Suppl. Ser.
1993, 85, 181.

(l 19) Phillips, T. R.; Maluendes, S.; Green, S. Astrophys. J., Suppl. Ser.
1996, 107,467.

(120) Dubernet, M.; Daniel, F.; Grosjean, A; Lin, C. Y. Astron. Astrophys. 2009,
497,911.

( 12 1) Daniel, F.; Dubernet, M.-L.; Grosjean, A. Astron. Astrophys.

2011, 536, A76.

(122) Valiron, P.; Wernli, M.; Faure, A.; Wiesenfeld, L.; Rist, C.; Kedzuch, S.;
Noga, J. J. Chem. Phys. 2008, 129, 134306.

(123) Indriolo, N.; Neufeld, D. A; Seifahrt, A ; Richter, M. J. Astrophys.

J. 2013, 776,8.

(124) Meijerink, R.; Pontoppidan, K. M.; Blake, G. A.; Poelman, D. R ;
Dullemond, C. P. Astrophys. J. 2009, 704, 1471.

(125) Faure, A.; Josselin, E. Astron. Astrophys. 2008, 492,257.

(126) Neufeld, D. A. Astrophys. J. 2012, 749, 125.

(127) Wiesenfeld, L.; Faure, A. Phys. Rev. A 2010, 82, 040702.

( 128) Drouin, B.; Wiesenfeld, L. Phys. Rev. A 2012, 86, 022705.

(129) Yang, C.-H.; Sarma, G.; ter Meulen, J. J.; Parker, D. H.; McBane,
G. C.; Wiesenfeld, L.; Faure,, A.; Scribano., Y.; Feautrier, N. J. Chem. Phys. 2010, 122,
131103.

(130) van der Avoird, A.; Nesbitt, D. J. . Chem. Phys. 2011, 134,
044314.

( 13 1) van der Avoird, A.; Scribano, Y.; Faure, A.; Weida, M. J.; Fair, J. R.; Nesbitt,
D.J. Chem. Phys. 2012, 399, 28.

(132) Ziemkiewicz, M. P.; Pluetzer, C.; Nesbitt, D. J.; Scribano, Y.; Faure, A.; van
der Avoird, A. J. Chem. Phys. 2012, 137,084301.

(133) Dick, M.; Drouin, B.; Pearson, J. Phys. Rev. A 2010, 81, 022706.

(134) Daniel, F.; Goicoechea, J. R.; Cernicharo, J.; Dubernet, M.-L.; Faure, A.
Astron. Astrophys. 2012, 547, A81.

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085


http://www.uv-vis-spectral-atlas-mainz.org/
http://www.uv-vis-spectral-atlas-mainz.org/

Przeglad chemiczny

Przeglad

(135) Crimier, N.; Faure, A.; Ceccarelli, C.; Valiron, P.; Wiesenfeld, L.; Dubernet,
M. L. W: Molecules in Space and Laboratory; International Astrophysics and
Astrochemistry Conference; Lemaire, J. L.; Combes, F,, red.; S. Diana: Paryz, 2007.

(136) Crimier, C.; Faure, A.; Ceccarelli, C.; Valiron, P.; Wiesenfeld, L.;

Dubernet, M. L. W: SF2A-2007: Materialy z dorocznego spotkania Francuskiego
Towarzystwa Astronomicznego i Astrofizycznego; Bouvier, J., Chalabaev, A,
Charbonnel, C., red.; 2007; str. 241.

(137) Grosjean, A.; Dubernet, M.-L.; Ceccarelli, C. Astron. Astrophys.

2003, 408, 1197.

(138) Faure, A.; Crimier, N.; Ceccarelli, C.; Valiron, P.; Wiesenfeld, L.; Dubernet,
M. L. Astron. Astrophys. 2007, 472, 1029.

( 139) Hollenbach, D.; Elitzur, M.; McKee, C. F. Astrophys. J. 2013, 773,

70.

(140) Dubernet, M.-L.; i in. Astron. Astrophys. 2013, 553, ASO.

(141) Schéier, F.L.; van der Tak, F. F. S.; van Dishoeck, E. F.; Black, J.
H. Astron. Astrophys. 2005, 432, 369.

(142) Bernes, C. Astron. Astrophys. 1979, 73, 67.

(143) Rybicki, G. B.; Hummer, D. G. Astron. Astrophys. 1991, 245, 171.

(144) Hummer, D. G.; Rybicki, G. B. Astrophys. J. 1982, 254,767.

(145) Sobolev, V. V. Moving Envelopes of Stars; Harvard University Press:
Cambridge, 1960.

(146) Hogerheijde, M. R.; van der Tak, F. F. S. Astron. Astrophys. 2000,

362,697

(147) Brinch, C,; Hogerheijde, M. R. Astron. Astrophys. 2010, 523, A25.

( 148) van der Tak, F. F.S,; Black,J. H;; Schoier, F.L,;Jansen, D.],; van Dishoeck,
E.F. Astron. Astrophys. 2007, 468, 627.

(149) de Jong, T. Astron. Astrophys. 1973, 26,297.

(150) Genzel, R. W: Masers, Molecules, and Mass Outflows in Star
Formation Regions; Haschick, A. D., Moran, J. M,, red.; Haystack: Westford, 1986; str.
233.

(151) Garay, G.; Moran, J. M.; Haschick, A. D. Astrophys. J. 1989, 338,

244.

(152) Neufeld, D. A,; Wu, Y.; Kraus, A.; Menten, K. M,; Tolls, V.; Melnick, G. J.;
Nagy, Z. Astrophys. J. 2013, 769, 48.

(153) Neufeld, D. A.; Melnick, G.]J. Astrophys. J. 1991, 368, 215.

(154) Alcolea, J.; Menten, K. M. W: Astrophysical Masers; Lecture Notes in
Physics; Clegg, A. W., Nedoluha, G. E,, red.; Springer: Berlin, 1993; tom 412; str. 399.

(155) Waters, J. W.; Kakar, R. K.; Kuiper, T. B. H.; Roscoe, H. K;

Swanson, P. N; Rodriguez Kuiper, E. N.; Kerr, A. R.; Thaddeus, P.; Gustincic, J. J.
Astrophys. J. 1980, 23S, 57.
(156) Menten, K. M.; Melnick, G. J.; Phillips, T. G. Astrophys. J. Lett.
1990, 350, L41.
(157) Menten, K. M.; Melnick, G.]J.; Phillips, T. G.; Neufeld, D. A.
Astrophys. J. Lett. 1990, 363, L27.

