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Wykaz skrétéow

APEX — ang. Atacama Pathfinder Experiment

BICE - ang. Balloon-borne Infrared Carbone Explorer

CGI - ang. Common Gateway Interface

CMB - Mikrofalowe Promieniowanie Tta (ang. Cosmic Microwave Background)

CNM - Zimny neutralny osrodek miedzygwiazdowy (ang. cold neural medium)

COM - Zlozona molekula organiczna (ang. Complex Organic Molecule)

DDT - Czas Przyznawany przez Dyrekcje Obserwatorium (ang. Directors Discretionary Time)
DIGIT - ang. Dust, Ice, and Gas in Time

DLR - Niemieckie Centrum Lotnictwa i Kosmonautyki (niem. Deutsches Zentrum fir Luft- und Raum-
fahrt e. V.)

EMIR - ang. Fight MIzer Receiver

ESA - Europejska Agencja Kosmiczna (ang. Furopean Space Agency)

FFTS - ang. Fast Fourier Transform Spectrometer

FIFI-LS - ang. Field Imaging Far-Infrared Line Spectrometer

FUV - Dalekie promieniowanie ultrafioletowe (ang. far ultraviolet)

GTO — Czas Gwarantowany (ang. Guaranteed Time Observations)

GUSTO - ang. Galactic / Extragalactic ULDB Spectroscopic Terahertz Observatory
HIFI — ang. Heterodyne Instrument for the Far-Infrared

HM — Masywny (ang. High-Mass)

HMPO - Masywny obiekt protogwiazdowy (ang. High-mass protostellar object)

HMSC - Masywne jadro przedgwiazdowe (ang. High-Mass Starless Core)

IRAC — ang. Infrared Array Camera

IRAM - fr. Institut de Radioastronomie Millimétrique

IRAS - ang. Infrared Astronomical Satellite

ISM — Osrodek miedzygwiazdowy (ang. interstellar medium)

ISRF - Pole Promieniowania Osrodka Miedzygwiezdnego (ang. interstellar radiation field)
j.a. — jednostka astronomiczna

JPL - ang. Jet Propulsion Laboratory

KAO - ang. Gerard P. Kuiper Airborne Observatory

KIDA - ang. KInetic Database for Astrochemistry

LAMDA - ang. Leiden Atomic and Molecular Database

LM — Matomasywny (ang. Low-Mass)

LSR - Lokalny Ukltad Odniesienia (ang. Local Standard of Rest)

LTE — Lokalna Rownowaga Termodynamiczna (ang. Local Thermodynamic Equilibrium)
NASA - ang. National Aeronautics and Space Administration

OTF - ang. On-The-Fly

PACS - ang. Photodetector Array Camera and Spectrometer

PAH - Wielopierscieniowy weglowodér aromatyczny (ang. Polycyclic Aromatic Hydrocarbon)



PDR — Obszar fotodysocjacyjny (ang. Photodissociation Region), Region zdominowany przez fotony
(ang. Photon Dominated Regions)

RMS - Srednia kwadratowa (ang. Root Mean Square)

SDP - Naukowa Faza Demonstracyjna (ang. Science Demonstration Phase)
SED - Rozklad energii widmowej (ang. Spectral Energy Distribution)

SLW — Dlugie fale spektografu (ang. Spectrograph Long Wavelengths)

S/N — Stosunek sygnatu do szumu (ang. Signal/Noise)

SOFIA - ang. Stratospheric Observatory for Infrared Astronomy

SPIRE — ang. Spectral and Photometric Imaging Receiver

SSW — Krotkie fale spektografu (ang. Spectrograph Short Wavelengths)
UDFA - ang. Umist Database For Astrochemistry

VESPA — ang. Versatile SPectrometer Array

WISH - ang. Water In Star-forming regions with Herschel

YSO - Mtody obiekt gwiazdowy (ang. Young Stellar Object)

ZAMS - Ciag gltowny wieku zerowego (ang. Zero Age Main Sequence)



Streszczenie

Najnowsze odkrycia planet pozastonecznych sprawiaja, ze istotne staje sie zrozumienie proceséw
powstawania gwiazd i ich ukladéw planetarnych. Badania dotyczace proceséw chemicznych i fizycznych
na najwczesniejszych etapach ewolucji gwiazd sa niezbedne do zrozumienia warunkéw poczatkowych
formowania sie planet. Przykladowo, wyplywy molekularne towarzyszace procesowi akrecji materii
na protogwiazde usuwaja cze$¢ materii i powoduja kompresje gazu, wpltywajac na zmiane jego skta-
du chemicznego. Dodatkowo, promieniowanie ultrafioletowe powoduje dysocjacje niektérych molekut i
zwiekszenie temperatury gazu. Procesy te moga mie¢ istotne znaczenie zaréwno w obszarach formowa-
nia gwiazd typu stonecznego jak i gwiazd masywnych, wplywajac na efektywnos$é¢ powstawania gwiazd

i planet.

Molekuty wystepujace w obszarach formowania gwiazd moga zosta¢ wykorzystane do wyznaczania
promieniowania UV nawet w oblokach o wysokiej gestosci, ktére absorbuja promieniowanie w zakre-
sie widzialnym. W tej pracy wykorzystano obserwacje przej$¢ atomowych i molekularnych w zakresie
dalekiej podczerwieni i submilimetrowym, ktore zostaly uzyskane z teleskopéw IRAM i SOFIA w celu
scharakteryzowania wyplywow i promieniowania UV wokol protogwiazd. Obserwacje te pozwolily na
zbadanie rozkladu emisji w réznych molekutach w dwéch obszarach: obloku w Wezu, gdzie powstaja
gwiazdy malomasywne i obloku w tabedziu, gdzie tworza sie masywne gwiazdy. Za pomoca kodu
transportu promienistego RADEX uzyskano modele emisji HCN i CN, co pozwolito na okreslenie wa-
runkéw fizycznych i obfitosci molekut w tym obszarze. Te informacje zapewnily parametry wejsciowe
do modelu astrochemicznego Nahoon w celu scharakteryzowania promieniowania ultrafioletowego. W
regionie gwiazdotworczym DR21 za pomoca linii [O I], [C II] i [O III] oraz przejs¢ CO okreslono wla-
snosci wyptywu molekularnego oraz najblizszej okolicy protogwiazdy, a wyniki poréwnano do modeli
obszaru fotodysocjacyjnego (PDR) i fal uderzeniowych. W ten sposob uzyskano informacje na temat

wlagciwosci promieniowania ultrafioletowego wokol badanych obiektow protogwiazdowych.

Praca sktada sie z rozdzialu wstepnego, wprowadzajacego w tematyke proceséw gwiazdotworczych,
rozdzialu dotyczacego metodologii badan oraz dwoch rozdzialéow zawierajacych wyniki prac nad ma-
tomasywnymi protogwiazdami w konstelacji Weza oraz otoczeniem masywnej protogwiazdy DR21.
Rezultaty pierwszego z tych badan zostaly opublikowane w pracy Mirocha et al. (2021). Wyniki opi-
sane w rozdziale 5 sa czesciowo przedstawione w pracy Karska et al. (w przygotowaniu). Oba projekty
badawcze majg na celu okreslenie wystepowania oraz wlasciwosci promieniowania ultrafioletowego w

otoczeniu protogwiazd.

W pracy Mirocha et al. (2021) po raz pierwszy wykorzystano stosunek molekut CN/HCN do
wyznaczania natezenia promieniowania ultrafioletowego w otoczeniu matomasywnych protogwiazd.
Metoda ta zostala poparta staranna analiza sieci reakcji powstawania i rozpadu obu molekut, co po-
zwala na lepsze zrozumienie warunkow ksztaltujacych stosunek CN/HCN w zaleznosci od natezenia
promieniowania ultrafioletowego. Mapa emisji w molekutach CN i HCN pokazuje obszary oswietlone
promieniowaniem UV po raz pierwszy w duzych skalach przestrzennych w regionie gwiazdotworczym w

gwiazdozbiorze Weza. Podobnie mapa natezenia promieniowania ultrafioletowego w okolicy masywnego



zrodta DR21 przygotowana na podstawie modelu PDR jest oryginalnym przedstawieniem rozktadu tego
promieniowania w badanym obiekcie. Zobrazowanie rozkladu promieniowania ultrafioletowego pozwo-
lito lepiej zrozumieé wplyw promieniowania UV na procesy fizykochemiczne zachodzace w obszarach
gwiazdotworczych. Wyniki te sa istotne dla tworzenia bardziej precyzyjnych modeli uwzgledniajacych
promieniowanie ultrafioletowe oraz przyczyniaja sie do poszerzenia wiedzy na temat mechanizméw

towarzyszacych rozwojowi gwiazd na najwczesniejszym etapie ewolucji.



Abstract

New discoveries of extrasolar planets trigger questions about star and planet formation processes.
Detailed studies of the physical and chemical processes at the earliest stages of stellar evolution are
necessary in order to understand the initial conditions for planet-formation. For example, molecular
outflows are commonly detected in the neighbourhood of protostars, transporting matter and occurring
gas compression. They strongly affect chemical composition and physical processes in star formation.
Moreover, ultraviolet radiation photodissociate some molecules and increase the gas temperature. These
processes can be important both in solar type star-formation and massive star-formation regions,

influencing the star and planet formation efficiency.

Molecules can be used to trace UV radiation even in the highest-density clouds which are obscure
to optical light. Here, IRAM 30 m and SOFIA spectroscopy of atomic and molecular transitions in far-
infrared and submillimetre range are used to characterise influence of UV radiation around protostars.
Observations of selected species allow to study the spatial distribution of UV radiation toward the
Serpens Main low-mass star-forming region and the DR21 high-mass protostar and its outflow. HCN
and CN emission models are obtained using the radiative transfer code RADEX in order to determine
the gas physical conditions and molecular abundances. This information provided input parameters to
use in an astrochemical model obtained with the Nahoon code in order to characterise the strength of
the UV radiation. In DR21 high-mass star-forming region the properties of the outflow and the closest
neighbourhood of protostars are quantified using [O I], [C II], [O III] and CO transitions. The results
are compared to the PDR (Photodissociation Region) and shock models. This way, new information
about properties of ultraviolet radiation around young stars at the earliest stages of their evolution is

gained.

This work consists of an introductory chapter presenting the main topic, chapters defining research
methodology and two chapters containing results of research on low-mass protostars in the Serpens
Main and the neighbourhood of the massive protostar DR21. The results of the first of these studies
are published in the Mirocha et al. (2021). The results described in Chapter 5 are partially presented in
Karska et al. (in preparation). Both research projects aim to determine the distribution and properties

of ultraviolet radiation in the environment of protostars.

In Mirocha et al. (2021) the ratio of CN/HCN molecules was used to determine the intensity of
ultraviolet radiation in the vicinity of low-mass protostars for the first time. This method was supported
by a detailed analysis of the reaction network of the formation and destruction of both molecules. This
way a better understanding of the conditions shaping the CN/HCN ratio depending on the intensity of
ultraviolet radiation is gained. The emission map in CN and HCN molecules shows regions illuminated
by UV radiation at large spatial scales in a star-forming region in the constellation Serpens for the first
time. Similarly, the map of ultraviolet radiation intensity in the vicinity of the massive DR21 source
prepared using a PDR model is an unique representation of the distribution of UV radiation in the
studied object. Imaging the distribution of ultraviolet radiation has allowed for a better understanding

of the impact of UV radiation on the physicochemical processes occurring in star-forming regions. These



results are important for creating more precise models containing ultraviolet radiation and contribute
to expanding knowledge about the mechanisms accompanying the development of stars at the earliest

stages of their evolution.



1 Wstep teoretyczny

“Hier ist wahrhaftig ein Loch im Himmel!”
(“Tu doprawdy jest dziura w niebiosach!”)
William Herschel, 1784

Od zarania dziejow ludzie spogladali w gwiazdy, zastanawiajac sie, czym sa i jak powstaly. Stwo-
rzono na ten temat wiele teorii i mitow. Niemalze kazda kultura miata swoj poglad na to, jak powstata
Ziemia wraz z otaczajacymi ja gwiazdami. Wraz z rozwojem nowozytnej astronomii zwiekszyly sie
mozliwosci obserwacyjne, co pozwolito na badanie innych obiektéw astronomicznych niz gwiazdy i cia-
ta Uktadu Stonecznego. William Herschel jako jeden z pierwszych zaobserwowat i skatalogowat obiekty
mglawicowe oraz obloki molekularne, ktore jawity sie dwczesnym astronomom jako ,dziury w niebio-
sach” (Herschel 1785). Nie mina dwie setki lat nim Bart J. Bok powiaze obloki molekularne z procesem

powstawania gwiazd (Bok 1948).

Dzisiaj wiemy juz o wiele wiecej na temat osrodka miedzygwiazdowego (ISM, ang. interstellar
medium) 1 procesdéw gwiazdotworczych. Formowanie sie gwiazd to skomplikowany proces, na ktory
sklada sie wiele czynnikéw w réznych skalach przestrzennych. Zaliczaja sie do nich: akrecja gazu z
osrodka miedzygwiazdowego i obiektéw satelitarnych na dysk Galaktyki i osrodka miedzygalaktycznego
w skali Mpc, chlodzenie tego gazu i tworzenie sie zimnego neutralnego osrodka miedzygwiazdowego
(CNM, ang. cold neural medium) w skali kpe, tworzenie sie obtokéw molekularnych (~10 — 100 pc),
fragmentacja duzych oblokéw molekularnych w mniejsze zageszczenia materii rzedu 1 pc czy jadra

przedgwiazdowe o rozmiarach ok. 0,1 pc (Kennicutt & Evans 2012).

Gwiazdy powstaja w ciemnych oblokach molekularnych o temperaturze rzedu 10-20 K (Bergin &
Tafala 2007). Obloki te sa obiektami dtugotrwalymi, nie charakteryzujacymi sie szybkimi zmianami. W
starszych publikacjach czas trwania takiego obtoku w stanie réwnowagi okresla sig na 108 lat (Scoville &
Hersh 1979). Wedtug nowszych oszacowan ming dziesiatki milionow lat nim rozpocznie sie fragmentacja
i zapadanie si¢ obloku molekularnego (Mouschovias, Tassis & Kunz 2006). Obtoki te ztozone sa gltéwnie
z czasteczkowego wodoru Ha, a jedynie okoto 1% ich masy stanowi pyl miedzygwiazdowy (Tielens 2005),
w przeciwienistwie do otaczajacego je chlodnego osrodka miedzygwiazdowego, ktory sktada sie gléwnie
z atomowego neutralnego wodoru. Pod wptywem grawitacji, turbulencji i dzialania pola magnetycznego
oblok molekularny dzieli sic na mniejsze fragmenty, a w najbardziej gestych (~ 10° atoméw cm~3)
jadrach tworzg sie protogwiazdy. Protogwiazdy powstajace we wsp6lnym obloku molekularnym moga
by¢ na réznych stadiach ewolucji i posiadaé¢ inna mase. W wyniku akrecji masy na protogwiazde
tworza sie wyplywy molekularne, ktore oddzialuja z otaczajaca materia, generujac fale uderzeniowe.
Wyplywy z bardziej masywnych protogwiazd moga prowadzi¢ do rozproszenia czesci materii obtoku
molekularnego, co zatrzyma dalsze procesy gwiazdotwoércze. Schematyczny obraz obloku molekularnego

przedstawia Rys. 1.
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Rysunek 1: Schemat obloku molekularnego z aktywna formacja gwiazdows. Jasnoszary, zewnetrzny
obszar przedstawia osrodek miedzygwiazdowy, a ciemnoszare rejony obtok molekularny i jego czesci
sktadowe. Na granicy osrodkow zakreskowana krzywa zaznaczony jest obszar przejéciowy. Wewnatrz
obloku przedstawione sg procesy zwiazane z powstawaniem gwiazd: najciemniejszym odcieniem sza-
rosci — wyplywy molekularne od malomasywnych protogwiazd, a najjasniejszym kolorem — obszary
H II tworzace sie woko6l mlodych masywnych gwiazd. Na zewnatrz obloku molekularnego ciemnymi
elipsami zaznaczone sg bardziej wyewoluowane mtode obiekty gwiazdowe — gwiazdy typu T Tauri.
Zaadaptowano: Rozprawa doktorska Dr Simona Bruderera, https://doi.org/10.3929 /ethz-a-006132657
(dostep 27.09.2021)

1.1 Klasyfikacja protogwiazd

Ewolucja gwiazd przebiega odmiennie w zaleznosci od masy obiektu. Najbardziej liczna grupa to
malomasywne gwiazdy o masach ok. 0.07-1 My (Kroupa 2002). Ich ewolucja nie jest tak gwaltowna
jak w przypadku masywnych gwiazd (o masie wiekszej niz 8 My). Wyrdznia sie rowniez gwiazdy
o Sredniej masie pomiedzy 1 Mg a 8 Mg. Zroznicowanie w tempie ewolucji oraz zwiazanych z nia
procesach jest obserwowane juz na etapie mlodego obiektu gwiazdowego (YSO, ang. young stellar
object). Malomasywne protogwiazdy ewoluuja w inny sposéb niz ich masywne odpowiedniki. Rowniez

nazewnictwo poszczegblnych etapéw jest rozne.

Pierwszy podzial matlomasywnych protogwiazd powstal na podstawie obserwacji w podczerwieni
(Lada 1987). Rozklady energii widmowej (SED, ang. Spectral Energy Distribution) mierzone na roz-
nych etapach powstawania gwiazd odzwierciedlaja wzrost temperatury protogwiazdy oraz zmniejszaja-
ca sie mase otoczki. Pierwotnie wyrdzniono trzy klasy matomasywnych protogwiazd. André et al. 1993

wprowadzili nowg kategorie — obiektow Klasy 0, ktore sg chronologicznie najmtodszymi protogwiazda-

11



mi. Charakterystyka poszczegdlnych etapow (Klas) dotyczy izolowanej, matomasywnej protogwiazdy.
Obiekty o malej masie tworza sie z mniejszych fragmentéw obtoku molekularnego, co niejednokrotnie
sprawia, ze znajduja sie w takiej odleglosci od innych obiektéw, ze turbulencje w ich dalszym otoczeniu
nie wpltywaja gwaltownie na ich ewolucje. Zmodyfikowana klasyfikacja przedstawiona jest na Rys. 2

oraz ponizej:

e Gleboko zanurzona protogwiazda (Klasa 0): pierwsza klasa protogwiazd wyrozniana po fazie
przedgwiezdnej. Charakteryzuje sie promieniowaniem gestej otoczki gazowo-pylowej, ktorej ma-
sa znacznie przewyzsza mase same]j protogwiazdy (Meny >> M, ). W trakcie tej fazy nastepuja
silne procesy akrecyjne i protogwiazda gwalttownie zwieksza swoja mase. Czes¢ akreowanego ma-
terialu z otoczki jest wyrzucana z ukladu poprzez dwubiegunowe wyplywy molekularne, ktore
pozwalaja pozby¢ sie nadwyzki momentu pedu, wzmacniajac jednocze$nie procesy akrecyjne
(Arce & Sargent 2006). SED protogwiazdy Klasy 0 posiada wyrazne maksimum w dalekiej pod-
czerwieni. Odpowiada ono promieniowaniu ciata doskonale czarnego — zimnego pytu w otoczce
o temperaturze 15-30 K (André, Ward-Thomson & Barsony 1999). Faza ta trwa ok. 10° lat po

rozpoczeciu zapadania sie jadra przedgwiazdowego (Evans et al. 2009).

e Pozna faza akrecji na protogwiazde (Klasa I): w tej fazie koricza sie gtowne procesy akrecji otoczki
gazowo-pylowej, ktora jest rowniez rozpraszana przez wypltywy molekularne. Masa protogwiazdy
przewyzsza wiec mase otoczki (M, > Moy, ). Wyplywy molekularne sg stabsze i charakteryzuja
sie szerszym katem rozwarcia, przez co mozliwa jest detekcja promieniowania z wewnetrznych
czedcei systemu. Nastepuje wzrost masy dysku okologwiazdowego. Z powodu mniejszej ekstynkeji
w otoczce na wykresie SED mozna wyr6zni¢ dwa komponenty: emisje ciata doskonale czarnego
pochodzaca od otoczki protogwiazdowej oraz nadwyzke w podczerwieni, w ktoérej promieniuje
dysk okologwiazdowy. Szacuje sie, ze ta faza trwa do ok. 10°-10° lat po zapadnieciu sie jadra

przedgwiazdowego.

e Klasyczne gwiazdy typu T Tauri (Klasa IT): W tej fazie otoczka jest prawie zupelnie rozproszona,
przez co mtoda gwiazda jest juz widoczna optycznie. W otoczeniu protogwiazdy dominuje gesty,
gazowy dysk protoplanetarny (Maisk > Meny), W ktorym tworza sie protoplanety. Obiekty te sa
zazwyczaj aktywne, charakteryzujac si¢ zmienng jasnoscia. Maksimum SED przesuniete jest do
bliskiej podczerwieni, podczas gdy w dalszej podczerwieni widoczny jest wplyw promieniowania
od dysku. Wiek gwiazd typu T Tauri to ok. 10 — 107 lat.

e Gwiazdy typu T Tauri charakteryzujace sie staba emisja w liniach (Klasa III): w ostatniej fazie
gwiazdy ,,przed ciaggiem gléwnym” rozprasza sie gaz dysku protoplanetarnego, pozostawiajac dysk
szcezatkowy (ang. debris disk). W wyniku zderzenia ziaren pytu o lodowych otoczkach powstaja
planetozymale, w nastepstwie czego planety i mniejsze obiekty uktadu planetarnego. W tej fazie
nie obserwuje sie silnych linii emisyjnych, co swiadczy o zakonczonym procesie akrecji materii
(Matthews et al. 2014). W wieku 105 — 107 lat SED mlodego obiektu gwiazdowego przypomina

promieniowanie gwiazdy ciagu gléwnego.

12



Frostollar dense cores collapsing B
- in the parent molacular clowd
m @ ] 1] i
5]_.’! Um? 2 Gkl black basdy Toa ™ 1? - 208
w o~ E M.=0
L 0.1 ped r
2a I
e T =T e O [ Cd ol
s t=0
Class 0 profostar
1 fd am a
L
[1+] Mo<c M,
w
®
=
[=E l—
= = 10000 AL t ~ SO0 yrs
- Class | protostar
w - e E—
o o | I dr B J
= ; 1 3t A
= u r y Too = 4060 -
o > <. LI i
: T
et
- 1000 ALY {210 yrs
Class N young star
w E -
w =l
E dl T = 700 - 30008
a Ll Mg~ 001 M,
@ ol S L
o 1 L] =
c B
] 100 AL
= - t=10% yrs
= !
@ Class Il young star
'® it 4 Disk 7
E % | T > H000K
& 4 | My = My
s
o -— 1 ] o
=100 AU e
£~ 10°-107 yrs Time

Rysunek 2: Ewolucja malomasywnych protogwiazd z podzialem na fazy i klasy. Lewa czes$¢ rysunku
przedstawia ilustracje matomasywnych ukladéw protogwiazdowych z zaznaczong skala przestrzenna,.
W prawej stronie ramek znajduja si¢ SED poszczegélnych etapéw ewolucyjnych z zaznaczonymi kom-
ponentami. O$ z prawej strony przedstawia skale czasowa wraz z typowymi parametrami fizycznymi.
Autorka: Dr Anaélle Julie Maury.

Wraz z rozpoczeciem spalania wodoru w reakcjach termojadrowych mloda gwiazda przestaje by¢
obiektem Klasy IIT i wchodzi w etap gwiazdy ciagu glownego wieku zerowego (ZAMS, ang. Zero
Age Muain Sequence), a nastepnie staje sie wyewoluowana gwiazda ciagu gléwnego (Hayashi et al.
1962). Procesy gwiazdotworcze matomasywnych protogwiazd sa zlozone, przeciwstawne sily akrecji i
wyplywéw molekularnych tworzg turbuletne srodowisko, ktore zmienia fizyczny i chemiczny obraz pro-
togwiazdy. Dokladne poznanie tych proceséw jest niezbedne w zrozumieniu warunkéow poczatkowych,

w jakich powstaja gwiazdy typu stonecznego i otaczajace je planety.

Etap protogwiazdowy masywnych gwiazd r6zni sie od ich lepiej poznanych, matomasywnych od-
powiednikéw. Podobnie jak ich péZniejsza ewolucja, procesy formowania sie masywnej gwiazdy przebie-
gaja szybciej niz w przypadku matomasywnych protogwiazd. W wieku ok. 10° — 106 lat po zapadnieciu
sie jadra przedgwiazdowego mozemy mowi¢ o wyewoluowanym regionie H II czy asocjacji gwiazd OB.
Dla poréwnania, w tym czasie malomasywna gwiazda jest na etapie protogwiazdy Klasy I. W przy-
padku masywnych protogwiazd ,system klasowy” zostal zastapiony nastepujacymi etapami (Rys. 3,

ktore niejednokrotnie opisywane sg w literaturze réznymi terminami:
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e Masywne jadro przedgwiazdowe (HMSC, ang. High-Mass Starless Core). W literaturze mozna
spotkaé tez inne nazwy tych obiektéow takie jak: Chlodne, geste jadro molekularne (CDMC, ang.
Cold Dense Molecular Core; np. Zinnecker & Yorke 2007), Przedprotogromadne jadro (PPclC,
ang. Pre-Protocluster Core; np. Evans et al. 2002), Masywne, geste jadro (MDC, ang. Massive
Dense Core, np. Motte et al. 2007). Jest to najwczesniejszy etap powstawania masywnych gwiazd.
Maja mase rzedu 10? — 103 M, rozmiary ok. 0,25 — 0,5 pc, gestosé ok. 10° ecm ™3, a ich $rednig
temperature okresla sie na ok. 16 K (Beuther et al. 2007). Parametry fizyczne HMSC stanowia
warunki poczatkowe dla powstawania masywnych protogwiazd. Przypuszcza sie, ze sa to obiekty

bardzo krotko zyjace ~ 10% lat.

e Masywny obiekt protogwiazdowy (HMPO, ang. High-mass protostellar object; np. Beuther et
al. 2007): etap, w ktorym gestosé obiektu przekracza 10° cm~2, pomimo, ze jego rozmiary sa
podobnego rzedu wielkosci jak w poprzedniej fazie (Beuther et al. 2007). W centrum uktadu jest
masywna protogwiazda o masie przekraczajacej 8 M. Posiada masywna otoczke o znacznym
gradiencie temperatury i gestosci oraz o réznorodnym skltadzie chemicznym. Niektérzy autorzy

wiaza roznice w emisji z kolejnymi podetapami ewolucji masywnej protogwiazdy (np. Persi 2018).

e Gorace jadro molekularne (HMC, ang. hot molecular core; np. Kurtz et al. 2000): kolejny etap
rozwoju masywnej protogwiazdy wiaze sie ze wzrostem temperatury powyzej 100 K (Zinnecker
& Yorke 2007). Znaczna czes$é zlozonych czasteczek organicznych (COM, ang. complex organic
molecule) obecnych w otoczce przechodzi do fazy gazowej, co sprawia, ze obiekty te sa stosunkowo
latwe do obserwacji w emisji maserowej metanolu (np. Menten 1991). Cze$¢ autorow zalicza ten
etap jako podtyp fazy HMPO (np. Beuther et al. 2007).

e Hiperkompaktowy/Ultrakompaktowy region H II (HC H II/UC H 11, ang. Hypercompact H IT
region / Ultracompact H II region; np. Churchwell et al. 2002, Hoare et al. 2007): w tej fazie usta-
je akrecja materii na protogwiazde, a rozpoczynaja si¢ procesy termojadrowe. Mloda gwiazda
zaczyna produkowaé promieniowanie ultrafioletowe, ktore jonizuje materie w obltoku molekular-
nym. Zjonizowany jest obszar o rozmiarach ok. 0,01 pc i gestosci ok. 10 cm~3. Z czasem materia
wokol mlodej gwiazdy traci gestosé. Ultrakompaktowe rejony H II maja rozmiary ok. 0,1 pc i
gestosé 10* cm ™2 (Zinnecker & Yorke). Czas zycia zwartych obiektow H II szacuje sie na 10° lat
(Motte at al. 2018).

e Klasyczny region H II (ang. classical H II region; np. Yorke 1986): ostatnia faza powstawania
masywnych gwiazd i asocjacji gwiazd OB. Promieniowanie jonizujace rozprzestrzenia sie¢ w niej
globalnie. Obszar zjonizowany osiaga wielkos¢ kilku pc. Pod wplywem promieniowania z mtodych

masywnych gwiazd rozwiewa sie macierzysty obtok molekularny.
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Rysunek 3: Schemat przedstawiajacy ewolucje masywnych protogwiazd. Najwyzszy panel zawiera szki-
ce SED dla poszczegblnych etapéw powstawania masywnych gwiazd. W srodkowym panelu znajduja
sie rysunki obrazujace procesy fizyczne i sktad chemiczny kolejnych etapéw wraz z ich angielskoje-
zycznymi nazwami. Ostatni panel przedstawia skale czasowa z zaznaczona emisja maserows. Autor:
Dr Cormac R. Purcell.

W przypadku masywnych protogwiazd trudno rozréznié, kiedy protogwiazda przeistacza sie w
gwiazde, poniewaz reakcje termojadrowe rozpoczynaja sie, gdy gwiazda jest jeszcze otoczona gestym
gazem macierzystego obtoku. Czas, w jakim gwiazda moze promieniowaé¢ kosztem zapadania sie gra-

witacyjnego, nazywany jest czasem Kelvina-Helmholtza Ty (Krumholtz 2016):

GM?
Tn = —r (1)

gdzie M to masa, R — promieni, L to moc promieniowania obiektu, a G oznacza stala grawitacji.

Odnoszac sie do ewolucji gwiazd, czas obliczony za pomoca wzoru (1) bedzie czasem, jakiego potrzebuje
protogwiazda, by znalezé¢ sic na ZAMS. Podstawiajac typowe wartosci dla matomasywnych gwiazd,
Tiy wynosi ok. 106 — 107 lat. W przypadku gwiazd masywnych czas ten skraca sie do 10* lat, a wiec

nastepuje w czasie formowania sie mtodej gwiazdy.

1.2 Fizyczne komponenty ukladow protogwiazdowych

Formowanie sie gwiazd jest dynamicznym procesem, ktéremu towarzysza kolaps grawitacyjny otoczki,
akrecja materii oraz wyrzuty materii w postaci dzetéw i wyptywow molekularnych pochodzacych od

protogwiazd. W najwczesniejszej fazie akrecja materii na rotujacy mtody obiekt gwiazdowy przyczynia
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sie do powstania dysku okologwiazdowego. Dwa przeciwstawne procesy akrecji i wyrzutu masy spra-
wiaja, ze najblizsze otoczenie mtodych obiektéow gwiazdowych jest turbulentnym regionem o ztozonej
strukturze. W lepiej poznanych, malomasywnych protogwiazdach wyrédznia sie nastepujace komponen-

ty, przedstawione réwniez na Rys. 4:

e ciepla wewnetrzna otoczka (ang. warm inner envelope): jest to najbardziej wewnetrzna czesé pro-
togwiazdy, o temperaturze przekraczajacej 100 K (Tychoniec 2021a). Jesli w wenetrzej otoczce
wystepuja zlozone czasteczki organiczne, nazywana jest w literaturze goracym jadrem (ang. hot
core/corino), np. Caselli & Ceccarelli 2012. Anglojezyczne rozroznienie "hot core” i "hot corino”
odnosi sie odpowiednio do masywnych i malomasywnych protogwiazd. W tej temperaturze zto-
zone czasteczki organiczne zmagazynowane w lodzie przechodza do fazy gazowej, przez co moga
by¢ skutecznie obserwowane w zakresie submilimetrowym. Rozmiary cieptej wewnetrznej otoczki

siegaja ok. 100 j.a., podczas gdy gestosé przekracza 107 cm™3 (Caselli & Ceccarelli 2012).

e zimna otoczka (ang. cold envelope): zewnetrzna otoczka woko! protogwiazdy zawiera materie,
ktora napedza mechanizm akrecji, a w zwiazku z tym tworzenie sie dysku i wyplywow/dzetow.
Jest to wielowarstwowa struktura siegajaca 10* j.a. z gradientem temperatury (<100 K) i gesto-
$ci (10° — 107 cm~3). Sktad chemiczny jest zblizony do sktadu obtoku molekularnego, w ktorym
powstata. To tutaj w drobinach lodu powstaja bardziej ztozone molekuly, ktére moge byé¢ wy-
kryte, gdy migruja w strone centrum protogwiazdy i sublimuja. Systematyczne ruchy materii
opadajacej na protogwiazde charakteryzuja sie waskimi profilami linii niezbyt turbulentnego ga-
zu. Otoczka protogwiazd moze byé obserwowana za pomoca znacznikow gestego gazu takich jak
CO czy C'80 (Jgrgensen et al. 2002) oraz molekul wystepujacych w niskiej temperaturze w fazie
gazowej, np. DCOT, NoDT czy H¥3CO™ (Tychoniec 2021a).

e dzety i wyplywy molekularne (ang. jets and molecular outflows): system protogwiazdowy pozby-
wa sie nadwyzki momentu pedu wyprodukowanego podczas akrecji materii z otoczki na proto-
gwiazde poprzez dzety i wyplywy molekularne. Bardziej skolimowane, szybkie wyptywy materii z
wewnetrznych czesci systemu protogwiazdowego noszg nazwe ekstremalnie szybkich (EHV, ang.
Extremely High Velocity) dzetéow w odréznieniu od znacznie wolniejszych (<20 km s~1) wyply-
wow molekularnych (Bachiller & Gomez-Gonzalez 1992). Bardziej skolimowane dzety obserwowa-
ne sa we wezesnych fazach formowania sie gwiazd. Wraz z uplywem czasu otoczka rozrzedza sie,
a kat wyplywu molekularnego zwieksza sie, co wigze sie ze spadkiem predkosci gazu w wyplywie
(Arce & Sargent 2006). Niektore zrodta (np. Bjerkeli et al. 2016) wyrdzniaja dodatkowo gaz po-
chodzacy od dysku okologwiazdowego w postaci wiatru dyskowego (ang. disk wind). W dzetach i
wyptywach molekularnych tworza sie fale uderzeniowe, ktore podgrzewaja materie nawet do tem-
peratury rzedu 102 K. W takich warunkach mozna obserwowaé liczne molekuty. Dzety i wyplywy
obserwowane sg przewaznie poprzez emisje molekul zawierajacych tlen. Gléwnym znacznikiem
dzetéw jest molekuta CO, ktora po Hs jest najbardziej rozpowszechniong czasteczka we Wszech-
$wiecie. Innymi wskaznikiem obecnosci EHV sa HoCO, SO czy SiO (Tychoniec 2021a). Wyplywy

molekularne o nizszej predkosci moga by¢ dodatkowo obserwowane poprzez emisje molekul po-
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chodzacych z rozpadu drobinek lodu tj. CH3sOH, HNCO. Poprzez badanie dzetéw i wyplywow

molekularnych zyskujemy informacje o kinematyce mtodego ukltadu protogwiazdowego.

e Sciany wnek (ang. cavity walls): pomiedzy wyplywami molekularnymi a zimng otoczka znajduje

sie cienka warstwa materii, ktora jest wystawiona na dziatanie promieniowania UV pochodzacego
z akreujacego dysku. Region ten wykazuje wiec podobienistwa z obszarami fotodysocjacyjnymi
(PDR, ang. Photodissociation Region)!. Dlatego tez ciany wnek beda dobrze widoczne w emisji
molekul, ktore sa produktem fotodysocjacji np. CN czy CoH (Tychoniec 2021a).

e dysk okologwiazdowy/protoplanetarny (ang. circumstellar/protoplanetary disk): w wyniku rota-

cji zapadajacego sie jadra protogwiazdowego w wewnetrznej otoczce zaczyna sie tworzy¢ dysk
okotogwiazdowy (np. Lynden-Bell & Pringle 1974). Badania dyskow wokodl protogwiazd na weze-
snym etapie ewolucji jest utrudnione przez akreujaca otoczke. Dopiero w ostatnich latach po-
jawily sie obserwacje dyskow okotogwiazdowych (np. Tobin et al. 2012). Badania wykazaly, ze
podlegaja one ruchom keplerowskim i rozciaggaja sie na dystans ok. 100 j.a. od centralnej pro-
togwiazdy. W pozniejszym etapie ewolucji uktadéw protogwiazdowych, gdy otoczka jest juz w
duzej mierze rozproszona, dyski wokolt protogwiazd nazywamy dyskami protoplanetarnymi. Na
podstawie analizy kinematycznej udalo sie oddzieli¢ emisje z dysku od emisji z otoczki, dzieki
obserwacji izotopologow CO, tj. C*70O, C180 (Tychoniec 2021a). Akrecja materii otoczki na dysk
powoduje lokalne fale uderzeniowe, ktore moga by¢ badane poprzez emisje w CN (zewnetrzne

warstwy dysku) czy SO.

Wiele wskazuje na to, ze masywne protogwiazdy sktadaja sie z analogicznych komponentéw fizycz-

nych co ich malomasywne odpowiedniki (Zinnecker & Yorke 2007). Obserwacje potwierdzaja (Kim &

Kurtz 2006), ze dzety i wyplywy molekularne pochodzadze od masywnych protogwiazd niosa ze soba

wieksza ilog¢ materii (>10 M) i sa bardziej energetyczne (>100 Mg km s~! ) niz ich odpowiedniki

w uktadach malomasywnych. Jednakze nie mozna stwierdzi¢, ze formowanie sie gwiazd masywnych

to przeskalowane procesy zachodzace w czasie powstawania malomasywnych gwiazd. Glowny mecha-

nizm promieniowania matomasywnych protogwiazd opiera sie na procesie akrecji otoczki, podczas gdy

promieniowanie od masywnych protogwiazd pochodzi z ich cieplej fotosfery (San José-Garcia 2015).

Istotny jest rowniez fakt, ze masywna protogwiazda zaczyna spala¢ wodor w momencie, gdy nie pozbyla

sie caltkowicie swojej otoczki.

1

zwane réwniez Regionami Zdominowanymi przez Fotony (PDR, ang. Photon Dominated Regions)
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Rysunek 4: Glowne zZrodla emisji molekularnej w otoczeniu protogwiazdy okreslajace polozenie po-

szczegolnych komponentéow ukladu protogwiazdowego. Zrodto: Tychoniec 2021a.

1.3 Astrofizyka molekularna

Przestrzeri kosmiczna znaczaco rozni sie od warunkow ziemskich. W oblokach molekularnych, gdzie
rozpoczynaja si¢ procesy gwiazdotworcze, gaz jest duzo rzadszy (~ 10* cm™?) i chtodniejszy (10-20 K)
niz w atmosferze Ziemi. Dominujaca czasteczka jest wodor molekularny, ktorego jest 10* wiecej niz
drugiej w kolejnosci najczesciej wystepujacej molekuty - monotlenku wegla (CO). Mimo to, w oblokach

molekularnych powstaja bardziej ztozone, wieloatomowe czasteczki.

W osrodku miedzygwiazdowym i otoczkach okotogwiazdowych wyewoluowanych gwiazd odna-
leziono dotychczas okolo 270 réznych molekut?, ktére niosa informacje o warunkach panujacych z
badanych obiektach. Otoczenie uktadow protogwiazdowych sklada sie gtownie z gazu molekularne-
go. Analiza emisji pochodzacej od molekut jest wiec szeroko rozpowszechniona w badaniu tego typu

obiektow.

W poréwnaniu do widm atomowych spektroskopia molekularna jest duzo bardziej ztozona, gdyz
molekuly posiadaja dodatkowe stopnie swobody zwiazane z ich wibracja i rotacja. Najprostsze, dwu-
atomowe molekuty moga byé¢ opisane przy uzyciu krzywych energii potencjalnej w funkcji odleglosci

miedzyjadrowej (Rys. 5). Przejscia elektronowe nastepuja pomiedzy réznymi stanami elektronowymi,

2Stan na 05/2022. Zrodto: https://cdms.astro.uni-koeln.de/classic/molecules
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wibracyjne - pomiedzy poszczegblnymi poziomami wibracyjnymi tego samego stanu elektronowego,
rotacyjne (oznaczane jako J) pomiedzy réoznymi poziomami rotacyjnymi. Istnieja réwniez kombinacje
przejsé elektronowych, oscylacyjnych i rotacyjnych, co sprawia, ze molekuly mogg by¢ obserwowane
w wielu liniach, w szerokim zakresie spektrum elektromagnetycznego. Przejscia elektronowe obserwo-
wane sa w zakresie optycznym i UV, przejscia wibracyjne w zakresie podczerwonym, a rotacyjne —
w podczerwonym i mikrometrowym. Ze wzgledu na silng absorpcje promieniowania ultrafioletowego
i optycznego w obtoku molekularnym uktady protogwiazdowe obserwowane sa najczeiciej w zakresie

podczerwonym i mikrometrowym.

Przejscie
elektronowe
(w zakresie
optycznym lub UV)

Wirbudzony stan
elektronowy

|
=
w
e e == = [ Drrpiéch
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=y
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Rysunek 5: Krzywe energii potencjalnej w funkcji odlegtosci miedzyjadrowej obrazujace przejscia elek-
tronowe (zaznaczone niebieska strzaltka), przej$cia wibracyjne (zaznaczone czerwong strzatka) oraz po-
ziomy rotacyjne (zaznaczone fioletowsa strzatka i czarnymi, poziomymi liniami). Zrédto: opracowanie
wlasne na podstawie grafiki Wydziatu Fizyki i Astronomii Uniwersytetu Stanowego w Georgii (USA),
http://hyperphysics.phyastr. gsu.edu/hbase/molecule/molec.html (dostep 10.02.2023).

Astrochemia, zwana roéwniez astrofizyks molekularna, stata sie przedmiotem zainteresowania astro-
noméw w duzej mierze za sprawg wybitnej postaci tej dyscypliny - Alexandra Dalgarno, ktéry w 2008
roku zdefiniowal ja jako ,nauke o formowaniu sie, rozpadzie i wzbudzaniu molekul w srodowiskach
astronomicznych oraz ich wplywie na strukture, dynamike i ewolucje obiektoéw astronomicznych®”
(van Dishoeck 2018). Dzieki badaniu molekul mozemy dowiedzie¢ sie wiecej o fizycznych aspektach
srodowiska, w ktorym wystepuja. Ma to szczegoélnie istotne znaczenie w przypadku proceséow gwiaz-
dotwoérezych, ktére powstaja w ciemnych obtokach molekularnych, a wiec niejednorodnym otoczeniu

o skomplikowanej strukturze, co wiaze sie z licznymi wyzwaniami obserwacyjnymi.

3Qryginalny cytat: ‘the study of the formation, destruction and excitation of molecules in astronomical environments

and their influence on the structure, dynamics and evolution of astronomical objects’.
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Tabela 1: Rodzaje reakcji chemicznych prowadzacych do powstania i rozpadu molekut

Typowa stala

szybkosci reakcji

(cm? s71)
Procesy powstawania molekut
Promienista asocjacja X+Y —= XY + hv 10-17-10—14
Powstawanie molekut na drobinach pylu X + Y:g — XY + ¢ ~ 10717
Asocjacja z oderwaniem elektronu XT+Y—>XY +e ~107?
Procesy rozpadu molekut
Fotodysocjacja XY +hvy X +Y 10-10-10-8
Rekombinacja dysocjacyjna XYt +e—=-X+Y 1077106 57!
Dysocjacja zderzeniowa XY+ M= X+Y+M ~10726 cmb s7!
Procesy reorganizacji molekut
Wymiana jonu Xt +YZ 5 XY"T +Z 1072-10"8
Przeniesienie tadunku Xt +YZ - X+ YZ* 1079
Reakcje molekul neutralnych X +YZ XY +Z 10~ 11-107?

Procesy powstawania, rozpadu i reorganizacji molekutl z podanymi typowymi stalymi szybkosci
reakcji. Zrodlo: van Dishoeck 2014.

Najwazniejsze procesy formowania si¢ i rozpadu oraz reorganizacji molekut przedstawia Tabela 1.
Ze wzgledu na niska gestosé osrodka w przestrzeni kosmicznej w procesach gwiazdotwoérczych dominuja
reakcje dwuskladnikowe (van Dishoeck 2014):

e reakcje powstawania molekut: Dwa podstawowe procesy prowadzace do powstawania molekut to
reakcja promienistej asocjacji (ang. radiative association) oraz reakcje z udzialem drobin pylu
(ang. grain surface formation). W pierwszym przypadku energia reakcji jest usuwana z nowo po-
wstalej molekuty poprzez emisje fotonoéw. Jest to stosunkowo wolny proces z typowymi skalami
czasowymi dla emisji w podczerwieni rzedu 1073 s71, czyli 10'° wolniejszy niz w przypadku zde-
rzen o skali czasowej 10713 s~1. Drugi z proceséw wymienionych w Tabeli 1 zaktada powstawanie
molekul na powierzchni drobin pylu. W tym przypadku nadmiarowa energia zostaje zaabsorbo-
wana przez pyl. Czes¢ powstatych w ten sposob molekul wyparuje z powierzchni drobiny pytu
i bedzie mogta wchodzi¢ w kolejne reakcje w fazie gazowej. Ten proces rowniez jest relatywnie
wolny. Trzeci proces formacji — asocjacja z oderwaniem elektronu (ang. associative detachment)

jest najszybszy z wymienionych, lecz wymaga obecno$ci anionu.

e reakcje rozpadu molekul: Procesem przeciwnym do promienistej asocjacji jest fotodysocjacja
(ang. photodissociation). Jest to rozpad molekulty pod wplywem fotonu, co ma miejsce przede
wszystkim w obszarach fotodysocjacyjnych. Czas zycia czasteczki w warunkach miedzygwiazdo-

wych to 100-1000 lat (van Dishoeck 2014), zakladajac standardowe pole promieniowania osrodka
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miedzygwiazdowego (ISRF, ang. interstellar radiation field). Proces fotodysocjacji moze by¢ osta-
biony poprzez pochtanianie fotonéw przez drobiny pylu oraz mechanizm samoostaniania (ang.
sefl-shielding) oznaczajacy pochlanianie fotonéw przez zewnetrzne molekuly gestego osrodka,
przez co czasteczki znajdujace si¢ w wewnetrznych warstwach sa mniej narazone na dzialanie
promieniowania. Fotodysocjacja jest najbardziej efektywnym procesem rozpadu neutralnych mo-
lekut w obtokach molekularnych. W przypadku kationéw molekularnych w niskich temperaturach
dominuje proces rekombinacji dysocjacyjnej (ang. dissociative recombination) poprzez zderzenie
z elektronem. Czasteczki moga rowniez rozpadaé sie poprzez dysocjacje zderzeniows (ang. col-
lisional dissociation), ale ma to miejsce w rejonach o wysokiej temperaturze (pow. 3000 K) i

gestosci. Takie warunki znajduja sie na frontach fal uderzeniowych w otoczeniu mtodych gwiazd.

e reakcje reorganizacji molekul: Wiazania molekularne moga ulec reorganizacji (ang. rearrange-
ment) w skutek przeniesienia tadunku, wymiany jonu lub reakcji pomiedzy molekutami neutral-
nymi. Waznym kanatem powstawania molekut w obtokach molekularnych jest stworzenie Hy w
procesie fotojonizacji lub interakcji z promieniowaniem kosmicznym. Czasteczka ta bardzo szybko
reaguje z molekularnym wodorem, tworzac reaktywny H;{ Jony te reaguja z neutralnymi moleku-
tami nawet w niskich temperaturach (Herbst, Klemperer, 1973), co sprzyja powstawaniu bardziej
zlozonych czasteczek. Reakcje czasteczek neutralnych (reakcje n-n) odpowiadaja m. in. za po-
wstawanie ogromnych ilosci wody na frontach fali uderzeniowych w wyptywach molekularnych,

gdzie temperatura przekracza 300 K.

Bogactwo proceséw powstawania molekul zachodzacych w §rodowisku o wyjatkowo niskiej tem-
peraturze i gestosci jest warte podkreslenia. Astronomia molekularna jest dziedzing astronomii, ktora
stwarza nowe mozliwosci badania mlodych obiektéow gwiazdowych. W kontekscie niniejszej pracy szcze-

goblnie istotne beda procesy z udzialem energetycznych fotonow.

1.4 Promieniowanie ultrafioletowe wokét protogwiazd

W przestrzeni kosmicznej rozprzestrzenia sie promieniowanie elektromagnetyczne w calym zakresie
swojego spektrum. Promieniowanie ultrafioletowe przenika do obtokéw molekularnych, zmieniajac ich
strukture. Pole Promieniowania Osrodka Miedzygwiazdowego (ISRF) jest skalowane do usrednionej
wartosci promieniowania w najblizszej okolicy Storica. W latach 60’ i 70’ poprzedniego wieku opu-
blikowano dwa najczesciej uzywane wspotczynniki skalowania Gy i Iy miedzygwiazdowego dalekiego
promieniowania ultrafioletowego (FUV, 6 < hv < 13.6 €V), zwane wspolczynnikami Habinga wynosza-

1 em™2 (Draine

cym 1.6 x 1073 ergs cm~2 s~ ! (Habing 1968) i Draine’a o wartosci 2.6 x 1072 erg s~
1978). ISRF jest efektywnie pochlaniane przez molekuly i drobiny pytu, chroniac tym samym we-
wnetrzne warstwy obloku przed fotodysocjacja (np. Snow, McCall 2006). Mechanizm ten jest bardzo
efektywny szczegdlnie w przypadku bardziej energetycznych fotonéw (Draine 2003). Innym waznym
czynnikiem wplywajacym na sktad chemiczny obtokéw molekularnych jest promieniowanie kosmiczne.
Wysoko energetyczne jadra atomowe moga duzo glebiej niz promieniowanie UV wniknaé¢ w obtok mo-

lekularny. Jonizuja cze$¢ atomowego i molekularnego wodoru, rozpoczynajac tym samym szereg reakcji
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chemicznych. Promieniowanie kosmiczne moze réwniez wyprodukowaé promieniowanie ultrafioletowe

we wewnetrznych czeSciach obtoku molekularnego (Prasad & Tarafdar 1983).

1.4.1 Obszary fotodysocjacyjne

Obszary, ktore sa wystawione na promieniowanie ultrafioletowe, nazywane sa w literaturze obszara-
mi fotodysocjacyjnymi (ang. Photodissociation Regions, PDRs). Pierwotnie ten termin by! stosowany
wzgledem gestych oblokéw molekularnych w poblizu jasnych, mlodych gwiazd. Rys. 6 obrazuje sche-
mat rozwarstwienia materii obtoku pod wplywem promieniowania UV. Fotony o energiach > 13.6 ¢V
absorbowane sa w cienkiej warstwie przejéciowej HY /H. Fotony o nizszych energiach dysocjuja Hs i
jonizuja C, tworzgc warstwe zdominowana przez H, O i C II. Obserwacyjnie wyrozniaja sie bardzo
silna emisja linii atomowych [C II] na 158 pm, [CI] na 610 pm, [O I] na 63 um, [O I] 145 um. Przecho-
dzac do wewnetrznych warstw obloku strumien promieniowania stabnie, co skutkuje kolejna warstwa
przejsciowa H/Hy (Hollenbach & Tielens 1997). Przy glebokosciach ok. 2 A, réwniez wegiel moleku-
larny przestaje by¢ jonizowany, co pozwala na tworzenie molekut CO. Model ten zostal uzupelniony o
tworzenie sie wody na drobninach pytu, co zmienia strukture chemiczna obszaréw fotodysocjacyjnych
na wiekszych A, (Hollenbach et al. 2009). Reakcje chemiczne opisane dla klasycznych PDRow maja
zastosowanie w innych §rodowiskach astronomicznych, gdzie promieniowanie UV odgrywa istotna role,
np. obtoki rozmyte, fale uderzeniowe o wysokich predkosciach, powierzchnia dyskow protoplanetrnych,
otoczki wyewoluowanych gwiazd, regiony H II. Wszystkie te srodowiska mogg mieé¢ cechy obszaréw

fotodysocjacyjnych.

Wystepowanie tego typu regionow jest postulowane takze wokot matomasywnych protogwiazd (np.
van Kempen et al. 2009a). W wyniku akrecji materii na protogwiazde produkowane jest promieniowa-
nie ultrafioletowe, ktore rozprzestrzenia sie¢ w wyptywach molekularnych o relatywnie nizszej gestosci.
Dzieki temu energetyczne promieniowanie moze dotrze¢ do rejondéw bardziej oddalonych od proto-
gwiazdy, zmieniajac warunki fizyczne i chemiczne otoczenia mtodych obiektéw gwiazdowych. Pierwsze
modele zakladaly wystepowanie PDRu w centralnym obszarze protogwiazdy do ok. 4000 j.a. (Spaans
et al. 1995). Analiza rozkladu przestrzennego promieniowania w linia molekuty CO i [C I] w masyw-
nym wyptywie molekularnym rozchodzacym si¢ od protogwiazdy Klasy I HH 46 IRS 1 doprowadzita
autoréw (van Kempen et al. 2009b) do wysnucia przypuszczenia o wystapieniu dodatkowego czynni-
ka produkujacego promieniowanie UV. W wyniku zderzenia sie materii z wyplywu molekularnego z
otaczajacym protogwiazde osrodkiem miedzygwiazdowym tworza sie fale uderzeniowe (ang. shocks).
Front fali charakteryzuje sie szczegdlnie wysoka temperatura i kompresja gazu, co moze prowadzi¢ do
dysocjacji niektorych molekut. Wspolnie z postulowanymi dodatkowymi punktami emisji (Velusamy
et. al. 2007) we wnece molekularnej HH46 tworzy sie duzo bardziej rozlegly PDR. Van Kempen et al.
po raz pierwszy oszacowali pole promieniowania UV wzdtuz wnek wyplywéw molekularnych na ok.
100 razy wigksze niz ISRF.
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Rysunek 6: Schematyczna struktura obszarow fotodysocjacyjnych. Zrodto: opracowanie wlasne na pod-
stawie Hollenbach & Tielens (1997).

Pozniejsze badania potwierdzaja istnienie promieniowania ultrafioletowego we wnekach wyplywow
molekularnych. Ze wzgledu na duza ekstynkcje w poblizu protogwiazd na najwczesniejszych stadiach
ewolucji promieniowanie UV nie moze byé obserwowane bezposrednio. Kilka niezaleznych metod anali-
zy emisji molekularnej udowadnia obecno$¢ promieniowania ultrafioletowego wzdtuz wptywéw moleku-
larnych. Waskie profile linii CO 6-5 w okolicach wyplywow molekularnych protogwiazd Klasy 0 NGC
1333 IRAS 4A i IRAS 4B wskazuja na wzbudzenia pod wptywem promieni UV (Yildiz et al. 2012). W
tej pracy autorzy wykazali takze po raz pierwszy obserwacyjne mapy wnek wyplywoéw molekularnych
oswietlonych przez promieniowanie ultrafioletowe. Wyniki badan wskazuja na istotna role promienio-
wania UV w poblizu protogwiazd w skali kilku tysiecy jednostek astronomicznych. Dalsza analiza
probki 26 mtodych obiektéw gwiazdowych Klasy 0 i Klasy 1 potwierdzita zwigzek pomiedzy orientacja

wyplywow molekularnych a obszarami wystepowania promieniowania UV (Yildiz et al. 2015).

1.4.2 Fale uderzeniowe o$wietlane promieniowaniem UV

Obserwacje wody i dwutlenku wegla wykonane za pomoca Kosmicznego Obserwatorium Herschela po-
kazaly, ze gwaltowne procesy zachodzace w otoczeniu malomasywnych protogwiazd zaburzaja obraz
wynikajacy z pierwszych modeli szacujacych poziom promieniowania ultrafioletowego. W pracy Kar-

ska et al. 2013 przeanalizowano widma 18 malomasywnych YSO na réznych etapach ewolucji. Emisja
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wysoko wzbudzonych linii CO jest powiazana z duzymi predkosciami gazu, co $wiadczy bardziej o ich
pochodzeniu z fal uderzeniowych niz pod wpltywem promieniowania ultrafioletowego pochodzacego z
centralnych rejonéw ukltadu protogwiazdowego. Naddzwiekowe predkosci gazu w wyplywach moleku-
larnych sprawiaja, ze nalezy sie spodziewaé fal uderzeniowych w miejscach, gdzie wyplyw zderza sie
z materiag otaczajaca protogwiazde. Roézne warunki gazu otaczajacego naddzwiekowy strumieri ma-
terii beda warunkowaé rézne typu fal uderzeniowych (Draine 1980). Ciagte fronty fal uderzeniowych
(typu C) charakteryzuja sie wystepowaniem pola magnetycznego i relatywnie niskimi predkosciach wy-
plywow (ponizej 30 km s™1), co przeklada si¢ na niska jonizacje osrodka (Rys. 7). Parametry fizyczne
gazu zmieniaja sie plynnie, stad nazwa typu fal uderzeniowych (od angielskiego stowa countinous).
Temperatury frontéw fal uderzeniowych tego typu osiagaja maksymalnie 103 K, co sprawia, ze zwy-
kle nie dysocjuja molekut. Linie molekularne wzbudzone w wyniku przejscia frontu fal uderzeniowych
typu C charakteryzuja sie szerokimi profilami. Z kolei fale uderzeniowe typu skokowego (typu J, od
angielskiego stowa jump) wystepuja tam, gdzie pole magnetyczne jest zaniedbywalnych wartosci. Moga

osiagna¢ duzo wyzsze temperatury niz fale uderzeniowe typu C, a co za tym idzie przy odpowiednich

predkosciach moga dysocjowaé molekuly. Obserwacyjnie charakteryzuja sie waskimi profilami linii emi-

cienki front fali uderzeniowej,
typ * "skok"™
J .-

syjnych.

——,

Rysunek 7: Zmiana temperatury (linia ciagta), gestosci wodoru (linia kropkowana) i predkosci w od-
niesieniu do otaczajacego gazu (linia przerywana) w funkcji odlegtosci © w dwoch rodzajach fal uderze-
niowych wystepujacych m.in. w otoczeniu protogwiazd. n, oznacza gestos¢ wodoru otoczenia (przed
frontem fali uderzeniowej). Na Rysunku znajduja sie takze schematy natezenia I, obserwowanej linii
emisyjnej w funkcji predkosci frontu fali uderzeniowej vs. Zrodlo: opracowanie wlasne na podstawie
Hollenbach (1997).
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Wokoét matomasywnych protogwiazd zaobserwowano linie CO az do przej$é rotacyjnych J=49-48
(Herczeg et al. 2012, Goicoechea et al. 2012). Obserwacje przyczynily sie do odkrycia cieptego (ok. 300 K)
i goracego (700-800 K) komponentu gazu (Green et al. 2013, Karska et al. 2013), a dla zrodel o wyjat-
kowo jasnej emisji CO zaraportowano istnienie bardzo goracego (> 1000 K) komponentu gazu (Manoj
et al. 2013). Kristensen et al. (2013) i Mottram et al. (2014) zaproponowali interpretacje, w ktorej
chtodny (ponizej 100 K), atomowy i neutralny wiatr protogwiazdowy rozprzestrzenia sie w duzej ska-
li odlegtosci (Rys. 8). Informacje o tym wietrze niosa niskie przejécia CO o niskiej predkosci (5-20
km s7!). W wyniku przejicia fali uderzeniowej nastepuje wzrost temperatury gazu. W ten sposob
autorzy tlumacza wystepowanie cieptego komponentu gazu oraz szerokich profili linii poruszajacego
sie gazu. Goracy komponent taczony sie z generowaniem tzw. miejscowych frontow fal uderzeniowych
(ang. spot shock), ktore wystepuja w poblizu miejsca, gdzie wolny wiatr protogwiazdowy zderza sie z
otoczka lub $cianami wneki. Inne wyttumaczenie (Yvart et al. 2016) zaklada wystepowanie magneto-
hydrodynamicznego wiatru dyskowego zawierajacego pyt. Takie przyspieszenie nie bedzie dysocjowaé
molekul, ale ttumaczy szerokie profile linii CO. We wczesnym stadium ewolucji protogwiazd wiatr ten
jest na tyle gesty, ze chroni molekuly przed fotodysocjacja. W miare jak zwieksza sie kat rozwarcia
wyplywéw molekularnych i gestosé wiatru spada, wiecej fotonéw UV moze dysocjowaé molekuly we
wnece wyplywu. Niektorzy autorzy (np. Lee et al. 2015) probuja ttumaczyé ciepty komponent w dra-
binie CO za pomocg modelu zawierajacego jedynie promieniowanie UV. Jednak ten model zawodzi w
duzym zakresie przejs¢ CO i nie tlumaczy wystepowania goracego komponentu gazu. Kristensen et
al. 2017 poréwnujac wyniki obserwacji CO i HyO, doszli do wniosku, ze za cieplty komponent gazu
odpowiadajg fale uderzeniowe lub wiatr protogwiazdowy, natomiast goracy komponent jest wyraznie
zwigzany z przejsciem fali uderzeniowej, wykluczajac scenariusz typowego PDRu w duzych skalach

odlegtosci od protogwiazdy (ok. 1000 j.a.).

Molekuta CO moze by¢ wzbudzana takze w wyniku przej$cia fal uderzeniowych, dlatego poszu-
kiwano alternatywnych metod potwierdzenia obecno$ci promieniowania ultrafioletowego wokét mato-
masywnych protogwiazd. Na podstawie obserwacji zjonizowanych wodorkow (Kristensen et al. 2013)
stwierdzono, ze obserwowane predkosci sa duzo nizsze niz charakterystyczne dla fal uderzeniowych
dysocjujacych gaz, stad przypuszczenie, ze dysocjacja musi nastepowa¢ w wyniku innego procesu niz
tylko interakcja gazu z frontem fali uderzeniowej. Istotna role promieniowania ultrafioletowego we
wnekach wyplywow molekularnych potwierdzily inne badania zjonizowanych wodorkéw (Benz et al.
2016), wyznaczajac rowniez strumien promieniowania UV. Dla malomasywnych protogwiazd oszaco-
wania te wahaja sie pomiedzy 2-400 razy wiecej niz w srednia warto$¢ w przestrzeni miedzygwiazdowe;j.
Analogiczna metoda pokazala, ze promieniowanie ultrafioletowe wokol masywnych protogwiazd wy-
nosi 20-200 razy wiecej niz ISRF w przypadku metody wykorzystujacej linie absorpcyjne i 300-600
razy wiecej niz ISRF w przypadku wykorzystania linii emisyjnych. Cytowane badania nie wykazaly

obecnosci promieniowanie rentgenowskiego w analizowanej probcee.

Porownanie obfitosci molekul CO, HoO i OH pozwolity na okreslenie parametrow fal uderzenio-
wych powstajacych w wyniku oddzialtywania wyplywow molekularnych z otoczka (Karska et al. 2014a).

Popularne modele fal uderzeniowych (Kaufman & Neufeld 1996) nie odzwierciedlaly obserwowanych
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stosunkdéw linii ww. molekul. Niezgodno$é obserwacji z modelami siggata dwoch rzedéw wielkosci, a
kolejna rozbieznoscia obserwacji z modelami jest brak molekularnego tlenu, ktéry powinien wystepo-
waé w duzych ilosciach. Zaktualizowane modele fal uderzeniowych, ktore uwzgledniaja promieniowanie
UV rzedu 0.1 — 10 przecietnego ISRF, duzo lepiej zgadzaja sie z obserwacjami dla szerokiego zakresu
parametrow fali uderzeniowych (Karska et al. 2018). Obecnosé ultrafioletowych fotonow w srodowisku,
przez ktore przechodzi fala uderzeniowa, jonizuje czesé gazu przed frontem fali, przez co gaz ten jest
goretszy i1 bardziej skompresowany w poréwnaniu do modeli nieo§wietlonych przez promieniowanie UV.
W ciepltym gazie (> 300 K) po przejsciu fali uderzeniowej caly dostepny tlen powinien zostaé zamie-
niony w wode (np. Bergin et al. 1998). Kristensen et al. 2017 zaobserwowali niezgodnos$é¢ obserwacji
obfitosci wody z modelowymi zalozeniami, co doprowadzito do przypuszczenia, ze nie caly tlen jest za-
mieniony w wode. Autorzy pokazali, ze juz niewielkie pole UV (G ~ 107! — 1) pozwala na dysocjacje
wody i1 odtworzenie obserwowanych obfitosci tej molekuty w wyptywach molekularnych. Powyzsze ba-
dania rzucaja $wiatto na wplyw promieniowania ultrafioletowego na warunki fizyczno-chemiczne wokot
malomasywnych protogwiazd oraz pokazuja, ze jest to kwestia bardziej skomplikowana niz dotychczas

sadzono.

tzw. tukowe fale
uderzeniowe poza
zrodtem

"Miejscowe" fale
uderzeniowe

wewnatrz wypltywéw
molekularnych

Rysunek 8: Schemat przedstawiajacy miejsca wystepowania roznych typow fal uderzeniowych wokot
protogwiazdy. W poblizu protogwiazdy powstaja fale oswietlane promieniowaniem UV, ktore tworza
tzw. miejscowe fale uderzeniowe przypominajace fale uderzeniowe typu J. Wzdtuz scian wyplywow, na
granicy miedzy wyplywem a otoczka, powstaja fale uderzeniowe typu C. Na froncie fali uderzeniowej,
w najwiekszej odlegtosci od protogwiazdy, powstaja hukowe fale uderzeniowe, ktore moga, lecz nie
musza prowadzi¢ do dysocjacji molekul poprzez wytworzone promieniowanie UV. Zrodlo: opracowanie

wlasne na podstawie Mottram et al. (2014).
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1.4.3 Znaczenie promieniowania UV w procesach powstawania gwiazd

Oszacowane pola promieniowania UV w wyplywach molekularnych wokét malomasywnych protogwiazd
sg dalekie od klasycznych obszaréw fotodysocjacyjnych, ktére charakteryzuja sie promieniowaniem rze-
du 103—10° ISRF (Hollenbach & Tielens 1997). Tak silne pole fotonowe odgrywa wazna role w reakcjach
chemicznych badanego obszaru. Ostatnie badania pokazuja, ze modele PDR moga tlumaczyé istnienie
ztozonych molekul organicznych (ang. Complex Organic Molecule, COM) i niektérych mniejszych we-
glowodorow (Tychoniec et al. 2021b). Obszary fotodysocjacji wokol masywnych protogwiazd sg blizsze
klasycznemu modelowi PDR. Juz w 1974 roku Kahm zauwazyl, ze masywne protogwiazdy produkuja
promieniowanie ultrafioletowe, ktore wywiera silne ci$nienie na otaczajaca materie, a w efekcie mo-
ze prowadzi¢ do jej rozproszenia i zatrzymania dalszej akrecji (Kahm 1974). Ostatecznie obiekty te
produkuja wystarczajaco duzo promieniowania UV, zeby zjonizowaé otaczajaca materie, co nazywamy
stadium hiperkompaktowego lub ultrakompaktowego regionu H II. Jezeli to promieniowanie siega skali
parsekéw i powoduje jonizacje nie tylko otaczajacej materii, ale réwniez macierzystego obloku mole-
kularnego, protogwiazda zyskuje miano kompaktowego lub klasycznego regionu H II. Promieniowanie
ultrafioletowe jest wiec nieodlacznym elementem ewolucji masywnych YSO, ktore w efekcie tworza

klasyczne obszary fotodysocjacyjne (np. Kurtz 2005).

W poréwnaniu do swoich matomasywnych odpowiednikéw masywne protogwiazdy charakteryzu-
ja sie silniejszymi polami fotonowymi, wyzsza temperatura gazu oraz wiekszym poziomem turbulencji
otaczajacego gazu (np. Herpin et al. 2021). Formuja sie w gestszym osrodku i powstaja najczesciej
w gromadach. Promieniowanie jonizujace w okolicach masywnych protogwiazd moze mieé¢ wiele zré-
del. Jezeli powierzchnia emitujaca protogwiazdy przekroczy 10* K, bedzie ona produkowaé fotony
UV proporcjonalnie do powierzchni promieniujacej. Akrecja materii na protogwiazde oraz dzety wy-
twarzaja fale uderzeniowe, ktore sa Zréodtem promieniowania ultrafioletowego oraz rentgenowskiego.
Rowniez protogwiazdowa korona emituje energetyczne fotony UV oraz X (Benz & Giidel 2010). Mode-
le astrochemiczne pokazuja, ze w przypadku masywnych protogwiazd oddzialywanie promieniowania
rentgenowskiego lepiej oddaje obserwowane obfitosci niektérych molekut niz reakcje mozliwe pod wpty-
wem mniej energetycznego promieniowania ultrafioletowego (Stduber et al. 2005). Takie molekuly jak
N,O, HNO, SO, SO*, HCO™, CO™, OH', NoHT, SH* and HSO™ sg typowymi znacznikami pro-
mieniowania X. Wysokoenergetyczne promieniowanie rentgenowskie oraz promieniowanie kosmiczne
produkuje wtérne elektrony, ktéore odpowiadaja za wzbudzanie molekul, a te z kolei powracajac do
stanu podstawowego, emituja rozproszony strumieri promieniowania UV (Prasad & Tarafdar 1983).
Promieniowanie ultrafioletowe w okolicy masywnych protogwiazd ma wiec zlozony charakter i moze

powstawaé w roznych procesach fizycznych.

Stduber et al. (2004) w trakcie badan nad wplywem promieniowania ultrafioletowego na reak-
cje chemiczne w otoczkach mlodych obiektéw gwiazdowych odkryli, ze molekuta CO™ bedzie dobrze
wyznaczaé obszary o$wietlone promieniowaniem UV. Na tej podstawie pole promieniowania UV wo-
kot masywnych protogwiazd zostato okreslone jako 103-10* Gy (np. Jorgensen et al. 2006, Stiuber et
al. 2007, Bruderer et al. 2009a). Innymi typowymi wyznacznikami PDRow jest CT oraz zjonizowane

wodorki (w szczegolnosci OHT i CHT). Obserwacje zjonizowanych wodorkow sugerujg grzanie gazu
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Rysunek 9: Schemat przedstawiajacy obszary emitujace linie HoO 2¢2-117 oraz rotacyjnie wzbudzone
linie CO w $cianach wnek molekularnych (ang. Cavity wall) malomasywnych protogwiazd (LM, gor-
ny panel) i masywnych protogwiazd (HM, dolny panel). Czarna strzalka oznacza kierunek wyplywu
molekularnego i dzetu (ang. jet). Niebieskie strzalki obrazuja kierunki rozchodzenia sie¢ fal UV, a ja-
snoniebieski obszar przedstawia dysk (ang. disk) protogwiazdowy. Na bialym tle zobrazowano wneke
wyplywu molekularnego (ang. Outflow Cavity), a na szarym tle otoczke (ang. Envelope) protogwiaz-
dowa. Niebieski zakreskowany obszar oznacza wystepowanie linii HoO 2p2-117, natomiast czerwony,
pomaranczowy i zolty odpowiednio emisje wysokich, §rednich i niskich przejsé rotacyjnych CO. Zna-
kiem spirali oznaczone sa turbulencje, a spiralna przerywana linia oznacza kierunek wchltaniannia gazu
do wyplywu molekularnego. Grubos¢ strzatek i symoli oddaje innetnsywnosé przedstawionych zjawisk.
Zrodlo: San José-Garcia et al. 2016.

w falach uderzeniowych, ktére jednoczesnie sg oswietlone przez promieniowanie UV pochodzace od
protogwiazdy (Benz et al. 2016). Pole fotonowe w tym przypadku zostalo okreslone na kilkaset ra-
zy wieksze niz standardowe pole promieniowania o§rodka miedzygwiazdowego na dystansie 0,1 pc od

masywnej protogwiazdy.
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Wielu badaczy szukalto powigzan miedzy procesami formowania sie lepiej poznanych i liczniejszych
malomasywnych protogwiazd oraz ich masywnych odpowiednikéw. Czesé badaczy uwaza, ze pod pew-
nym wzgledami masywne protogwiazdy sa przeskalowana wersja matomasywnych mlodych obiektéow
gwiazdowych (np. Shepherd 2003, San José-Garcia et al. 2013). Podobienistwa i roznice struktury wy-
plywoéw molekularnych z uwzglednieniem warstwy wody i dwutlenku wegla przedstawia Rys. 9 (San
José-Garcia et al. 2016). Na rysunku widoczny jest schemat wyplywow molekularnych w przypad-
ku matomasywnych i masywnych protogwiazd. Sciany wneki wyplywow molekularnych podzielone sa
na obszary o roznych cechach fizycznych, odpowiadajacym emisji CO o niskich (J < 5), $rednich
(5 < J < 10) i wysokich (J > 10) przejsciach rotacyjnych. Warstwy materii $cian wneki wyplywow
molekularnych sa poddane turbulentnym ruchom. Na schemacie odnoszacym sie do malomasywnych
protogwiazd woda znajduje sie najblizej wneki molekularnej. Wystepuje ona niezaleznie od cieptej
warstwy CO o $rednich przejsciach rotacyjnych (Yildiz et al. 2013), co sugeruje, ze potrzebna jest
wyzsza temperatura i gestosci do wzbudzenia linii HyO 2¢3-11;. Natomiast w przypadku masywnych
protogwiazd zauwazono korelacje potozenia linii wody ze srednimi i wysokimi przejSciami rotacyjny-
mi molekuty CO. Roéznica ta moze zosta¢ wyttumaczona wyzszymi polami fotonowymi we wnekach
wyplywéw molekularnych pochodzacych od masywnych protogwiazd. Promieniowanie to fotodysocju-
je molekuly wody w najbardziej wewnetrznej warstwie scian wyplywoéw molekularnych, ale bardziej
wewnetrzne warstwy sa chronione przez nagromadzong materie. Promieniowanie UV nie jest tak silne
w przypadku matomasywnych protogwiazd, dlatego duza cze$¢ molekul wody, ktora zostata poddana
dziataniu fal uderzeniowych jest w stanie przetrwa¢ w najbardziej wewnetrznej warstwie §cian wy-
plywoéw molekularnych. Alternatywny scenariusz zaktada wicksze turbulencje gazu w otoczeniu ma-
sywnych protogwiazd, co prowadzi do wiekszego mieszania sie materii i w efekcie nie tak klarownego
podziatu na warstwy jak w przypadku malomasywnych protogwiazd. Rézny mechanizm wzbudzania
czasteczek wody w okolicy malomasywnych i masywnych protogwiazd prowadzi do konkluzji, ze te
systemy nalezy jednak rozpatrywaé oddzielnie, a odmienne procesy fizyczne (lub ich nasilenie) beda

prowadzi¢ do zréznicowanego sktadu chemicznego tych typow obiektéw protogwiazdowych.

1.5 Motywacja i cele naukowe pracy doktorskiej

Poprzednie badania pokazaly, ze promieniowanie ultrafioletowe wyraznie wplywa na procesy fizyczne
i reakcje chemiczne otoczenia mtodych obiektéw gwiazdowych. Niniejsza praca ma na celu poglebienie
tego tematu poprzez poréwnanie emisji UV i jej znaczenia w powstawaniu malomasywnych i masyw-
nych protogwiazd na przykladzie obiektow w centralnej czesci obtoku molekularnego w Ogonie Weza
oraz masywnej protogwiazdy DR21 w Labedziu. Poprzez obserwacje duzych obszaréw oblokéw moleku-
larnych mozliwe jest zbadanie rozktadu przestrzennego promieniowania ultrafioletowego w wyptywach
molekularnych kilku matomasywnych protogwiazd oraz wzdluz poteznego wyplywu od masywnego

zrodta DR21. W pracy postawiono nastepujace pytania badawcze:

e Jaka jest morfologia i rozklad przestrzenny obszaréw poddanych wplywowi promieniowania ul-

trafioletowego?
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Czy promieniowanie ultrafioletowe wystepujace wokot matomasywnych protogwiazd jest w stanie

dysocjowaé molekute HCN?

Czy modele chemiczne z wykorzystaniem reakcji fotodysocjacji molekuly HCN sa pomocne w

okresleniu natezenia promieniowania UV w obszarach formujacych gwiazdy?