(158) Phillips, T. G.; Kwan, J.; Huggins, P. J. W: Interstellar Molecules; Sympozjum
IAU; Andrew, B. H,, red.; Kluwer: Dordrecht, 1980; tom 87; str. 21.

(159) Melnick, G.J.; Menten, K. M.; Phillips, T. G.; Hunter, T.

Astrophys. J. Lett. 1993, 416, 1L37.

( 160) Menten, K. M.; Lundgren, A.; Belloche, A.; Thorwirth, S.; Reid,
M. ]. Astron. Astrophys. 2008, 477, 185.

(161) Justtanont, K.; i in. Astron. Astrophys. 2012, 537, A144.

(162) Menten, K. M.; Melnick, G.]J. Astrophys. J. Lett. 1989, 341, L91.

(163) Menten, K. M.; Philipp, S.D.; Gus'ten, R; Alcolea, J.; Polehampton, E.
T.;Brinken, S.Astron. Astrophys. 2006, 454,1107.

(164) Walsh, A.J.; i in. Mon. Not. R. Astron. Soc. 2011, 416, 1764.

(165) Lo, K. Y. Annu. Rev. Astron. Astrophys. 2005, 43, 625.

(166) Surcis, G.; Tarchi, A.; Henkel, C.; Ott, J.; Lovell, J.; Castangia, P.

Astron. Astrophys. 2009, 502, 529.

(167) Brunthaler, A.; Henkel, C.; de Blok, W.J. G.; Reid, M. J.; Greenhill, L. J.;
Falcke, H. Astron. Astrophys. 2006, 457, 109.

(168) Braatz, J. A.; Reid, M. J.; Humphreys, E. M. L.; Henkel, C.; Condon, J.].;
Lo, K. Y. Astrophys. ]. 2010, 718, 657.

(169) Reid, M. J.,; Menten, K. M.; Zheng, X. W.; Brunthaler, A.; Xu, Y.

Astrophys. J. 2009, 705, 1548.

9081

(170) Wakelam, V.; Smith, . W. M.; Herbst, E.; Troe, J.; Geppert, W.; Linnartz, H.;
Oberg, K;Roueff, E; Agundez, M; Pernot, P.; Cuppen, H. M .; Loison, J. C.; Talbi,
D. Space Sci. Rev. 2010, 156, 13.

(171) Steinfeld, J.; Francisco, J.; Hase, W. Chemiczna kinetyka i
dynamika; Prentice Hall: Upper Saddle River, NJ, 1999.

(172) Su, T.; Chesnavich, W. J. Chem. Phys. 1982, 76, 5183.

(173) Maergoiz, A. I; Nikitin, E. E.; Troe, J. Int. J. Mass Spectrom. 2009,

280,42.

(174) Woon, D. E.; Herbst, E. Astrophys. J., Suppl. Ser. 2009, 185, 273.

(175) Anicich, V. Indeks literatury dotyczqcej kinetyki reakcji kationdw i czqsteczek w
fazie gazowej; publikacja JPL 03-19; JPL: Pasadena, Kalifornia, 2003.

( 176) Smith, I. W. M.; Herbst, E.; Chang, Q. Mon. Not. R. Astron. Soc.

2004, 350, 323.

(177) Mitchell, J.; Florescu-Mitchell, A. Phys. Rep. 2006, 430, 277.

(178) Larsson, M.; Orel, A. W: Dissociative Recombination of Molecular Ions;
Larsson, M., red.; Cambridge Univ. Press: Cambridge, 2008.

(179) Rimmer, P. B.; Herbst, E.; Morata, O.; Roueff, E. Astron.

Astrophys. 2012, 537, A7.

( 180) Padovani, M.; Galli, D.; Glassgold, A. E. Astron. Astrophys. 2009,
501,619 (errata 2013, 549, C3)..

( 18 1) Padovani, M.; Galli, D.; Glassgold, A. E. Astron. Astrophys. 2013,
549, C3.

(182) McCall, B.J.; i in. Nature 2003, 422, 500.

(183) Indriolo, N.; McCall, B.J. Astrophys. J. 2012, 745, 91.

(184) Padovani, M.; Galli, D. W: Cosmic Rays in Star-Forming Environments;
Advances in Solid State Physics; Torres, D. F., Reimer, O., red.; Springer: Berlin,
2013; tom 34; str. 61.

(185) Hollenbach, D.; Salpeter, E. E. Astrophys. ]. 1971, 163, 155.

(186) Cazaux, S.; Tielens, A. G. G. M. Astrophys. J. 2010, 715, 698.

(187) Katz, N.; Furman, L.; Biham, O.; Pirronello, V.; Vidali, G.

Astrophys. J. 1999, 522, 305.

(188) Chang, Q.; Cuppen, H. M.; Herbst, E. Astron. Astrophys. 2005,
434, 599.

(189) Igbal, W.; Acharyya, K.; Herbst, E. Astrophys. J. 2012, 751, S8.

(190) Cazaux, S.; Tielens, A. G. G. M. Astrophys. J. Lett. 2002, 575, 129.

(191) van Dishoeck, E. F.; Black, J. H. Astrophys. ., Suppl. Ser. 1986, 62,

109.

(192) Cordiner, M. A;; Millar, T. J. Astrophys. . 2009, 697, 68.

(193) Wakelam, V.; i in. Astrophys. ., Suppl. Ser. 2012, 199, 21.

(194) Herbst, E.; Millar, T. W: Low Temperatures and Cold Molecules; Smith, 1. W.
M, red.; Imperial College: Londyn, 2008; str. 1.

( 195) Gerin, M.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 518, L110.

(196) Benz, A. O.; iin. Astron. Astrophys. 2010, 521, L3S.

( 197) Bruderer, S.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 521, L44.

(198) Gupta, H.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 521, L47.

(199) Wyrowski, F.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 521, L34.

(200) Wyrowski, F.; Menten, K. M.; Gusten, R.; Belloche, A. Astron. Astrophys.
2010, 518, A26.

(201) Menten, K. M.; Wyrowski, F.; Belloche, A.; Gusten, R.;Dedes,
L;Muller, H.S.P. Astron. Astrophys. 2011, 525, A77.

(202) Field, G. B.; Steigman, G. Astrophys. J. 1971, 166, 59.

(203) Spirko, J. A.; Zirbel, J. J.; Hickman, A. P. J. Phys. B: At. Mol. Opt. Phys. 2003,
36, 164S.

(204) Jensen, M. J.; Bilodeau, R. C.; Safvan, C. P.; Seiersen, K.; Andersen, L. H.;
Pedersen, H. B.; Heber, O. Astrophys. ]. 2000, 543, 764.

(205) Buhr, H.; i in. Phys. Rev. Lett. 2010, 105.