Jakie sa glowne kanalty chtodzenia gazu w regionie H II oraz masywnym wypltywie molekularnym

na duzych skalach?

Jakie warunki fizyczne prowadza do wzbudzania atomoéw i molekul w roéznych czesciach sklado-
wych otoczenia obiektu DR217

Czy metody stosowane w wyznaczaniu parametréow fizycznych wystepujacych wokol masywnych

protogwiazd moga zosta¢ wykorzystane do opisu ich malomasywnych odpowiednikéw?
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2 Obserwacje

Gwiazdy formuja sie w obtokach molekularnych, w bardzo gestym osrodku pochlaniajacym $wiatto
widzialne i ultrafioletowe. Ekstynkcja maleje wraz ze wzrostem dtugosci fali elektromagnetycznej, dla-
tego mlode obiekty gwiazdowe badane sa przewaznie w zakresie podczerwonym i submilimetrowym. W
zakresie milimetrowym oraz submilimetrowym odbieramy emisje przejsé rotacyjnych wielu molekut,
ktora niesie informacje o warunkach fizyczno-chemicznych w otoczeniu nowo powstajacych gwiazd.
W podczerwonym pasmie promieniowania elektrometrycznego znajduja sie wzbronione linie pierwiast-
kow lekkich takich jak [O I] czy [C I], ktore wystepuja w obszarach fotodysocjacyjnych. Najwieksza
trudnoscia w obserwacjach przej$¢ atomowych i molekularnych w podczerwieni i zakresie submilime-
trowym jest staba przepuszczalnosé atmosferyczna na tych dlugosciach fal elektromagnetycznych. Para
wodna znajdujaca sie w ziemskiej atmosferze blokuje dos¢ duzy zakres widma elektromagnetycznego.
Jej stezenie maleje wraz ze wzrostem wysokosci nad powierzchnig morza. Aby zminimalizowaé¢ wplyw
ziemskiej atmosfery na obserwacje astronomiczne obserwatoria submilimetrowe lokuje sie wysoko w
gorach oraz w rejonach o niskiej wilgotnosci. W zakresie podczerwonych obserwacje prowadzi sie ze
specjalnych balonéw (np. BICE - ang. Balloon-borne Infrared Carbone Explorer czy GUSTO - ang.
Galactic / Extragalactic ULDB Spectroscopic Terahertz Observatory) lub samolotow (np. KAO - ang.
Gerard P. Kuiper Airborne Observatory czy SOFIA - ang. Stratospheric Observatory for Infrared Astro-
nomy). Do obserwacji niektérych molekul (np. wody) konieczne sa misje kosmiczne (np. IRAS — ang.
Infrared Astronomical Satellite czy Kosmiczne Obserwatorium Herschela). W tej pracy wykorzystane
zostaly dane pochodzgce z teleskopow naziemnych IRAM i APEX, projektu SOFIA oraz Kosmicznego

Obserwatorium Herschela, ktérych opis znajduje si¢ w kolejnych podrodziatach.

2.1 IRAM (fr. Institut de Radioastronomie Millimétrique)

Teleskop dedykowany obserwacjom milimetrowym i submilimetrowym TRAM zostal ulokowany na
wysokosci 2850 m n.p.m. na szczycie gory Pico Veleta w hiszpanskiej Andaluzji. Obserwatorium dziata
od lat 80’ ubieglego wieku, notujac wiele naukowych sukceséw: pierwsza detekcje SOo w atmosferze Io
czy plerwszy pomiar stosunku linii molekularnych w skali 20 pc w innej galaktyce niz nasza (IRAM
Annual Report 1991). Teleskop IRAM to 30-metrowa pojedyncza antena paraboliczna zlozona z 420
aluminiowych paneli typu ,pplaster miodu” oraz dwumetrowego hiperbolicznego zwierciadta wtornego.

Za pomoca teleskopu IRAM 30m mozna obserwowaé linie w zakresie czestotliwosci 73-350 GHz.

Obserwacje wykorzystane w niniejszej pracy zostaly przeprowadzone pomiedzy 14 a 17 lipca 2009
w ramach projektu ,HCN/CN as UV-tracers in YSO envelope-outflow interfaces”, ktérego koordynato-
rem byl Lars E. Kristensen. Do obserwacji wykorzystano odbiornik EMIR (ang. Eight MIxer Receiver),
ktory pozwala na jednoczesne obserwacje w dwoch pasmach: E90 o zakresie 73-117 GHz, E150 o za-
kresie 125-184 GHz, E230 o zakresie 202-274 GHz lub E330 o zakresie 277-350 GHz (Carter et al.
2012). Celem obserwacji byta detekcja linii HCN J=1-0, CN J=1-0 i CS J=3-2, dlatego zdecydo-
wano sie na wybér pasm E090 i E150. W wybranych pasmach odbiornika udato sie zaobserwowaé
takze dodatkowe linie molekularne: H'*CN J=1-0, H¥*CN J=2-1 oraz C3*S J=3-2. Przezroczystosé
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atmosfery dla wybranych pasm czestotliwosci odbiornika EMIR wraz z naniesionymi obserwowanymi
liniami przedstawia Rys. 10. Zakres czestotliwosci odbiornika pokrywa 53,59 MHz wokét srodka ob-
serwowanej linii. Podczas obserwacji wykorzystano autokorelator VESPA (ang. Versatile SPectrometer
Array) oraz megahercowe filtry, co pozwolito na uzyskanie dobrej rozdzielczosci widmowej: 39 kHz dla
pasma E150 i 78 kHz dla pasma E090. Tabela 2 prezentuje liste linii molekularnych obserwowanych
teleskopem IRAM wraz z ich czestotliwo$ciami laboratoryjnymi i danymi przej$¢ molekularnych, a

takze informacjami o rozmiarze i efektywnosci wiazki teleskopu na danej czestotliwosci.

Atmospheric transmission for 2mm and 4mm of pwv
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Rysunek 10: Modelowa przezrowczystosé atmosfery w czterech pasmach czestotliwosci odbiera-
nych przez teleskop IRAM dla dwodch wartosci opadowej pary wodnej 2 mm (kolor niebie-
ski) 1 4 mm (kolor czerwony). Wykres przedstawia takze niektore linie molekularne mozliwe
do obserwacji w danych pasmach. Kolorem zielonym zaznaczono linie molekularne przedstawio-
ne w Tab. 2. Zrodlo: opracowanie wlasne na podstawie informacji ze strony teleskopu IRAM
(http://www.iram.es/IRAMES /mainWiki/Emirfor Astronomers).

Obserwacje zostaly przeprowadzone w trybie OTF (ang. On-The-Fly), uzyskujac mapy o wymia-
rach 340” x 340”. Mapy zostaly wysrodkowane na wspotrzednych (a, §)=18729™49,6%, +01°1520,5”
oraz 18"29™56,6%, +01°14°00,3”. Za pomoca oprogramowania CLASS nalezacego do pakietu GILDAS*
dokonano potaczenia obu map w jedna wieksza mape oraz przeprowadzono dalsza redukcja danych.

Profile spektralne zostaly skorygowane o line bazows oraz probkowane do rozdzielczosci 0,5 km s~1.

4https://www.iram.fr/TRAMFR/GILDAS/
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Tabela 2: Linie obserwowane teleskopem IRAM

Molekuta Przejscie E,/kp Nerit Czestotliwos¢  Rozmiar wiazki Efektywnosé
(K) (em™?) (GHz) () TMB
HCN 1-0 425 1.7x10° a 88.631847 28 0.81
H3CN 1-0 414 13 x10% a 86.340184 29 0.81
2-1 12.43 1.2x10° a 172.677881 14 0.68
CN 1-0 545 1.1x10° a 113.490985 22 0.78
1S 3-2 13.9 44x10° b 144.617109 16 0.74
CS 3-2 141 2.6x10° a 146.969029 16 0.74

FE,, oznacza energie wyzszego stanu energetycznego danego przejscia wyrazong w K. Gestoscia kry-
tyczna neqy nazywamy gestosé, dla ktérej nastepuje wzbudzenie molekuty do danego stanu. Dane
molekularne pochodza z bazy danych LAMDA (ang. Leiden Atomic and Molecular Database, Schoier
et al. 2005) oraz JPL (ang. Jet Propulsion Laboratory, Pickett et al. 1998).

a Dane z pracy Shirley 2015, zakladajac przejscie optycznie cienkie dla temperatury wzbudzeniowej
50 K.

b Wyznaczone na podstawie danych z bazy danych JPL, zakladajac temperature wzbudzeniowa jako
50 K.

2.2 APEX (ang. Atacama Pathfinder Experiment)

APEX jest kolejnym naziemnym teleskopem wykorzystywanym do badania mlodych obiektéw gwiaz-
dowych. W poréwnaniu do teleskopu IRAM mozna za jego pomoca uzyskaé obserwacje linii w wyzszych
czestlotliwosciach (157-850 GHz). APEX ulokowany jest w Chile w regionie Atacama na wysokosci 5100
metréow n. p. m., co zapewnia skuteczna redukcje wpltywu pary wodnej w atmosferze ziemskiej na ob-
serwacje astronomiczne. Lustro gtowne teleskopu APEX ma $rednice 12 m, a hiperboliczne zwierciadto
wtorne 0,75 m. Podobnie jak IRAM wykonany jest z aluminium na montazu azymutalnym. Obserwacje
wykorzystane w tej pracy zostaly przeprowadzone za pomocy instrumentu CHAMP—+ (Kasemann et
al. 2006). Jest to czternasto elementowy odbiornik heterodynowy pozwalajacy na obserwacje w dwoch
pasmach jednoczesnie: 620-720 GHz i 780-850 GHz. Te pasma sa szczegdlnie przydatne do obserwacji

cieptego gazu molekularnego poprzez sredniowysokie przejscia rotacyjne CO J=6-5, 7-6 1 8-7.

Obserwacje za pomoca teleskopu APEX zostaly wykonane 16 czerwca 2009 roku (12CO) oraz
23 pazdziernika 2009 (C'80) w modzie OTF i kalibrowane poprzez zmiane pozycji (ang. position
switching). Warunki pogodowe byly bardzo sprzyjajace. Dane obserwacyjne sa dobrej jakosci, dzie-
ki zastosowaniu spektrometru z wykorzystaniem szybkiej transformaty Fouriera (ang. Fast Fourier
Transform Spectrometer, FFTS) o rozdzielczosci 0,079 km s~! (Klein et al. 2006). W rezultacie otrzy-
mano mapy o wymiarach 340” x 340” ze $rednia kwadratowa (ang. Root Mean Square, RMS) emisji ta

rzedu 0,12-0,23 K w zakresach 0,5 km s~!. Dalsza redukcja danych zostala przeprowadzona za pomoca
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Tabela 3: Linie obserwowane teleskopem APEX

Molekuta Przejscie E,/kp Nerit Czestotliwos¢  Rozmiar wiazki Efektywnosé
(K) (™) (GHz) () Mg

1200 6-5 1162 1.0x10° a 691.473076 9 0.48

cto 6-5 110.6 2.6 x 10° b 658.553278 10 0.48

Dane molekularne pochodza z bazy danych LAMDA oraz JPL.

a Dane z pracy Yildiz et al 2012.

b Wyznaczone na podstawie danych z bazy danych JPL, zakladajac temperature wzbudzeniows jako
50 K.

oprogramowania GILDAS oraz $rodowiska Python.

2.3 SOFIA (ang. Stratospheric Observatory for Infrared Astronomy)

SOFIA jest wspoluym projektem NASA (ang. National Aeronautics and Space Administration) i Nie-
mieckiego Centrum Lotnictwa i Kosmonautyki DLR (niem. Deutsches Zentrum fiir Luft- und Raum-
fahrt e.V.), ktory byl prowadzony w latach 2004-2022. Gléwnym instrumentem obserwacyjnym jest
2,69-ciometrowy teleskop typu Cassegraina zamontowany w zmodyfikowanym samolocie Boeing 747
SP (Young et al. 2012). Uklad optyczny sktada sie z parabolicznego zwierciadla gtéwnego oraz hiperbo-
licznego zwierciadla wtornego o $rednicy 0,35 m. Obserwacje wykonywane byty podczas lotu, co miato
na celu redukcje wpltywu atmosfery ziemskiej na uzyskane w ten sposoéb dane. Samolot wykonywatl loty

stratosferyczne na wysokosci 12-14 km n. p. m., gdzie para wodna wystepuje w znikomych ilo$ciach.

Obserwacje wykorzystane w niniejszej pracy zostaly przeprowadzone przy uzyciu instrumentu
FIFI-LS (ang. Field Imaging Far-Infrared Line Spectrometer), ktory posiada dwa niezalezne kana-
ty obserwacyjne: niebieski odpowiadajacy dlugo$ciom w zakresie 51-120 pym i czerwony pokrywajacy
115-203 pm (Klein et al. 2014; Fischer et al. 2018). Oba detektory zawieraja matryce 25 x 16 pikseli,
a doktadniej matryce 5 x 5 pikseli przestrzennych i 16 pikseli spekralnych. Kazdy piksel przestrzen-
ny kanatu niebieskiego pokrywa powierzchnie nieba 6” x 6”, co sumarycznie zapewnia obserwacje o
powierzchni 30” x 30”. Piksele przestrzenne kanalu czerwonego maja wieksze rozmiary, pokrywajac
127 x 127, a wiec w tym kanale pole widzenia teleskopu wynosi 1’ x 1’ (Observer’s Handbook for Cyc-
le 10%). Rozdzielczosé predkosci waha sie w granicach od 150 km s™! (niebieski kanal) do 600 km
s7! (czerwony kanal). Wykres rozdzielczoéci predkosci i rozdzielczosci widmowej wraz z naniesionymi

dhugosciami fal odpowiadajacymi obserwacjom wykorzystanym w tej pracy przedstawia Rys. 11.

5: https://www-sofia.atlassian.net /wiki/spaces/ OHFC1 /overview
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Rysunek 11: Rozdzielczosé¢ predkosci (lewa o$) i spektralna (prawa o$) instrumentu FIFI-LS na telesko-
pie SOFTA w funkcji dtugosci fali. Niebieskie punkty odpowiadaja niebieskiemu kanatowi, a czerwone
- czerwonemu kanalowi. Kolorem zielonym zaznaczono linie atomowe i molekularne przedstawione w

Tab. 4. Zrodlo: opracowanie wlasne na podstawie "Observer’s Handbook for Cycle 10".

Pierwszy pakiet danych pochodzi z obserwacji Czasu Gwarantowanego (GTO, ang. Guaranteed
Time Observations) w ramach projektu nr 87,001, ktorego koordynatorem byl Randolf Klein. Ob-
serwacje zostaly wykonane 23 pazdziernika 2015 roku. Komplementarne dane otrzymane w ramach
czasu przyznawanego przez dyrekcje obserwatorium (DDT, ang. Directors Discretionary Time) za-
obserwowano w dniach 13 listopada 2019 i 14 stycznia 2022 w ramach projektu pt. ,,Completing the
FIFI-LS observations of DR21” (projekt nr 750046, koordynator: Randolf Klein). Dane molekularne

obserwowanych linii przedstawia Tabela 4.

Obserwacje przeprowadzono w modzie OTF, dzieki czemu otrzymano mozaike 20 obserwacji.
Kazda z obserwacji pokrywa 30" nieba, co odpowiada polu widzenia niebieskiego kanalu detekto-
ra. Wszystkie mapy sa wysrodkowane na wspotrzednych (o, §) = 20"39™00,8%, +42°19°47,7". Dane
zostaly zredukowane standardowa procedura (FIFI-LS pipeline v.2.3.0) przez Centrum Naukowe pro-
jektu SOFTA. Procedura ta sktada sie z nastepujacych krokow: sprawdzenia nagtowka pliku, podziatu
wycinku obserwacji, rekonstrukeji strumienia poprzez dopasownaie linii napiecia, odjecia emis;ji tta, ob-
liczenia obserwowanej dtugosci fali w kazdym pikselu, kalibracji przestrzennej, aplikowania poprawek
w zaleznosci od detektora, korekty na absorbcje w atmosferze (z uzyciem modeli ATRAN), kalibracji
strumienia, korekty dhugosci fali do barycentrum ukladu Ziemia-Storice, probkowania i zapisu korico-

wego produktu.

Doktadnosé kalibracji strumienia zostata okreslona na ok. 10 % (Fischer et al. 2018), a dodatkowe
10 % niepewnosci zalozono z powodu efektow atmosferycznych, ktore najbardziej wptywaja na linie
[O 1] na 63.18 um (Sperling et al. 2021; Le et al. 2023). Linia ta znajduje sie blisko tellurycznej linii
pary wodnej, a przezroczysto$é atmosfery ziemskiej na dtugosci fali linii [O I] waha sie pomiedzy 78%

a 82% w zaleznosci od parametrow lotu samolotu misji SOFIA.
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Tabela 4: Linie obserowowane instrumentem FIFI-LS

Molekuta/atom Przejscie A E./kp Ay gu Data obserwacji
(pm)  (K) (7))

CcO 14-13 185.99  580.5 2.7(-4) 29 13.11.2019
CO 16-15 162.81  751.7 4.1(-4) 33 08.01.2022
[O 1] 3PPy 63.18 2277 8.7(-5) 3 23.10.2015
[0 1] 3PP, 14553 988  1.7(-5) 1 23.10.2015
[C 1] *Py/0?Pijp  157.74 912 23(-6) 4 23.10.2015
[O 11T] 3P, 3Py  51.81 16258 9.8(-5) 5 13.11.2019
[O 11T] 3PPy 88.35 162.84 2.7(-5) 3 08.01.2022

Dane molekularne pochodza z bazy danych LAMDA oraz JPL, zakladajac temperature gazu réwna
300 K. Dane dla [O I] pochodza z pracy Goldsmith 2019 przy zalozeniu temperatury réwnej 100 K,
natomiasta dla [C II| - z pracy Goldsmith et al. 2012 przy takim samych zalozeniach. Dane atomowe
dla [O III] pochodza z pracy Moore 1985.

Dalsze opracowane danych zostalo wykonane za pomoca programu FLUXER v.2.78% oraz §rodo-

wiska Python.

2.4 Kosmiczne Obserwatorium Herschela

Wszystkie obserwacje opisane powyzej byly narazone na (mniejszy badz wiekszy) wplyw ziemskiej at-
mosfery. Najcenniejsze dane z zakresu podczerwieni i submilimetrowego pochodza jednak z przestrzeni
kosmicznej, poniewaz nie trzeba ich redukowaé¢ na obecnos$é linii tellurycznych. Kosmiczne Obserwa-
torium Herschela bylo teleskopem kosmicznym zbudowanym przez Europejska Agencje Kosmiczng
(ESA, ang. Furopean Space Agency). Teleskop pracowal od maja 2009 do kwietnia 2013 w punkcie
Lo uktadu Ziemia-Storice. Byt to typowy teleskop uktadu Cassegraina z lustrem gtéwnym o Srednicy
3,5 m, ktore skladalo sie z 12 segmentow. Lustro wtorne byto duzo mniejsze (o srednicy 30,8 cm), co
sprawilo, ze srednica efektywna glownego zwierciadta zmniejszyta sie do 3,28 m (Pilbratt et al. 2010).
Byt to najwiekszy kosmiczny teleskop dzialajacy w podczerwieni do czasu wystrzelenia Kosmicznego

Obserwatorium Jamesa Webba w 2021 roku, ktory pracuje na krotszych dlugosciach fali (do ~ 28um).

Kosmiczne Obserwatorium Herschela byto wyposazone w trzy gtéowne, komplementarne do siebie
instrumenty: PACS (ang. Photodetector Array Camera and Spectrometer), SPIRE (ang. Spectral and
Photometric Imaging Receiver) 1 HIFI (ang. Heterodyne Instrument for the Far-Infrared). SPIRE
(Griffin et al. 2010) to fotometr i fourierowski spektroskop pokrywajacy zakres 194-672 pum. Fotometr
wykonywal zdjecia jednoczesnie na trzech dtugosciach fali 250 pm, 350 pm i 500 um na obszarze 4’ x 8.

Spektroskop pokrywal zakresy 194-313 pum (krotkie fale; SSW, ang. Spectrograph Short Wavelengths) i

Shttp://ciserlohe.de/fluxer/fluxer.html
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Tabela 5: Linie obserowowane spektrografem SPIRE

Molekuta/atom Przejscie A E./kp

(pm) K
CcO 4-3 650.25  55.32
[CT] P3Py 609.0  23.62
13CO 5-4 544.16  79.33
CcO 5-4 520.23  82.97
B3Co 6-5 453.5  111.05
CcO 6-5 433.56 116.16
13CO 7-6 388.74  148.06
CcO 7-6 371.65 154.87
[CT] 3P,3P, 37042 62.46
13CO 8-7 340.18  190.36
CO 8-7 325.23  199.11
13CO 9-8 302.41 237.93
CcO 9-8 289.12  248.88
o-H,0 310303 273.19 2494
CcO 10-9 260.24 304.16
o-H,0 391312 257.79  305.3
[N 1] 3P1-3Py  205.18  70.10
CcO 13-12  200.27 503.13

Dane molekularne pochodza z bazy danych LAMDA.

303-671 pm (dtugie fale; SLW, ang. Spectrograph Long Wavelengths), co daje wielko$¢ wiazki wahajaca
sie w granicach 17”7 - 42”.

Obserwacje wykorzystane w tej pracy byly czescia Naukowej Fazy Demonstracyjnej (SDP, ang.
Science Demonstration Phase), wykonane 19 listopada i 12 grudnia 2009 roku (obserwacje o numerach
1342187088 i 1342187904). Widma zostaly uzyskane w trybie wysokiej rozdzielczosci. Pole widzenia
spektroskopu SPIRE wynosi 180” x 180” z odstepami miedzy pikselami przestrzennymi wynoszacymi
33” (dla SSW) i 517 (dla SLW). Redukcja danych zostala przeprowadzona za pomoca oprogramowania
HIPE v.14.0.3446, uzywajac danych kalibracyjnych spire_cal_14_3. Liste linii obserwowanych za
pomoca spektrometru SPIRE przedstawia Tabela 5.
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3 Metodologia

W analizie danych obserwacyjnych zostal wykorzystany model przeptywu promieniowania RADEX
oraz astrochemiczny model Nahoon, jak réwniez bazy danych zawierajace informacje o wtasnosciach
molekul, stalych szybkosci ich zderzen z Hs przy réznych wtasnosciach fizycznych osrodka oraz statych
szybkosci reakcji chemicznych. Oba modele zostaly opisane w kolejnych podrozdziatach. Zastosowanie
metodologii opisanej w tym rozdziale pozwolilo na uzyskanie informacji na temat procesoéw fizycznych

i chemicznych wystepujacych w otoczeniu protogwiazd.

3.1 Kod przeplywu promieniowania RADEX

Obserwacje podczerwone i w zakresie submilimetrowym niosa informacje na temat struktury fizycznej i
chemicznej badanych zrédel. Moga one zostaé zinterpretowane z pomoca kodéw przepltywu promienio-
wania. Ksztalt profilow obserwowanych linii zalezy od gestosci i temperatury materii oraz od rozktadu
predkosci gazu. Dostepne modele przeptywu promieniowania najczesciej wykorzystuja notacje uzyta
w podreczniku Rybicki & Lightman (1979).

Istnienie wiele modeli przeplywu promieniowania, ktoére réznia sie stopniem zlozonosci mode-
lowanego uktadu: od podstawowych modeli zaktadajacych réownowage termodynamiczna lub lokalna
rownowage termodynamiczna (LTE, ang. Local Thermodynamic Equilibrium) do bardziej skompliko-
wanych kodow nieréwnowagowych (ang. non-LTE). W zamknietym, izolowanym ukladzie materia i
promieniowanie moze osiagnaé¢ stan réwnowagi. Do opisu takiego uktadu wystarczy jego temperatura.
Przyblizenie to moze jednak by¢ zastosowane do osrodkéw o bardzo wysokiej gestosci. Z tego powo-
du do modelowania osrodka miedzygwiazdowego wieksze zastosowanie maja kody zakladajace stany
nieréwnowagowe. W tym wypadku mamy do czynienia z kilkoma rodzajami temperatury: T - tempe-
ratura jasno$ciowa, czyli temperatura opisujaca pole promieniowania, Ty, - temperatura kinetyczna
zwiazana z ruchem termicznym czasteczek gazu, T,y - temperatura wzbudzeniowa opisujaca obsadzenia

poziomow.

W idealnym stanie réwnowagi termodynamicznej predkosé czasteczek v opisuje rozkltad Maxella-

Boltzmanna dla temperatury kinetycznej Tiip,:

m 3/2 —mo?
g ()2 2
J(v) =4 <2W7€Tkin> Ve <2kain> @

gdzie m to masa czasteczki, a k oznacza stala Boltzmanna. Rozktad Boltzmanna opisuje sposob obsa-

dzania pozioméw energetycznych czasteczki badz atomu dla temperatury wzbudzeniowej To,. Wyzsze

n, 1 nizsze n; poziomy danego przejscia sa obsadzone wedlug:

Ny Gu hv
M Gu 3
noq P < kTex> ®)

gdzie g, 1 g1 oznaczaja wagi statystyczne poszczegdluych pozioméw energetycznych (odpowiednio wyz-

szego 1 nizszego), v jest czestotliwosdcia przejscia, a h stala Plancka. Pole promieniowania dla danej
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temperatury jasnos$ciowej Tp moze by¢ opisane funkcja Plancka:
2hv3 1
c? exp (k}%) -1

Opis przeplywu promieniowania wymaga zdefiniowania wielkosci, ktora charakteryzuje promienio-

B,(T) = (4)

wanie i niesie informacje o kierunku, z ktérego go odbieramy. Natezenie promieniowania I, definiowane
jest jako ilos¢ energii przeptywajacej przez powierzchnie normalna do drogi promieniowania na jednost-
ke czestotliwosci, powierzchni, czasu, kata brylowego. Gdy promieniowanie przeptywa przez osrodek
moze zostaé ostabione, a o$wietlona materia moze generowa¢ nowe promieniowanie. Zalezno$¢ opi-
sujaca zmiany natezenia promieniowania na swojej drodze do obserwatora ds nazywamy réwnaniem

przeptywu promieniowania:
dl,

ds Jv
gdzie j, to wspoélczynnik emisji, a «, wspoélczynnik absorpcji materii. Stosunek tych dwoch wspol-

—o, I, (5)

czynnikoéw znany jest jako funkcja zrodlowa S, = j,/a,. Glebokos¢ optyczna zdefiniowana jest jako
absorpcja na drodze s: dr, = «,ds, a wiec rownanie przeptywu promieniowania (Rownanie 5) moze

zostaé przepisane jako:
I,(1,) = I,(0) exp(—7,) —|—/ Sy (1) exp[— (7, — 1,")] d1,/ (6)
0

gdzie I,,(0) opisuje pierwotne natezenie promieniowania Zrodta.

RADEX jest programem komputerowym opracowanym pierwotnie przez Johna Blacka i rozwinie-
tym przez naukowcoéw zwiagzanych z Uniwersytetem w Lejdzie w Holandii (van der Tak et al. 2007).
Zostal zaprojektowany do obliczania natezenia linii atomowych i molekularnych emitowanych przez
jednorodny osrodek. Jest to nieréwnowagowy (non-LTE) kod przeplywu promieniowania zakladajacy
rownowage statystyczna. RADEX uwzglednia procesy zderzeniowe i radiacyjne. W obtokach moleku-
larnych czasteczki wzbudzane sa zderzeniowo, a partnerem zderzenia w osrodku miedzygwiazdowym
jest najczesciej molekuta Hy. Wspdlczynnik zderzenia definiowany jako Cfj; = Kijnc"l zalezy od stalej
zderzeniowej K;; i gestosci partnera zderzenia n®'. W ukladzie dwupoziomowym w stanie réwnowagi
termodynamicznej zachodzi réwnosé:

TL1C12 = TLQC21 (7)

gdzie n; oraz ng oznacza obsadzenie odpowiednio poziomu 1 i 2. Uwzgledniajac rozktad Boltzmanna
(Rown. 3), powyzsze rOwnanie przybiera postaé:
g2 AFE
Ci1a = =C - 8
12 a1 216XP( kT) (8)
Kod RADEX zaklada rownowage statystyczna, co w przypadku dwupoziomowego uktadu przybiera

postac:
1 = —ny(BiaJ + Ch2) + na(Asy + BarJ + Cay)

dno

2 1 )
72 = n1(BiaJ + C12) — na(Ao1 + BorJ + Ca1)

gdzie Aj; i Bj; to wspoélezynniki Einsteina (odpowiednio emisji spontanicznej i absorpcji), a J jest

érednim natezeniem promieniowania scalkowanym po wszystkich czestotliwosciach J = fooo Joo(v) dv,
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a to z kolei definiowane jest jako $rednie natezenie scatkowane po kacie brylowym J, = ﬁ f 1, dSQ.
Funkcja profilu ¢(v) jest natomiast krzywa obrazujaca efektywnosé poszczegolnych czestotliwosci wokot

laboratoryjnej czestotliwosci linii vyg.

Korzystajac z przyblizenia o prawdopodobieristwie ucieczki, mozna uprosci¢ réwnania rownowa-
gi statystycznej (Roéwn. 9). Metoda prawdopodobienstwa ucieczki (Sobolev 1960) wprowadza para-
metr [ opisujacy prawdopodobienistwo opuszczenia obloku przez nowo powstaly foton. W tym przy-
padku srednie natezenie promieniowania scatkowane po wszystkich czestotliwosciach przyjmie forme

J = S(1 — B), a rownania réwnowagi statystycznej:

dn
7; =n1Ci2 —ng B Ay —ny Cyy (10)

Parametr 8 zalezy od geometrii badanego obiektu. Kod RADEX pozwala uzytkownikowi wybraé¢ geo-
metrie (i) ptasko-rownoleglej, jednorodnej plyty, (i) statycznej, jednorodnej sfery lub (iii) ekspan-
dujacej sfery. Glownym ograniczeniem kodu RADEX jest brak mozliwo$ci modelowania osrodka z

gradientem gestosci czy temperatury.

Oprocz wyboru geometrii model przyjmuje jeszcze parametry gestosci kolumnowej molekuty, ge-
stosci partnera zderzen, czyli molekuty Hy oraz energii kinetycznej gazu. Jako emisja tta standardowo
uzyta jest warto$¢ mikrofalowego promieniowania tta (CMB, ang. Cosmic Microwave Background) z
pracy Fixsen & Mather 2002 o wartosci 2.7254+0.001 K. Program przyjmuje takze dane molekular-
ne wzbudzen zderzeniowych danej molekuty. Dane molekularne w formacie przystosowanym do kodu
RADEX zawiera baza danych LAMDA (ang. Leiden Atomic and Molecular Database, Schoier et al.
2005). W pierwszej iteracji RADEX rozwiazuje rownanie rownowagi statystycznej przy zatozeniu emisji
optycznie cienkiej. W ten sposéb otrzymujemy parametr prawdopodobienstwa ucieczki, liczbe obsa-
dzen oraz kolejne przyblizenie gltebokosci optycznej. Program znajduje rozwiazania dla obu pozioméw

i pola promieniowania w zadanym poziomie tolerancji.

Rezultatem dzialania programu jest informacja o mozliwych przej$ciach zderzeniowych danej mole-
kuty, ich laboratoryjnych czestotliwosciach, temperaturze wzbudzeniowej modelowanej linii, obliczonej
glebokosci optycznej i syntetycznym natezeniu danej linii. RADEX ma wiec swoje zastosowanie w
oszacowaniu parametréow fizycznych gazu takich jak temperatura, gestosé czy gestosé kolumnowa ob-
serwowanej molekuty. Program moze zostaé¢ rowniez uzyty do wyznaczania przewidywalnych natezen
linii dla typowych warunkéow w danego rodzaju zrodta, co jest przydatne w planowaniu obserwacji

astronomicznych.

3.2 Astrochemiczny kod Nahoon

Reakcje chemiczne zachodzace w obiektach astrofizycznych sa przedmiotem badan astrofizykéow od
polowy ubieglego wieku (Bates & Spitzer 1951). Glownym wyzwaniem w tym temacie jest wyznaczenie
statych szybkosci reakcji chemicznych zachodzacych w osrodku miedzygwiazdowym. Informacje na
temat stalych szybkosci reakcji sa udostepnione w wielu publikacjach naukowych. Z tego powodu

powstaly bazy danych i modele astrochemiczne, ktére traktuja problem calosciowo, uwzgledniajac
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jednoczesnie setki czy tysiace réznych reakcji chemicznych. Wéréd najbardziej rozpowszechnionych

modeli mozna wymienié:

e UDFA" (ang. Umist Database For Astrochemistry) stuzacy do modelowania obtokéw molekular-
nych (Millar et al. 1997)

e Alchemic® wykorzystywany w badaniu dyskéw protoplanetarnych (Semenov et al. 2010)

e kod Meudon® zawierajacy elelmenty chemii PDR6w (Le Petit et al. 2006).

W niniejszej pracy skorzystano z bazy danych projektu KIDA'® (ang. KInetic Database for Astroche-
mistry), ktory bazuje w duzej mierze na danych UDFA (Wakelam et al. 2015). Projekt ma na celu
integracje srodowiska astronomoéw i chemikéw w zastosowaniu stalych szybkosci reakeji do modelowa-
nia warunkow w obiektach astronomicznych. W efekcie powstala ciagle aktualizowana baza danych.

W momencie pracy nad tre$cia niniejszej pracy zawierata ona 7509 reakcji.

W oparciu o baze danych KIDA opracowano kod astrochemiczny Nahoon (Wakelam et al. 2012).
Program rozwiazuje numerycznie kinetyczne réwnania chemiczne opisujace powstawanie i rozpad mo-

lekut:
dni

o :Zklmnlnm*nizk‘lnﬂrkfesnf — k7% m; (11)
l,m i#l
dns .
G = D K= i Sk nE Kl + kg (12)
1m i#l

gdzie n; i n] to stezenia substancji chemicznych odpowiednio w fazie gazowej i na powierzchni drobin
pytu w jednostkach cm™3, a k; i ki, to state szybkosci reakeji w fazie gazowej odpowiednio pierwszego
rzedu (w jednostkach s~!) i drugiego rzedu (w jednostkach cm~3 s~1). Reakcje pierwszego rzedu to
reakcje, ktore zaleza jedynie od stezenia jednego z reagentéw. Szybkosé reakcji drugiego rzedu jest
natomiast proporcjonalna do iloczynu dwoch wartosci stezenia reagentow. k3¢ i k2°¢ oznaczaja odpo-
wiednio state szybko$ci reakcji akrecji na ziarno pytu oraz desorpcji z powierzchni pytu w jednostkach

s~ a ki, 1 kj - stale szybkosci reakcji na powierzchni drobin pytu.

Aby rozwiagzaé kinetyczne rownania chemiczne program Nahoon wykorzystuje wspotezynniki A, B
i C statych szybkosci reakcji chemicznych (baza KIDA). State glownych reakeji zachodzacych w osrodku

miedzygwiazdowym zostaly okre$lone nastepujacymi wzorami:

e reakcje neutralno-neutralne w fazie gazowej
E(T) = A(T/300)? exp(-C/T)  [em™®s7* (13)

gdzie T oznacza temperature, w ktorej zachodzi reakcja.

"http://udfa.ajmarkwick.net/

8https://www2.mpia-hd.mpg.de/homes/semenov /

Shttps://pdr.obspm.fr/
LOhttps://kida.astrochem-tools.org/help.html
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e fotodysocjacja
k= Aexp(—CA,) [s7] (14)

gdzie A, to ekstynkcja miedzygwiazdowa'!.

e jonizacja molekularnego wodoru przez promieniowanie kosmiczne
k=A¢ [ (15)
gdzie ¢ oznacza strumieri promieniowania kosmicznego i wtoérnych elektronéw.

Program Nahoon wylicza ewolucje stezen dla zadanej temperatury i gestosci. Jest to tzw. wymiar
zero lub 0D. Wiecej zastosowan jednak maja obliczenia 1D, w rezultacie ktorych otrzymujemy tablice
danych temperatury, gestosci i ekstynkcji miedzygwiazdowej. Kod Nahoon zawiera test sprawdzajacy,

czy zadane parametry mieszczg sie w zakresach bazy danych KIDA.

Ograniczeniem zastosowania modelu Nahoon jest niepelna lista reakcji chemicznych uwzglednio-
nych w obliczeniach w pewnych zakresach parametrow temperatury, gestosci i ekstynkeji gwiazdowej.
Zdecydowana wiekszos$¢ reakcji zawartych w bazie danych KIDA to reakcje fazy gazowej. W wersji
Nahoon_ kida.uva.2014 uwzglednionych jest tylko 13 reakcji na powierzchni drobin pylu. Model nie
bierze pod uwage pozytywnie natadowanych drobin pytu, ktére moga odgrywaé duza role w osrod-
kach o niskiej ekstynkcji miedzygwiazdowej. Sie¢ chemiczna w bazie danych KIDA nie uwzglednia
wielopierscieniowych weglowodoréw aromatycznych (PAHs, ang. Polycyclic Aromatic Hydrocarbons)

ze wzgledu na duze niepewnosci w wyznaczaniu reakcji z nimi zwiazanych (Wakelam et al. 2012).

W przypadku fotodysocjacji molekuty we wewnetrznych czesciach obloku sg mniej narazone na dziatanie fotonéw
UV (ang. self-shielding). W kodzie Nahoon zastosowano przyblizenie opisane w Lee et al. 1999, traktujace stalg szybkosci
fotodysocjacji jako funkcje ekstynkcji miedzygwiazdowej. Podejscie to zaklada réwniez, ze oblok jest oswietlany tylko z

jednej strony.
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4 Promieniowanie UV wok6l malomasywnych protogwiazd

Niniejszy rozdzial stanowi rozszerzenie publikacji Mirocha et al. (2021). Tres¢ rozdziatu zostata zapla-
nowana przez autorke pracy we wspolpracy z promotorem pomocniczym (dr Agata Karska). Wiekszosé
zawartej w niej analizy, a w szczego6lnosci redukcja i opracowanie danych obserwacyjnych, przygotowa-
nie wszystkich wykreséw i obliczen zawartych w rozdziale przeprowadzita autorka. Wspoétautor Marcin
Gronowski pomogl w stworzeniu modelu astrochemicznego oraz interpretacji astrochemicznej czesci
pracy badawczej. Wspotautor Lars E. Kristensen dostarczyl surowych danych obserwacyjnych. Wspot-
autorzy Eukasz Tychoniec, Daniel Harsono, Miguel Figueira oraz Michal Zottowski uczestniczyli w
dyskusjach na temat analizy wynikéw pracy. Wspotautor Marcin Gladkowski stworzyt pierwsze wer-
sje zredukowanych danych obserwacyjnych oraz skrypty zaadaptowane po6zniej na potrzeby redukcji

danych.

Matomasywne protogwiazdy sa lepiej poznanymi obiektami astronomicznymi niz ich masywne
odpowiedniki. Wynika to z faktu, ze sa duzo bardziej liczne (Kroupa 2002), a ich ewolucja przebiega
w wolniejszym tempie. Niemniej jednak wiele aspektéow ich budowy i sktadu otoczenia wcigz pozostaje
przedmiotem debat astronoméw. Jedng z nich jest wpltyw promieniowania ultrafioletowego na fizyczne

i chemiczne procesy zachodzace w srodowisku mlodego obiektu gwiazdowego.

Z powstawaniem malomasywnych gwiazd zwiazanych jest wiele zjawisk fizycznych. Zapadanie
sie gestego jadra protogwiazdowego taczy sie z wyrzutami bipolarnych wyplywoéw molekularnych oraz
formacjg dysku protogwiazdowego (np. Frank et al. 2014, Li et al. 2014). Promieniowanie ultrafioletowe,
oswietlajace wneki wyplywow molekularnych, moze powstawaé w procesie akrecji materii na centralny
obiekt lub na frontach fal uderzeniowych (Spaans et al. 1995, van Kempen et al. 2009¢, Visser et al.
2012, Drozdovskaya et al. 2015). Od charakteru powyzszych procesow zaleza warunki fizyczne i sktad

chemiczny w regionach formujacych matomasywne gwiazdy.

Geste otoczki protogwiazdowe otaczajace protogwiazdy na najwczesniejszych etapach ewolucji po-
chtaniaja wiekszo$¢ promieniowania ultrafioletowego, przez co nie mozna go obserwowaé bezposrednio.
Posrednia metoda oceny witasciwosci promieniowania UV w otoczeniu matomasywnych protogwiazd
byty obserwacje wysokich przejsé tlenku wegla oraz wody wykonane w ramach projektu obserwacyjne-
go WISH (van Dishoeck et al. 2011). Do najwazniejsze wnioskow plynacy z badan w ramach projektu
WISH naleza:

e scharakteryzowanie cieptego komponentu gazu o temperaturze ~300 K wraz z molekularnymi
znacznikami wystepowania fal uderzeniowych (Herczeg et al. 2012; Goicoechea et al. 2012; Karska
et al. 2013, 2018; Green et al. 2013; Manoj et al. 2013);

e detekcja niewielkich ilogci wody w stosunku do molekularnego wodoru ~ 106 (Kristensen et al.
2017);

e detekcja wysokich obfitosci produktéw fotodysocjacji wody i innych wodorkéw, gtownie OH
(Wampfler et al. 2013; Benz et al. 2016);
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e okreslenie regionu emisji zjonizowanych wodorkoéw (molekul OHT i CHT) w zakresie 100 j.a. od

protogwiazdy (Kristensen et al. 2013)

e wyznaczenie obserwowanego stosunku HoO/OH i CO/OH jako zgodnego z modelami fal uderze-

niowych o$wietlanych fotonami UV (Karska et al. 2018).

Rezultaty te wskazujg na wplyw promieniowania ultrafioletowego na najblizsze otoczenie malo-
masywnych protogwiazd. Bazowaly one jednak na obserwacjach wykonanych za pomoca Kosmicznego
Teleskopu Herschela, ktérego misja zostalta zakoriczona w 2014 roku. W niniejszej pracy zastosowano
wiec niezalezng metode okreslenia wlasciwosci promieniowania ultrafioletowego oparta na obserwacjach
molekul CN i HCN.

4.1 Malomasywne protogwiazdy w gwiazdozbiorze Weza

Mtode obiekty gwiazdowe w gwiazdozbiorze Weza zostaly sklasyfikowane na podstawie obserwacji
w podczernieni juz w latach 70-tych XX wieku (Strom et al. 1974). Glowny obszar gwiazdotworczy
(ang. Serpens Main) jest czestym obiektem badan nad protogwiazdami ze wzgledu na duza ilogé bardzo
mlodych zrodet (Klasy 0 i Klasy 1) oraz niewielka odlegtosé wynoszaca 436 + 9 pe (Ortiz-Leon et al.
2017).

Identyfikacja i klasyfikacja obiektow gltéwnego obszaru gwiazdotworczego w gwiazdozbiorze Weza
zostala przeprowadzona na podstawie przegladu ,,Spitzer From Molecular Cores to Planet-forming Di-
sks". Region ten byl obserwowany fotometrycznie na falach o dtugosci 12um, 25 pm, 60 pm, 100 pm
(Hurt & Barsony 1996); 800 pm, 1100 pm, 1300 pum (Casali et al. 1993) oraz 3 mm (Testi & Sar-
gent 1998). Na podstawie ostatniej publikacji okreslono nazwy poszczegdlnych zrodet: SMM (skrot od
submilimetrowy) wraz z numerami uszeregowanymi wedtug jasnosci. Wyzej wymienione badania byty

podstawa do klasyfikacji etapu ewolucji protogwiazd.

Aktywnos¢ wyplywow molekularnych byla przedmiotem badari w linii CO J=2-1 (Davis et al.
1999), a ostatnio takze w linii CO J=3-2 1 CO J=6-5 dla czesci zrodet (Graves et al. 2010; Dionatos
et al. 2010; Yildiz et al. 2015). Protogwiazdy Ser SMM1, SMM3 i SMM4 byty obserwowane za pomoca
Kosmicznego Obserwatorium Herschela jako czesé programoéw WISH (ang. Water in star-forming re-
gions with Herschel; van Dishoeck et al. 2011, 2021) i DIGIT (ang. Dust, Ice, and Gas in Time; Green
et al. 2013, 2016; Yang et al. 2018).

Rysunek 12 przedstawia mape emisji kontinuum na 250 pm gtéwnego obszaru gwiazdotworczego
w gwiazdozbiorze Weza w polu widzenia obserwacji teleskopem IRAM 30m. Konturami zaznaczono

aktywnosé wyplywow molekularnych obserwowana w emisji molekuty HCN J=1-0.

Na potrzeby niniejszej pracy przeliczono rozktady energii widmowej obserwowanych zrodet (Rys. 13),

uwzgledniajac najnowsze dane obserwacyjne:

e 1,25 — 70 pm: Dunham et al. (2015) na podstawie danych z 2MASS (Skrutskie et al. 2006) oraz
instrumentow IRAC i MIPS na pokladzie Kosmicznego Teleskopu Spitzera (Evans et al. 2009)
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Rysunek 12: Aktywnos$é wyplywéw molekularnych gltéwnego obszaru gwiazdotworczego w konstelacji
Weza obserwowana za pomoca linii HCN J=1-0 przez teleskop IRAM 30m (kontury) na tle emisji
kontinuum na 250 um (kolory). Mapa kontinuum zostala przygotowana na podstawie danych z instru-
mentu SPIRE jako czesé projektu Herschel Gould Belt Survey (André et al. 2010). W prawym dolnym
rogu znajduje si¢ wigzka obserwacji teleskopem IRAM 30m. Zrodlo: Mirocha et al. 2021

e 1,1 mm: obserwacje z przegladu pytu Bolocam (Enoch et al. 2007)

450 pm i 850 pm: zostaly zaczerpniete z SCUBA Legacy Catalog (Di Francesco et al. 2008)

12 pm i 22 pm: obserwacje z Wide-field Infrared Survey Explorer (WISE; Wright et al. 2010)

350 pm: na podstawie danych z SHARC-II (Suresh et al. 2016)

70 pm, 160 pm, 250 pm, 350 pm i 500 pm: Fiorellino et al. (2021) na podstawie danych z
projektu Herschel Gould Belt Survey (André et al. 2010) wykonane za pomoca instrumentéow
SPIRE i PACS na pokladzie Kosmicznego Obserwatorium Herschela.

Na podstawie rozktadow energii widmowej mozna wyznaczy¢ temperature i jasnosé bolometryczna

danego zrédla. Jasnosé bolometryczna Ly obliczono za pomoca ponizszej relacji:

Ly, = 4m d? / F,dv (16)
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gdzie d jest odlegtoscia do Zrodta (436 + 9,2 pc; Ortiz-Leon et al. 2017). Interpolacja wielomianowanymi
funkcjami sklejanymi drugiego stopnia zostata przeprowadzona za pomoca pakietu Scipy'? (funkcje
splrep 1 splev) na danych fotometrycznych wymienionych w Tab. 6. Zastosowano rowniez procedure

catkowania metoda trapezow.
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Rysunek 13: Rozktady Energii Widmowej malomasywnych protogwiazd w konstelacji Weza. Dla lep-
szej wizualizacji wynikéw zastosowano przesuniecie osi Y miedzy kolejnymi krzywymi wynosi 3 rzedy
wielkosci, liczac od SED dla zrodta SMM12. Zrodlo: Mirocha et al. 2021

Zhttps://www.scipy.org/
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Tabela 7: Poréwnanie wartosci Ti,01 i Lpol z danymi dostepnymi w literaturze

Zrodlo Tvor  Thol (zliteratury) | Lpol  Lpol (2 literatury) Roznica
(K) (K) (Lo) (Lo) %

SMM 1 | 37 39 (a) 115.2 108.7 (a) 5 46
SMM 2 | 34 28 (b) 7.2 8.0 (b) 21 410
SMM 3 35 37 (a) 7.1 27.5 (a) -5 -74
SMM 4 | 68 28 (a) 5.1 13.6 (a) 4143 -63
SMM 5 | 151 130 (b) 3.7 4.8 (b) 116 23
SMM 6 | 532 530 (b) 43.1 42.0 (b) +04 +3
SMM 8 15 .. 0.2 . -

SMM 9 | 33 29 (b) 11.0 14.0 (b) 14 21
SMM 10 | 79 62 (b) 7.1 7.6 (b) +27 -7
SMM 12 | 72 100 (b) 10.0 6.2 (b) 28 +61

Literatura: (a) Karska et al. 2018, (b) Dunham et al. 2015. Nie znaleziono danych literaturowych dla
zrodta SMM 8.
Zrodto: Mirocha et al. 2021

Temperatura bolometryczna Ty, zostala okreslona za pomoca formuly z pracy Myers & Ladd
(1993):
Tyor = 12510711 & (17)

gdzie ¥ oznacza S$rednia czestotliwo$é dana wzorem 18:

[vE,dv
f F,dv

U=

(18)

gdzie F,, oznacza strumien zalezny od czestotliwosci fali.

Uaktualnione dane fotometryczne (Tab. 6) pozwolily na catkowanie wzdluz szerokiego zakresu
dhugosci fal. W ten spos6b wyznaczono nowe krzywe SED dla wszystkich Zzrodel oprocz SMMS, gdyz
w tym przypadku dostepne byly tylko cztery pomiary (z przegladu Herschel Gould Belt Survey). War-
tosci Lol 1 Thor dla tego zrodia moga wiec by¢ niedoszacowane. Obliczone paramenty bolometryczne
poréwnano nastepnie z warto$ciami literaturowymi z prac Karska et al. 2018 i Dunham et al. 2015
(Tab. 7). Dla wiekszosci zrodet odnotowano roznice mniejsze niz 30% z wyjatkiem obiektow SMM3,
SMM4 i SMM12, ktoérych wartosci jasnosci bolometrycznej réznia sie dwu- do czterokrotnie z podanymi
we wceze$niejszych badaniach. Réznice wynikaja najprawdopodobniej ze sposobu pomiaru promienio-
wania podczerwonego. W pracy Karska et al. (2018) autorzy korzystaja z obserwacji wykonanych za
pomoca instrumentu PACS, a wiec map o polu widzenia 477 x 47" skladajacych sie z matrycy 5 x 5
punktow. Instrument ten pokrywa zakres dlugosci fali od 55 pm do 190 um. Natomiast w pracy Dun-
ham et al. (2015) uzyto mniej czulego instrumentu MIPS na poktadzie Kosmicznego Obserwatorium

Spitzera. Dla poréwnania dane z projektu Herschel Gould Belt Survey cechuja sie rozmiarami wiazki
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Tabela 8: Wtlasnosci protogwiazd w gléwnym regionie gwiazdotwérczym w konstelacji Weza

Zrodlo R.A. Dec. Tvol Lyoi Klasa Inne nazwy
(J2000.0) (J2000.0) (K) (Lo)

SMM 1 18 29 50.0 +01 15 20.3 37 115.2 0 Ser-emb6, FIRS1, EC41, Bolo23

SMM 2 1830 00.5 +01 12 57.8 34 7.2 0 Ser-emb4, Bolo28

SMM 3 182959.6 +01 13 59.2 35 7.1 0 Ser-emb26, Bolo26

SMM 4 1829570 +011311.3 68 5.1 I Ser-emb22, Bolo25

SMM 5 1829514 40116 38.3 151 3.7 I Ser-emb21, EC53, WMW24, Bolo22

SMM 6 1829 57.8 +011405.3 532 43.1 I Ser-emb30, EC90, WMW35, SVS208S,
Bolo 28

SMM 8 1830019 +01 15 09.2 15 0.2 0 Bolo30

SMM 9 1829483 +01 16 42.7 33 11.0 0 Ser-emb8, 150241, WMW23, Bolo22

SMM 10 1829 52.3 +01 15 48.8 79 7.1 I Ser-emb12, WMW21, Bolo 23

SMM 12 1829 59.1 +01 13 14.3 72 10.0 I Ser-emb19, Bolo28

Wspoélrzedne Zrodet zostaly zaczerpniete z Suresh et al. 2016 poza protogwiazda Ser SMMS, ktorej
wspolrzedne znajduja sie w Lee et al. 2014.
Zrodlo: Mirocha et al. 2021

5,67, 6,8 i 10,77 odpowiednio dla obserwacji na 70 pm, 100 ym i 160 pm'3. W przypadku zrédta SMM3
natezenie strumienia wyznaczone metodami spektroskopowymi (Karska et al. 2018) jest 4-5 razy wiek-
szel* niz fotometria z tego samego instrumentu (Herschel Gould Belt Survey). Podobnie dla zrodta
SMM4 na dlugosci fali 160 um réznica jest niemal szesciokrotna, co sugeruje, ze sposOb obserwacji
nastawiony na spektroskopie nie odtwarzaja strumienia promieniowania w wystarczajacym stopniu.
Dlatego do dalszej analizy wykorzystano nowe wartos$ci danych bolometrycznych oraz zaproponowano

nows klasyfikacje zrodel (Tabela 8).

Kryterium klasyfikacji protogwiazd wedlug stadium ewolucyjnego jest temperatura bolometrycz-
na. Za granice pomiedzy Klasa 0 a Klasa I przyjeto 50 K (za Evans et al. 2009). We wczesniejszych
publikacjach granica ta wynosita 70 K (np. Chen et al. 1995). Za pomoca temperatury bolometrycznej
réznicujemy wielko$¢ zrodta, gdzie granica pomiedzy matomasywnymi protogwiazdami a protogwiaz-
dami $redniej wielkosci wynosi 100 Ly (np. Matuszak et al. 2015). Wprawdzie warto$¢ Ly dla SMM1
charakterystyczna jest dla sredniomasywnych protogwiazd, lecz biorac pod uwage, ze system ten sktada
sie z pieciu obiektow (Hull et al. 2017), zrodio zostalo uwzglednione w probcee badanych matomasyw-

nych protogwiazd.

13Quick-Start Guide to Herschel/PACS the Photometer https://www.cosmos.esa.int/
Mprzyktadowo na fali o dtugosci 70 pm: 36 Jy (Karska et al. 2018) vs. 7 Jy (Herschel Gould Belt Survey); a na fali

160 pm: 182 Jy (Karska et al. 2018) vs. 44 Jy Jy (Herschel Gould Belt Survey)
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4.2 Metoda badawcza

Aby okresli¢ rozmieszczenie przestrzenne oraz natezenie promieniowania ultrafioletowego w gtéwnym
regionie gwiazdotworczym w gwiazdozbiorze Weza, postuzono sie obserwacjami molekut CN i HCN.
W obecnosci promieni UV molekuta HCN rozpada sie na wodor i czasteczke CN:

fotony UV
HCN

H + CN

Stala szybkogci tej reakcji wynosi 1.64 x 107 s™! i jest o rzad wielkosci wicksza niz stala szybko-

§ci reakeji fotodysocjacji molekuty CN (Heays et al. 2017):

fotony UV
CN

C+ N

Ponadto do fotodysocjacji molekulty CN potrzebne sg bardziej energetyczne fotony niz ma to miej-
sce w przypadku pierwszej reakcji (np. van Dishoeck et al. 2006). Stosunek tych dwoch molekut skaluje
sie bezposrednio z sitg pol fotonowych (Stauber et al. 2005). Dlatego stosunek CN/HCN byt uzywany
jako znacznik promieniowania ultrafioletowego i rentgenowskiego w wielu badaniach nad obiektami
astronomicznymi np: pozagalaktyczne PDRy (np. Pérez-Beaupuits et al. 2007), mgtawice refleksyj-
ne (np. Fuente et al. 1995), obloki molekularne (np. Greaves, Church 1996), masywne protogwiazdy
(Stauber et al. 2007) czy dyski protoplanetarne (np. Chapillon et al. 2012). Najnowsze modele oto-
czek malomasywnych protogwiazd uwzgledniaja wplyw promieniowania UV, lecz brakuje dowodow

obserwacyjnych na jego wystepowanie (Visser et al. 2012, Drozdovskaya et al. 2015).

Pierwsza detekcja molekuly HCN w srodowisku matomasywnej protogwiazdy NGC 1333 IRAS4B
ujawnila szeroka emisje linii HCN J=4-3, ktora wykazywata podobienistwo do znacznika wyplywow
molekularnych CO J=2-1 (Blake et al. 1995). Dlatego wtasnie skrzydta linii tej molekuly utozsamiano
z polozeniem bipolarnych wyplywoéw molekularnych, a jej sSrodek z materia zimnej otoczki protogwiaz-
dowej. Z kolei emisja zwigzana z nizszym przejsciem HCN J=1-0 byla interpretowana jako znacznik
wnek wyplywow molekularnych (Hogerheijde et al. 1999). Najnowsze badania malomasywnych pro-
togwiazd w Perseuszu w linii HCN J=4-3 pokazuja, ze molekuta ta moze zostaé¢ uzyta do sledzenia
najbardziej energetycznych wypltywow (Walker-Smith et al. 2014). Zaréwno obserwacje jak i modele
sugerujg zwiekszenie obfitosci molekuty HCN na frontach fal uderzeniowych, gdy temperatura gazu
przekracza 200 K (Boonman et al. 2001; Lahuis et al. 2007; Pineau des Forets et al. 1990).

Obserwacje molekuty CN w otoczeniu matomasywnej protogwiazdy L483 wskazuja na jej roz-
mieszczenie wzdtuz wyptywoéw molekularnych, lecz jej emisja jest wezsza niz ta obserwowana w gazie
pochodzacym z wnek wyplywow molekularnych (Jgrgensen 2004). Na podstawie korelacji pomiedzy
obfitoscia molekuty CN a promieniowaniem ultrafioletowym w bardziej wyewoluowanych zrédtach za-
sugerowano, ze emisja CN pochodzi z rejonéw oswietlonych fotonami UV. Najnowsze badania (Ty-
choniec et al. 2021) potwierdzaja te wnioski, a wystepowanie molekuly CN utozsamiono z najbardzie;
zewnetrznymi warstwami dysku protoplanetarnego i otoczki protogwiazdowej wystawionej na dziatanie

promieniowania ultrafioletowego.
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Dotychczas tylko jeden wyplyw molekularny (z obiektu L1157) zostal zobrazowany w catosci przy
uzyciu molekut CN i HCN (Bachiller et al. 2001). Autorzy wskazuja na przesuniecie maksimum emisji w
HCN wzgledem CN, jednak dane te nie byly interpretowane pod katem wystepowania promieniowania
UV.

4.3 Wyniki

4.3.1 Profile linii

Wiekszos¢ obserwowanych molekul obserwowanych za pomoca teleskopu IRAM 30 m (Tab. 2) i APEX
(Tab. 3) zostata wykryta w pozycjach protogwiazd w gtéwnym regionie gwiazdotworczym w konstelacji
Weza (Tab. 8). Wyjatkiem jest protogwiazda SMMS, ktora znajdowala sie na granicy pola widzenia
obserwacji prowadzonych teleskopem APEX, dlatego dla tego Zrodla nie ma detekcji linii CO J=6-5.
Staba emisja molekuty H'3CN J=2-1 zostala wykryta jedynie dla obiektéw SMM4 i SMM9 na poziomie
20. Rysunek 14 przedstawia profile linii obserwowanych molekul w pozycjach protogwiazd, natomiast
profile linii molekularnych wykrytych dla protogwiazdy SMM4 oraz wyplywu molekularnego pocho-

dzacego z tego obiektu pokazane sg na rysunku 16.

W celu zbadania rozmieszczenia przestrzennego i wlasciwoséci gazu molekularnego w gtéwnym
regionie gwiazdotworczym w konstelacji Weza oznaczono dziesie¢ pozycji protogwiazd, pie¢ pozycji
wyplywéw molekularnych oraz jedna pozycje niezwiazang z zadnym znanym obiektem. Wyboru doko-
nano na podstawie wczesniejszych obserwacji tego regionu gwiazdotwoérczego oraz danych z teleskopu
IRAM 30 m. Rysunek 15 przedstawia profile linii wykrytych dla pozycji wyptywow i jednej pozycji
tta. W pozycjach wyplywoéw rowniez wykryto emisje molekut CO, CN, CS, HCN i ich izotopologéw za
wyjatkiem linii H'3CN .J=2-1. Staba emisja tej linii nie zostata wykryta rowniez w pozycji niezwigzane;

ze znanymi obiektami (Pozycja 6).

Profile linii w przypadku molekut CN i HCN dzielg sie odpowiednio na pieé¢ i trzy komponenty.
Rozszczepienie pasma zwigzane z oddziatywaniem spinu elektronu z jadrem atomowym posiadajacym

niezerowy spin jadrowy'® nazywamy struktura nadsubtelna.

4.3.2 Rozklad przestrzenny emisji molekularnej

Rysunki 17-20 przedstawiaja mapy emisji w molekutach CO, CN, CS i CO, a rysunki 21-22 mapy
emisji w izotopologach H'*CN J=1-0 i C34S J=3-2. Ze wzgledu na niski stosunek sygnalu do szumu
nie opracowano mapy w linii H'3CN J=2-1. Mapy emisji molekularnej przedstawiaja scalkowane profile
linii danego przejscia (zob. Rys. 14-15). W przypadku linii molekul CN i HCN zsumowano wktad od
komponentéw struktury nadsubtelnej wykrytej teleskopem IRAM 30 m.

Emisja HCN J=1-0 zwiazana jest ze skupieniem protogwiazd w potudniowo-wschodniej i p6tnocno-

zachodniej czedciach mapy, gdzie wystepuje rowniez wieksza ilo§é pylu niz w pozostatych obszarach

15najczeéciej atom wodoru 'H lub azotu N
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Rysunek 15: Profile linii CO J=6-5, C34S J=3-2, CS J=3-2, H'3CN J=1-0, HCN J=1-0i CN J=1-0
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Niebieska linia zaznaczono predkosé obiektu w Lokalnym Uktadzie Odniesienia. Zrodto: Mirocha et al.
2021
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(Rys. 12). Najsilniejsza emisja pochodzi od protogwiazdy SMM4 i SMM9 oraz z wyptywow molekular-
nych z nimi powiazanych. Warto zauwazy¢, ze zrodto SMM1, ktore jest uktadem wielokrotnym, cechuje
sie nizszym poziomem emisji w HCN J=1-0 niz dwa wyzej wymienione obiekty. Jest to czesciowo spo-
wodowane samoabsorbcja w gestym otoczeniu protogwiazd (zob. Rys. 14-15). Podobna sytuacja ma
miejsce w przypadku zrédta SMM3. Generalnie struktura emisji w linii HCN J=1-0 jest zblizona do
emisji molekuty CO (por. Rys. 18), ktéra jest uznanym znacznikiem wyplywow molekularnych (np. Yil-
diz et al. 2013). Zwiekszona emisja czasteczki HCN wzdtuz wyplywow molekularnych jest zgodna ze
wezesniejszymi obserwacjami matomasywnych protogwiazd (Bachiller et al. 2001; Walker-Smith et al.
2014). Roznice w rozkladzie przestrzennym emisji tych dwoch molekut wynikaja najprawdopodobniej
z wyzszej gestosci krytycznej linii HCN J=1-0 i jej nizszej energii gornego poziomu (zob. Tab. 2), co

sprawia, ze molekuta ta jest czesciej fotodysocjowana niz molekuta CO.

Emisja CS J=3-2 wykazuje podobng strukture do emisji w linii HCN J=1-0i CO J=6-5 z maksi-
mum w okolicach protogwiazdy SMM4. Roznice w rozkladzie przestrzennym dotycza przede wszystkim
protogwiazdy SMM9, gdzie linia CS J=3-2 jest wyraznie slabsza w poréwnaniu do linii HCN J=1-0.
W przypadku molekuly HCN emisja w okolicach protogwiazd SMM4 i SMM9 jest na podobnym po-
ziomie. Ponadto molekuta CS wykazuje relatywnie silng emisje na wschod od zréodta SMM9, gdzie
znajduje sie wyplyw molekularny (Lee et al. 2014). Roznice te moga wynika¢ z faktu, ze CS jest
znacznikiem bardziej gestego gazu niz HCN (Shirley 2015).

W przeciwieristwie do HCN i CS rozklad przestrzenny molekuty CN jest duzo bardziej zwigzany z
pozycjami protogwiazd i maksimum emisji kontinuum na 250 pm (Rys. 12) niz z wyplywami moleku-
larnymi. Emisja w linii CN J=1-0 jest najsilniejsza w pozycjach protogwiazd SMM4, SMM3 i SMMG6
oraz w regionie pomiedzy tymi zrédlami. Roznice w rozktadzie przestrzennym molekuty CN i innych

znacznikow wypltywow molekularnych sugeruja inne fizyczne pochodzenie tej emisji.

Izotopologi molekul HCN charakteryzuja sie podobnym rozktadem emisji, jednak linia H'*CN
J=2-1 jest zdecydowanie stabsza. Maksimum emisji H'3CN .J=1-0 znajduje si¢ w okolicach proto-
gwiazd SMM2, SMM4 i SMM9 oraz pozycji wyptywu molekularnego nr 3, co jest zgodne z maksimami
promieniowania linii HCN J=1-0. Struktura emisji w izotopologu HCN réwniez wykazuje zwiazek z

potozeniami wyplywoéw molekularnych.

Emisja linii C3*S J=3-2 nie jest natomiast tak rozlegla przestrzennie i skupia sie gléwnie na po-
zycjach protogwiazd. Pomimo wyraznie stabszego charakteru niz gtéwny izotopolog CS, C34S zostala
wykryta we wszystkich wytypowanych pozycjach wyplywow (zob. Rys. 15). Emisja tej linii jest skon-
centrowana gtéwnie w okolicach zrodet SMM1, SMM4 i SMM9, w przeciewienstwie do CS J=3-2, ktora
nie wykazuje wyrazniej emisji w pozycji protogwiazdy SMM1. Izotopologi co do zasady beda sledzi¢

ten sam gaz.
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Tabela 9: Zakresy predkosci (w km s~!) wykorzystane do obliczenia emisji ze skrzydet profili linii

Line SMM 1 SMM 4

niebieskie czerwone niebieskie czerwone

(-71.0,-70.0)  (-68.4,-68.1)  (-70.9, -70.9)  (-69.3, -68.7)
(-42.2,-39.6) (-38.0,-36.2) (-41.6,-40.5) (-38.9, -37.6)
CN1-0  (-16.7,-15.1) (-13.5,-13.0 (-19.2,-16.0) (-14.4,-11.6)
(5.6, 7.8) (9.4, 12.0) (5.1, 6.9) (8.5, 10.4)
(12.6,15.3)  (16.9,17.6)  (13.5,14.4) (16, 17.5)
(-1.3,0.735)  (2.335,3.5)  (-3.3,-0.2) (1.4, 4.0)
HCN 1-0 (4.5, 7.8) (9.4, 10.5) (4.0, 6.9) (8.5, 9.4)

(105, 12.64)  (14.24,16)  (9.4,11.7)  (13.3, 18.9)
CS 3-4 (4.5, 7.3) (9.4, 14.8) (0.6, 6.9) (8.5, 15.8)
CO 65  (-11.3,7.8)  (9.4,21.7)  (-13.2,6.9) (8.5, 17.3)

Zakresy predkosci dla linii CN J=1-0 i HCN J=1-0 zostaly obliczone osobno dla kazdego komponentu

struktury nadsubtelne;j.
Zrodlo: Mirocha et al. 2021

4.3.3 Emisja w skrzydlach profili linii

Profile linii zarébwno w pozycjach protogwiazd jak i w pozycjach wyplywow sa stosunkowo szerokie.
Skrzydta profili linii CS J=3-2 siegaja na szeroko$¢ 13,6 km s~! dla protogwiazdy SMM4 i 9.8 km s~}
dla wyptywu molekularnego z nia powiazanego (Rys. 16). Swiadczy to tym, ze w wiazce teleskopu
TIRAM 30 m nawet w pozycjach protogwiazd zawiera sie¢ duza ilo§¢ promieniowania pochodzgcego z
wyplywéw molekularnych. Do okredlenia emisji pochodzacej ze skrzydel profili linii uzyto molekutly
C80, ktora jest uznanym znacznikiem promieniowania otoczki protogwiazdowej (np. Kristensen et al.
2010, Yildiz et al. 2013). Na podstawie obserwacji linii C'*0 J=6-5 w pozycji protogwiazdy SMM1
wyznaczono zakres predkosci odpowiadajacej emisji otoczki protogwiazdowej. Za wewnetrzna wartosé
zakresu uznano poziom 3 ¢ profilu linii C'*0 J=6-5. Od tych wartosci rozpoczyna sie emisja skrzydet
profili linii odpowiednio przesunieta ku czerwieni i ku fioletowi (Rys. 23). Zewnetrzne wartosci zakresy
emisji ze skrzydet profilu linii zostaly ustalone na poziomie 2 o po wcze$niejszym wizualnym przegladzie
danych. Zakresy predkosci wykorzystane do obliczenia emisji ze skrzydel profili zamieszczone sa w

Tabeli 9, a wizualnie przedstawione sg na Rysunku 23.

Rysunek 24 przedstawia podzbiér danych IRAM i APEX zawierajacy emisje w skrzydtach profili
linii. Mapy pokazuja duze obszary otoczenia protogwiazd wraz z poruszajacym sie gazem: kolorem czer-
wonym oznaczono gaz odsuwajacy sie od obserwatora, a niebieskim ten poruszajacy sie w strone Ziemi.
Emisja w molekutach HCN, CN i CS pokrywa sie zasadniczo z kierunkami wyplywéw molekularnych

obserwowanych w promieniowaniu CO, lecz sa pewne widoczne réznice morfologiczne. Przyktadowo
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emisja ze skrzydel profilu linii HCN J=1-0 w poblizu protogwiazdy SMM1 jest duzo stabsza niz w
przypadku emisji CN. Tak duza réznica nie moze by¢ wyttumaczona samoobsorpcja molekuty HCN
w gestym osrodku otoczki protogwiazdowej. Bardziej prawdopodobnym wytlumaczeniem jest istnienie
rozlegltych wnek wyplywow molekularnych (Hull et al. 2016; Hull et al. 2017), w ktorych promienio-
wanie jonizujace powoduje fotodysocjacje molekuty HCN. Podobne struktury morfologiczne obserwuje
sie w przypadku emisji w skrzydlach profili linii w potudniowo-zachodniej czesci gléwnego regionu

gwiazdotworczego w konstelacji Weza (Rys. 25).

Na przyktadzie widm obserwowanych dla protogwiazdy SMM4 (Rys. 16) mozna stwierdzi¢, ze
emisja ze skrzydel profili linii CS J=3-2 stanowi 61% calkowitej emisji w tej linii w pozycji protogwiazdy
i 72% calkowite]j emisji w pozycji Wypltywu nr 3. Podobnie wyglada profil linii HCN J=1-0, gdzie emisja
w skrzydlach wynosi odpowiednio 48% i 68%. Emisja molekuly CN jest natomiast wykryta géwnie na
predkosci wlasnej zrodta z 40% emisji pochodzacej ze skrzydet profili linii.

Sposrod wszystkich 15 pozycji zwiazanych z emisja Zrodel (za wyjatkiem pozycji nr 6) szczegodlnie
szerokie linie skrzydel zaobserwowano w emisji molekuty HCN i CS w pozycjach protogwiazd SMMI1,
SMM9 i SMM10 oraz w pozycjach wyplywéw molekularnych nr 1, 4 i 5. Emisja ze skrzydet profili linii
przekraczala w tych przypadkach 70% dla molekuty HCN i 58% dla molekuty CS. Tak wysoki odsetek
emisji ze skrzydel profili linii w pozycjach zrodet jest zwiazany z pochtanianiem czesci promieniowania
w gestym otoczeniu protogwiazd na wczesnym etapie ewolucyjnym. W przypadku stabszych linii jak
na przyktad CN odsetek emisji w skrzydltach linii w stosunku do tej ze Zzroédta moze byé zanizony ze
wzgledu na ograniczonych stosunek sygnalu do szumu (S/N, ang. Signal/Noise), co sprawia, ze widma
nie odtwarzaja profili skrzydet w calosci. Do pelnego odtworzenia profili linii potrzebne sa obserwacje

o wysokim S/N.

Ksztalty profili linii wskazuja na to, ze emisja w réznych molekutach pochodzi z réznych czesci
sktadowych systemu protogwiazdowego. W dalszej analizie osobno rozpatrywana jest emisja w skrzy-

dlach oraz w pelnych profilach linii.

4.3.4 Glebokosci optyczne

Pochlanianie promieniowania w danej linii jest mozliwe do odtworzenia za pomoca stosunku linii
dwoch izotopologéw, przy zalozeniu, ze emisja rzadszego izotopolugu jest optycznie cienka. Glebokosé
optyczna linii 7 HCN J=1-0 1 CS J=3-2 zostala obliczona z wykorzystaniem obserwacji odpowiednio
linii HY¥¥CN J=1-0 i C34S J=3-2 zgodnie z ponizszym wzorem (np. Goldsmith et al. 1984, Mangum &
Shirley 2015):

T _ (u) X[ 1 - exp(-7) (19)

1; vi) Xlj] Ti ’
gdzie vy, Xi; i Tjj odpowiadaja czestotliwosci, obfitosci i temperaturze izotopologéw, przy czym

indeks i odnosi sie do gléwnego izotopologu. Zalozono te same warunki wzbudzenia dla obu linii'6.

16wzbudzenie w tym samym regionie fizycznym opisanym przez temperature wzbudzeniowa, oraz LTE
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Tabela 10: Glebokosci optyczne linii HCN J=1-0 i CS J=3-2 obliczone z wykorzystaniem obserwacji

w rzadszych izotopologach

ZI‘(’)CHO THCN TCS

Pelny profil  Skrzydta profilu  Pelny profil Skrzydta profilu

Pozycje protogwiazd

Ser SMM1 10.31 2.12 4.39 2.56
Ser SMM2 7.60 0.63 1.69 1.53
Ser SMM3 2.33 — 0.47 —

Ser SMM4 4.96 1.61 1.71 1.42
Ser SMM5 12.80 — 2.35 2.66
Ser SMMG6 4.38 1.21 1.39 0.89
Ser SMM9 7.72 1.37 2.88 1.86
Ser SMM10 7.69 — 1.94 -

Ser SMM12 9.61 2.56 0.32 1.59

Pozycje wypltywow

1 (-11.00,33.00) 6.80 - 4.91 5.63
2 (114.86,-153.00) 4.94 0.31 1.49 1.55
3 (56.00,-112.00) 5.60 2.32 0.59 0.46
4 (-54.00,81.00) 8.00 2.37 2.01 1.25
5 (138.86,-162.60) 7.40 2.53 1.74 1.77

Pozycje protowiazd w goérnej czesci tabeli odnosza sie do Zroédet opisanych w Tabeli 8. Pozycje w dolnej czesci
tabeli oznaczaja wybrane pozycje odpowiadajace wyplywom molekularnym.

Wspotrzedne pozycji wyplywow odnosza sie (w arcsec) do srodka mapy (Rys. 17) o wspotrzednych («, §) =
18729™49 6%, +01°15’20,5”.

Oznaczenie '~ wskazuje na zZrédta, dla ktorych otrzymano negatywne wartosci gtebokosci optycznej.

Zrodlo: Mirocha et al. 2021

Za stosunek obfitosci molekulty HCN do H'3*CN przyjeto standardowy stosunek izotopow 12C/3C w
oérodku miedzygwiazdowym rowny 68 (Milam et al. 2005), a stosunek CS do C3%S okreslono jako 20
(Tercero et al. 2010).

Glebokosci optyczne w pozycjach protogwiazd przy uwzglednieniu catego profilu linii wahaja sie
od ~2,3 do 12,8 dla molekuty HCN oraz od ~0,3 do 4,4 dla molekuty CS (Tabela 10). W pozycjach wy-
plywoéw molekularnych obliczenia gtebokosci optycznych daja podobne wartosci: w zakresie ~4,9 - 8,0
dla HCN i ~0,6 - 4,9 dla CS. Wartosci te stanowia dolny limit z powodu faktu, ze profile HCN i CS
w wielu przypadkach charakteryzuja sie samoabsorpcja (zob. Rys. 14 i 15). Z tego powodu obliczono
glebokosci optyczne osobno dla emisji w skrzydtach profili linii.