(206) Neau, A; Al Khalili, A; Rosen, S.; Le Padellec, A; Derkatch, A.; Shi, W.;
Vikor, L.; Larsson, M.; Semaniak, J; Thomas, R.; Nagard, M.; Andersson, K;
Danared, H.; af Ugglas, M. J. Chem. Phys. 2000, 113, 1762.

(207) Herd, C. R; Adams, N. G.; Smith, D. Astrophys. J. 1990, 349, 388.

(208) Okabe, H. Fotochemia malych czgsteczek; Wiley: Nowy Jork, 1978.

(209) van Hemert, M.; van der Avoird, A. J. Chem. Phys. 1979, 71, 5310.

(210) Engel, V.; Schinke, R.; Staemmler, V. J. Chem. Phys. 1988, 88,

129.

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085



Przeglad chemiczny

Przeglad

(21 1) Engel, V.; Staemmler, V.; VanderWal, R;; Crim, F.; Sension, R.; Hudson, B.;
Andresen, P.; Hennig, S.; Weide, K.; Schinke, R. J. Phys. Chem. A 1992, 96, 3201.

(212) Schinke, R. Dynamika fotodysocjacji; Cambridge University DPress:
Cambridge, 1993.

(213) van Harrevelt, R.; van Hemert, M. J. Chem. Phys. 2001, 114,

9453.
(214) Hwang, D.; Yang, X.; Harich, S.; Lin, J.; Yang, X. J. Chem. Phys.

1999, 110, 4123.
(215) Yang, X.; Hwang, D.; Lin, J.; Ying, X. J. Chem. Phys. 2000, 113, 10597.
(216) van Harrevelt, R;; van Hemert, M. J. Chem. Phys. 2000, 112,

5787.

(217) Harich, S,; Hwang, D.; Yang, X,; Lin, J.; Yang, X.; Dixon, R. J. Chem. Phys.
2000, 113,10073.

(218) van Harrevelt, R;; van Hemert, M.; Schatz, G. J. Phys. Chem. A
2001, 108, 11480.

(219) van Dishoeck, E. F. W: Rate Coefficients in Astrochemistry; Astrophysics and
Space Science Library; Millar, T. J., Williams, D. A., red.; Springer: Nowy Jork, 1988;
tom 146; str. 49-72.

(220) van Dishoeck, E. F. Proc. Natl. Acad. Sci,, U. S. A. 2006, 103,

12249.

(221) Aikawa, Y.; Herbst, E. Astron. Astrophys. 1999, 351,233.

(222) Staiiber, P.; Jorgensen, J. K; van Dishoeck, E. F.; Doty, S. D.; Benz, A. O.
Astron. Astrophys. 2006, 453, 555.

(223) Harada, N.; Herbst, E.; Wakelam, V. Astrophys. J. 2010, 721, 1570 (errata
2012, 756, 104)..

(224) Baulch, D; Cobos, C.; Cox, R; Esser, C.; Frank, P.; Just, T.; Kerr, J.; Pilling,
M,; Troe, J.; Walker, R.; Warnatz, J. J. Phys. Chem. Ref. Data 1992, 21, 411.

(225) Balakrishnan, N. J. Chem. Phys. 2004, 121, 6346.

(226) Charnley, S. B. Astrophys. J. 1997, 481, 396.

(227) Javoy, S.; Naudet, V.; Abid, S.; Paillard, C. Exp. Therm. Fluid Sci.

2003, 27,371.

(228) Atkinson, R.; Baulch, D.; Cox, R.; Crowley, J.; Hampson, R.; Hynes, R.
Atmos. Chem. Phys. 2004, 4, 1461.

(229) Sultanov, R.; Balakrishnan, N. J. Chern. Phys. 2004, 121, 11038.

(230) Han, J.; Chen, X.; Weiner, B. Cherm. Phys. Lett. 2000, 332, 243.

(231) Bergin, E. A.; Neufeld, D. A.; Melnick, G. J. Astrophys. J. 1998,

499,777.

(232) Draine, B. T; Roberge, W. G.; Dalgarno, A. Astrophys. J. 1983,
264, 485.

(233) Cuppen, H. M,; Ioppolo, S.; Romanzin, C.; Linnartz, H. Phys. Chem. Chem.
Phys. 2010, 12, 12077.

(234) Lamberts, T.; Cuppen, H. M.; Ioppolo, S.; Linnartz, H. Phys. Chem. Chem.
Phys. 2013, 15, 8287.

(235) Oberg, K.I;Boogert, A. C. A.; Pontoppidan, K. M.; van den
Broek, S.; van Dishoeck, E. F.; Bottinelli, S.; Blake, G. A.; Evans, N. J., IT
Astrophys. J. 2011, 740, 109.

(236) Oba, Y.; Watanabe, N.; Hama, T.; Kuwahata, K.; Hidaka, H.; Kouchi, A.
Astrophys. J. 2012, 749, 67.

(237) Fayolle, E.C; Oberg, K.I; Cuppen, H. M,; Visser, R; Linnartz,

H. Astron. Astrophys. 2011, 529, A74.

(238) Buch, V.; Zhang, Q. Astrophys. J. 1991, 379, 647.

(239) Al-Halabi, A.; van Dishoeck, E. F. Mon. Not. R. Astron. Soc. 2007,
382,1648.

(240) Oberg, K.I;Linnartz, H; Visser, R ; van Dishoeck, E. F.
Astrophys. J. 2009, 693, 1209.

(241) Fayolle, E. C.; Bertin, M.; Romanzin, C.; Michaut, X,; Oberg, K
L; Linnartz, H.; Fillion, J.-H. Astrophys. J. Lett. 2011, 739, L36.

(242) Duliey, F,; Congiu, E.; Noble, J.; Baouche, S.; Chaabouni, H.; Moudens, A.;
Minissale, M.; Cazaux, S. Sci. Rep. 2013, 3, 1338.

(243) Ioppolo, S.; Cuppen, H. M.; Romanzin, C.; van Dishoeck, E. F.; Linnartz, H.
Astrophys. J. 2008, 686, 1474.

(244) Cuppen, H. M,; van Dishoeck, E. F.; Herbst, E.; Tielens, A. G. G.

M. Astron. Astrophys. 2009, 508, 275.

(245) Ward, M. D,; Price, S. D. Astrophys. J. 2011, 741, 121.

(246) Ioppolo, S.; Cuppen, H. M.; Romanzin, C.; van Dishoeck, E. F.; Linnartz, H.
Phys. Chem. Chem. Phys. 2010, 12, 12065.