Emisja HCN jest optycznie cienka (7 < 1) dla skrzydet profili linii w pozycji protogwiazd SMM3,
SMMS5 i SMM10 (ktére moga uwzglednia¢ emisje z wyptywow molekularnych) oraz w pozycjach wy-
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Tabela 11: Gtebokosci optyczne molekuty CN obliczone na podstawie stosunkéw komponentéw struk-

tury nadsubtelnej

Zrodlo TCN
F=5/23/2 = F=5/233/2 + F=1/2-1/2 +
F-1/21/2  F=3/251/2  F=3/21/2

Pozycje protogwiazd

Ser SMM1 1.31 1.06 -
Ser SMM2 0.77 0.81 0.03
Ser SMM3 0.46 0.45 -
Ser SMM4 0.57 0.86 0.27
Ser SMM5 1.39 2.10 0.54
Ser SMMG6 0.58 0.36 -
Ser SMM9 0.73 0.83 0.09
Ser SMM10 1.64 1.20 -
Ser SMM12 0.65 0.85 0.18
Pozycje wypltywow
1 (-11.00,33.00) 0.76 1.02 0.23
2 (114.86,-153.00) 0.34 0.16 -
3 (56.00,-112.00) - - -
4 (-54.00,81.00) 0.84 0.64 -
5 (138.86,-162.60) 0.42 0.56 0.14

Oznaczenie '~ wskazuje na zrodta, dla ktorych otrzymano negatywne wartosci glebokosci optycznej.
Zrodlo: Mirocha et al. 2021

plywow molekularnych nr 1 i 2. Dla molekuty CS emisja jest optycznie cienka dla pozycji protogwiazd
SMM3, SMM6 i SMM10 oraz w wyptywie molekularnym nr 3. W pozostaltych przypadkach glebokosé
optyczna waha sie od ~1,3 do 2,6 (HCN) oraz 1,2 — 5,6 (CS), co wskazuje na emisje optycznie gruba.

Glebokos¢ optyczna emisji w linii CN J=1-0 zostala obliczona, wykorzystujac te sama meto-
de, ale dla stosunku poszczegolnych komponentéw struktury nadsubtelnej. Stosunki komponentow
F=3/2—1/2, F=5/2—3/2 1 F=1/2—1/2 w optycznie cienkim limicie wynosza 0.1235:0.3333:0.0988
(Skatrud et al. 1983, Endres et al. 2016). Obliczone wartosci gtebokosci optycznej emisji CN znajdu-
ja sie w Tabeli 11 i wskazuja na to, ze ogélnie jest to emisja optycznie cienka z wyjatkiem pozycji
protogwiazd SMM1, SMM5 i SMM10, gdzie 7 waha si¢ od ~1,1 do 2,1 dla dwéch najsilniejszych

komponentow.

W podobny sposéb mozna zweryfikowaé zatozenie o optycznie cienkiej emisji H'3*CN. Stosunki
komponentéw struktury nadsubtelnej molekuty H'>CN zostaly przyjete analogicznie jak dla gtéwnego
izotopologu, czyli 1:3:5 (Loughnane et al. 2012). Stosunki komponentu F=2—1 do F=1—1 zostaly
uznane za najlepiej oddajace roznice w gltebokosci optycznej (Mullins et al. 2016). Dla wyselekcjowa-

nych pozycji glebokosci optyczne liczone ze stosunku ww. komponentéw wahaja sie od 0,77 do 2,76 z
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Tabela 12: Glebokosci optyczne molekuty HCN i H'3CN obliczone na podstawie stosunkéw kompo-

nentow struktury nadsubtelnej

Source THCON TH13CN
F=2—1+ F=1—-1+ | F=2—1+ F=1—1+
F=1—1 F=0—1 F=1—-1 F=0—1

Pozycje protogwiazd

Ser SMM1 2.75 0.48 1.18 0.67
Ser SMM2 2.65 1.46 1.15 1.25
Ser SMM3 2.73 1.06 1.02 2.79
Ser SMM4 2.54 0.58 1.70 0.85
Ser SMM5 2.77 4.97 - 3.01
Ser SMMG6 2.56 0.84 1.81 0.71
Ser SMM9 e e 1.45 1.27
Ser SMM10 . e 0.77 1.19
Ser SMM12 3.02 1.00 2.11 0.92
Pozycje wypltywow

1 (-11.00,33.00) 3.21 - 0.83 0.86
2 (114.86,-153.00) 2.66 0.34 2.76 -

3 (56.00,-112.00) 1.48 4.06 1.41 3.29
4 (-54.00,81.00) e e 0.88 1.32
5 (138.86,-162.60) 4.12 0.36 1.07 0.84

Stosunek komponentow struktury nadsubtelnej przy zatozeniu optycznie cienkiej emisji i LTE wynosi 1:3:5 dla
obu izotopologdw.

Komponenty struktury nadsubtelnej molekulty HCN w przypadku protogwiazd SMM9 i SMM10 oraz pozycji
wyplywu molekularnego nr 4 byly nierozréznialne, stad brak wartosci gtebokosci optycznej.

L)

Oznaczenie '~ wskazuje na zZrédta, dla ktorych otrzymano negatywne wartosci gtebokosci optycznej.

Zrédlo: Mirocha et al. 2021

mediang réwna 1,29 (Tab. 12). Z uwagi na fakt, ze emisja H'3CN jest optycznie gruba w niektorych
pozycjach, nie spelnia wiec zalozenia wymaganego do obliczenia glebokosci optycznej dla molekuly
HCN. Gtebokosci optyczne liczone metoda poréwnania stosunkéw komponentéw struktury nadsubtel-
nej molekuty HCN znajduja sie w zakresie 1,48 do 4,12 z mediana 2,74. Wartosci te sa generalnie nizsze
niz obliczone pierwsza metoda. Nie zmieniaja jednak wniosku o tym, ze emisja HCN jest optycznie

gruba.

Glebokosci optyczne obliczone dla molekut HCN, CS i CN sg zasadniczo zgodne z wynikami otrzy-
manymi za pomocg kodu przeptywu promieniowania RADEX (van der Tak et al. 2007). Przyjmujac

gestos¢ wodoru jako 10° ecm™3

oraz typowa temperature kinetyczna gazu dla malomasywnych pro-
togwiazd (Mottram et al. 2014), czyli 50 K, otrzymano glebokosci optyczne linii CS J=3-2 jako 2,1

przy zalozeniu gestosci kolumnowej 5 x 10'3 em~2. Uzywajac zaktualizowanych stalych zderzeniowych
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dla HCN i Hy (Mullins et al. 2016), gtebokos¢ optyczna dla linii HCN J=1-0 wynosi 2,9, zaktadajac
gestosé kolumnowa wynoszaca 3 x 1014 cm~2. Te wartosci sa zgodne z obliczeniami opartymi o stosunki
komponentow struktury nadsubtelnej F=2—1 i F=1—1. Podobne wartosci gltebokosci optycznej (okoto
dwukrotnie wieksze) mozna otrzymac, zakladajac temperature gazu jako 300 K i gestosci wodoru jako
104 cm—3.

Podsumowujac, emisja w liniach HCN J=1-0 i H'3CN J=1-0 jest optycznie gruba, a w linii
CN J=1-0 zazwyczaj optycznie cienka. Wynika z tego, ze efekty pochlaniania promieniowania moga

wplywaé na relatywny rozktad przestrzenny HCN i CN oraz stosunki linii tych molekul.

4.3.5 Stosunki linii

Stosunki linii r6znych molekul ujawniaja réznice w ich lokalnych obfitosciach i warunkach wzbudzenia.
Przewiduje sie, ze stosunek najnizszych przej$é¢ rotacyjnych molekutl CN i HCN bedzie $ledzil regiony

o$wietlone przez promieniowanie ultrafioletowe.

Protogwiazdy z najwickszym stosunkiem CN/HCN znajduja sie w potudniowo-wschodniej czesci
obserwowanego obszaru. W tym rejonie mozna spodziewac sie najwyzszych pol fotonowych. Maksimum
emisji CN wystepuje w okolicy protogwiazd SMM3 i SMM6 (Rys. 20). Obie protogwiazdy posiadaja
silne wyplywy molekularne widoczne w emisji molekuty CO, cho¢ nie tak wyrazne w emisji HCN
(odpowiednio Rys. 18 i Rys. 17). Stosunek HCN/CO (Tab. 13) w pozycji protogwiazd SMM3 i SMM6
jest stosunkowo niski (odpowiednio 0,27 i 0,44) w poréwnaniu do przecietnych wartosci dla pozycji

protogwiazd (0,41 £+ 0,22) i pozycji wyptywow molekularnych (0,59 + 0,23).
Najnizszy stosunek CN/HCN wykazuje protogwiazda SMM9 oraz zrodta SMMS8 i SMM10. Pierw-

sze z nich posiada rozlegle wyplywy molekularne, gdzie silna emisja molekuly HCN wynika z jej duzej
obfitosci w cieplym gazie (podobnie jak w przypadku wyplywu molekularnego nr 3). Dwa ostatnie
zrodla generalnie charakteryzuja sie staba emisja molekularng (por. Rys. 14). Protogwiazda SMMS8
znajduje sie na brzegu mapy w emisji CO (Rys. 18) i jest wyjatkowo malo jasna (Lpo = 0,2 Lg,
Tab. 8). Zrodlo SMM10 zwiazane jest z maksimum w CO J=6-5, lecz jest wyraznie stabsze w emisji
CN i HCN.

Wartos¢ mediany stosunku linii CN J=1-0 do HCN J=1-0 wynosi 0,63 + 0,19 w pozycjach proto-
gwiazd. Biorac pod uwage jedynie emisje w skrzydtach profili linii wartos¢ ta jest nizsza: 0,40 £+ 0,18.
Mediana CN/HCN w wybranych pozycjach poza Zrédtem wynosi 0,43 4+ 0,18 i 0,20 + 0,18 dla pelnego

profili linii i emisji w skrzydtach.

Rozpatrujac podzial ewolucyjny zrodet, protogwiazdy Klasy 0 i Klasy I charakteryzuja sie podob-
na mediana stosunku CN/HCN (odpowiednio 0,61 + 0,231 0,67 & 0,17), co §wiadczy, ze wartosé¢ ta nie
jest wrazliwa na ten etap ewolucyjny protogwiazd. Nieco wyzszy poziom CN/HCN dla obiektow Klasy
I jest zgodny z teoria ewolucji protogwiazd, kiedy to rozszerzajacy sie kat rozwarcia wyplywoéw moleku-
larnych powoduje, ze wieksze obszary sa narazone na wplyw promieniowania ultrafioletowego. Wplyw
glebokosci optycznej moze mie¢ wplyw na oszacowanie stosunku linii CN i HCN z uwzglednieniem

wiekszego oddzialywania na geste otoczki protogwiazdowe zrodet Klasy 0.
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Tabela 13: Stosunki linii molekularnych dla catego profilu oraz w skrzydtach profilu

Zrodto CN / HCN CS / CO HCN / CO
Peten profil  Skrzydla linii Pelen profil = Skrzydta linii  Peten profil Skrzydla linii

Pozycje protogwiazd

Ser SMM1 0.61£0.10 0.4040.08 0.08+0.01 0.05+0.01 0.1440.02 0.1040.02
Ser SMM2 0.65+0.10 0.53+0.15 0.3840.06 0.234+0.05 0.58+0.09 0.35+0.07
Ser SMM3 0.85+0.13 0.5740.11 0.16£0.03 0.10£0.03 0.27£0.04 0.1040.02
Ser SMM4 0.47+0.08 0.40+0.08 0.1640.03 0.1240.03 0.231+0.03 0.1340.03
Ser SMM5 0.67+0.09 0.314+0.06 0.194+0.04 0.0940.03 0.31+0.06 0.174+0.06
Ser SMM6 0.81+0.13 0.5540.11 0.29+0.04 0.19£0.03 0.4440.07 0.1440.03
Ser SMMS8 0.43+0.07 0.271+0.04 - - - -

Ser SMM9 0.24+0.04 0.1140.02 0.34£0.07 0.30£0.06 0.57£0.09 0.4940.06
Ser SMM10 0.4140.06 0.1540.03 0.14+0.03 0.09£0.03 0.294+0.04 0.231+0.04
Ser SMM12 0.71+0.10 0.63+0.10 0.5740.08 0.4040.05 0.82+0.13 0.49+0.10

Pozycje poza zrodtami

1 (-11.0,33.0) 0.58+0.09 0.2440.04 0.2440.03 0.15+0.02 0.43+0.07 0.31+0.04
2 (114.9,-153.0)  0.51£0.08 0.47£0.06 0.35£0.06 0.24+0.03 0.47£0.07 0.27£0.04
3 (56.0,-112.0) 0.1340.02 0.03+0.01 0.5440.09 0.56+0.16 0.7440.13 0.724+0.20
4 (-54.0,81.0) 0.251+0.04 0.13+0.03 0.63+0.10 0.54+0.14 0.97+0.16 0.8440.22
5 (138.9,-162.6)  0.56+0.09 0.4940.09 0.2610.04 0.1840.03 0.36+0.06 0.2140.03
6 (-60.0,-100.0) 0.35+0.08 0.16+0.10 0.384+0.04 0.16+0.04 0.59+0.06 0.49+0.05

Pozycje protowiazd w goérnej czesci tabeli odnosza sie do Zrédet opisanych w Tabeli 8. Pozycje w dolnej czesci
tabeli oznaczajg wybrane pozycje odpowiadajace wyptywom molekularnym oraz jednej pozycji niezwiazanej z
zadnym znanym zrodltem (pozycja tla).

Wspélrzedne pozycji poza zrédlami odnosza sie (w arcsec) do srodka mapy (Rys. 17) o wspolrzednych
(o, §) = 18729™49,6°, +01°15'20,5”.

Zrodto: Mirocha et al. 2021
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4.4 Analiza wynikow

W tym podrozdziale policzono gestosci kolumnowe obserwowanych molekut przy uzyciu kodu RADEX
(zob. Rozdz. 3.1), a nastepnie wartosci te porownano z wynikami modelu astrochemicznego wykonanego
za pomoca kodu Nahoon (zob. Rozdz. 3.2). W rezultacie otrzymano informacje na temat natezenia
promieniowania ultrafioletowego w badanych obiektach oraz dotyczace sieci reakcji chemicznych, ktore

maja najwieksze znaczenie w otoczeniu malomasywnych protogwiazd.

4.4.1 Gestosci kolumnowe

W przypadku osrodka optycznie cienkiego oraz zachowania warunkéw LTE gesto$é kolumnowsg gérnego

poziomu obsadzen danego przejscia molekularnego N,, moze zosta¢ obliczona za pomoca wyrazenia:
vW
N, =5 A (20)

gdzie 8 = 8rk/hc® to stala wynoszaca 1937 em™2, W jest scalkowana emisja linii ([ T}, dV), A
wspo6tczynnikiem Einsteina, a v czestotliwoscia przejscia pomiedzy gérnym i dolnym stanem wyrazona
w GHz (np. Yildiz et al. 2015).

Wartosé ta wiaze sie z catkowita gestoscia kolumnowsa danej molekuly Nyoy:

E N,
Niot = Q(Texc) eXp(kB 1:1 ?u

(21)

gdzie Q(Tuxc) to zalezna od temperatury funkcja podziatu dla danej molekuly, E, jest energia gor-
nego poziomu obsadzen, g, stopniem degeneracji, a kg stala Boltzmanna. W obliczeniach przyjeto
temperature gazu 50 K (Yildiz et al. 2012).

Tabela 14 przedstawia wyniki obliczen strumieni linii oraz gestosdci kolumnowych gérnego pozio-
mu obsadzeni dla poszczegolnym molekut liczone w pozycjach protogwiazd. Profile linii catkowane sg w
zakresie poziomu 3 o dla kazdego widma osobno. Temperatura maksymalna Tjeac odpowiada maksi-
mum linii lub najsilniejszego komponentu struktury nadsubtelnej. Niepewnosci Tpeax to wartosci RMS
liczone w poblizu kazdej z linii osobno. Gestosci kolumnowe gérnego poziomu obsadzeri IV, obliczone

sa za pomoca Rown. 20.

Tabela 15 przedstawia catkowite gestosci kolumnowe Niq liczone dla pelnych profili linii oraz dla
emisji w skrzydtach osobno (Rown. 21), zakladajac Tox. rowna 50 K. Wartosci te zostaly skorygowane

na poprawke glebokosci optycznej C' (Goldsmith & Langer 1999) zdefiniowana jako:

T

c (22)

T 1o exp~ 7

gdzie T to gtebokosé optyczna.
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Rysunek 16: Profile linii CO J=6-5, C34S J=3-2, CS J=3-2, H'3CN J=2-1, H!3CN J=1-0, HCN J=1-0
i CN 1-0 w pozycji protogwiazdy Ser SMM4 (lewy panel) i wyplywu molekularnego pochodzacego od
tego obiektu oznaczonego jako Wyplyw 3 (prawy panel). Niebieska linia zaznaczono predkosé obiektu
w Lokalnym Ukladzie Odniesienia. Szare linie oznaczaja pozycje komponentow struktury nadsubtelne;j.
Zrodlo: Mirocha et al. 2021
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Rysunek 17: Mapa emisji molekularnej linii HCN J=1-0 w gtownym regionie gwiazdotworczym w
konstelacji Weza (kolory i kontury). Czarne trojkaty oznaczaja pozycje protogwiazd (zob. Tab. 8) a
niebieskie krzyze wybrane pozycje wyplywéw molekularnych oraz pozycji niezwiazanej ze ww. zrédtami
(zob. Tab. 13). Czarne linie pokazuja kierunki wyplywow molekularnych na podstawie emisji CO J=6-5
(Yildiz et al. 2015), a niebieskie na podstawie emisji linii CO J=3-2 (Dionatos et al. 2010). Srodek
mapy (0,0) odpowiada wspotrzednym («, §) = 18%29™49,6%, +01°15'20,5”. Kontury rozpoczynaja sic
na poziomie 20 ¢ (6 K km s~!) i wzrastaja z krokiem 10 o. Zrodto: Mirocha et al. 2021
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Rysunek 18: Mapa emisji molekularnej linii CO J=6-5 w gléwnym regionie gwiazdotworczym w
konstelacji Weza (kolory i kontury). Oznaczenia analogiczne jak w Rys. 17. Kontury rozpoczynaja sie

na poziomie 70 o (14 K km s~!) z krokiem 50 o. Zrédlo: Mirocha et al. 2021
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Rysunek 19: Mapa emisji molekularnej linii CS J 639w glownym regionie gwiazdotwoérczym w kon-
stelacji Weza (kolory i kontury). Oznaczenia analogiczne jak w Rys. 17. Kontury rozpoczynaja sie na

poziomie 7 o (3,5 K km s~1) z krokiem 3,5 0. Zrédto: Mirocha et al. 2021
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Rysunek 20: Mapa emisji molekularnej linii CN J=1-0 w gléwnym regionie gwiazdotworczym w kon-
stelacji Weza (kolory i kontury). Oznaczenia analogiczne jak w Rys. 17. Kontury rozpoczynaja sie na

poziomie 10 o (3,5 K km s~!) z krokiem 3 o. Zrodto: Mirocha et al. 2021
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Rysunek 21: Mapa emisji molekularnej linii H**CN J=1-0 w gléwnym regionie gwiazdotwérczym w
konstelacji Weza (kolory i kontury). Oznaczenia analogiczne jak w Rys. 17. Kontury rozpoczynaja sie

na poziomie 3 o (0,5 K km s71) z krokiem 3 o. Zrodto: Mirocha et al. 2021
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Rysunek 22: Mapa emisji molekularnej linii C34S J=3-2 w gléwnym regionie gwiazdotworczym w
konstelacji Weza (kolory i kontury). Oznaczenia analogiczne jak w Rys. 17. Kontury rozpoczynaja sie

na poziomie 3 o (1,2 K km s~') z krokiem 1,5 o. Zrodto: Mirocha et al. 2021
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Rysunek 23: Profile linii obserwowanych przejs¢ wraz z zaznaczonymi zakresami emisji ze skrzydet.

Ciagla linia oznacza wewnetrzna warto$¢ zakresu, a linia przerywana zewnetrzna warto$é zakresu

predkosci wykorzystana do obliczenia emisji ze skrzydel profili linii. Profil linii C**0Q J=6-5 dla pro-

togwiazdy SMM1 zostal wykorzystany jako referencyjna wartosé dla emisji z otoczki protogwiazdowe;j

(wewnetrzna wartos¢ zakresy emisji ze skrzydel). Szare linie oznaczaja $rodek komponentéw struktury
nadsubtelnej. Zrodlo: Mirocha et al. 2021
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Rysunek 24: Emisja w skrzydtach profili linii HCN J=1-0 (gorny lewy panel), CN J=1-0 (gorny prawy
panel), CS J=3-2 (dolny lewy panel) i CO 6-5 (dolny prawy panel) w otoczeniu protogwiazdy SMMI.
Czerwone kontury oznaczaja gaz oddalajacy sie od obserwatora, a niebieskie gaz przyblizajacy sie do
Ziemi. Czarne i zielone linie oznaczaja kierunki wyplywoéw zdefiniowane przez obserwacje w CO J=3-2
i CO J=6-5 (analogicznie jak na Rys. 17). Zakresy predkosci wykorzystane do obliczena emisji w
skrzydtach profili linii przedstawione sa w Tab. 9. Zrodlo: Mirocha et al. 2021
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Rysunek 25: Emisja w skrzydlach profili linii HCN J=1-0 (gorny lewy panel), CN J=1-0 (gorny prawy

panel), CS J=3-2 (dolny lewy panel) i CO 6-5 (dolny prawy panel) w otoczeniu protogwiazdy SMM4.

Oznaczenia analogiczne do Rys. 24. Zrodlo: Mirocha et al. 2021
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Tabela 16 przedstawia pordéwnanie gestosci kolumnowych molekuty HCN obliczonych za pomo-
ca poprawki na glebokosé optyczna oraz poprzez przeskalowanie gestosci kolumnowych molekuty
H'3CN. Glebokosci optyczne sa obliczone za pomoca stosunku komponentéw struktury nadsubtel-
nej F=2— 1+1— 1 (N(HCN).,) oraz dla pelnego profilu linii HCN J=1-0 przy uzyciu Réwnania 19
(N(HCN),,). Gestosci kolumnowe molekuty H'3*CN sg przeskalowane przez czynnik 68, ktory odpowia-
da standardowemu stosunkowi izotopow 2C/13C w ogrodku miedzygwiazdowym (Milam et al. 2005).
Gestosci kolumnowe molekulty HCN obliczone wyzej wymienionymi sposobami réznia sie od siebie
grednio o czynniki 0,7 (N(HCN),,) i 2,7 (N(HCN),,). Mozna wiec stwierdzié¢, ze niezaleznie liczone

gestosci kolumnowe molekuty HCN ze sobg zgodne w granicach rzedu wielkosci (o czynnik okoto 4).

Tabela 16: Poréwnanie gestosci kolumnowych molekuty HCN

Zroédto | N(HCN),  N(HCN),, | N(H'CN) x68 | Zakres stosunkow
10* (em=2) 10 (em™2) 10 (cm™—2)

SMM1 8(+0.8) 1.7(+0.3) 6.0(£0.1) 1.3-3.5
SMM2 8(+0.9) 2.1(£0.3) 5.7(+ 0.1) 1.0-2.7
SMM3 7.0(£1.1) 2.4(£0.8) 2.1(£ 0.1) 0.3-0.9
SMM4 9(+1.4) 3.6(+0.5) 6.1(+0.1) 0.7-1.7
SMM5 2.3(£ 0.4) 0.7(£0.1) 9(£ 0.1) 1.3-4.1
SMM6 5.7(%£ 0.9) 2.2(£0.3) 3(£0.1) 0.6-1.5
SMMS8 - 1.1(40.2) 5(+ 0.1) 0.5
SMM9 - 3.4(#0.5) 9.0(% 0.1) 2.6
SMM10 - 1.2(40.2) 9(+ 0.1) 3.3
SMM12 | 7.5(+ 1.1) 2.3(£0.4) 1(£0.1) 0.8-2.7

N(HCN)., odnosi sie do gestosci kolumnowych molekuty HCN skorygowanych na glebokosé¢ optyczna
(Rown. 22) obliczonych na podstawie stosunku komponentéw struktury nadsubtelnej F=2—1iF=1—1
(zob. Tab. 12).

N(HCN)., odnosi sie do gestosci kolumnowych molekulty HCN liczonych z pelnego profilu linii przy
zalozeniu optycznie cienkiej emisji H'3CN (Rown. 19). Zakres stosunkéw gestosci kolumnowej HCN
skorygowanej na gleboko$é optyczna oraz przeskalowanej z obserwacji H3CN przedstawiony jest w
ostatniej kolumnie.

Zrodlo: Mirocha et al. 2021

Ze wzgledu na stosunkowo duza gtebokos¢ optyczng obserwacji linii HCN J=1-0, stosunki gestosci
kolumnowych molekul CN i HCN zostaly obliczone niezaleznie za pomocg kodu przeptywu promienio-
wania RADEX. W celu symulacji sSrodowiska optycznie cienkiego do obliczen uzyto gestosci kolumnowe;j
molekuty HCN wynoszacej 103 cm ™2 oraz gestosci kolumnowych molekuty CN wahajacych sie w gra-

1

nicach 10% — 10!° cm~2. Zaltozono szerokosé linii jako 1 km s~! oraz typowe parametry fizyczne gazu w

regionach formujacych matomasywne protogwiazdy: ny w zakresie 10* — 106 ecm™3 i Ty, w granicach
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50 — 300 K (up. Yildiz et al. 2013, Mottram et al. 2014). Modele uwzgledniaja struktura nadsubtelna,

ale nie uwzgledniaja wewnetrznego pola promieniowania.
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Rysunek 26: Stosunki gestosci kolumnowej molekut CN i HCN obliczone za pomoca kodu RADEX dla
parametréw gazu: nyg = 10° cm ™2 i Tiq, = 50 K dla réznych wartosci stosunku natezenia linii (poma-
raiczowa linia). Stosunek obserwowanych natezen linii CN J=1-0 do HCN J=1-0 przedstawiony jest
jako prostokat: jasnozielony odpowiada warto$ciom dla pozycji protogwiazd, a niebieski dla pozycji
wyplywoéw, ciemnozielony natomiast oznacza cze$¢ wspolng obu zakreséw. Stosunek gestosci kolum-
nowych zostal zaznaczony jako zielone i granatowe przerywane linie, ktére odpowiadaja odpowiednio

zakresom pozycji protogwiazd i wyptywow. Zrodto: Mirocha et al. 2021

Rysunek 26 przedstawia przykladowy model liczony dla gestoéci wodoru wynoszacej 10° cm ™3

oraz temperatury kinetycznej rownej 50 K. Model poréwnano z obserwowanymi stosunkami linii CN
i HCN. Wyniki pozostatych modeli dla siatki parametréow fizycznych zebrane sa w Tabeli 17 oraz
zamieszczone sa w Aneksie A. Stosunek gestosci kolumnowej molekut CN 1 HCN rosnie wraz z gestoscia
wodoru i temperatura, jednak dla zadanej siatki parametréw fizycznych nie sa to zmiany drastyczne.
W pozycjach protogwiazd stosunek gestosci kolumnowych CN/HCN waha sie od 1,3 do 11,8 (1 o = 3,2).
W przypadku pozycji wyptywow molekularnych, ktore reprezentujg wieksza roznorodnosé srodowiska,
stosunek ten znajduje sie w zakresie 0,7 do 8,1 (1 ¢ = 2,3). Obserwowane stosunki natezen linii CN i
HCN odpowiadaja wiec stosunkowi gestosci kolumnowej tych molekut w zakresie 1-12 niezaleznie od

paramentow fizycznych gazu.
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Tabela 17: Stosunki gestosci kolumnowych molekut CN i HCN w zaleznosci od modelu RADEX dla

pozycji protogwiazd i pozycji wyplywow.

na,  Tkin Nex/Nuon Nen/Nuen
(em™3) (K) Pozycje protogwiazd Pozycje poza Zrédlem
10% 50 1.57-5.55 0.85-3.79
104 100 1.40-4.98 0.76-3.40
104 200 1.33-4.70 0.72-3.21
10* 300 1.32-4.66 0.71-3.18
10° 50 1.85-6.55 1.00-4.67
10° 100 1.87-6.23 1.01-4.52
10° 200 2.01-7.12 1.09-4.86
10° 300 2.14-7.60 1.16-5.18
108 50 2.52-8.93 1.37-6.10
108 100 2.84-10.04 1.54-6.85
108 200 3.17-11.22 1.72-7.65
108 300 3.33-11.80 1.80-8.05

Zr6dlo: Mirocha et al. 2021

4.4.2 Model astrochemiczny

Model astrochemiczny uzyskany za pomoca kodu Nahoon (zob. Rozdz. 3.2) zostal wykorzystany do
obliczenia teoretycznych obfitosci molekut dla réznych warunkow fizycznych oraz relatywnego natezenia

promieniowania ultrafioletowego.

Ewolucja sieci chemicznej zaczyna sie w czasie formowania sie ciemnego obtoku molekularnego.
Rysunek 27 przedstawia model odpowiadajacy typowym warunkom panujacym w tego typu obiektach:
temperaturze 10 K i gestoéci wodoru ny wynoszacej 10* em 3. Ewolucja obfitosci molekul HCN, CN
i CS stabilizuje sie po uplywie 107 lat, kiedy to obfitos¢ HCN jest wyzsza niz CN. Zakladajac, ze
formacja gwiazdowa w gestych oblokach molekularnych zaczyna sie w czasie t = 10° lat, modelowe
wartosci obfitosci wszystkich 489 molekut i atoméw uzytych w sieci chemicznej w tym czasie zostaly

uzyte jako dane wejsciowe kolejnych modeléw astrochemicznych.
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Rysunek 27: Ewolucja modelowych obfitosci molekuty CN (czerwona linia), HCN (niebieska linia) i
CS (czarna linia) obliczone za pomoca kodu Nahoon z parametrami poczatkowymi: ng = 10% em™3,
T =10 Ki A, = 5 mag. Obfitosci poczatkowe molekut HCN, CN i CS wynosilty 0 w czasie t = 0.
Zalozony wspoélczynnik jonizacji promieniowania kosmicznego wynosi 1,3 x10'7 s~1, stosunek pytu do

gazu 0,01, promieri drobin pytu 107° cm, a gestosé¢ pytu 3 g cm™2. Zrodlo: Mirocha et al. 2021

Kolejny zestaw modeli wykonanych za pomoca kodu Nahoon mial na celu imitacje warunkow, w
ktorych powstaja protogwiazdy. Obfitosci poczatkowe molekut i atoméw zostaly zaczerpniete z po-
przedniej symulacji: ewolucji bezgwiezdnego obloku molekularnego. Przyjeto wspoédlczynnik jonizacji
promieniowaniem kosmicznym réwny 1.3 x 1017 s~1 (Cravens & Dalgarno 1978). Modele zostaty wyko-
nane dla réznych parametrow fizycznych gazu: temperatury w zakresie 10-200 K i gestosci wodoru od
10* em ™3 do 10 cm~3. Rysunek 28 przedstawia wyniki modelowania przy zalozeniu ekstynkcji miedzy-
gwiazdowej A, réwnej 5, co odpowiada braku zewnetrznego promieniowania ultrafioletowego. W tym
przypadku molekuta HCN jest liczniejsza od molekuly CN o 2-3 rzedy wielkosci. Stosunek gestosci
kolumnowych tych molekut stabo zalezy od temperatury gazu az do ~100 K, dlatego do kolejnego

modelowania ustalono stala temperature rowna 50 K.
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Rysunek 28: Wykres konturowy zestawu modeli Nahoon zawierajacy stosunki obfitosci CN/HCN w
czasie 107 lat po rozpoczeciu formowania sie obtoku molekularnego przy ustalonej ekstynkcji miedzy-
gwiazdowej A, = 5. Zrodlo: Mirocha et al. 2021

Rysunek 29 przedstawia stosunki gestosci kolumnowej molekut CN i HCN w funkcji gestosci gazu
ng i promieniowania ultrafioletowego G w jednostkach Pola Habinga!” przy ustalonej temperaturze
réwnej 50 K. Model wskazuje na staby wplyw gestosci gazu na stosunek gestosci kolumnowej badanych
molekul, ktoéry zalezy gtownie od relatywnego natezenia promieniowania w dalekim ultrafiolecie Gj.
Stosunek ten rosnie do wartosci Gy ~ 1, a nastepnie maleje w przypadku wystepowania wiekszych pol
fotonowych. Podobne wyglada zestaw modeli przygotowanych dla temperatury 300 K (Rys. 30), choé¢
nalezy pamietaé, ze stosunek obfitosci CN/HCN zmienia sie znacznie przy wyzszych temperaturach
(por. Rys. 28).

1716 x 1073 ergs cm~2 s~! (Habing 1968, Kaufman et al. 1999) dla promieniowania w dalekim ultrafiolecie
(6 eV< hrv < 13.6 €V)
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Rysunek 29: Stosunek gestosci kolumnowej molekut CN i HCN dla siatki gestosi wodoru ny i re-
latywnego natezenia promieniowania UV Gy przy ustalonej temperaturze réwnej 50 K. Na zielono
zaznaczono obserwowane stosunki kolumnowe CN/HCN otrzymane z modelu przeplywu promieniste-
go (zob. Tab. 17). Zotte gwiazdy oznaczaja wartosci dla wybranych zrodet SMM1, SMM3 i SMM4,
zakladajac gestosci gazu otoczki protowgwiazdowej na 1000 AU z Kristensen et al. (2012). Zrodto:
Mirocha et al. 2021
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Rysunek 30: Analogicznie do Rys. 29, ale dla temperatury rownej 300 K. Zrodlo: Mirocha et al. 2021

Obserwowane stosunki gestosci kolumnowych CN/HCN obliczone za pomoca kodu przeptywu
promienistego RADEX wynosza ~1-12. Modele astrochemiczne sa zgodne z tymi wartosciami dla
pol fotonowych 10% wiekszych niz przecietne promieniowanie w o§rodku miedzygwiazdowym, a takze
dla bardzo stabych poél fotonowych rzedu 1073 — 1072 Gy. Dla trzech zrédet obserwowanych przez
program WISH, czyli SMM1, SMM3 i SMM4 obliczono temperatury gazu otoczki na odlegtosci 1000
AU od protogwiazdy oraz niezaleznie natezenie promieniowania UV (Kristensen et al. 2012, Kristensen
et al. 2017, Karska et al. 2018). Na podstawie modeli Nahoon relatywne natezenie promieniowania
ultrafioletowego w najblizszym otoczeniu matomasywnych protogwiazd mozna okregli¢ jako 10% — 10*

przecietnego promieniowania w o$rodku miedzygwiazdowym.

Aby zrozumie¢ reakcje chemiczne prowadzace do stosunku N(CN)/N(HCN) < 1 zachodzace w
silnych polach fotonowych, przeanalizowano gtéwne $ciezki powstawania i rozpadu tych dwoch molekut.
Tabela 18 zawiera najwazniejsze reakcje prowadzace do utworzenia si¢ molekuly CN i HCN wraz z
gltownymi kanatami ich rozpadu w temperaturze 50 K. Analogicznie Tabela 19 przedstawia dominujace
reakcje zachodzace w temperaturze 300 K. W obu przypadkach wypisano tylko te reakcje, ktérych
strumien reakcji jest wyzszy niz 80% calkowitego strumienia reakcji. Jako strumien reakcji rozumie
sie obfitosci reagentow pomnozone przez stala szybkosci danej reakcji. Dodatkowe reakcje, ktorych
strumien jest dla dowolnego punktu siatki wyzszy niz 20% calkowitego strumienia reakcji wymienione
sa w Tabeli 20.

80



Tabela 18: Dominujace reakcje w sieci chemicznej molekut CN i HCN w temperaturze 50 K

Molekuta Stabe pola UV Srednie pola UV Silne pola UV
(Go = 1073 —1071) (Go = 1071 —10%) (Go = 10! —10°)
Rozpad
O+ CN—= N+ CO CN+hr—-C+N CN +hyr—-C+N
CN + N —C+ Ny O+ CN—= N+ CO
ON Powstawanie

N+ CH—H+CN N+ Cy —» C+CN HCN* + e~ — H + CN
CNC* + e~ — C+ CN H + CNt - CN + H* N+ CH—H + CN
N+ Cy — C+CN H -+ CNt — CN + Ht

N+ C; —-C+ CON

Rozpad

HCN + C* - H + CNCT HCN + Ct - H + CNC* HCN + hv — H + CN
HCN + H* — H + HNC*

HCN + hy — H + CN

HCN Powstawanie

N + CHy; — H + HCN H + CCN — C + HCN HCNH* + e~ — H + HCN

H + CCN — C + HCN HCNHT + e~ — H + HCN H + CCN — C + HCN
HCNHT + e~ — H + HCN

Zr6dlo: Mirocha et al. 2021
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Tabela 19: Dominujace reakcje w sieci chemicznej molekut CN i HCN w temperaturze 300 K

Molekuta Stabe pola UV Srednie pola UV Silne pola UV
(Go = 1073 —1071) (Go = 1071 —10%) (Go = 10! —10°)
Rozpad
CN + Hy — H + HCN O+ CN—= N+ CO CN +hyr—-C+N

CN +- Hy, - H + HCN
CN+hyr—-C+N

CN + Hy -+ H + HCN

CN
Powstawanie
HCN + hvy — H 4+ CN CNCT + e~ - C+CN H + CN* — CN + H*
CNC* + e~ — C+ CN H+ CNT — CN + H* N+ CH—H + CN
HCNH' + e~ — H + Ht CN HCN + hv — H + CN HCN + hv — H + CN
Rozpad
HCN + hv — H + CN HCN + Ct — H + CNC* HCN + hv — H + CN
HCN + CT — H + CNC™* HCN + hv - H + CN HCN + C* — H + CNC™*
HCN + H30" — H,O + HCNH™
HCN Powstawanie
CN + Hy — H + HCN H + CCN — C + HCN HCNH* + e~ — H + HCN
H + CCN — C + HCN CN + H, — H + HCN H + CCN — C + HCN

HCNH* + e~ — H + HCN

N + CHy — H + HCN

Zr6dlo: Mirocha et al. 2021
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Tabela 20: Wagi dominujacych reakcji w chemii CN i HCN

ny, (cm~?)