9082

(247) Miyauchi, N.; Hidaka, H.; Chigai, T.; Nagaoka, A.; Watanabe, N.; Kouchi,
A. Chem. Phys. Lett. 2008, 456, 27.

(248) Dulie, F.; Amiaud, L.; Congiu, E; Fillion, J.; Matar, E.; Momeni, A.;
Pirronello, V.; Lemaire, J. L. Astron. Astrophys. 2010, 512, A30.

(249) Romanzin, C.; Ioppolo, S.; Cuppen, H. M.; van Dishoeck, E. F.; Linnartz, H.
J. Chem. Phys. 2011, 134, 034504

(250) Accolla, M.; Congiu, E.; Manico, G.; Dulieu, F.; Chaabouni, H.; Lemaire, J.
L.; Pirronello, V. Mon. Not. R. Astron. Soc. 2013, 429, 3200.

(251) Dulieu, F. W: IAU Symposium; Cernicharo, J., Bachiller, R,, red.; Cambridge
University Press: Cambridge, 2011; tom 280; str. 405.

(252) Cuppen, H. M.; Herbst, E. Astrophys. ]. 2007, 668, 294.

(253) Du, E,; Parise, B.; Bergman, P. Astron. Astrophys. 2012, 538, A91.

(254) Sandford, S. A.; Allamandola, L. J. Icarus 1990, 87, 188.

(255) Collings, M. P.; McCoustra, M. R. S. W: Astrochemistry: Recent Successes and
Current Challenges; Sympozjum IAU; Lis, D. C., Blake, G. A, Herbst, E., red,;
Cambridge University Press: Cambridge, 2005; tom 231; str. 405.

(256) Collings, M. P.; Anderson, M. A,; Chen, R.; Dever, ]J. W.; Viti, S.; Williams,
D. A.; McCoustra, M. R. S. Mon. Not. R. Astron. Soc. 2004, 354, 1133.

(257) Westley, M. S.; Baragiola, R. A.; Johnson, R. E.; Baratta, G. A.

Nature 1995, 373, 408.

(258) Arasa, C.; Andersson, S.; Cuppen, H. M.; van Dishoeck, E. F.; Kroes, G.-J. J.
Chem. Phys. 2010, 132, 184510.

(259) Arasa, C.; Andersson, S.; Cuppen, H. M.; van Dishoeck, E. F.; Kroes, G.J. J.
Chem. Phys. 2011, 134, 164503.

(260) Koning, J.; Kroes, G. ].; Arasa, C. J. Chem. Phys. 2013,138.

(261) Arasa, C.; Koning, ].; Kroes, G.; Walsh, C.; van Dishoeck, E.

Astron. Astrophys. 2013, zgloszone.

(262) Hollenbach, D.; Kaufman, M. J.; Neufeld, D.; Wolfire, M.; Goicoechea, J. R.
Astrophys. J. 2012, 754, 105.

(263) Hollenbach, D. J.; Tielens, A. G. G. M. Annu. Rev. Astron. Astrophys. 1997,
35, 179.

(264) Aikawa, Y.; van Zadelhoff, G. J.; van Dishoeck, E. F.; Herbst, E.

Astron. Astrophys. 2002, 386, 622.

(265) Lee,J; Bergin, E. A.; Evans, N. J,, II Astrophys. J. 2004, 617, 360.

(266) Aikawa, Y.; Wakelam, V.; Garrod, R. T.; Herbst, E. Astrophys. J.
2008, 674, 984.

(267) Visser, R.; van Dishoeck, E. F.; Doty, S. D.; Dullemond, C. P.
Astron. Astrophys. 2009, 495, 881.

(268) Aikawa, Y.; Wakelam, V.; Hersant, F.; Garrod, R. T.; Herbst, E.
Astrophys. J. 2012, 760, 40.

(269) Wakelam, V.; Herbst, E.; Le Bourlot, J.; Hersant, F.; Selsis, F.; Guilloteau, S.
Astron. Astrophys. 2010, 517, A21.

(270) Wakelam, V.; Herbst, E.; Selsis, F. Astron. Astrophys. 2006, 451,

S51.
(271) Hasegawa, T. 1; Herbst, E. Mon. Not. R. Astron. Soc. 1993, 263, 589.
(272) Caselli, P; Hasegawa, T. L; Herbst, E. Astrophys. J. 1998, 495,

309.

(273) Garrod, R. T. Astron. Astrophys. 2008, 491, 239.

(274) Garrod, R. T.; Vasyunin, A. I; Semenov, D. A.; Wiebe, D. S.; Henning, T.
Astrophys. J. Lett. 2009, 700, L43.

(275) Stantcheva, T.; Shematovich, V. L; Herbst, E. Astron. Astrophys.

2002, 391, 1069.

(276) Caselli, P.; Stantcheva, T.; Shalabiea, O.; Shematovich, V. L; Herbst, E.
Planet. Space Sci. 2002, 50, 1257.

(277) Du, E,; Parise, B. Astron. Astrophys. 2011, 530, A131.

(278) Chang, Q.; Herbst, E. Astrophys. . 2012, 759, 147.

(279) Vasyunin, A. L; Herbst, E. Astrophys. ]. 2013, 762, 86.

(280) van Dishoeck, E.; Bergin, E.; Lis, D.; Lunine, J. W: Protostars & Planets VI ;
Beuther, H., Klessen, R., Dullemond, K., Henning, Th., red.; University of Arizona
Press: Tucson, AZ, 2013.

(281) Kristensen, L. E.; van Dishoeck, E. F. Astron. Nachr. 2011, 332,

475.

(282) Nisini, B.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 518, L120.

(283) Caselli, P.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 521, 1.29.

(284) Hogerheijde, M. R.; Bergin, E. A; Brinch, C.; Cleeves, L. 1; Fogel, J. K. ];
Blake, G. A.; Dominik, C.; Lis, D. C.; Melnick, G.; Neufeld,

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085



Przeglad chemiczny

Przeglad

D,; Pani¢, O.; Pearson, J. C.; Kristensen, L.; Yildiz, U. A.; van Dishoeck,
E. F. Science 2011, 334, 338.

(285) Sonnentrucker, P.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 521, L12.

(286) Monje, R. R.; Emprechtinger, M.; Phillips, T. G.; Lis, D. C;
Goldsmith, P. F.; Bergin, E. A; Bell, T. A.; Neufeld, D. A.; Sonnentrucker, P.
Astrophys. J. Lett. 2011, 734, L23.

(287) Indriolo, N.; Neufeld, D. A.; Seifahrt, A.; Richter, M. J. Astrophys.
J. 2013, 764, 188.

(288) Cernicharo, J.; Lim, T.; Cox, P.; Gonzalez-Alfonso, E.; Caux, E.; Swinyard,
B. M.; Martin-Pintado, J.; Baluteau, J. P.; Clegg, P. Astron. Astrophys. 1997, 323, L2S.

(289) Flagey, N,; Goldsmith, P. F; Lis, D. C; Gerin, M;; Neufeld, D;
Sonnentrucker, P.; De Luca, M.; Godard, B.; Goicoechea, J. R.; Monje, R.; Phillips, T.
G. Astrophys. J. 2013, 762, 11.

(290) Sonnentrucker, P.; Neufeld, D. A.; Gerin, M.; De Luca, M.; Indriolo, N.;
Lis, D. C.; Goicoechea, J. R. Astrophys. J. Lett. 2013, 763, L19.

(291) Gonzalez-Alfonso, E.; i in. Astron. Astrophys. 2012, 541, A4.

(292) Fischer, J.; Sturm, E.; Gonzilez-Alfonso, E.; Gracia-Carpio, J.; Hailey-
Dunsheath, S.; Poglitsch, A.; Contursi, A.; Lutz, D.; Genzel, R.; Sternberg, A.; Verma,
A.; Tacconi, L. Astron. Astrophys. 2010, 518, L41.

(293) Neufeld, D. A,; i in. Astron. Astrophys. 2010, 521, LS.

(294) Wiesemeyer, H; Gus'ten, R; Heyminck, S.; Jacobs, K.; Menten,

K. M,; Neufeld, D. A.; Requena-Torres, M. A.; Stutzki, ]. Astron. Astrophys. 2012, 542,
L7.

(295) Roueff, E. Mon. Not. R. Astron. Soc. 1996, 279, 1.37.

(296) Weselak, T.; Galazutdinov, G.; Beletsky, Y.; Krelowski, J. Astron. Astrophys.
2009, 499, 783.

(297) Weselak, T.; Galazutdinov, G. A.; Beletsky, Y.; Krelowski, J. Mon. Not. R.
Astron. Soc. 2010, 402, 1991.

(298) Gonzalez-Alfonso, E.; i in. Astron. Astrophys. 2013, 550, A2S.

(299) Habart, E.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 518, L116.

(300) Goicoechea, J. R.; Joblin, C.; Contursi, A.; Berne, O.; Cernicharo, J.; Gerin,
M,; Le Bourlot, J.; Bergin, E. A;; Bell, T. A; Rollig, M. Astron. Astrophys. 2011, 530,
L16.

(301) Sternberg, A.; Dalgarno, A. Astrophys. J,, Suppl. Ser. 1995, 99, 565.

(302) Pilleri, P.; Fuente, A.; Cernicharo, J.; Ossenkopf, V.; Berne, O.; Gerin, M,;
Pety, J.; Goicoechea, J. R; Rizzo, J. R.; Montillaud, J.; Gonzalez-Garcia, M.; Joblin,
C.; Le Bourlot, J.; Le Petit, F.; Kramer, C. Astron. Astrophys. 2012, 544, A110.

(303) Whittet, D. C.B.; Bode, M. F.; Longmore, A. ].; Adamson, A. J.; McFadzean,
A.D.; Aitken, D. K; Roche, P. F. Mon. Not. R. Astron. Soc. 1988, 233, 321.

(304) Walmsley, C. M. W: Chemistry and Spectroscopy of Interstellar Molecules;
Bohme, D. K,, red.; University of Tokyo Press: Tokio, 1992; str. 267.

(305) Murakawa, K.; Tamura, M.; Nagata, T. Astrophys. J., Suppl. Ser.

2000, 128, 603.

(306) Pontoppidan, K. M.; van Dishoeck, E. F.; Dartois, E. Astron. Astrophys.
2004, 426, 925.

(307) Lee, H.-H,; Bettens, R. P. A.; Herbst, E. Astron. Astrophys., Suppl. Ser. 1996,
119,111.

(308) Przybilla, N.; Nieva, M.-F.; Butler, K. Astrophys. J. Lett. 2008, 688,

L103.

(309) Whittet, D. C. B. Astrophys. J. 2010, 710, 1009.

(310) Boonman, A. M. S,; Doty, S. D.; van Dishoeck, E. F.; Bergin, E. A.; Melnick,
G.J.; Wright, C. M.; Stark, R. Astron. Astrophys. 2003, 406, 937.

(311) Bergin, E. A, i in. Astrophys. J. Lett. 2000, 539, L129.

(312) Roberts, H.; Herbst, E. Astron. Astrophys. 2002, 395,233.

(313) Caselli, P.; Keto, E.; Bergin, E. A,; Tafalla, M.; Aikawa, Y.; Douglas, T;
Pagani, L.; Y1ldiz, U. A,; van der Tak, F. F. S.; Walmsley, C. M .; Codella, C.; Nisini,
B.; Kristensen, L. E.; van Dishoeck, E. F. Astrophys. J. Lett. 2012, 759, L37.

(314) Evans,N.J., I Annu. Rev. Astron. Astrophys. 1999, 37, 311.

(315) Kristensen, L. E.; i in. Astron. Astrophys. 2012, 542, A8.

(316) Mottram, J. C.; van Dishoeck, E. F.; Schmalzl, M.; Kristensen, L. E.; Visser,
R.; Hogerheijde, M. R.; Bruderer, S. Astron. Astrophys. 2013, 558, A126.

9083

(3 17) Bergin, E. A,; i in. Astron. Astrophys. 2010, 521, L33.

(318) Fogel, J. K. J.; Bethell, T. J.; Bergin, E. A.; Calvet, N.; Semenov,
D. Astrophys. J. 2011, 726, 29.

(319) Dominik, C.; Ceccarelli, C.; Hollenbach, D.; Kaufman, M.
Astrophys. J. Lett. 2005, 635, L8S.

(320) Parise, B.; Bergman, P.; Du, F. Astron. Astrophys. 2012, 541, L11.

(321) Bergman, P.; Parise, B.; Liseau, R.; Larsson, B.; Olofsson, H.; Menten, K.
M.; Gusten, R. Astron. Astrophys. 2011, 531, L8.

(322) Charnley, S. B,; Tielens, A. G. G. M.; Millar, T.J. Astrophys. J. Lett. 1992,
399,L71.

(323) Chavarna , L, iin. Astron. Astrophys. 2010, 521, 1L37.

(324) Johnstone, D.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 521, LAL.

(325) Kristensen, L. E.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 521, L30.

(326) van Dishoeck, E. F.; Helmich, F. P. Astron. Astrophys. 1996, 315,1L177.

(327) van Dishoeck, E. F.; Blake, G. A. Annu. Rev. Astron. Astrophys.
1998, 36,317.