T =50 K

Pola UV (Gy)

T = 300 K
Pola UV (Gy)

1072 10° 10> 10* | 102 10° 10° 10
CN fhs 5 C+N
10 0%  66% 100% 100% | 0% 62% 100% 100%
10° 0% 16% 98% 100% | 0% 0%  98%  100%
106 0% 0% 80% 100% | 0% 0% 75%  99%
O+ CN 5 N+ CO
10 1% 2% 0% 0% | 21% 2% 0% 0%
10° 0%  69% 0% 0% | 18% 50% 0% 0%
108 68% 81% 0% 0% 0% 25% 10% 0%
CN + N C+ N,
10* 20% 0% 0% 0%
10° 30% 0% 0% 0%
106 31% 0% 0% 0%
CN + H, » H + HCN
10* 60% 0% 0% 0%
10° 64% 0% 0% 0%
106 88% 50% 0% 0%
HCN + hv - H + CN
10* 0% 0% 83% 100% | 47% 0% 93%  97%
10° 12% 0% 33% 97% | 69% 0%  59%  94%
106 35% 0% 0%  T4% | 9% T5% 0%  63%
HCN + C* - H + CNC*
10 9%  91% 0% 0% | 52% 83% 0% = 0%
10° 4%  98% 66% 0% | 23% 98% 41% 0%
106 30% 99% 95%  26% | 0% 25% S87%  37%
HCN + Ht - H + HNC*
10* 13% 0% 0% 0%
10° 0% 0% 0% 0%
106 0% 0% 0% 0%
HCN -+ H;0" — H,0 + HCNH*
10* 0% 0% 0% 0%
10° 0% 0% 0% 0%
106 20% 0% 0% 0%
N+ C, > C+CN
10* 4% 0% 0% 0%
10° % 45% 0% 0%
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Tabela 20 — kontynuacja z poprzedniej strony

T = 50 K T = 300 K
ng, (cm~3) Pola UV (Gy) Pola UV (Gy)
1072 100 102 10* | 1072 10° 102 10*
10° 0% 57% 4% 0%
HCN + hv - H + CN
10* 39% 0% 0% 0%
10° 5% 0% 9% 15%
10° 9% 61% 0%  21%
N+ CH - H 4+ CN
10* 52% 0% 0% 0% 0% 0% 0% 0%
10° 31%  15%  33%  20% | 0% 0% 9% 18%
10° 8% 0% 24% 56% | 0% 0% 10%  37%
H + CN* - CN 4+ H*
10* 0% 69% 58%  33% | 0% 88% 8%  69%
10° 0% 13% 18% 0% 0% 27% 44%  32%
10° 0% 0% 0% 0% 0% 0% 0% 0%
CNCt + e - C + CN
10* 21% 0% 0% 0% | 42% 0% 0% 0%
10° 36% 0% 10% 0% | 18% 36% 1% 0%
10° 31%  21% 0% 8% 0% 19% 43%  16%
HCNt + e — H + CN
10* 0% 13% 25%  56%
10° 0% 0% 19%  34%
106 0% 0% 0% 0%
CN + H, - H + HCN
10* 2% 45% 0% 0%
10° 80% 49% 0% 0%
10° 87% 60% 20% 0%
N + CH, - H + HCN
10* 5% 0% 0% 0% 0% 0% 0% 0%
10° 59% 0% 0%  13% | 0% 0% 0% @ 12%
10° 50% 0% 0% 0% 0% 0% 0% 0%
H 4 CCN — C + HCN
10* 21% 0% 0% 0% | 21% 0% 0% 0%
10° 0% 32% 23% 0% 0% 24% 1% 0%
10° 0% 67% 1% 46% | 0% 35% 67%  60%
HCNH' 4 e~ — H + HCN
10* 0% 76% 81% 8% | 0% 46% 90% = 88%
10° 0% 49% 55% 3% | 0% 21% 66%  69%
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Tabela 20 — kontynuacja z poprzedniej strony

T =50 K T = 300 K
ng, (cm~3) Pola UV (Gy) Pola UV (Gy)
1072 100 102 10* | 1072 10° 102 10*
108 0% 13% 11% 23% 0% 0% 0% 21%

Zrédlo: Mirocha et al. 2021

Reakcje dominujace sg generalnie bardziej zalezne od natezenia promieniowania UV niz gestosci
wodoru, choé w kilku przypadkach gesto$¢ materii odgrywa znaczaca role. Reakcje podzielone sa wiec
wedhig ich wktadu w catkowity strumien reakcji w zaleznosci od rezimu promieniowania UV: dla
stabych pol fotonowych (Go = 1072 — 1071), dla umiarkowanych pol fotonowych (Go = 10~ — 10%)
oraz dla silnych pél fotonowych (Go = 10! — 106).

W rezimie silnych pél fotonowych dominujaca reakcja rozpadu zaréwno molekuty CN jak i HCN
jest fotodysocjacja przez fotony UV. Reakcja ta odgrywa istotng role w rozpadzie molekuly CN w
umiarkowanych polach fotonowych, lecz nie ma az tak duzego wplywu na rozpad HCN. Gléwnym
kanatem rozpadu molekulty HCN w tym rezimie jest reakcja ze zjonizowanym weglem, do powstania
ktorego potrzebne jest réwniez promieniowanie UV. W temperaturze 300 K, a wiec odpowiadajacej
wiekszosci gazu w wyplywach molekularnych od matomasywnych protogwiazd (Karska et al. 2018), fo-
todysocjacja jest odpowiedzialna za rozpad obu molekul w rezimie $rednich i wysokich pél fotonowych.
Dla niskich pél fotonowych gléwna reakcja prowadzaca do rozpadu molekuty CN jest jej zderzenie z
molekularnym wodorem. Wynikiem tej reakcji jest rowniez powstanie HCN, co zmienia wzajemny

stosunek obu molekut.

Rysunek 31 i 32 przedstawiaja graficznie wplyw poszczegdlnych reakcji dominujacych na pro-
cesy rozpadu i powstawania molekul CN i HCN. Fotodysocjacja molekut CN i HCN jest bardziej
wydajna reakcja w nizszych gestosciach. W przypadku wiekszych gestosci wodoru (ng > 105 cm™3)
fotodysocjacja jest dominujaca w obecnosci silniejszych pol fotonowych. Wiekszosé gazu w wyptywach
molekularnych od matomasywnych protogwiazd jest oSwietlona przez promieniowanie ultrafioletowe
(zob. Spaans et al. 1995; van Kempen et al. 2009¢c). Jest to tez obszar charakteryzujacy sie nizsza

gestoscia materii niz otaczajace go otoczka protogwiazdowa.

Podsumowujac, model astrochemiczny obliczony za pomoca kodu Nahoon odtwarza obserwowany
stosunek gestosci kolumnowych CN/HCN w gléwnym regionie gwiazdotworcznym w konstelacji Weza
dla pol fotonowych wahajacych sie 10® do 10° razy silniejszych niz ISRF, zakladajac gestosé gazu rzedu
10° cm™3. Pomiary gestosci gazu dla indywidualnych zrodet pozwolity zawezié przedzial natezenia
promieniowania ultrafioletowego w okolicy poszczegolnych obiektow. Promieniowanie UV bez watpienia
istotnie wplywa na rodzaje reakcji zachodzacych w otoczeniu matomasywnych protogwiazd, ksztaltujac
tym samych stosunek CN/HCN.
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Rysunek 31: Rekacje dominujace procesem rozpadu (lewy gorny panel) i tworzenia si¢ (lewy dolny
panel) molekuly CN oraz HCN (prawy gorny i dolny panel odpowiednio) przy zalozeniu temperatury
gazu rownej 50 K. Reakcje, ktore wplywaja na dany proces w stopniu wieckszym niz 50% calkowitego
strumienia reakcji, zaznaczone sa pelnymi kolorami. Przezroczystymi kolorami zaznaczono reakcje,
ktorych wktad w dany proces waha sie od 30% do 50%. Zrodlo: Mirocha et al. 2021
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Rysunek 32: Wykresy analogiczne do Rys. 31, lecz dla temperatury 300 K. Zrédto: Mirocha et al. 2021
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4.5 Dyskusja wynikéw

4.5.1 Rozklad przestrzenny CN i HCN w regionie formujacym malomasywne proto-

gwiazdy

Otoczenie matomasywnych protogwiazd jest miejscem zachodzenia szeregu proceséw fizycznych i che-
micznych, ktére moga by¢ badane za pomoca obserwacji przejs¢ molekularnych. W niniejszej pracy
uzyto stosunku emisji molekut CN i HCN jako znacznika promieniowania ultrafioletowego zwiazanego

z formowaniem sie malomasywnych protogwiazd w skali regionu gwiazdotworczego (~1 pc).

Wielkoskalowa emisja od obu molekutl zostata zaobserwowana w gléwnym regionie gwiazdotwor-
czym w konstelacji Weza (Rys. 33). Emisja HCN jest bardziej rozleglta niz emisja CN, lecz w ogdlnosci
maksimum tej emisji zwiazany jest z pozycjami protogwiazd i wyplywéw molekularnych pochodzacych
od zidentyfikowanych zrodet. Emisja CN jest bardziej skupiona wokdt poszczegolnych obiektow, co
potwierdza nizsza mediana stosunku linii CN J=1-0 do HCN J=1-0 w pozycjach wyplywow niz w
najblizszym otoczeniu protogwiazd. Wynika z tego, ze wplyw promieniowania ultrafioletowego, a wigc

i fotodysocjacja HCN do CN, jest najsilniejszy w bliskich okolicach protogwiazd.

Roznice w rozkladzie przestrzennym emisji CN i HCN zostaly takze wykryte w wyplywie mo-
lekularnym pochodzacym od malomasywnej protogwiazdy L1157 (Bachiller et al. 2001). Potudnio-
wy wyplyw od tej protogwiazdy rozchodzacy sie w skali parseka jest wyraznie widoczny w emisji
HCN J=1-01i CO J=2-1, podczas gdy emisja CN J=1-0 rozcigga sie na okoto potowe rozmiaru wypty-
wu widocznego w emisji molekuly HCN. Podobne cechy morfologiczne emisji molekuty CN zauwazono
w otoczeniu protogwiazdy L1483 (Jgrgensen 2004). Jest ona bardziej skupiona w okolicy zrodla niz
inne znaczniki wypltywoéw molekularnych. Emisja molekuty CN jest wiec interpretowana jako znacznik
Scian wnek wyptywow molekularnych, o czym $wiadczy réwniez fakt, ze jest proporcjonalna do nate-
zenia promieniownaia ultrafiowego w bardziej wyewoluowanych obiektach (Jgrgensen 2004). W pracy
Yildiz et al. (2015) autorzy wykorzystuja emisje *CO J=6-5 do alternatywnego okreslenia rozktadu
przestrzennego promieniowania UV na probece 30 protogwiazd Klasy 0 i I. Autorzy wyodrebnili waski
komponent profilu linii pochodzacy od gazu ogrzanego przez promieniowanie UV jako nadwyzka od
emisji otoczki protogwiazdowej. Gaz oswietlony promieniowaniem ultrafioletowym byt rowniez powia-
zany z kierunkiem wyplywu molekularnego w skali 1000-2000 j.a. To odkrycie jest zgodne z rozmiarami
obszaru o zwiekszonym stosunku emisji CN/HCN opisanym w wynikach niniejsze pracy. Wydtuzona
struktura emisji *CO J=6-5 jest zdecydowanie zwigzana z obiektami Klasy 0, wydaje sie jednak, ze
calkowita ilo$é¢ gazu o$wietlonego przez promieniowanie ultrafioletowe nie jest skorelowana ze stadium

ewolucyjnym protogwiazd.

Rysunek 34 przedstawia stosunek jasnosci emisji molekut CN i HCN w funkcji temperatury bolo-
metrycznej Ty 1 jasnosci bolometrycznej Ly, mierzony w pozycjach protogwiazd w gtéwnym regionie
gwiazdotworczym w konstelacji Weza. Sita korelacji kwalifikowana jest na podstawie wspotczynnika
korelacji Pearsona r, gdzie dla probki protogwiazd wspotezynnik |r| rowny 0,33, 0,67 i 1 odpowiada
odpowiednio poziomowi korelacji 1o, 20 i 30. Wspotczynniki korelacji Pearsona w zakresie 0,3-0,4

oznaczaja brak korelacji pomiedzy stosunkiem jasnosci emisji molekut CN i HCN, a etapem ewolucyj-
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Rysunek 33: Mapa emisji molekuty CN J=1-0 (kolory) i HCN J=1-0 (kontury) w gléwnym regionie
gwiazdotworcznym w konstelacji Weza. Oznaczenia sg analogiczne do Rys. 17. Poziomy konturéw
zaczynaja sie na poziomie 8 K km s~! z krokiem réwnym 3 K km s~!. Emisja CN zostata ponownie
probkowana do rozmiaru wazki emisji molekuty HCN w celu poréwnania tych samych obszaréw emis;ji.
Zrodlo: Mirocha et al. 2021
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Rysunek 34: Korelacje stosunku jasnosci linii CN i HCN z temperatura bolometryczna Th,o; (lewy panel)
i jasnoscig bolometryczna Ly (prawy panel) protogwiazd w glownym regionie gwiazdotworczym w
konstelacji Weza. Protogwiazdy Klasy 0 zaznaczone sg czerwonymi kropkami, a protogwiazdy Klasy I
czarnymi kwadratami. Na wykresach pokazano wspoltczynnik korelacji Pearsona r dla poszczegélnych
paneli. Zrodto: Mirocha et al. 2021

nym badanych zrodet. Wynik ten jest zgodny z wnioskiem o braku wyraznych zmian w profilu linii
[O 1] pomiedzy protogwiazdami Klasy 0 i Klasy I na probce okolo 90 obiektéw obserwowanych za
pomoca instrumentu PACS (Karska et al. 2018). Zmiana profilu linii [O I] jest uwazana jako jeden ze

znacznikoéw promieniowania UV.

Rozktad przestrzenny emisji molekut CN i HCN wskazuje na to, ze fotony UV rozprzestrzeniaja sie
w gléwnym regionie gwiazdotworczym w konstelacji Weza na skale catego regionu. Wieksza detekcja
stosunku CN/HCN zwiazana jest z obszarami wyplywow molekularnych najbardziej narazonymi na
promieniowanie UV i nie zalezy od etapu ewolucyjnego danego zrédla. Zmiany w morfologii rozktadu
przestrzennego emisji CN 1 HCN w malych skalach wymagaja obserwacji o wyzszej rozdzielczosci

przestrzennej niz opisane w niniejszej pracy.
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4.5.2 Reakcje chemiczne wplywajace na stosunek CN/HCN

W obecnosci promieniowania ultrafioletowego molekuta HCN fotodysocjuje w CN i atom wodoru. Ten
sam proces moze doprowadzi¢ do rozpadu molekuty CN, ale wymaga on bardziej energetycznych fo-
tonéw o energii powyzej 12,4 eV (van Dishoeck 1987). Fakt ten powinien prowadzi¢ do zwigkszenia
obfitosci molekuty CN, a co za tym idzie stosunku gestosci kolumnowych CN/HCN w przypadku stab-
szych pol fotonowych. Pomimo wielu ograniczen i przyblizeri (zob. Sec. 3.2) zastosowanych w modelu
astrochemicznym wyniki przedstawione w Sekcji 4.3 pokazuja, ze stosunek CN/HCN jest wrazliwy na
promieniowanie UV. Relatywne natezenie promieniowania ultrafioletowego okresla dominujace reakcje
zachodzace w otoczeniu matomasywnych protogwiazd. Sa one mniej zalezne od innych parametréw
modelu takich jak temperatura czy gesto$¢ materii. Zdefiniowano trzy rezimy promieniowania UV:
stabe pola fotonowe (Go < 107!), érednie pola fotonowe (Gg ~ 107! — 10!) i silne pola fotonowe
(Go > 10%), ktore odpowiadaja roznym forma wegla: molekularnej (CO), atomowej (C) i zjonizowa-
nej (CT). Pierwiastek ten ma bardzo duzy wplyw na sie¢ reakcji chemicznych odpowiadajacych za
powstanie i rozpad molekut CN i HCN (Rys. 35).

W bezgwiezdnym, nieturbulentnym obloku molekularnym molekuta HCN jest bardziej obfita od
molekuty CN o okolo rzad wielkosci (Pratap et al. 1997). Obserwacja ta jest zgodna z modelem astro-
chemicznym bezgwiezdnego obtoku molekularnego po 10°-10° lat ewolucji (Rys. 28). W wyniku dalszej
ewolucji chemicznej bezgwiezdnego obloku molekularnego stosunek CN/HCN maleje. Po uwzglednie-
niu promieniowania ultrafioletowego struktura chemiczna osrodka o$wietlonego fotonami UV w stabym
rezimie jest podobna do tej w bezgwiezdnym, nieturbulentnym obloku molekularnym. Dominujacymi
kanatami powstawania molekul CN i HCN sa reakcje azotu z weglowodorami (odpowiednio CH i CHy).
Rozpad CN jest zdominowany przez reakcje z neutralnym tlenem czy azotem, podczas gdy HCN jest
mniej reaktywny w tym rezimie i reakcje z neutralnymi atomami nie sa tak wydajne jak w przypadku
molekuty CN. Wiele kanalow prowadzi do rozpadu molekuty HCN, lecz wymagaja one reagentéw duzo
mniej licznych niz neutralne atomy. Nawet skumulowany efekt kilku réznych reakcji chemicznych nie
jest tak efektywny jak reakcje powodujace rozpad molekuty CN. Z tego powodu obserwujemy wyzsze

obfitosci molekulty HCN w stosunku do molekuty CN w rezimie niskich pél fotonowych.

Wraz ze wzrostem natezenia promieniowania UV procesy fotodysocjacji i fotojonizacji staja sie
coraz bardziej istotne. W przypadku silnych pél fotonowych rozpad molekuly CN jest zdominowany

przez fotodysocjacje:

fotony UV
N C+N

Jednakze w przypadku srednich pol fotonowych fotodysocjacja nie jest juz tak efektywnym kana-

tem rozpadu molekuty CN i reakcja z neutralnym tlenem zaczyna odgrywaé wazna role:

CN + O

N + CO.
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n(H,): 104 — 108 cm3
Gy 108 -101

n(H,): 10* — 108 cm3
Gy 10t — 101

n(H,): 104 — 106 cm3
Gy 10t - 108

Rysunek 35: Sie¢ reakcji chemicznych oddziatujacych na obfitosci molekul CN i HCN przewidziane
przez model astrochemiczny z podzialem na rezimy promieniowania UV: Go < 107! (gérny panel),
Go ~ 107110 (srodkowy panel) i Gg > 10! (dolny panel). Dominujace reakcje zawarte sa w Tabeli 18.
Zrodlo: Mirocha et al. 2021 92



W przypadku érednich i silnych poél fotonowych C* jest zdecydowanie bardziej obfite niz C. Fakt
ten otwiera bardzo efektywny kanal rozpadu molekulty HCN:

fotony UV
C Cc*

+ e~

HCN + C* H + CNC*

CNC* + e~ CN + C.

W wyniku wyzej wymienionych reakcji chemicznych znaczaco maleje liczba molekut HCN w stosunku
do liczby molekul CN w przypadku $rednich pél fotonowych. Molekuta HCN moze zostaé zniszczona

takze poprzez bezposrednie oddzialywanie fotonéow UV:

fotony UV
N y

H + CN.

Reakcja ta dominuje w otoczeniu silnych p6l promieniowania ultrafioletowego. Jednakze balans po-

miedzy dwoma gléwnymi kanatami rozpadu molekulty HCN zalezy od temperatury i gestosci gazu.

Stosunek CN/HCN jest takze ksztaltowany poprzez kilka proceséw nieuwzglednionych w modelu
astrochemicznym takich jak: procesy chemiczne zachodzace na drobinach pytu, turbulencje czy fale
uderzeniowe. W szczegoblnosci reakcje zachodzace w wyniku sublimacji lodu na drobinach pylu mo-
ga znaczaco zmieni¢ wyniki. Molekuta HCN nie zostalta jeszcze zaobserwowana na drobinach lodu w
osrodku miedzygwiazdowym (Boogert et al. 2015), jednak modele pokazuja, ze obfito$¢ tej molekuty w
lodzie powinna wynosi¢ ~ 1078 w stosunku do obfitosci wodoru (Kalvans 2015). Relatywnie wysokie
stezenie molekuty HCN w lodzie moze sprawic¢, ze wraz ze zwiekszajaca si¢ temperatura lub natezeniem
promieniowania UV czes¢ molekul zostanie uwolniona do fazy gazowej, obnizajac tym samym stosunek
obfitosci CN/HCN w fazie gazowej. Molekuta CN moze réwniez powstac na skutek fotodysocjacji i foto-
parowania uwiezionych w lodzie ztozonych molekut organicznych zawierajacych tanicuch CN. Pomimo
tego, ze wysoka reaktywno$¢ molekuly CN prowadzi do jej niskiego stezenia w miedzygwiazdowym
lodzie i pyle, dysocjacja termiczna zwiazkéw zawierajacych taricuch CN moze byé¢ waznych kanatem
powstawania molekuty CN, analogicznie do procesu postulowanego w kometach (Hénni et al. 2020;
Lippi et al. 2013).

Misja Rosetta Europejskiej Agencji Kosmicznej zmierzyla wyzsze stezenie HCN w stosunku do
CN na powierzchni komety 67P/Churyumov-Gerasimenko (Hénni et al. 2020). Uwaza si¢, ze sklad
chemiczny zwiazkow azotowych na komecie 67P/Churyumov-Gerasimenko jest podobny do osrodka
miedzygwiazdowego (Jorgensen et al. 2020), dlatego stosunek obfitosci CN/HCN przewidziany przez

model astrochemiczny moze by¢ lekko przeszacowany.
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4.5.3 Natezenie promieniowania ultrafioletowego w gléwnym regionie gwiazdotwoérczym

w konstelacji Weza

Obserwacje emisji molekut CN i HCN wskazuja na obecnos$¢ promieniowania ultrafioletowego w otocze-
niu matomasywnych protogwiazd. Model astrochemiczny odtwarza obserwowane stosunki linii HCN J=1-0
i CN J=1-0, pozwalajac na oszacowanie relatywnego natezenia promieniowania UV na obserwowanym

obszarze.

Obserwowany stosunek CN/HCN jest zgodny z modelem astrochemicznym tylko w przypadku
uwzglednienia promieniowania UV. Pokrywa si¢ on z modelem w szerokim zakresie warunkow fizycz-
nych typowych dla regionéw formujacych matomasywne protogwiazdy. Silne pola fotonowe (Go > 10%)
najlepiej odtwarzaja obserwowany stosunek CN/HCN przy zalozeniu temperatury rownej 50 K (Sek-
cja 4.4.2). Obserwowany stosunek CN/HCN jest zgodny z polami fotonowymi w zakresie 0,1-10 razy
silniejszymi niz Srednie promieniowanie w osrodku miedzygwiazdowym. Zaréwno w przypadku silnych
pol fotonowych jak i wobec slabszego promieniowania UV fotodysocjacja molekuty HCN jest jednym

z dominujacych kanaléw rozpadu tej czasteczki.

Alternatywne pomiary promieniowania ultrafioletowego woko! protogwiazd zostaly przeprowadzo-
ne poprzez obserwacje wody w ramach programu WISH (van Dishoeck et al. 2021). Widma molekularne
obserwowane w dalekiej podczerwieni pokazuja, ze ogromna ilos¢ molekut HoO powstaje w niedyso-
cjacyjnych falach uderzeniowych w wyplywach molekularnych przy temperaturze ~300 K (Herczeg
et al. 2012; Green et al. 2016; Karska et al. 2018). Czes¢ emisji molekuly HoO wskazuje na istnienie
goretszych (T 2 700 K) regionéw, gdzie odkryto zwigkszona emisje wodorkéw takich jak OH™T. Fakt
ten ttumaczy sie wystepowaniem dysocjacyjnych fal uderzeniowych (Kristensen et al. 2013). Czes¢
wody w wypltywach molekularnych jest fotodysocjowana, o czym swiadczy jej niska absolutna obfitos¢
oraz niespodziewanie silna emisja OH i O (Wampfler et al. 2013; Kristensen et al. 2017). Wplyw pro-
mieniowania ultrafioletowego na niedysocjacyjne fale uderzeniowe byt przedmiotem badar Melnick &
Kaufman (2015). Modele odtwarzaja obserwowane stosunki linii molekularnych HoO/OH i CO/OH w
otoczeniu malomasywnych protogwiazd przy obecnosci pot fotonowych w zakresie 0,1 -10 G (Karska
et al. 2018). Obserwacje wskazuja na brak zgodnosci z modelami uwzgledniajacymi wylacznie wplyw
fal uderzeniowych o kilka rzedéw wielkosci, co jest kolejna przestanks na rzecz fotodysocjacji HoO w

otoczeniu matomasywnych protogwiazd (Karska et al. 2014a).

Zakres promieniowania ultrafioletowego wykorzystany w pracy Melnick & Kaufman (2015) opiera
sie na pomiarach sredniego promieniowania w ISM, dlatego najbardziej nadaje sie do modelowania ze-
wnetrznych pol fotonowych. Rozklad przestrzenny emisji CN/HCN i 13CO J=6-5 wskazuje, ze fotony
UV sa produkowane w bliskim otoczeniu protogwiazdy, na frontach fal uderzeniowych w wypltywach
molekularnych (zob. Sekcja 4.5.1 1 Yildiz et al. 2015). Najnowsze modele opublikowane przez Lehmann
et al. (2020) przewiduja obfitosci molekutl przy uwzglednieniu fal uderzeniowych i fotoné6w UV produ-
kowanych na ich frontach. Obliczenia odnosza sie do gazu od gestosci przed fala uderzeniowa rzedu
10* cm™3, co odpowiada gestosci za frontem fali uderzeniowej rzedu 106 cm—3, zakladajac wspotezyn-
nik kompresji typowy dla dysocjacyjnych fal uderzeniowych, czyli 100. Pole fotonowe UV produkowane

przez fale uderzeniowe o predkosciach w zakresie 35-60 km s~! s 10-400 razy silniejsze niz ISRF. Sto-
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Rysunek 36: Obserwowany stosunek gestosci kolumnowych molekut CN i HCN w poréwnaniu do modeli
fal uderzeniowych z gestoscia przed frontem fali réwna 10* cm™3 (Lehmann et al. 2020). Modelowe
stosunki gestosci kolumnowych zaznaczone sg jako funkcja predksci fali uderzeniowej w regionie przed
i za frontem fali uderzeniowej (czerwone kota) oraz tylko w regionie za frontem fali uerzeniowej (zielone
kwadraty). Stosunki gestosci kolumnowych obliczone na podstawie obserwacji zaznaczone sa kolorem
szarym (obiekty Klasy 0) i jasnoszarym (obiekty Klasy I). Linie poziome oznaczaja mediany stosunkow

CN/HCN, a pionowe ich odchylenie standardowe odpowiednio dla obiektow Klasy 0 (czerwone) i Klasy
I (niebieskie). Zrodlo: Mirocha et al. 2021

sunek CN/HCN jest wiekszy od 1 przy uwzglednieniu regionu przed i za frontem fali uderzeniowej. Dla
fal o nizszej predkosci i uwzglednieniu jedynie regionu za frontem fali uderzeniowej stosunek gestosci

kolumnowej tych dwoch molekul jest mniejszy od 1 (Rys. 36).

Obserwacje emisji molekut CN i HCN w gléwnym regionie gwiazdotworczym w konstelacji Weza
sg zgodne z modelami fal uderzeniowych o predkosci 35 km s~! opublikowanych przez Lehmann et al.
(2020), lecz tylko dla regionéw o najwyzszym stosunku CN/HCN (Rys. 36). Te fale uderzeniowe
produkuja pola fotonéw UV o strumienu fotonéw normalizowanych do sredniego miedzygwiazdowego
pola fotonéw UV Geg réwne 25 i trwaja relatywnie krotko, bo ok. 103 lat (Lehmann et al. 2020).
Model astrochemiczny opisany w niniejszej pracy przewiduje pola fotonéw UV Gy stabsze niz 103
(Sekcja 4.4.2). Zaden z modeli jednak nie uwzglednia fizycznej struktury otoczki protogwiazdowej z

wyplywami molekularnymi.

Modelowe stosunki CN/HCN w gestych otoczkach protogwiazdowych masywnych protogwiazd

95



zostaly zaproponowane po raz pierwszy przez Stduber et al. (2007). W pracy tej rozwaza sie wpltyw
zaréwno promieniowania ultrafioletowego jak i promieniowania rentgenowskiego na otoczenie mltodych
obiektow gwiazdowych. Proponowane modele uwzgledniajg gradienty temperatury i gestosci w otoczce
protogwiazdowej oraz profile obfitosci obu molekul. Obserwowany stosunek obfitosci CN/HCN w otocz-
kach protogwiazdowych odtwarza model dla pél fotonowych Gy < 200, temperatury gazu T 2 300 K
i gestosci 106 cm™2. Przy nizszych temperaturach obserwacje sa zgodne z modelem po uwzglednieniu

wplywu fotonow X.

W pracy Bruderer et al. (2009b) rozszerzono ten model poprzez “wyzlobienie” wyplywow mole-
kularnych w otoczce protogwiazdowej, czyli obszaréw o mniejszej gestosci, gdzie promieniowanie nie
jest tak szybko pochtaniane przez materie. Kolejna poprawka do modelu jest uwzglednienie Scian wnek
wyplywéw molekularnych, co sprawito, ze wieksza objetos¢é modelowego gazu jest oSwietlona promie-
niowaniem UV. Na przykladzie protogwiazdy AFGL 2591 model ten odtwarza obserwacje emisji CO™
dla Gy > 102 (Bruderer et al. 2009a).

Kolejne proby oszacowania pol fotonowych wokél protogwiazd bazowaly na obserwacjach zjoni-
zowanych wodorkow. W pracy Benz et al. (2016) wykorzystano nowe modele otoczek protogwiazdo-
wych zawierajace wneki wyplywéw molekularnych. Obserwowane obfitoéci molekut CH™, OH', H,OF
odtwarzaja model dla pol fotonow UV rzedu 20-600 razy silniejszych niz ISRF. Dla populacji mato-
masywnych protogwiazd pola te oszacowano na 2-400 Go. W tym przypadku nie zauwazono wplywu
promieniowania rentgenowskiego na sktad chemiczny otoczek protogwiazdowych. Uwzglednienie wnek
wyplywow molekularnych tak jak w modelach Benz et al. (2016), lepiej opisaloby obserwowany sto-
sunek CN/HCN z powodu propagacji promieniowania na wieksze odleglosci w regionach o mniejszej

gestosci.

Podsumowujac, stosunek emisji molekut CN/HCN jest dobrym znacznikiem rozmieszczenia pro-
mieniowania ultrafioletowego w skali regionu gwiazdotworczego. Niezalezne pomiary gestosci gazu po-
zwalaja na oszacowanie natezenia promieniowania UV. Wartosci te dla obiektéow w gléwnym regionie
gwiazdotwérczym w konstelacji Weza sa rzedu 103-10* ISRF, co jakosciowo jest zgodne z wartoscia-
mi uzyskanymi na podstawie obserwacji innych molekutl. Chociaz kwestia glebokosci optycznej moze
wplywaé na konicowe wyniki, to promieniowanie ultrafioletowe jest istotnym czynnikiem w otoczeniu
malomasywnych protogwiazd, ksztaltujac wtasciwosci fizyczne i chemiczne materii, z ktorej uformuje

sie dysk protoplanetarny (Visser et al. 2009, Drozdovskaya et al. 2016).
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4.6 Wnioski

Rozktad przestrzenny emisji molekut CN i HCN zaobserwowany za pomoca naziemnych teleskopow
submilimetrowych IRAM 1 APEX pozwolit okresli¢ wplyw promieniowania ultrafioletowego na sktad
chemiczny malomasywnych protogwiazd w gltéwnym regionie gwiazdotwérczym w konstelacji Weza.
Poréwnanie obserwacji do modeli przeplywu promieniowania RADEX i astrochemicznego kodu Na-
hoon umozliwito okreslenie warunkow fizycznych gazu i gestosci kolumnowych badanych molekutl, a
takze oszacowanie relatywnego natezenia promieniowania UV. Gléwne wnioski z tej czeSci pracy sa

nastepujace:

o Wielkoskalowa emisja molekut CN i HCN wykazuje réznice w rozkladzie przestrzennym. Emisja
molekuty HCN podobna jest do emisji CO i zwigzana jest z wyplywami molekularnymi pochodza-
cymi od protogwiazd. Natomiast emisja molekuty CN znajduje si¢ blizej pozycji indywidualnych
zrodet. Emisja ta pochodzi najprawdopodobniej z wypltywoéw molekularnych potozonych blizej

protogwiazd, gdzie molekuta HCN jest fotodysocjowana, zwieckszajac obfito$¢ molekulty CN.

e Analiza stosunku komponentéw struktury nadsubtelnej wykazala, ze zaréwno linia HCN J=1-0
jak i linia H'>CN J=1-0 sa optycznie grube, natomiast linia CN J=1-0 jest przewaznie optycznie
cienka. Wynika z tego, ze emisja HCN moze by¢ niedoszacowana w gestszych regionach, a tym
samym rozktad przestrzenny stosunku CN/HCN moze by¢ zawyzony w gestej materii otoczek
protogwiazdowych. Gestosci kolumnowe HCN skorygowane na gtebokosé optyczna oraz te, uzy-
skane poprzez przeskalowanie gestosci kolumnowych H'3CN sa ze soba zgodne w granicach rzedu

wielkosci (o czynnik okoto 2).

e Dla typowych warunkéw fizycznych gazu w regionach formujacych matomasywne gwiazdy sto-
sunek gestosci kolumnowych molekut CN i HCN znajduje sie w zakresie 1-12. Ponizej tempera-
tury ~200 K modelowe pola fotonowe stabo zaleza od zatozonych gestosci gazu. Przy wyzszych
temperaturach stosunek CN/HCN odpowiada polom fotonowym zgodnym z oszacowaniami wy-

konanymi przy pomocy obserwacji zjonizowanych wodorkow (Benz et al. 2016).

e Stosunek CN/HCN jest przydatnym wyznacznikiem promieniowania ultrafioletowego. W glow-
nym regionie gwiazdotwoérczym w konstelacji Weza jest ono 103 razy silniejsze niz przecietne
promieniowanie UV w osrodku miedzygwiazdowym zaréwno w pozycjach protogwiazd jak i wy-
plywoéw molekularnych. Przyjmujac gestosci otoczki protowiazdowej na odleglosci 1000 j.a. od
zrodla z Kristensen et al. (2012), relatywne natezenie promieniowania ultrafioletowego moze zo-
sta¢ oszacowane na a 10% ~10* ISRF w otoczkach protogwiazd SMM1, SMM3 i SMMA4.

e Sie¢ chemiczna molekul zawierajacych azot jest wrazliwa na promieniowanie ultrafioletowe. Sto-
sunek CN/HCN w otoczeniu malomasywnych protogwiazd jest ksztaltowany gléwnie poprzez

reakcje fotodysocjacji molekuty HCN w polach fotonowych o Gy > 102.

e Stosunek jasnosci CN i HCN w otoczeniu malomasywnych protogwiazd w gléwnym regionie

gwiazdotworczym w konstelacji Weza nie jest skorelowany z temperatura i jasno$cia bolome-
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tryczng zrodel. Sugeruje to, ze podobna ilo$é gazu jest narazona na promieniowanie ultrafioleto-
we niezaleznie od etapu ewolucyjnego protogwiazdy. Wynik ten jest zgodny z obserwacjami linii
tlenu w bliskiej podczerwieni na podobnej probee obiektéw. Nie wykazano znaczacych réznic w

profilach linii miedzy protogwiazdami Klasy 0 i Klasy I (Karska et al. 2018).

Stosunek CN/HCN jako znacznik promieniowania UV uzywany byl do tej pory w badaniu otocze-
nia masywnych protogwiazd. Wyniki niniejszej pracy pozwalaja wiec rozszerzy¢ te metode (ze wszyst-
kimi ograniczeniami) takze na srodowisko formowania matomasywnych protogwiazd. Promieniowanie
ultrafioletowe jest istotnym czynnikiem ksztaltujacym procesy fizyczne i sktad chemiczny warunkow

poczatkowych powstawania gwiazd i uktadéw planetarnych.
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5 Warunki jonizacji pierwiastkow i wzbudzania molekul w oto-

czeniu masywnej protogwiazdy DR21

Dane obserwacyjne oraz cze$¢ wynikéw opisanych w tym rozdziale wchodza w sktad publikacji Karska
et al. (w przygotowaniu). Wiekszosé rysunkow i wszystkie obliczenia w tym rozdziale przeprowadzita
autorka pod kierownictwem promotorki pomocniczej dr Agaty Karskiej. Wspotautor Christian Fisher
oraz Randolf Klein przeprowadzili obserwacje astronomiczne teleskopem SOFIA oraz dokonali wstepnej
redukcji danych. Wspoétautor Yang Yao-Lun dostarczyl danych z instrumentu SPIRE, a takze przygo-
towal mapy emisji obserwowanych tym instrumentem molekut (Rys. 42-44). Promotorka pomocnicza
Agata Karska wykonata Rys. 49-51 i 53 z wykorzystaniem danych obserwacyjnych w poszczegdlnych
pozycjach dostarczonych przez autorke. Wspoétautorka Ngan Le dostarczyta skryptu wykorzystanego
przez autorke do obliczenia temperatury rotacyjnej i przygotowania Rys. 52. Wspoélautorzy Miguel
Figueira, Maja Kazmierczak-Barthel oraz Andre Beck uczestniczyli w dyskusjach na temat analizy

wynikow pracy.