(328) Boonman, A. M. S.; van Dishoeck, E. F. Astron. Astrophys. 2003,
403, 1003.

(329) Emprechtinger, M.; Lis, D. C.; Rolffs, R.; Schilke, P.; Monje, R. R.,; Comito,
C.; Ceccarelli, C.; Neufeld, D. A,; van der Tak, F. F. S. Astrophys. J. 2013, 765, 61.

(330) Herpin, F.; Chavarrid, L.; van der Tak, F.; Wyrowski, F.; van
Dishoeck, E. F.; Jacq, T.; Braine, J.; Baudry, A.; Bontemps, S.; Kristensen, L. Astron.
Astrophys. 2012, 542, A76.

(331) Visser, R; Jorgensen, J. K;; Kristensen, L. E.; van Dishoeck, E. F.; Bergin, E.
A. Astrophys. J. 2013, 769, 19.

(332) Persson, M. V,; Jorgensen, J. K.; van Dishoeck, E. F. Astron. Astrophys. 2012,
541, A39.

(333) Kaufman, M. J.; Neufeld, D. A. Astrophys. J. 1996, 456, 611.

(334) Harwit, M.; Neufeld, D. A.; Melnick, G. J.; Kaufman, M. J.
Astrophys. J. Lett. 1998, 497, L10S.

(335) Wright, C. M,; van Dishoeck, E. F,; Black, J. H,; Feuchtgruber, H,;
Cernicharo, J.; Gonzalez-Alfonso, E.; de Graauw, T. Astron. Astrophys. 2000, 358,
689.

(336) Gonzélez-Alfonso, E.; Wright, C. M,; Cernicharo, J,; Rosenthal, D.;
Boonman, A. M. S.; van Dishoeck, E. F. Astron. Astrophys. 2002, 386, 1074.

(337) Cernicharo, J.; Goicoechea, J. R.; Daniel, E.; Lerate, M. R;; Barlow, M. J.;
Swinyard, B. M.; van Dishoeck, E. F,; Lim, T. L; Viti, S.; Yates, J. Astrophys. J. Lett.
2006, 649, L33.

(338) Olofsson, A. O. H.; i in. Astron. Astrophys. 2003, 402, LA47.

(339) Franklin, J.; Snell, R. L.; Kaufman, M. J.; Melnick, G. J.; Neufeld,

D. A;; Hollenbach, D. J.; Bergin, E. A. Astrophys. J. 2008, 674, 1015.

(340) Lefloch, B.; i in. Astron. Astrophys. 2010, $18,L113.

(341) Goicoechea, J. R;; Cernicharo, J.; Karska, A.; Herczeg, G. J.; Polehampton,
E. T.; Wampfler, S. F.; Kristensen, L. E; van Dishoeck, E. F .; Etxaluze, M.; Berne, O.;
Visser, R. Astron. Astrophys. 2012, 548, A77.

(342) Tafalla, M; Liseau, R; Nisini, B.; Bachiller, R; Santiago-Garcia, J.; van
Dishoeck, E. F.; Kristensen, L. E.; Herczeg, G. J.; Yildiz, U. A. Astron. Astrophys. 2013,
551,A116.

(343) Nisini, B.; i in. Astron. Astrophys. 2013, 549, A16.

(344) Santangelo, G.; Nisini, B.; Antoniucci, S.; Codella, C.; Cabrit, S.; Giannini,
T.; Herczeg, G.; Liseau, R.; Tafalla, M.; van Dishoeck, E. F. Astron. Astrophys. 2013,
557,A22.

(345) Draine, B. T. Annu. Rev. Astron. Astrophys. 2003, 41, 241.

(346) Neufeld, D. A; Dalgarno, A. Astrophys. J. 1989, 340, 869.

(347) Flower, D.R;; Pineau Des Foret’s, G.Mon. Not. R. Astron. Soc.

2010, 406, 1745.

(348) Wampfler, S. E.; Bruderer, S.; Kristensen, L. E.; Chavarria, L.; Bergin, E. A,;
Benz, A. O.; van Dishoeck, E. F.; Herczeg, G. J.; van der Tak, F. F. S.; Goicoechea, ].
R;; Doty, S. D.; Herpin, F. Astron. Astrophys. 2011, 531, L16.

(349) van Kempen, T. A,; i in. Astron. Astrophys. 2010, 518, L121.

(350) Wampfler, S. F.; Bruderer, S.; Karska, A.; Herczeg, G. J.; van Dishoeck, E. F.;
Kristensen, L. E.; Goicoechea, J. R;; Benz, A. O.; Doty, S. D.; McCoey, C.; Baudry, A.;
Giannini, T.; Larsson, B. Astron. Astrophys. 2013, 552, AS6.

(35 1 ) Karska, A.; i in. Astron. Astrophys. 2013, 552, A141.

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085



Przeglad chemiczny

Przeglad

(352) Green,]. D.;iin. Astrophys. J. 2013, 770, 123.

(353) Neufeld, D. A.; Dalgarno, A. Astrophys. J. 1989, 344, 251.

(354) Snell, R. L.; Hollenbach, D.; Howe, J. E.; Neufeld, D. A.; Kaufman, M. J;
Melnick, G.J.; Bergin, E. A.; Wang, Z. Astrophys. ]. 2005, 620, 758.

(355) Nisini, B.; Giannini, T.; Lorenzetti, D. Astrophys. J. 2002, 574,

246.

(356) Bjerkeli, P.; Liseau, R.; Olberg, M.; Falgarone, E.; Frisk, U.; Hjalmarson, A.;
Klotz, A.; Larsson, B.; Olofsson, A. O. H.; Olofsson, G.; Ristorcelli, I; Sandqvist, A.
Astron. Astrophys. 2009, 507, 1455.

(357) Liseau, R.; i in. Astron. Astrophys. 1996, 315, L181.

(358) Bjerkeli, P.; Liseau, R.; Nisini, B.; Tafalla, M.; Benedettini, M.; Bergman, P.;
Dionatos, O.; Giannini, T.; Herczeg, G.; Justtanont, K.; Larsson, B.; McOey, C,;
Olberg, M.; Olofsson, A. O. H. Astron. Astrophys. 2011, 533, A80.

(359) Vasta, M.; Codella, C.; Lorenzani, A.; Santangelo, G.; Nisini, B.; Giannini,
T.; Tafalla, M.; Liseau, R.; van Dishoeck, E. F.; Kristensen, L. Astron. Astrophys. 2012,
537, A98.

(360) Santangelo, G.; Nisini, B.; Giannini, T.; Antoniucci, S.; Vasta, M.;

Codella, C.; Lorenzani, A.; Tafalla, M.; Liseau, R.; van Dishoeck, E. F.; Kristensen, L.
E. Astron. Astrophys. 2012, 538, A4S.

(361) Bjerkeli, P.; Liseau, R.; Larsson, B.; Rydbeck, G.; Nisini, B.; Tafalla, M.;
Antoniucci, S.; Benedettini, M.; Bergman, P.; Cabrit, S.; Giannini, T.; Melnick, G.;
Neufeld, D.; Santangelo, G.; van Dishoeck, E.

F. Astron. Astrophys. 2012, 546, A29.

(362) Fich, M,; iin. Astron. Astrophys. 2010, 518, L86.

(363) Emprechtinger, M.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 521, 128.

(364) van der Tak, F. F. S.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 518, L107.

(365) Jiménez-Serra, L; Caselli, P.; Martn-Pintado, J.; Hartquist, T. W.

Astron. Astrophys. 2008, 482, 549.

(366) Jiménez-Serra, 1; Martifi -Pintado, J.; Rodrguez-Franco, A,; Martii , S.
Astrophys. J. Lett. 2005, 627, L121.

(367) Codella, C.;iin. Astron. Astrophys. 2010, 518, L112.

(368) Viti, S.; Jiménez-Serra, I; Yates, J. A; Codella, C.; Vasta, M.; Caselli, P.;
Lefloch, B.; Ceccarelli, C. Astrophys. J. Lett. 2011, 740, L3.

(369) Keene, J.; Phillips, T. G.; van Dishoeck, E. F. W: International Astronomical
Union Symposium; Latter, W. B, Radford, S. J. E., Jewell, P. R, Mangum, J. G., Bally,
J., red.; Kluwer: Dordrecht, 1997; tom 170 str.

382-384.

(370) Indriolo, N.; Blake, G. A.; Goto, M.; Usuda, T.; Oka, T.; Geballe,
T.R,; Fields, B. D.; McCall, B. J. Astrophys. ]. 2010, 724, 1357.

(371) Reach, W. T.; Rho, J. Astrophys. J. Lett. 1998, 507, 1L93.

(372) Lockett, P.; Gauthier, E.; Elitzur, M. Astrophys. J. 1999, 511, 235.

(373) Gonzélez-Alfonso, E.; Smith, H. A,; Fischer, J.; Cernicharo, J.

Astrophys. . 2004, 613, 247.

(374) Gonzélez-Alfonso, E.; Smith, H. A,; Ashby, M. L. N,; Fischer, J.; Spinoglio,
L.; Grundy, T. W. Astrophys. J. 2008, 675, 303.

(375) van der Werf, P. P.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 518, L42.

(376) Weif}, A.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 521, L1.

(377) Rangwala, N.; iin. Astrophys. J. 2011, 743, 94.

(378) Spinoglio, L.; i in. Astrophys. J. 2012, 758, 108.

(379) Kamenetzky, J.; iin. Astrophys. J. 2012, 753, 70.

(380) Meijerink, R.; i in. Astrophys. J. Lett. 2013, 762, L16.

(381) Yang, C.; Gao, Y.; Omont, A.; Liu, D.; Isaak, K. G.; Downes, D.; van der
Werf, P. P.; Lu, N. Astrophys. J. Lett. 2013, 771, L24.

(382) Riechers, D. A.; i in. Nature 2013, 496, 329.

(383) Omont, A,; i in. Astron. Astrophys. 2011, 530, L3.

(384) van der Werf, P. P.; Berciano Alba, A.; Spaans, M.; Loenen, A. F.; Meijerink,
R.; Riechers, D. A.; Cox, P.; Weif3, A.; Walter, F. Astrophys. J. Lett. 2011, 741, L38.

(385) Combes, F.; i in. Astron. Astrophys. 2012, 538, L4.

(386) Omont, A; i in. Astron. Astrophys. 2013, 551, A11S.

(387) Habing, H. J. Astron. Astrophys. Rev. 1996, 7,97.

(388) Goldreich, P.; Scoville, N. Astrophys. J. 1976, 205, 144.

(389) Glassgold, A. E. Annu. Rev. Astron. Astrophys. 1996, 34,241.

(390) Justtanont, K.; Skinner, C.J.; Tielens, A. G. G. M. Astrophys. J.

1994, 435, 852.
(391) Willacy, K.; Millar, T. J. Astron. Astrophys. 1997, 324,237.

9084

(392) Amiri, N,; Vlemmings, W.; van Langevelde, H. J. Astron. Astrophys. 2011,
532, A149.

(393) Barlow, M. J.; i in. Astron. Astrophys. 1996, 315, L241.

(394) Neufeld, D. A,; Chen, W.; Melnick, G. J.; de Graauw, T.; Feuchtgruber, H,;
Haser, L.; Lutz, D.; Harwit, M. Astron. Astrophys. 1996, 315,1237.

(395) Neufeld, D. A.; Feuchtgruber, H.; Harwit, M.; Melnick, G. J.

Astrophys. . Lett. 1999, §17, L147.

(396) Justtanont, K.; Bergman, P.; Larsson, B.; Olofsson, H.; Schoier,

F.L.; Frisk, U.; Hasegawa, T.; Hjalmarson, A.; Kwok, S.; Olberg, M.; Sandqvist, A.;
Volk, K.; Elitzur, M. Astron. Astrophys. 2005, 439, 627.

(397) Maercker, M,; Schoier, F.L,; Olofsson, H,; Bergman, P.; Ramstedt, S.
Astron. Astrophys. 2008, 479, 779.

(398) Maercker, M,; Schoier, F.L,; Olofsson, H.; Bergman, P.; Frisk,

U.; Hjalmarson, A.; Justtanont, K.; Kwok, S.; Larsson, B.; Olberg, M.; Sandqvist, A.
Astron. Astrophys. 2009, 494, 243.

(399) Decin, L.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 521, L4.

(400) Willacy, K. Astrophys. J. Lett. 2004, 600, L87.

(401) Justtanont, K.; i in. Astron. Astrophys. 2010, 521, L6.

(402) Melnick, G. J.; Neufeld, D. A.; Ford, K. E. S.; Hollenbach, D. J.; Ashby, M. L.
N. Nature 2001, 412, 160.

(403) Hasegawa, T. L; Kwok, S.; Koning, N.; Volk, K; Justtanont, K.; Olofsson,
H,; Schoier, F. L, Sandqvist, A; Hjalmarson, A; Olberg, M.; Winnberg, A.;
Nyman, L.-A; Frisk, U. Astrophys. J. 2006, 637, 791.