Wplyw masywnych protogwiazd na ich obloki macierzyste jest znaczaco wiekszy niz ma to miejsce
w przypadku ich matomasywnych odpowiednikéw. Energetyczne wyptywy molekularne od masywnych
protogwiazd wplywaja znacznie na osrodek miedzygwiazdowy (Krumholz et al. 2014; Geen et al.
2020) i rozpoczecie procesow gwiazdotworczych nowej generacji gwiazd (Elmegreen & Lada 1977;
Kessel-Deynet & Burkert 2003). Promieniowanie ultrafioletowe jest waznym czynnikiem Srodowiska
regionéow H II. Swoja nazwe zawdzieczajg jonizujacym fotonom o energiach wyzszych niz 13,6 eV,
ktore odpowiadaja za wystepowanie wodoru w postaci zjonizowanej (H II). Regiony te rozszerzaja sie,
kompresujac jednoczesnie otaczajaca materie (Deharveng et al. 2005; Bernard et al. 2016). Ponadto
silne wiatry protogwiazdowe pochodzace od masywnych protogwiazd wpltywaja na sktad i morfologie
macierzystego obtoku molekularnego poprzez zwiekszenie turbulencji i dyssypacji materii (Luisi et al.
2021; Geen et al. 2021).

5.1 Masywna protogwiazda DR21

Region gwiazdotworczy w gwiazdozbiorze Labedzia (Cygnus X) jest znakomitym obiektem do badania
wplywu procesow gwiazdotworczych masywnych gwiazd na osrodek miedzygwiazdowy. Region ten
zostal opisany w pracy Downes & Rinehart (1966), gdzie po raz pierwszy wyodrebniono zrodio nr
21. Masywna protogwiazda DR21 otrzymala swoja nazwe od nazwisk odkrywcow i kolejnosci wedlug

jasnosci w regionie gwiazdotworczym.

Obiekt ten jest szczegdlny ze wzgledu na najbardziej masywny (~3000 Mg) i energetyczny
(~ 2 x 10*® erg) wyplyw molekularny w Drodze Mlecznej (Garden et al. 1991, Garden & Carlstrom
1992). Przyjmujac odleglos¢é do DR21 jako 1,5 Jjgzg? kpc (Rygl et al. 2012), bipolarny wyplyw moleku-
larny rozciaga si¢ w kierunku péinocno-wschodnim i potudniowo-zachodnim od centralnej protogwiaz-
dy na dystans 2,5 pc (Rys. 37).

Obserwacje w dalekiej podczerwieni pozwolilty na zidentyfikowanie korelacji przestrzennej emisji
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Rysunek 37: Aktywnos$é¢ wyplywu molekularnego pochodzacego od protogwiazdy DR21 obserwowana
za pomocy linii CO J = 3-2 instrumentem HARP (ang. Heterodyne Array Receiver Programme, Buckle
et al. 2009) na tle emisji kontinuum na 250 pm (kolory). Kontury niebieskie przedstawiaja emisje
molekuly CO J=3-2 przesunigta ku fioletowi (w zakresie od -13 do -4 km s7!), a czerwone kontury
emisje przesunieta ku czerwieni (w zakresie od 2 do 8 km s™!). Mapa kontinuum zostata przygotowana
na podstawie danych z instrumentu SPIRE jako cze$¢ projektu Herschel Gould Belt Survey (André et
al. 2010). Czerwona gwiazda wskazuje pozycje masywnej protogwiazdy DR21, a czarne krzyze wybrane
pozycje (zob. Sekcja 5.2.2). Czarne okregi oznaczaja pozycje obserwacji z Jakob et al. 2007 teleskopem
ISO, a czarne strzalki — wykryty w tej pracy kierunek wyplywu molekularnego. Mapa przedstawia
réwniez pie¢ pozycji zrodel radiowych zidentyfikowanych jako gwiazdy OB (fioletowe okregi, Roelfsema
et al. 1989) oraz regiony H II DR21 A-B-C i region kometarny DR21 D sklasyfikowane przez Harris

1973 (czarny trojkaty skierowane odpowiednio w gore i w dot).

linii [O I] na 63 pm z Hy v = 1—0 S(1), ktore sa znacznikami gazu skompresowanego przez fale uderze-
niowe (Lane et al. 1990; Poglitsch et al. 1996). Emisji atomowej i molekularnej w dalekiej podczerwieni
nie udalo sie jednak wytlumaczyé¢ za pomoca prostych modeli fal uderzeniowych typu C czy typu J
(Lane et al. 1990). Szczegolowe badania przeprowadzone przez Cyganowski et al. (2003) oraz Immer et
al. (2014) mialy z kolei na celu okreslenie wlasciwosci obszaru H II znajdujacego sie w centrum DR21.
Proby te zostaly zakoriczone wnioskami o skomplikowanej naturze proceséw fizycznych w badanym

obiekcie, a mechanizm grzania materii jest ciagle przedmiotem dyskusji.

Pierwsza detekcja wody w zrodle DR21 zostalta przeprowadzona na pomoca instrumentu SPIRE
na poktadzie Kosmicznego Obserwatorium Herschela (White et al. 2010). Wraz z obserwacjami przej$é
molekuty CO i ¥CO oraz komplementarnymi badaniami HCO% udalo sie okregli¢ wptyw fal uderze-
niowych oraz regionu PDR na emisje w dalekiej podczerwieni pochodzadzej od protogwiazdy DR21
(Ossenkopf et al. 2010; van der Tak et al. 2010).
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Tabela 21: Linie w dalekiej podczerwieni obserwowane teleskopem SOFIA (niniejsza praca) oraz ISO
(Jakob et al. 2007) w pozycji protogwiazdy DR21

Linia Strumien (SOFIA) Strumien (ISO) Roznica

(x107%) (x107%) %

ergem 2s tsr™t ergem 2 s !sr!

[0 1] 145 pm 9.2 6.2 33
[0 1] 63 ym 54.5 9.4 9
[C T1] 157.7 pm 14.6 8.1 44
[0 111] 51.8 um 18.2 11.5 37
O 111 88.4 ym 9.1 164 19
CO 14-13 3.0 1.75 42
CO 16-15 3.3 0.99 69

Wysokie przejscia molekuty CO (J > 14) oraz linie atomowe w dalekiej podczerwieni [O 1], [C I
i [C II] byly obserwowane przez Jakob et al. (2007) za pomoca teleskopu kosmicznego ISO (ang. In-
frared Space Observatory, Kessler et al. 1996). Na rysunku 37 zaznaczono czarnymi okregami obszary
obserwacji protogwiazdy DR21 (DR21 Centrum) oraz obszary zachodniego i wschodniego wyplywu
molekularnego. Obserwacje prowadzone teleskopem SOFIA nie siegaja do obszaréw wyplywoéw mole-
kularnych obserwowanych teleskopem ISO. Z tego powodu w Tabeli 21 poréwnano strumienie obserwo-
wanych linii jedynie dla centralnego obszaru w wiazce obserwacji ISO, a wiec 80”. Najwieksza zbieznos¢
wynikéw pomiedzy pomiarami wykonanymi na potrzeby niniejszej pracy oraz opublikowane w Jakob
et al. 2007 otrzymano dla linii [O I] na 63 pum. Najwieksze roznice (siegajace ok. 70%) zanotowano dla
wysokich przejs¢ CO. Relatywna réznica pomiedzy obserwacjami wynosi przecietnie ok. 40%, co jest
zgodne z niepewnosciag strumienia obserwowanego za pomoca instrumentu Long Wavelength Spectro-
meter (LWS, Clegg et al. 1996) na pokladzie teleskopu kosmicznego ISO na poziomie 30% (Jakob et al.
2007). Roznice moga wynika¢ rowniez z faktu, ze obserwacje o stabej rozdzielczosci spektralnej zostaly
usuniete z probki ISO, co w szczegdlnosci moze mie¢ wpltyw na obserwowany strumien stabszych linii

takich jak wysokie przejscia CO.

5.2 Wyniki
5.2.1 Widma atomowe i molekularne

Spektroskopia wykonana za pomoca instrumentu FIFI-LS na pokladzie SOFIA wykazala detekcje
wszystkich obserwowanych linii molekularnych, atomowych i zjonizowanego gazu za wyjatkiem bardzo
wysokiego przejscia molekuty CO J = 30-29 na 87,19 pum. Rysunek 38 przedstawia profile linii obser-
wowanych atoméw i molekul w pozycji zrodta DR21 i kilku wybranych pozycjach wzdtuz wyplywow
molekularnych (Rys. 37). Pozycja A odpowiada lokalnemu minimum we wschodniej czesci wyplywu

molekularnego widocznemu w emisji molekuty CO J=14-13 (Rys. 40). Wickszos$¢ obserwowanych linii
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wykazuje staba emisje w tej pozycji za wyjatkiem linii [C II] i [O I] na 145 pm. Pozycje B, E i D
zostaly wybrane na podstawie lokalnych maksiméw emisji [O I| na 63 pm wzdtuz kierunku wyplywu
molekularnego, ktore sa zbiezne ze zwiekszona emisja takze w obu obserwowanych liniach molekuty
CO (Rys. 40 i 41). Pozycja C zlokalizowana jest na péinoc od pozycji protogwiazdy DR21 i kierunku
wyplywu molekularnego, natomiast pozycja F znajduje sie w poblizu maksimum obserwowanego w
linii [O III] (Rys. 48).

Emisja we wszystkich obserwowanych liniach jest najsilniejsza w pozycji protogwiazdy DR21 oraz
jej najblizszej okolicy oznaczonej pozycjami E i F (Rys. 38). Linie [O I] na 63 pm i [C II] sa najsilniejsze
sposréd obserwowanych. Region ten charakteryzuje sie rowniez stosunkowo silna emisja linii podwdjnie
zjonizowanego tlenu na 52 i 88 um. Najstabsza emisja charakteryzuja sie wysokie przejscia rotacyjne
molekuty CO J=14-13 i J=16-15 oraz jeden z komponentéw dubletu OH na 163 pm: linia 3/2,1/2-1/2,1/2
(163.13 pm). Profile linii moga posiada¢ struktury niewidoczne na Rysunku 38 z powodu ograniczonej

zdolnosci rozdzielczej instrumentu FIFI-LS.

5.2.2 Stosunki intensywnosci linii

Tabela 22 zawiera wybrane stosunki intensywnosci linii przej$é¢ atomowych i molekularnych obserwo-
wanych w pozycji zrodta DR21 oraz pozycjach A-F (Rys. 37). Emisja linii atomowych [O I| na 63
pm i [C II] dominuje nad emisja linii molekularnych wysokich przejsé CO we wszystkich wybranych
pozycjach, a w szczegblnosci w pozycji A i B we wschodniej czesci wypltywu. Stosunki intensywnosci
linii [C II] do [O I] na 145 pm nie zmieniaja sie znacznie wzdtuz wyplywu molekularnego i wynosza
§rednio 1,5 £+ 0,2. Moze to swiadczyé¢ o podobnych warunkach fizycznych gazu atomowego. Za wyjat-
kiem pozycji B stosunek intensywnosci linii [O I] na 63 pm do linii CO J=14-13 zamyka sie w waskim
zakresie 14-18, co sugeruje podobne pochodzenie obu linii wzdtuz wyplywu. W przeciwienistwie do
wyzej wymienionych przypadkéw stosunek intensywnosci linii [C II] do CO J=14-13 wykazuje duzo
wiekszy rozrzut, wahajac sie pomiedzy 1,56 (pozycja D) po 13,99 (pozycja A) z wartoscia srodkowa
4,08 (dla pozycji F). Tak duze roznice obrazuja roznorodnosé warunkow fizycznych wzdtuz wyplywu

DR21 opisane w podrozdziale Analiza wynikow.

Relatywnie wysoki rozrzut stosunku intensywnosci dwoch linii [O I] moze cze$ciowo wynikaé z
glebokosci optycznej linii [O I na 63 pm, niskiej rozdzielczosci instrumentu FIFI-LS (przez co samo-
absorpcja w tej linii nie jest uwzgledniona w obserwacjach) czy tez niedoktadnej korekty na wplyw
atmosfery ziemskiej (zob. podrozdzial 2.3). Oczekiwany stosunek intensywnosci linii [O I] 63/145 pm
dla emisji optycznie cienkiej jest wyzszy niz 10 (Liseau et al. 2006). Taka sytuacja ma miejsce jedynie
dla pozycji D. Gtéwnym czynnikiem zaburzajacym ten stosunek jest potencjalnie duza samoabsorpcja
linii [O I] na 63 pm. Wysokiej rozdzielczosci widma linii [O I] na 63 pm obserwowane instrumen-
tem GREAT na poktadzie SOFTA w pozycji zrodta DR21 pozwalaja na identyfikacje komponentéw
z widoczna samoabsorpcja oraz pomiar wplywu tego zjawiska na catkowita emisje w tej linii (Cham-
bers et al., w przygotowaniu). Na postawie poréwnania widm obserwowanych instrumentem GREAT

wyznaczono wspolezynnik korekeji na ~2 (Karska et al., w przygotowaniu).
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Rysunek 38: Profile linii obserwowanych atomoéw i molekul w wybranych pozycjach (por. Rys 37).
Widmo linii [O I] na 63 pum zostalo podzielone przez 2 (drugi panel). Profile dla kazdej pozycji sa
przesuniete wzdtuz pionowej osi rysunku o 300 Jy. Niebieska linia wskazuje laboratoryjna dlugosé fali
danego przejscia. W szostym panelu zaznaczono takze jeden z komponentéw dubletu OH (przejscie
3/2,1/2-1/2,1/2 na 163,13 um).
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Tabela 22: Stosunki intensywnosci wybranych linii w regionie gwiazdotworczym DR21

Pozycja [01]63/145 [CII|/[OI]145 [CII]/CO14-13 [0I]63/CO14-13 [OIII]52/88 CO14-13/16-15
DR21 (07, 07) 5.57 1.30 3.36 14.36 1.53 0.75
A (827, -27) 1.93 1.92 13.99 14.16 2.38 0.70
B (467, 18”) 8.07 1.49 8.42 45.48 1.36 0.83
C (-6", 257) 3.68 1.61 7.81 17.89 - 0.77
D (-977,-35")  16.17 1.43 1.56 17.70 - 1.02
E (-107, -47) 7.66 1.53 3.50 17.57 1.86 0.63
F (22", -5") 5.11 1.31 4.08 15.90 1.49 0.85

Numer w nawiasach odnosza sie do przesuniecia wspolrzadnych wzgledem $Srodka mapy
(a, ) = 20"39™00,93%, +42°19°42".

Emisja w kazdej pozycji liczona jest z obszaru o $rednicy 18” odpowiadajacej rozmiarowi wiazki linii
CO J=14-13 na 186 um.

- oznacza brak detekcji linii [O IIT] 52 pm.

Profile linii [C II] obserwowane za pomoca instrumentu HIFI na pokladzie Kosmicznego Obser-
watorium Herschela w kierunku $rodka systemu DR21 nie wykazuja oznak samoabsorpcji (zob. Rys. 1
w Ossenkopf et al. 2010). Maksimum emisji odpowiada predkosci zrodta (-4 km s=1), a profil emi-
sji rozciaga sie pomiedzy -30 a 7 km s~!. Profil tej linii jest wyraznie asymetryczny z duza czescia
emisji przesunietej ku fioletowi. Asymetria profili linii wskazuje na duza turbulencje gazu w badanym

obszarze, o czym $wiadczy rowniez rozktad przestrzenny emisji obserwowanych pierwiastkow i molekut.

5.2.3 Rozklad przestrzenny emisji linii w dalekiej podczerwieni

Rozktad przestrzenny linii w dalekiej podczerwieni pozwala na przesledzenie warunkéw fizycznych
odpowiadajacych za procesy grzania i chtodzenia gazu. Bedzie tez wskazywaé na struktury rozlegltego

wyplywu molekularnego od protogwiazdy DR21.

Rysunki 39 i 40 pokazuja mapy regionu DR21 w zintegrowanej emisji linii [O I] na 63 pm oraz CO
J=14-13. Emisja w tych liniach jest wyraznie skorelowana z kierunkiem wyplywu molekularnego obser-
wowanego w emisji molekularnego wodoru (Garden et al. 1986, 1991; Davis et al. 2007). Maksima tej
emisji zostaly zidentyfikowane na pélocnym-wschodzie oraz poludniowym-zachodzie od protogwiazdy
DR21. Pozycja D znajduje sie w okolicy maksimum linii Hy v = 1-0 S(1) (Garden et al. 1986) oraz
struktur gestego gazu zaobserwowanego w emisji molekul NoH', HoCO i SiO (Skretas et al. 2023),

zwanych przez autoréw ,regionem interakcji”.

Pozycja B jest polozona we wschodnim ptacie wyptywu molekularnego w potowie odlegtosci po-
miedzy §rodkiem regionu DR21 a maksimum widocznym w emisji Hs i [O I] na 63 ym (Garden et al.
1986, 1991; Lane et al. 1990), w poblizu maksiméw emisji HCO* i HCN J=1-0 (Skretas et al. 2023).

104



le-15

s2e2030- 1 N A

NN 5

R ) o
S o g
: I- — \ :
- 1.4 C

Q

Y]

N
Ol] 63.2 um
055 008

20"39m108 0 38M55s
Rektascensja

1.0
Rysunek 39: Mapa emisji linii [O I] na 63 um w regionie DR21 (kontury ciagle). Kontury rysowane sa
na 10 o, 15 0, 20 0 , 25 ¢ i1 30 ¢. Kontur przerywany odpowiada emisji kontinuum na danej dtugosci
linii na poziomie 5 0. Czerwona gwiazda oznacza pozycje protogwiazdy DR21, a czerwone strzalki

— kierunki wyplywu molekularnego widoczne w obserwacjach Hy v = 1-0 S(1) (Jakob et al. 2007).

Bialymi krzyzami oznaczono wybrane pozycje. Zielone koto oznacza wielkos¢ wiazki.
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Emisja [O I] na 63 pm jest relatywnie jednorodnie rozmieszczona wzdtuz wyplywu molekularnego
od DR21. Maksima tej emisji w okolicach pozycji B, E i D znajduja sie na linii wyptywu. Rozmiar emisji
[O I] na 63 pm jest podobny do poprzednich map przygotowanych na podstawie danych KAO (Poglitsch
et al. 1996) i ISO (Lane et al. 1990), lecz z zachowaniem lepiej widocznych detali ze wzgledu na znaczaco
lepsza rozdzielczosé przestrzenng (o czynnik 5 pomiedzy obserwacjami ISO i FIFI-LS). W szczegolnosci
obserwacje te pozwalaja na identyfikacje przesuniecia przestrzennego pomiedzy maksimami emisji [O I
na 63 pm a CO J=14-13 w poblizu protogwiazdy DR21 (pozycja E). Jednak w ogo6lnosci schemat emisji

i polozenie jej maksimoéw sugeruje podobne pochodzenie.

Emisja linii wysokich przejs¢ rotacyjnych molekuty CO (Rys. 40 i Rys. 41) rozciaga sie na caly
obserwowany region z silnymi maksimami w poblizu protogwiazdy DR21. Drugim obszarem o wysokiej
emisji CO sg okolice pozycji D w zachodniej czesci wyplywu molekularnego. Podobny rozktad prze-
strzenny zostal zaobserwowany w nizszych przejsciach rotacyjnych molekuty CO np. mapy CO J=5-4
i CO J=13-12 otrzymane za pomoca danych SPIRE na pokladzie Kosmicznego Teleskopu Herschela
(White et al. 2010, Rys. 42 i Rys. 43). Warto zauwazy¢, ze emisja w wysokich przejsciach rotacyjnych
CO jest zdecydowanie bardziej rozlegla niz emisja linii HoO 211-2p2 (E,=136,9 K) obserwowana za
pomoca SPIRE (Rys. 2 w White et al. 2010). Nowa redukcja i analiza danych SPIRE pokazuje, ze
emisja linii wody jest takze widoczna w zachodnim placie wyptywu molekularnego DR21 (Rys. 44).
Wynika z tego, ze emisja wysokich przej$¢ rotacyjnych CO i emisja HoO moze pochodzié z tego samego
zrodla, ktorym jest gaz podgrzany po przejsciu frontu fali uderzeniowej (Kristensen et al. 2017; Karska
et al. 2018; van Dishoeck et al. 2021).
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Rysunek 41: Mapa emisji linii CO J=16-15 na 163 um w regionie DR21 (kontury ciagte). Kontury

rysowane sg na 5 o, 10 o, 15 ¢, 20 0 i 25 0. Pozostalte oznaczenia sg analogiczne do Rys. 39.

Rysunki 46, 45 i 47 przedstawiaja rozklad przestrzenny emisji w liniach [C II| na 158 pm, [O I]

na 145 pm i [O III] na 88 um w rejonie gwiazdotworczym DR21. Wiekszos$é emisji niezaleznie od
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Rysunek 42: Mapy konturowe emisji linii CO J=4-3 (gorny lewy panel), CO J=5-4 (gorny prawy
panel), CO J=6-5 ($Srodkowy lewy panel), CO J=7-6 (srodkowy prawy panel), CO J=8-7 (dolny lewy
panel) i CO J=9-8 (dolny prawy panel) w regionie DR21. Czerwony krzyz oznacza pozycje zrodla
DR21, a pozostate krzyze odpowiadaja pozycji pikseli spektralnych. Opracowanie: Yao-Lun Yang.
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Rysunek 43: Mapy konturowe emisji linii CO J=10-9 (goérny lewy panel), CO J=11-10 (gorny prawy
panel), CO J=12-11 (dolny lewy panel) i CO J=13-12 (dolny prawy panel) w regionie DR21. Czerwony
krzyz oznacza pozycje zréodta DR21, a pozostate krzyze odpowiadaja pozycji pikseli spektralnych.

Opracowanie: Yao-Lun Yang.
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Rysunek 44: Mapy konturowe emisji linii 0-H30 110-1¢1 (gorny lewy panel), p-HoO 111-0gp (gérny prawy

panel), 0-Ho0 312-29; ($rodkowy lewy panel), p-HoO 2¢p2-111 ($rodkowy prawy panel), o-HaO 312-303

(dolny lewy panel) i 0-H30 321-312 (dolny prawy panel) w regionie DR21. Czerwony krzyz oznacza

pozycje zrédta DR21, a pozostalte krzyze odpowiadaja pozycji pikseli spektralnych. Opracowanie: Yao-

Lun Yang.
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linii skoncentrowana jest we wschodnim placie wyptywu molekularnego. Zachodnia cze$é¢ wyplywu
charakteryzuje sie stabsza emisja w tych liniach w odréznieniu od obserwacji w wysokich przejsciach
rotacyjnych molekuty CO i linii [O I] na 63 pm. Rozklady przestrzenne emisji w liniach [C II] pm
i [O I] na 145 pm sa generalnie zbiezne z kierunkiem wyplywu Ha, az do pozycji B, gdzie nachyla
sie ku pozycji A, wskazujac na wneke wyplywu pozbawiona obecnosci gazu molekularnego (por. np.
CO J=3-2, Rys. 37). Obszar wystepowania zjonizowanego gazu obserwowanego za pomocag linii [O ITI]
jest zwiazany bezposrednio z centralnym regionem H II z maksimum w poblizu pozycji F (Rys. 47
i Rys. 48). Na Rysunku 48 widoczne jest przesuniecie maksimum emisji pomiedzy rozkladem prze-
strzennym linii neutralnego a zjonizowanego tlenu. Podobny obszar widoczny jest takze w emisji linii
[N II] ®P1-®Py na 205,2 um (White et al. 2010). Region ten jest czecia wiekszej wneki widocznej w
obserwacjach instrumentem IRAC na poktadzie Kosmicznego Obserwatorium Spitzera (Zapata et al.
2013). Mapy FIFI-LS obrazuja ztozonosé emisji w dalekiej podczerwieni w regionie protogwiazdy DR21

i jej masywnego wyplywu molekularnego, ktéry oddzialuje z otaczajaca go materia.

00"
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19'30" v '
- 1.0
L 0.5
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20"39m08* 38M56°
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RektascenSJa

Rysunek 45: Mapa emisji linii [O I] na 145 ym w regionie DR21 (kontury ciagle). Kontury rysowane

sanabo, 70,10 0,13 0i 16 0. Pozostale oznaczenia sa analogiczne do Rys. 39.
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Rysunek 47: Mapa emisji linii [O III] na 88 pum w regionie DR21 (kontury ciagle). Kontury rysowane

sana b o, 10 0, 15 0, 20 o i 25 0. Pozostale oznaczenia sa analogiczne do Rys. 39.
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Rysunek 46: Mapa emisji linii [C II] na 158 um w regionie DR21 (kontury ciagte). Kontury rysowane

sanab o, 70,9011l 0. Pozostate oznaczenia sa analogiczne do Rys. 39.
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Rysunek 48: Mapy emisji linii [O III] na 52 pym w regionie DR21 (kontury ciagte) na tle emisji innych
linii atomowych: [O I] na 145 pm (gorny lewy panel), [C II] na 158 pm (gorny prawy panel), [O I] na
63 pm (dolny lewy panel) i [O III| na 88 um (dolny prawy panel). Kontury rysowane sa na 3 o, 4 o, 5

0, 6 0. Pozostale oznaczenia sg analogiczne do Rys. 39.

5.3 Analiza wynikow
5.3.1 Moc promieniowania linii w dalekiej podczerwieni

Rozktad przestrzenny emisji w liniach w dalekiej podczerwieni oméwiony w Sekcji 5.2.3 wskazuje na
rézne rozmieszczenie emisji linii atomowych i molekularnych, a takze na asymetrie pomiedzy wschod-
nim i zachodnim ptatem wypltywu. Poréwnanie mocy promieniowania obserwowanych linii w dalekiej

podczerwieni pozwala na okreslenie wlasciwosci fizycznych gazu w okolicy masywnej protogwiazdy.

Wszystkie mapy rozkladu przestrzennego emisji zostaly skonwoluowane do rozmiaru wiazki ob-
serwacji linii CO J=14-13. Dla wybranych pozycji i wspolrzednych odpowiadajacych centralnej pro-

togwiezdzie obliczono moc promieniowania linii wedlug ponizszej formuty:
Lx = 4nd*Fyx (23)

gdzie Lx oznacza moc promieniowania w danej linii, a Fx - strumien obserwowany w danej linii. Za
odleglosé do zrodla DR21 (d) przyjeto 1,5 kpe (Rygl et al. 2012). Moc promieniowania linii wyrazono

w mocy promieniowania Stoiica (Lg).
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Tabela 23: Linie chlodzenia w dalekiej podczerwieni w Ly

Pozycja Loy Ly Liony Leo | LES  Lrr
DR21 (07, 07) 129 2.5 3.1 2.2 7.7 23.1
A (827, -2) 1.8 13 05 03 | 12 44
B (467, 18”) 9.6 1.6 1.3 04 1.8 13.0
C(-67,25) 40 15 008 004 24 7.9
D (-977, -357) 4.7 0.04 0.04 0.06 2.0 7.1
E(-10°, -4") 140 24 24 25 | 120 283
F (227, -57) 8.6 1.9 3.4 0.08 3.3 13.9

Loy 1 Ljory to suma mocy promieniowania odpowiednio dwoch linii atomowego i zjonizowanego
tlenu. W przypadku braku detekeji linii [O III] na 52 pum, uzyto jedynie linii [O III] na 88 pm.
Warto$¢ Liciy zostala obliczona za pomoca linii [C II] na 158 pm.

Lco to suma mocy promieniowania linii CO J=14-13 i CO J=16-15, a LEY oznacza catkowita moc
promieniowania linii w dalekiej podczerwienii ’cieptego komponentu’ (zob. Sekcja 5.4.1).

Lgir to calkowita moc promieniowania linii w dalekiej podczerwieni definiowana jako Lrir = Loy
+ Liciy + LEY. W obliczeniach nie uwzgledniono linii OH ze wzgledu na jej znikomy wklad ani linii

[O III], gdyz jest znacznikiem gazu o innych wlasciwosciach.

Calkowita moc promieniowania obserwowanych linii w dalekiej podczerwieni Lgr zostala okre-
$lona jako suma mocy promieniowania w liniach tlenu Loy, zjonizowanego wegla Licry 1 tlenku wegla
LES. Moc promieniowania w liniach tlenu Lioy to suma mocy promieniowania linii [O I] na 63 pm
skorygowanej na samoabsorpcje oraz linii [O I] na 145 pm. LY oznacza catkowita moc promieniowania
‘cieptego komponentu’ w dalekiej podczerwienii, czyli w przedziale przej$é rotacyjnych od J=14-13 do
J=24-23 (np. Karska et al. 2018).

Tabela 23 przedstawia moce promieniowania linii w dalekiej podczerwieni obliczone dla pozycji
zrodta i wybranych pozycji wzdtuz wyplywu. Najwieksze wartosci catkowitej mocy promieniowania linii
w dalekiej podczerwieni zwigzane sa z pozycja zrodta DR21 oraz jego najblizszego otoczenia (pozycje
E i F). Pozycja E znajdujaca sie na zachdd od centralnej protogwiazdy charakteryzuje sie najwyzsza
wartoscig catkowitej mocy promieniowania w dalekiej podczerwieni dzieki silnej emisji w liniach tlenu
i tlenku wegla. Catkowita moc promieniowania w dalekiej podczerwieni waha sie pomiedzy 4.4 L do
28.3 Lg.

5.3.2 Parametry wzbudzenia gazu

Dane obserwacyjne emisji molekul, atoméw i zjonizowanych atoméw pozwalaja na okrelenie parame-
tréow wzbudzenia gazu w badanym obiekcie. Zaktadajac uproszczony przypadek Lokalnej Rownowagi

Termodynamicznej obliczono temperature wzbudzeniows, gestos¢ gazu oraz gestosé elektrondéw w wy-
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selekcjonowanych pozycjach zrédta DR21 i jego wyplywu molekularnego.

Przeksztatcajac z Réwnanie 3, mozna wyliczyé temperature wzbudzeniowa dla danego przejécia:

1 -1 guNl
Texc = 1
k o (glNu

) (24)

gdzie indeksy u i | odpowiadaja odpowiednio parametrom wyzszego i nizszego stanu energetycz-

nego: E - energia, g - waga statystyczna i N - gesto$¢ kolumnowa. k oznacza stala Boltzmanna.

Ze wzgledu na niska zdolnosé rozdzielcza instrumentu FIFI-LS gestosé kolumnowa mozna zastapic

liczba emitujacych molekul/atomoéw N, wyrazona za pomoca:

 4Ard®FA)

Ny
hcA

(25)

gdzie d to odlegtosé do zrédta DR21 przyjeta jako 1,5 fg:g? kpc (Rygl et al. 2012), F to strumieni
obserwowany na dhugosci fali A\, A jest wspoélczynnikiem Einsteina, ¢ predkoscia Swiatla, a h stala
Plancka. Informacje o caltkowitej liczbie emitujacych molekut CO Ny, z uwzglednieniem obserwacji
instrumentami FIFI-LS i SPIRE (zob. Sekcja 2.3 i 2.4) zawarte sa w Tab. 24.

Wykorzystujac stosunki linii CO J=14-13 i CO J=16-15, dane molekularne tych linii (Tab. 4)

oraz zaktadajac warunki LTE Réwnanie 24 dla molekuty CO mozna zapisaé jako:

7SO =171.2 x In 1 (1.974 x Rco)  dla Reo > 0.51 (26)

exc

gdzie Rco jest stosunkiem linii CO J=14-13 i CO J=16-15. Stosunki intensywnosci linii CO
J=14-13 i CO J=16-15 w pozycji zrédla DR21 oraz wyselekcjonowanych pozycjach wahaja sie w
granicach 0.63 — 1.02 (Tab. 22), a wiec wszystkie pomiary spelniaja warunek Réwn. 26. Temperatura
wzbudzeniowa liczona dla obserwowanych linii CO w poszczegdlnych pozycjach zebrana jest w Tab. 24.
Temperatura ta jest najwyzsza w pozycji E zwiazanej z maksimum linii [O I] na 63 pm. Najnizsza
warto$¢ temperatury wzbudzeniowej otrzymano w pozycji D w poblizu czota wyplywu molekularnego.
Mediana wynikéw wynosi 409 + 176 K.

Temperatury wzbudzeniowe otrzymane za pomoca obserwacji FIFI-LS zgadzaja sie z wynikami
obliczonymi na podstawie danych z teleskopu ISO o nizszej rozdzielczosci (Jakob et al. 2007). W cen-
tralnej i zachodniej czesci obiektu temperatura wzbudzeniowa obliczona za pomocg linii CO J=14-13
i CO J=16-15 wynosi odpowiednio 137 K i 236 K. Nalezy zwroci¢ uwage, ze wiazka ISO wynosi 807,

w czym zawieraja sie obszary chtodniejsze w otoczeniu DR21.

Rysunek 49 przedstawia temperature kinetyczna gazu obliczong za pomoca stosunku linii CO J=14-13
i CO J=16-15 przy uzyciu kodu RADEX (van der Tak et al. 2007). Gesto$¢ molekularnego wodoru

n waha sie od 10* ecm™3 do 108 cm™3

, a warto$ci modelowanej temperatury kinetycznej przyjeto w
zakresie 10% - 10 K. Na Rysunku 49 przedstawiono modele dla wybranych temperatur kinetycznych

gazu. Szerokosci linii ustalono na 40 km s=! (Jakob et al. 2007, profil linii CO J=7-6), a gestosci

114



Tabela 24: Paramentry wzbudzenia gazu

Pozycja TO K] TV K] Ny [x10%2]
DR21 (07, 0") 436 - 27.8
A (82", -27) 529 - 3.3
B (467, 18) 347 378 8.1
C (-67, 257) 409 - 5.1
D (-97",-35") 245 99 13.0
E (-107, -47) 785 448 22.8
F (227, -5) 331 - 22.3

Numer w nawiasach odnosza sie do przesuniecia wspotrzadnych wzgledem $Srodka mapy
(a, §) = 20"39™00,93°%, +42°19°42".

Do obliczen Te[,(? 1

n_n

wykorzystano skorygowane strumienie linii [O I] na 63 pm.

oznacza nie spelnienie warunku dla Réwnania 25.

kolumnowe na 10'7 cm ™2, by zapewnié¢ oérodek optycznie cienki. State zderzeniowe dla molekuty CO

zostaly zaczerpniete z Yang et al. (2010) oraz Neufeld et al. (2012).
Mediana stosunkéw linii CO J=14-13 i CO J=16-15 wskazuje na rozwiazania bliskie 1000 K i

bardziej gesty osrodek. Jednak rozrzut obserwowanych wartosci jest dosé duzy, a wsrod wyselekcjo-
nowanych pozycji znajduja sie obszary o mniejszej gestosci np. w wyptywach molekularnych. Modele
zgadzaja sie z obserwacjami w dosé szerokim zakresie temperatury kinetycznej gazu. Poprzednie ob-
serwacje rowniez wykazaly szeroki zakres parametréow fizycznych gazu molekularnego w okolicy Zrodla
DR21 (Garden et al. 1991).
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Rysunek 49: Modelowe wartosci temperatury kinetycznej gazu (przerywane linie: niebieska 200 K,
granatowa: 300 K, zoltta: 500 K i czerwona: 1000 K) odwzorowane na wykresie stosunku strumieni
linii CO J=14-13 do CO J=16-15 w funkcji gestosci molekularnego wodoru. Jasnoniebieski prostokat

obrazuje wartosci stosunku linii dla wybranych pozycji, a szara ciagla linia mediane tych wartosci.

Analogiczne obliczenia mozna przeprowadzié¢ dla gazu atomowego. W warunkach LTE temperatura

. o1 . B .
wzbudzeniowa gazu atomowego TJXC] moze zostaé opisana jako:

70U = 98.87 x In"'(0.0284 x Riopy)  dla Riop > 35.2 (27)

exc

gdzie Rjor) jest stosunkiem linii [O I] na 63 ym i [O I] 145 ym. Podobnie jak w przypadku Réwnania 26

dane molekularne zostaly zaczerpniete z Tab. 4.

Jak opisano w sekcji 5.2.2. wspotezynnik korekeji strumienia [O I] na 63 pm wynosi ~2. Po korekeji
sposrod wyselekcjonowanych pozycji tylko pozycje B, D i E spelniaja warunek Rown. 27 (por. Tab. 22).
Temperatura wzbudzeniowa dla tych pozycji przedstawiona jest w Tab. 24. Wartosci te to odpowiednio
378 K, 99 K, 448 K. Najnizsza wartosé (podobnie jak w przypadku temperatury wzbudzeniowej mole-
kuty CO) zanotowano w pozycji D znajdujacej sie w poblizu czota wyplywu molekularnego. Najwyzsza
warto$¢ temperatury wzbudzeniowe]j sposrod obliczonych na podstawie stosunku linii [O I] znajduje

sie w poblizu zrédta DR21.
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Aby sprawdzi¢ wplyw gtebokosci optycznej na obliczenia, przygotowano modele RADEX dla ge-
stoéci kolumnowej N = 10'7 cm~2, dla ktorej zarowno linia [O 1] na 63 ym jak i [O I] na 145 pm jest
optycznie cienka (Rys. 50). Podobnie jak w przypadku modeli przedstawionych na Rys. 49 szerokosé

1 a modele liczone sa dla gestoéci Hy w zakresie 103 do 10® cm™3. Stale

linii ustalono na 40 km s~
zderzeniowe dla linii [O I| zaczerpnieto z pracy Lique et al. (2018) dla obu partneréw zderzeri: mole-
kularnego i atomowego wodoru. Rysunek 50 przedstawia modelowe temperatury wzbudzeniowe gazu
atomowego obliczone na podstawie stosunku linii [O I] na 63 pum i [O I] na 145 pm dla dwoch partnerow
zderzen (H i Hy). Dla niskich gestogci materii (10® ~10* ecm™3) modele zgadzaja si¢ z obserwacjami
w przypadku zderzeri z He po uwzglednieniu wspoétczynnika korekeji. Obserwacje nie pokrywaja sie
z tymi modelami w przypadku zderzen z atomowym wodorem. Z przedstawionych modeli wynika, ze

wyznaczony wspotezynnik korekeji nie w pelni niweluje wplyw osrodka na obserwacje linii [O I] na 63

pam.