(404) Saavik Ford, K. E.; Neufeld, D. A. Astrophys. J. Lett. 2001, 557,

L113.

(405) Decin, L. i in. Nature 2010, 467, 64.

(406) Neufeld, D. A.; Gonzalez-Alfonso, E.; Melnick, G. J.; Szczerba, R.; Schmidt,
M,; Decin, L.; de Koter, A;; Schoier, F.; Cernicharo, J. Astrophys. . Lett. 2011, 727,
L28.

(407) Cherchneff, 1. Astron. Astrophys. 2011, 526, L11.

(408) Neufeld, D. A.; i in. Astrophys. J. Lett. 2011, 727,1.29.

(409) Woitke, P.; Thi, W.-F.; Kamp, 1; Hogerheijde, M. R. Astron. Astrophys.
2009, 501, LS.

(410) Bethell, T; Bergin, E. Science 2009, 326, 1675.

(41 1) Thi, W.-F.; Bik, A. Astron. Astrophys. 2005, 438, 557.

(412) Woitke, P.; Kamp, L; Thi, W.-F. Astron. Astrophys. 2009, 501, 383.

(413) Glassgold, A. E.; Meijerink, R.; Najita, J. R. Astrophys. J. 2009,

701,142,

(414) Pontoppidan, K. M,; Salyk, C.; Blake, G. A.; Kaufl, H. U.
Astrophys. J. Lett. 2010, 722, L173.

(415) salyk, C.; Pontoppidan, K. M.; Blake, G. A.; Najita, J. R.; Carr, J.
S. Astrophys. J. 2011, 731, 130.

(416) Mandell, A. M.; Bast, J.; van Dishoeck, E. F.; Blake, G. A.; Salyk, C.;
Mumma, M. J; Villanueva, G. Astrophys. ]. 2012, 747, 92.

(417) Fedele, D.; Pascucci, L; Brittain, S.; Kamp, I.; Woitke, P.; Williams, J. P.;
Dent, W. R. F.; Thi, W.-F. Astrophys. J. 2011, 732, 106.

(418) Zhang, K.; Pontoppidan, K. M; Salyk, C.; Blake, G. A. Astrophys.

J.2013, 766, 82.

(419) Riviere-Marichalar, P.; Ménard, F.; Thi, W. F.; Kamp, I; Montesinos, B.;
Meeus, G.; Woitke, P.; Howard, C.; Sandell, G.; Podio, L.; Dent, W. R. F.; Mendiguta,
L; Pinte, C.; White, G. J.; Barrado, D. Astron. Astrophys. 2012, 538, L3.

(420) Fedele, D.; Bruderer, S.; van Dishoeck, E. F.; Herczeg, G. J.; Evans, N. J.;
Bouwman, J.; Henning, T.; Green, J. Astron. Astrophys. 2012, 544, L9.

(421) Meeus, G.; iin. Astron. Astrophys. 2012, 544, A78.

(422) Fedele, D.; Bruderer, S.; van Dishoeck, E. F.; Carr, J.; Herczeg, G. J.; Salyk,
C.; Evans, N. J,; Bouwman, J.; Meeus, G.; Henning, T.; Green, J .; Najita, J. R;;
Guedel, M. Astron. Astrophys. 2013, 559, A77.

(423) Whipple, F. L. Astrophys. J. 1951, 113, 464.

(424) Haser, L. Bull. Soc. R. Sci.Lieg e 1957, 43,740.

(425) Bockelée-Morvan, D.; Crovisier, J.; Mumma, M. J.; Weaver, H.
A.W: Comets II; Festou, M. C., Keller, H. U., Weaver, H. A,, red.; University of Arizona
Press: Tucson, AZ, 2004; str. 391.

(426) Festou, M. C. Astron. Astrophys. 1981, 95, 69.

(427) Crovisier, ]. Astron. Astrophys. 1989, 213, 459.

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085



Przeglad chemiczny

Przeglad

(428) Mumma, M. J.; Weissman, P. R; Stern, S. A. W: Protostars and Planets III;
Levy, E. H,, Lunine, J. L, red.; University of Arizona Press: Tucson, AZ, 1993; str.
1177.

(429) Crovisier, J.; Leech, K.; Bockelee-Morvan, D.; Brooke, T. Y.; Hanner, M. S,;
Altieri, B.; Keller, H. U.; Lellouch, E. Science 1997, 275, 1904.

(430) Brooke, T.Y.; Sellgren, K.; Smith, R. G. Astrophys. . 1996, 459, 209.

(43 1) Magee-Sauer, K.; Mumma, M. J.; DiSanti, M. A.; Dello Russo, N.

J. Geophys. Res. 2002, 107, 5095.

(4—32) Gibb, E. L.; Mumma, M. J.; dello Russo, N.; Disanti, M. A.; Magee-Sauer, K.
Icarus 2003, 165, 391.

(433) Bonev, B. P.; Mumma, M. J.; Dello Russo, N.; Gibb, E. L.; DiSanti, M. A ;
Magee-Sauer, K. Astrophys. J. 2004, 615, 1048.

(434) Bonev, B. P.; Mumma, M. J. Astrophys. J. 2006, 653, 788.

(435) Andresen, P.; Ondrey, G. S.; Titze, B. Phys. Rev. Lett. 1983, 50,486.

(436) Raymond, J. C. Astrophys. J,, Suppl. Ser. 1979, 39, 1.

(437) Tappe, A; Lada, C.J.; Black, J. H.; Muench, A. A. Astrophys. ]. Lett. 2008,
680, L117.

(438) Tappe, A.; Forbrich, J.; Martin, S.; Yuan, Y.; Lada, C.J. Astrophys.
J. 2012, 751,9.

(439) Buntkowsky, G.; Limbach, H. H.; Walaszek, B.; Adamczyk, A; Xu, Y,;
Breitzke, H.; Schweitzer, A,; Gutmann, T.; Waechtler, M.; Frydel, J .; Elnmler, T.;
Amadeu, N,; Tietze, D.; Chaudret, B. Z. Phys. Chem. 2008, 222, 1049.

(440) Oka, T. J. Mol. Spectrosc. 2004, 228, 635.

(441) Mumma, M.].; Charnley, S. B. Annu. Rev. Astron. Astrophys.

2011, 49, 471.
(442) sliter, R.; Gish, M.; Vilesov, A. F. J. Phys. Chem. A 2011, 115, 9682.

(443) Hama, T.; Watanabe, N.; Kouchi, A.; Yokoyama, M. Astrophys. J. Lett. 2011,
738,L1S.

9085

dx.doi.org/10.1021/cr4003177 | Chem. Rev. 2013, 113, 9043-9085