P 500K logh=17

1000 K

20
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Rysunek 50: Modelowe wartos$ci temperatury kinetycznej gazu odwzorowane na wykresie stosunku
strumieni linii [O I] na 63 pm i [O I] na 145 pym w funkeji gestosci molekularnego wodoru. Modele
obliczone sg dla dwoch partnerow zderzeri: H (linie ciagle) i Hy (linie przerywane) oraz dla trzech
temperatur kinetycznych gazu: 300 K (granatowa linia), 500 K (zolta linia) i 1000 K (czerwona linia).

Jasnoniebieski prostokat obrazuje wartosci stosunku linii dla wybranych pozycji.
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Na podstawie stosunku linii zjonizowanego tlenu mozna obliczy¢ gestosé elektronowa gazu. Sto-
sunek linii [O IIT] na 52 pm i [O III| na 88 pm jest szczegdlnie czesto wykorzystywanym znacznikiem
(np. Carral et al. 1994). Do obliczenia gestosci elektronowej gazu uzyto pakietu PyNeb (Luridiana et
al. 2013). Program ten oblicza gestosci elektronowe gazu dla dwoch zaleznych linii zjonizowanego gazu
poprzez rozwiazywanie rownan rownowagi statystycznej n-poziomowego atomu i uzyskanie obsadzeri
poziomow. Gestosci krytyczne przy zderzeniach elektronowych dla linii [O III] na 52 pm i [O III| na
88 pm wynosza odpowiednio 4000 cm ™3 i 510 cm ™3 (Beck et al. 2022).
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Rysunek 51: Modelowe wartosci temperatury elektronowej gazu (przerywane linie: zotta 7000 K, czer-
wona: 7500 K, niebieska: 9000 K i grantowa: 10000 K) odwzorowane na wykresie stosunku strumieni
linii [O III] na 52 pm i [O III] na 88 um w funkeji gestosci elektronowej gazu. Jasnoniebieskie linie

obrazuja wartosci stosunku linii dla wybranych pozycji.

Rysunek 51 przedstawia obliczone gestosci elektronowe dla poszczegolnych temperatur elektro-
nowych w zakresie 7000 — 10000 K, Zalozenia te sa zgodne z najnowszymi obliczeniami temperatury
elektronowej dla centrum obiektu DR21 wynoszacej 8000+400 K (S. Khan et al., w recenzji) oraz
starszymi zrodtami literaturowymi podajacymi T, dla DR21 jako 7500 K (Roelfsema et al. 1989).
Gestosé elektronowa dla obserwowanych stosunkéw linii [O III] na 52 ym i [O III] na 88 pm waha sie

w granicach ~300 a ~900 cm~—3

w zaleznosci od wybranej pozycji. Najwieksza gestosé elektronows,
obliczono w najblizszej okolicy protogwiazdy DR21 (pozycja F), gdzie emisja linii [O III] na 52 pm

jest najsilniejsza.
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5.4 Dyskusja wynikéw
5.4.1 'Wzbudzanie gazu

Rotacyjnie wzbudzane molekulty CO sa obserwowane od dziesiecioleci zaré6wno przez naziemne tele-
skopy oraz obserwatoria kosmiczne. Dzieki Kosmicznemu Obserwatorium Herschela obserwowane sa
przejscia rotacyjne az do J = 49-48 na 53.897 um (Herczeg et al. 2012). Warunki wzbudzenia tego cie-
plego i goracego gazu mozna opisac za pomocy tzw. diagramu rotacyjnego (Rys. 52). Na jego podstawie

wyznacza sie temperature rotacyjna T, zdefiniowana jako (Neufeld 2012):

-1
dlog ( J;:s )
dEyp

Tiot = — | kB (28)
gdzie kg to stala Boltzmanna, N, - liczba emitujacych molekul z gornego (up) poziomu obsadzen,
gup - Waga statystyczna gérnego poziomu obsadzeii, a E,, - energia gérnego poziomu obsadzeri. Ob-
szar emitujacy nie jest dobrze rozdzielony w wiazce instrumentu, dlatego do obliczenia temperatury

rotacyjnej uzyto calkowitej liczby emitujacych molekut.

Rysunek 52 przedstawia diagram rotacyjny molekuly CO w obserwowanym obszarze w otoczeniu
protogwiazdy DR21. Diagram podzielony jest na trzy czesci: obserwacji niskich przej$¢ rotacyjnych z
instrumentu SPIRE (zob. Sekcja 2.4) obejmujacych przejscia od J = 4-3 do J = 8-7, obserwacji $rednich
przej$é rotacyjnych z instrumentu SPIRE (J = 9-8 do J = 13-12) oraz dwoch przejsé rotacyjnych CO
J =14-13 i CO J = 16-15 obserwowanych teleskopem SOFIA. Temperatury rotacyjne wyznaczone dla
poszczegblnych komponentéow to odpowiednio 86.7 £+ 6.6 K, 198.4 + 19.6 K oraz 264.4 4+ 57.7 K. Wyniki
te zgadzaja sie z poprzednimi obliczeniami temperatury rotacyjnej w najblizszej okolicy protogwiazdy
DR21 (White et al. 2010). W pracy tej wyrozniono dwa komponenty temperatury rotacyjnej CO
rowne 78 K i 185 K. Autorzy zdecydowali sie na inny podzial punktéw pomiarowych wykorzystanych
do dopasowania prostej — w podgrupach trzy i dziewieciopunktowych, co skutkuje bardziej stromym
dopasowaniem krzywej temperatury rotacyjnej, a tym samym innymi wynikami. Diagram rotacyjny z
pracy White et al. 2010 nie zawiera danych dla wysokich przej$¢ CO. Temperatura rotacyjna obliczona
dla zréodta DR21 jest nizsza niz Srednia temperatura rotacyjna obliczona dla probki 10 masywnych
protogwiazd (Tyot,co ~ 300+ 60 K, Karska et al. 2014b) czy probki 6 srednio masywnych protogwiazd
(Trot,co ~ 320 K, Matuszak et al. 2015). Temperatury rotacyjne w podanych pracach zostaly obliczone
na podstawie wysokich przejs¢ CO: od J=14-13 do J=30-29 (Karska et al. 2014b) oraz od J=14-13
do J=24-23 (Matuszak et al. 2015). Badano wiec cieplejszy gaz. Dla nizszych przejs¢é CO nalezy

spodziewac sie nizszej temperatury rotacyjnej (np. Goicoechea et al. 2012, Yang et al. 2018).

5.4.2 Atomowe i molekularne linie chlodzenia gazu

Obserwacje z instrumentu FIFI-LS wykorzystano do obliczenia udziatu poszczegélnych atoméw i mo-
lekut w procesie chlodzenia gazu w regionie gwiazdotworczym DR21. Caltkowita moc promieniowania

linii odpowiedzialnych za chlodzenie gazu w dalekiej podczerwieni (L) zostala przystosowana do
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Rysunek 52: Diagram rotacyjny wzbudzenia molekuty CO w rejonie zZzrodta DR21. Do obliczen przyjeto
caly obserwowany region DR21 na podstawie danych z instrumentu FIFI-LS (przejscia J=16-15 i
J=14-13) oraz odpowiadajace im obserwacje instrumentem SPIRE. O$ Y to logarytm dziesietny liczby
emitujacych molekut gérnego poziomu obsadzeni Ny, podzielonej przez stopien degeneracji gup. Dane
zostaly podzielone na trzy komponenty: ,zimnego gazu” E,,/kg < 200 K, ,chlodnego gazu” pomiedzy
Eup/ks ~ 200 K a Ey,/kg ~ 500 K oraz ,cieplego gazu” E,,/kg > 500 K.

tej pracy z publikacji Nisini et al. (2002b). Za autorami catkowita moc promieniowania linii chtodzenia
gazu w dalekiej podczerwieni Lyir zostata okreslona jako suma mocy promieniowania neutralnego

tlenu Ljoy i mocy promieniowania molekul Ly :
Lrir = Lio1) + Lmol (29)

a Loy z kolei jako suma mocy promieniowania linii na 63 pm i 145 pm.

Calkowita moc promieniowania emitowana w liniach molekularnych L, to suma calkowitych
mocy promieniowania molekut CO, HoO i OH. Calkowita moc promieniowania molekuty CO zostala
ekstrapolowana z obserwacji linii CO J=16-151 CO J=14-13. Oznacza ona catkowita moc promienio-
wania linii CO w dalekiej podczerwieni "cieptego komponentu", czyli w przedziale przej$é rotacyjnych
od J=14-13 do J=24-23 (np. Karska et al. 2018). W definicji tej nie uwzglednia sie molekularnego
wodoru, chociaz nalezy spodziewaé si¢ znacznego wplywu tej molekuly ze wzgledu na jego obfite wy-
stepowanie w wyplywach molekularnych (Nisini 2002a). Szacuje sie, ze wkiad Hs do chtodzenia w

rejonie DR21 wynosi ok. 756% (Karska et al. w przygotowaniu). W niniejszej pracy pominieto linie
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H,0 i OH, gdyz jak wskazuje na to literatura tematu (Karska et al. 2014b), stanowia one mniej niz 1%
wkladu do procesow chlodzenia w dalekiej podczerwieni. Kolejna modyfikacja jest dodatnie linii [C II]
do atomowego komponentu proceséw chlodzenia celem sprawdzenia wplywu zjonizowanego wegla na
wyzej opisane procesy fizyczne. [C II] jest jedna z wazniejszych linii chltodzenia gazu w miedzygwiaz-
dowym osrodku dyfuzyjnym, stad podejrzenie, ze moze pelni¢ podobng role w otoczeniu masywnej
protogwiazdy. Procentowy wktad poszczegdlnych atoméw i molekuty CO w procesy chlodzenia gazu

w dalekiej podczerwieni w rejonie zréodta DR21 przedstawiony jest na Rys. 53.

oI
cII

CO

DR21

£ I <> B = N o B =« B

100

Lspecies/LFlR (%)

Rysunek 53: Procentowy wktad poszczegdlnych atomoéw (neutralnego tlenu - kolor granatowy; zjoni-
zowanego wegla - kolor zotty) oraz molekuly CO (kolor pomarariczowy) w procesy chlodzenia gazu w
dalekiej podczerwieni. Poszczegdlne panele odpowiadaja pozycji zrodta DR21 oraz pozycjom oznaczo-
nym literami A-F (zob. Sekcja 5.2.1).

Neutralny tlen jest dominujacym kanatem chlodzenia gazu w dalekiej podczerwieni we wszystkich
wyznaczonych pozycjach. W pozycji zrodta i wszystkich pozostalych pozycjach (poza pozycja A) wktad
[O 1] do proceséw chlodzenia w dalekiej podczerwieni wynosi wiecej niz 50% lub niemalze 50% (49,5%).
Najwiekszy wklad ma w pozycji B, gdzie znajduje sie relatywnie mniej CO oraz w pozycji D (przy
znikomym wktadzie zjonizowanego wegla). Nawet w pozycji A, ktora charakteryzuje si¢ najmniejszym
wktadem od neutralnego tlenu (41%) do catkowitej mocy promieniowania w dalekiej podczerwieni,

udzial [O 1] jest dominujacym czynnikiem chtodzenia gazu. Zaréwno w otoczeniu malomasywnych jak
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i masywnych protogwiazd wklad linii [O I] do chlodzenia gazu zwicksza sie wraz z poziomem ewolucji
zrodla (Karska et al. 2014b). Zrodlo DR21 klasyfikowane jest jako region H II, co potwierdza wysoki
wktad od linii [O I]. Wnioskiem plynacym z niniejszej analizy jest fakt, ze neutralny tlen jest rowniez

dominujacym kanalem chlodzenia otoczenia masywnej protogwiazdy DR21.

W prébee 10 masywnych protogwiazd (Karska et al. 2014b) dominujacym kanatem chtodzenia
gazu w dalekiej podczerwieni dla wiekszosci obiektow jest molekuta CO. Jej wktad do catkowitej mocy
promieniowania w dalekiej podczerwieni siega 85% z mediang dla wszystkich zrodet rowna 74%. Tylko
dwa Zrodta w badanej probce wykazywaly znaczny wpltyw [O I]. Byly to tez jedyne obiekty, dla ktorych
zmierzono wplyw od [C II] i wynosil on ~10-20% Lgir (Karska et al. 2014b). W zrodle DR21 i jego
otoczeniu zaobserwowano podobng zaleznosé, gdzie wktad od linii atomowych zdecydowanie dominuje

nad liniami molekularnymi.

5.4.3 Promieniowanie UV w regionie DR21

W celu okreslenia natezenia promieniowania ultrafioletowego oraz gestosci gazu w badanym obiekcie
opracowano modele PDR, uzywajac PDR Toolbox 2.1.1. (Pound & Wolfire 2008, Pound & Wolfire
2011). PDR Toolbox'® wykorzystuje modele PDR opisane w pracach Tielens & Hollenbach (1985),
Wolfire et al. (1990), Hollenbach et al. (1991), Kaufman et al. (1999) and Kaufman et al. (2006).
Model rozwiazuje symultanicznie réwnania transferu promieniowania, réwnania chemiczne i rownowagi
termicznej w warstwie obszaru fotodysocjacyjnego. Zakladajac poczatkowe wlasciwosci atomow w fazie
gazowej i drobin pytu, model PDR moze by¢ opisany przez stala gestosé jader wodoru n oraz strumieri
promieniowania w dalekim ultrafiolecie FUV (6 ¢V < hv < 13.6 €V) w jednostkach Goy. Modele te
byty uzywane w do obrazowania struktury obloku molekularnego wraz z glebokoscia optyczna (zob.
Rys. 6).

Poczatkowo model byt dostepny jedynie jako skrypt CGI (ang. Common Gateway Interface) umoz-
liwiajacy wygenerowanie wykresu natezenia promieniowania UV w jednostkach Gg w funkcji gestosci
jader wodoru, podajac obserwowane strumienie emisji pierwiastkow w zakresie podczerwieni (Rys. 80,
Dodatek D). Do testowania modelu PDR uzyto strumieni linii typowo wystepujacych w PDRach:
[O I] na 63 pm, [C II] na 158 pm i [ O I] na 145 pm. Site pol fotonowych wokot zrodta DR21 okreslono
na ok. 10° silniejsze niz przecietnie w osrodku miedzygwiazdowym, a gestos¢ materii oszacowana na

podstawie modelowania wynosi n = 103-10* cm™ (Mirocha et al. 2019).

W uaktualnionej wersji opartej na otwartym kodzie w jezyku Python funkcje PDR Tool rozsze-
rzono o modul mapowania. Jako parametry wejsciowe wybrano model Wolfire/Kaufman (2006) oraz
metaliczno$é Stonca. Model uwzglednia 12 pierwiastkoéw i molekutl, ktore sa najczesciej uzywane w dia-
gnostyce PDR: linie neutralnego tlenu i wegla oraz zjonizowanego wegla, zelaza i krzemu. Siatki modeli
przygotowane sa rowniez dla obserwacji CO z teleskopu SOFIA, ale tylko do przejscia J = 14-13, dla-
tego stosunek linii CO J=16-15 do CO J=14-13 nie zostal uzyty przy modelowaniu pol fotonowych w
regionie DR21 (Rys. 54).

I8https://dustem.astro.umd.edu/
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Rysunek 54: Model PDR w pozycji protogwiazdy DR21. Wykres przedstawia modele linii
[O I] na 63 pm, [C II] na 158 pm, [ O I] na 145 pm oraz ich stosunkéw w funkcji natezenia pro-
mieniowania UV w jednostkach Gy oraz gestosci jader wodoru n. Do obliczeri wykorzystano strumienie

[O I] na 63 m skorygowanych na absorbcje (zob. Sekcja 5.2.2).

Model PDR Wolfire/Kaufman (2006) opiera sie na pracy Tielens & Hollenbach (1985), lecz wpro-
wadza wiele uaktualnieri (np. nowe stale zderzeniowe). Model zaklada geometrie ptasko-rownolegla z
polem promieniowania UV, promieniowania kosmicznego oraz miekkiego promieniowania rentgenow-
skiego (Pound & Wolfire 2023). Kod szuka temperatury gazu w stanie rownowagi termicznej oraz
obfitosci pierwiastkéw i molekul w rownowadze chemicznej. Oblicza obsadzenia pozioméw dla nie-

rownowagowego przypadku (non-LTE) przy uzyciu metody prawdopodobienistwa ucieczki (zob. Sekcja
3.1).

Rysunek 55 przedstawia rozklad gestosci wodoru i natezenia promieniowania ultrafioletowego w re-
gionie DR21. Obie mapy wykazuja cechy antykorelacji. Promieniowanie UV rozprasza materie, tworzac
wneki o mniejszej gestosci. Wyraznie zaznaczone sg trzy obszary o podwyzszonym poziomie promie-
niowania: we wnece wyplywu molekularnego w okolicy pozycji A oraz na wschod od zrodta w okolicy
pozycji C i F. Pokrywaja sie one zasadniczo z emisja linii [C II] na 158 um, ktora jest uwazana za
znacznik regionéw PDR zwlaszcza tych o silniejszych polach fotonowych (Wolfire at al. 2022). Regio-
ny te cechuja sie réwniez mniejsza gestoscia materii. Nie obserwujemy wneki wyplywu molekularnego

po zachodniej stronie zrédla DR21, co jest zwiazane z wieksza gestoscia materii w tym rejonie. Po-
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twierdzaja to takze mapy emisji molekularnej CS J=2-1 i HCN J=1-0 F=2-1 z pracy Dobashi et al.
(2019).

Niesymetrycznosé rozktadu materii prowadzi do nieréwnomiernej dystrybucji promieniowania ul-
trafioletowego wokoé!t zrodta DR21. Najwiekszy wplyw promieniowania UV widoczny jest w centralnej
czedci regionu, w poblizu zrédta DR21. Ze wzgledu na niejednorodne rozmieszczenie materii silniejsze
pola fotonowe obserwowane sa we wschodniej czesci okolic protogwiazdy. Centrum regionu gwiazdo-
tworczego DR21 (Rys. 37) sklada sie z co najmniej 5 gwiazd OB (Roelfsema et al. 1989) oraz dwoch
kometarnych regionow H II utozonych do siebie niemal prostopadle (Cyganowski et al. 2003). Istnienie
osrodka o$wietlonego promieniowaniam UV potwierdzaja takze obserwacje PAH na 8um (Marston et
al. 2004). Promieniowanie ultrafioletowe w centrum regionu gwiazdotworczego DR21 zostalo oszaco-
wane (Ossenkopf et al. 2010) na 10° wspotczynnika Draine’a, ktory jest tego samego rzedu wielkosci
co opisywany wezesniej wspotezynnik Habinga (Gg). W pomiarach tych uwzgledniono najblizsze oto-
czenie protogwiazdy w zasiegu 0,06 pc oraz obserwacje CO i HCO™ z instrumentu HIFI Kosmicznego
Obserwatorium Herschela. Model PDR zasadniczo pokrywa sie z tymi obserwacjami (Rys. 54) w naj-
blizszym otoczeniu DR21. Model przygotowany przez Ossenkopf et al. (2010) obejmuje takze szerszy
zasieg obserwacji otoczenia DR21, gdzie promieniowanie ultrafioletowe zostalo oszacowane na 3,2 X
102 x, co odpowiada 5,4 x 10?2 Gg. Podobne wartosci pél fotonowych widoczne sa po zachodniej stro-
nie od protogwiazdy DR21. Wczesniejsze obserwacje zawieraly dane punktowe z otoczenia zrodta, nie

scharakteryzowano wiec kierunkéw obszaréw o wyzszej i nizszej wartosci Gg.

Przedstawione wyniki §wiadcza o tym, ze w najblizszym otoczeniu protogwiazdy DR21 promie-
niowanie ultrafioletowe jest dosé silne (Gg ~ 10°-10°) z wyraznym podzialem na czeéé wschodnig i
zachodnia. Trzeba jednak wzia¢ pod uwage ograniczenia modelu PDR. Siatka obliczeniowa ograniczo-
na jest do pol fotonowych rzedu 10° Gg. Jezeli linie modeli nie przecinaja sie na siatce (jak przyktadowo
ma to miejsce w pozycji A, Rys. 55, Dodatek D) skrypt automatycznie podaje najwyzszy z mozliwych
wynikow, czyli 10 Gg. Rozwigzaniem tego problemu byloby uwzglednienie w modelowaniu dodatko-

wych linii diagnostycznych.

Promieniowanie ultrafioletowe jest produkowane takze na frontach fal uderzeniowych generowa-
nych w wyplywach molekularnych od protogwiazd. W miejscu, gdzie wyplyw molekularny zderza sie
z otaczajaca, gesta materia moga tworzy¢ sie tukowe fale uderzeniowe, ktore sa odpowiedzialne za
nowa generacje fotonow UV (van Kempen et al. 2009b). W poblizu pozycji D wykryto wzbudzony
zderzeniowo silny maser metanolu (Plambeck & Menten 1990). Skretas et al. (2023) nazywaja ten re-
jon “regionem interakeji” (ang. interaction region) pomiedzy wyplywem oraz gesta materia otoczenia,
gdzie zaobserwowano lokalne maksima emisji HCN, HoCO i SiO. Silna emisja wysokich przejs¢ CO oraz
niektorych przejs¢ HoO w okolicy pozycji D (Rys. 42 - Rys. 44) jest charakterystyczna dla niedyso-
cjacyjnych fal uderzeniowych typu C (Kaufman & Neufeld 1996). Jednakze modele fal uderzeniowych
typu C nie zgadzaja sie z obserwacjami, podobnie jak typowe fale uderzeniowe typu J (Smith et al.
1998). Autorzy sugeruja mieszanke fal uderzeniowych typu C oraz tukowej fali uderzeniowej. Starsze
modele fal uderzeniowych nie uwzglednialy promieniowania UV. Modele fal uderzeniowych oswietlo-

nych przez wysokoenergetyczne fotony zmieniaja parametry temperatury i obfitosci znacznikéw (np.
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Rysunek 55: Mapy rozkladu gestosci materii (gorny panel) i promieniowania UV (dolny panel) w
rejonie DR21. Kontury w dolnym panelu odpowiadaja emisji linii [C II] na 158 pm na poziomie
50,70,90ill 0. Czerwona gwiazda oznacza pozycje protogwiazdy DR21, a czerwone strzatki
— kierunki wyplywu molekularnego widoczne w obserwacjach Ho v=1-0 S(1) (Jakob et al. 2007).

Czarnymi krzyzami oznaczono wybrane pozycje (zob. Sekcja 5.2.1).
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Melnick & Kaufman 2015). Nowa generacja modeli duzo lepiej sprawdza sie w badaniu matomasyw-
nych protogwiazd, ttumaczac wezesniejsze rozbieznosci modeli z obserwacjami (np. Kristensen et al.

2017; Karska et al. 2018).
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Rysunek 56: Modelowe stosunki linii [C II]]/[O I] na 145 pum (lewy panel), [C II]]/[O I] na 63 pm
(srodkowy panel) oraz [O I] na 63 pm/[O I] na 145 um (prawy panel) po przejsciu fali uderzeniowej
w funkeji predkosci fali uderzeniowej Vi (Lehmann et al. 2022). Kolor znacznika odpowiada gestosci
materii przed frontem fali derzeniowej: ng = 10?2 cm ™3 (czerwony) i ng = 10* cm™3 (niebieski). Kota
oznaczaja modele nieuzwgledniajace promieniowania UV, a pelne kwadraty modele o tych samych
parametrach, ale z uwzglednieniem zewnetrznego promieniowania UV o Gy = 103. Czarne poziome

linie obrazuja obserwowane stosunki linii dla obiektu DR21 i wybranych pozycji.

Obserwacje trzech kluczowych linii wykonane za pomoca instrumentu FIFI-LS zostaly porow-
nane do jednego z najnowszych modeli fal uderzeniowych (Lehmann et al. 2022). Jest to ulepszona
wersja modelu Lehmann et al. (2020) wykorzystana do poréwnania stosunku CN/HCN w maltoma-
sywnych protogwiazdach (Rys. 36). Wyjatkowos¢ ww. modeli polega na tym, ze uwzgledniono w nich
szeroka game warunkow fizycznych. Uaktualniona siatka modeli zawiera szerszy zakres predkosci fali
uderzeniowej oraz gestosci osrodka, a takze dodatkowe warunki tj. pole magnetyczne czy zewnetrz-
ne promieniowanie UV. Pewnym ograniczeniem tej pracy jest fakt, ze siatki modelu uwzgledniajace
zewnetrzne promieniowania UV obliczone sa jedynie dla pol fotonowych rzedu 10% Gg. Rysunek 56
przedstawia poréwnanie modeli Lehmann et al. (2022) z obserwacjami w regionie gwiazdotworczym
DR21. Wykorzystano tutaj modele zawierajace zewnetrzne promieniowanie UV o sile 103 Gy oraz mo-
dele niezawierajace zewnetrznego promieniowania. Generalnie modele o nizszej gestosci materii lepiej
zgadzaja sie z obserwowanymi stosunkami linii. Wyjatkiem jest pozycja D, dla ktérej jesteSmy w stanie

odtworzy¢ obserwacje przy uzyciu modeli uwzgledniajaca wieksza gestosé materii (~ 10* ecm™3). W
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tym przypadku nie ma wiekszej réznicy miedzy modelami uwzgledniajacymi zewnetrzne pole fotono-
we jak i bez tego parametru. Mozna przyjaé, ze w tej pozycji mamy do czynienia z gazem typowo

wzbudzonym przez fale uderzeniowa.

Obserwacyjny stosunek linii [C II] na 158 pm i [O I] na 63 pm dobrze odwzorowuje jedynie model
z uwzglednieniem zewnetrznego pola fotonowego. Obserwacje zgadzaja sie z modelem w przypadku
pozycji zrédia oraz pozycji E i F, czyli znajdujacych sie w poblizu protogwiazdy. Podobnie stosunek
linii [CII] na 158 pum i [O I] na 145 pm odtwarza jedynie model zawierajacy zewnetrzne promieniowanie
UV w zakresie niskich gestosci materii i niskch predkosci fali uderzeniowej (do 35 km s™1). Zewnetrzne
promieniowanie UV jest réwniez konieczne do otworzenia obserwacji w modelu Melnick & Kaufman
(2015), gdzie uwzgledniono pola fotonowe rzedu 0,1 — 10 Gy (Karska et al. w przygotowaniu). Oba
modele (Lehmann et al. 2022 oraz Melnick & Kaufman 2015) nie oddaja w pelni warunkéow fizycz-
nych w regionie gwiazdotwoérczym DR21, gltéwnie z powodu uwzglednienia jedynie stabych i $rednich
zewnetrznych pol fotonowych (do 10 Gg). Aby lepiej zbadaé¢ przyczyny wzbudzenia atoméw i molekut

w badanym rejonie nalezatoby poszerzyé siatki modeli do ok. 10°-10% G.

5.4.4 Wlasciwosci komponentéw regionu gwazdotwoéorczego DR21

Region gwiazdotworczy DR21 sktada sie z kilku komponentéw zwiazanych z emisja w dalekiej pod-

czerwieni obserwowanej przez instrumenty FIFI-LS i SPIRE:

e bipolarny wyplyw molekularny widoczny w linii [O I] na 63 pm oraz liniach emisyjnych molekuty
CO;

e wneka wyplywu molekularnego na wschod od zrodta DR21 zwiazana z emisja linii [C II] na 158 pm
i[O 1] na 145 pm;

e region w okolicy pozycji D, gdzie gaz przyspieszony w wyplywie molekularnym zderza sie z

otaczajaca materia, powodujac lokalne zwigkszenie emisji w liniach CO;

e centralny region H II, w ktorym obserwowana jest emisja w liniach [C II] na 158 pm, [O I] na
145 pm, [O III] oraz O—HQO 312—221, O—HQO 312—303 i p—HQO 202—111.

Wszystkie te regiony sktadaja sie na réznorodne otoczenie regionu gwiazdotwoérczego DR21 o réznym

stopniu promieniowania UV, réznej gestosci i temperaturze.

Silna i rozciagla emisja goracego molekularnego wodoru wzdtuz wyptywu molekularnego jest ozna-
ka wystepowania fal uderzeniowych w regionie gwiazdotworczym DR21 (np. Garden et al. 1986; Smith
et al. 1998). Podobny rozklad emisji wykazuja niskie przejscia CO o wysokiej predkosci (Garden et
al. 1991), a takze linia HCO™' (Skretas et al. 2023). Obserwacje te dobrze zgadzaja si¢ z kierunkiem
wyplywu molekularnego obserwowanego w linii [O I] na 63 um (Rys. 39) oraz wysokich przejsciach
molekuly CO (Rys. 401 41).

Zjonizowany gaz jest widoczny we wnece wyptywu molekularnego w kierunku pozycji A (Rys. 48

i 47). Emisja w linii [N II] na 205 pm jest skoncentrowana we wnece wyplywu molekularnego po
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wschodniej stronie od zréodla DR21 (White at al. 2010). Obserwacje neutralnego wodoru (Russell
et al. 1992) odpowiadaja wnece wyplywu molekularnego widocznej w emisji molekularnego wodoru
(Davis et al. 2007). Obecnos¢ neutralnego wodoru we wnece wypltywu molekularnego ttumaczona jest

rekombinacja zjonizowanej materii w okolicy protogwiazdy DR21 (Russell et al. 1992).

Wneka wyptywu molekularnego widoczna jest tylko po wschodniej stronie od zrédta DR21. W
danych wykorzystanych w tej pracy najbardizej widoczna jest w emisji [C II] (Rys. 46). Po przeciwnej
stronie obserwujemy zwiekszenie gestosci materii (Rys. 55), a takze lokalne maksimum znacznikéw
gestego gazu NHJ, SiO, HCN, HNC, HyCO (Skretas et al. 2023), HCoN i HCO* (Dobashi et al.
2019). W tym rejonie odkryto rowniez wzbudzony zderzeniowo silny maser metanolu (Plambeck &
Menten 1990). Jest to obszar, gdzie materia wyplywu molekularnego zderza sie w gestym osrodkiem,

generujac fale uderzeniowe. Tzw. "region interakcji" jest widoczny w okolicy pozycji D na Rys. 401 41.

Centralny region powigzany jest z emisjg regionu H II. W literaturze zaproponowano inny ro-
dzaj wyplywu molekularnego w masywnych protogwiazdach, ktére rozpadaja sie w skutek ruchéow
macierzystych oblokéw. W ten sposob powstaje tzw. wybuchowy wyplyw (ang. exzplosive outflow),
ktorego przyktadem mialby byé wlasnie obiekt DR21 (Zapata et al. 2013). DR21 jest jednym z nie-
licznych kandydatéw na masywna protogwiazde posiadajaca wyplywy o charakterze wybuchowym.
Do tej grupy zalicza sie rowniez: Orion-KL (Zapata et al. 2009), G5.89 (Zapata et al. 2019) i IRAS
16076-5134 (Guzman Ccolque et al. 2022). Wybuchowe wyplywy sktadaja sie z wielu waskich i izo-
tropowo rozmieszczonych struktur, ktore tacza sie w punkcie uwazanym za poczatek wybuchowego
wyplywu i zwiekszaja predkosé gazu wraz z odlegloscia od punktu poczatkowego (Zapata et al. 2017).
W przytoczonych pracach wykazano przesuniecia ku czerwieni i fioletowi poszczegolnych struktur, co
ma potwierdzaé izotropowy i wybuchowy charakter wypltywow. Wsréd badaczy nie ma zgody co do

natury wybuchowych wyplywéw oraz ich powiazania z wyzej wymienionymi zrodtami.

W przypadku zrédta DR21 obserwacje nie sa tak wysokiej rozdzielczosci przestrzennej i izotropowy
rozktad wyplywéw nie jest az tak widoczny. Obserwacje CO J=2-1 uwidocznily struktury przesuniete
ku czerwieni i fioletowi w plaszczyznie prostopadlej do gléwnego kierunku wyplywu (Zapata et al.
2013). Struktury w tym kierunku zauwazono takze na mapach emisji molekularnej wskaznikow gestego
gazu tj, CS (Plambeck & Menten 1990; Dobashi et al. 2019), HCN (Dobashi et al. 2019) czy NHy
(Skretas et al. 2023). Pewne znamiona struktury rozciagnietej prostopadlej do gtéwnego wypltywu po-
kazuja mapy emisji molekuty CO (Rys. 40 i 41). Centralna emisja jest lekko wydtuzona w kierunku
ponocno-potudniowym. Podobny charakter ma emisja p-HoO 292-111 (Rys. 44). Struktura w kierunku
S-N jest powiazana raczej z pasmem gestego gazu niz z wybuchowym charakterem wyplywoéw moleku-
larnych. Biorac pod uwage niewielka izotropowos$é emisji molekularnej wokoét zrodta DR21, hipoteza o
wybuchowym pochodzeniu wyplywu molekularnego w tym regionie jest mato prawdopodobna (Skretas
et al. 2023).
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5.5 Wnioski

W tym rozdziale przedstawiono analize linii atomowych i molekularnych zaobserwowanych instru-
mentami FIFI-LS i SPIRE w regionie gwiazdotworczym DR21. Obserwacje w dalekiej podczerwieni
pozwolily na charakterystyke poszczegolnych czesci sktadowych regionu, okreslenie parametréow fizycz-
nych gazu i oszacowanie relatywnego natezenia promieniowania ultrafioletowego. Gtéwne wnioski z tej

czesci pracy sa nastepujace:

e Rozklad przestrzenny emisji linii [O I] na 63 m oraz szerokiego zakresu przej$é¢ CO jest wyraznie
skorelowany z kierunkiem wyplywu molekularnego obserwowanego w emisji molekularnego wo-
doru (Garden et al. 1986, 1991; Davis et al. 2007). Rozklady emisji w liniach [C II] na 158 pm
i [OI] na 145 pm sg przestrzennie skorelowane ze $cianami wschodniej wneki wyplywu mole-
kularnego o§wietlonymi promieniowaniem UV. Z kolei linie [O III] odpowiadaja zjonizowanemu
gazowi we wschodniej wnece wyplywu molekularnego. Podobnych struktur nie wykryto w za-

chodniej czesci wypltywu molekularnego, ktory charakteryzuje sie duzo wieksza gesto$cia materii.

e Temperatura rotacyjna sktada sie z trzech komponentéow o temperaturach 86.7 + 6.6 K, 198.4 4+ 19.6 K
oraz 264.4 + 57.7 K. Obliczenia te sg zgodne z literaturg tematu w ramach niepewnosci pomia-

rowych.

o Gestoscé elektronowa dla obserwowanych stosunkéw linii [O III] na 52 pm i [O III] na 88 pum waha

3

sie¢ w granicach ~ 300 a ~900 cm ™2, co jest zgodne ze wezesniejszymi oszacowaniami (Roelfsema

et al. 1989).

e Neutralny tlen jest dominujacym kanatem chlodzenia gazu w dalekiej podczerwieni we wszystkich
wyznaczonych pozycjach. W zrodle DR21 i jego otoczeniu zaobserwowano stosunkowo niski wktad
linii molekularnych w procesy chtodzenia gazu. Wniosek ten zostal takze opisany w pracy Karska
et al. (2014b).

e Najwieksze wartosci promieniowania ultrafioletowego w regionie gwiazdotworczym DR21 zaob-
serwowano w trzech obszarach: we wnece wschodniego wyplywu molekularnego oraz na wschod
od protogwiazdy. Pokrywaja sie one zasadniczo z emisja linii [C II] na 158 pm, ktora jest uwazana
za znacznik regionéw PDR zwtlaszcza tych o silniejszych polach fotonowych (Wolfire at al. 2022).
Promieniowanie ultrafioletowe w tych obszarach wynosi ~10° —10% Gy, co zgadza si¢ z wynikami
Ossenkopf et al (2018).

e Modele fal uderzeniowych Lehmann et al. (2022) sa zgodne z wiekszoscia obserwacji jedynie
przy uwzglednieniu zewnetrznego pola fotonowego. Wyjatkiem jest obszar zachodniego wyplywu

molekularnego, gdzie mamy do czynienia z gazem typowo wzbudzonym przez fale uderzeniowa.

e Emisja molekularna wokoét zrodta DR21 wskazuje na wyrazny bipolarny charakter wypltywu i nie
dostarcza argumentéw za wybuchowym pochodzeniem wyptywu molekularnego w tym regionie
(Zapata et al. 2013).
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Dane obserwacyjne z instrumentéw FIFI-LS i SPIRE pozwalaja na charakterystyke poszczegélnych
komponentéw regionu gwiazdotworczego DR21. Jednak bardziej doktadna analiza struktury regionu
oraz wplywu promieniowania ultrafioletowego na masywne protogwiazdy wymagalby obserwacji o

wiekszej rozdzielczosci przestrzennej.
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6 Podsumowanie

Niniejsza praca ma na celu poglebienie tematu wystepowania i wlasciowosci promieniowania ultrafio-
letowego w regionach gwiazdotworczych poprzez pordéwnanie emisji UV i jej znaczenia w powstawaniu
malomasywnych i masywnych protogwiazd na przykladzie obiektow w centralnej czeSci obltoku mo-
lekularnego w Ogonie Weza oraz otoczenia masywnej protogwiazdy DR21 w Labedziu. Za pomoca
map emisji molekularnej i atomowej w wybranych liniach spektralnych zbadano rozklad przestrzenny
obszaréw poddanych wplywowi promieniowania ultrafioletowego. W pierwszej czesci pracy sprawdzono
mozliwosci wykorzystania stosunku CN/HCN jako znacznika promieniowania ultrafioletowego. Anali-
zujac obszary o zwiekszonej emisji obu molekul, wyznaczono regiony, w ktérych wysokoenergetyczne
fotony UV fotodysocjuja molekute HCN. Emisja CN pochodzi najprawdopodobniej z wypltywoéw mo-
lekularnych potozonych blizej protogwiazd, gdzie molekuta HCN jest fotodysocjowana, zwiekszajac
obfitos¢ molekuty CN. W drugiej czesci pracy postuzono sie standardowymi znacznikami obszaréw
fotodysocjacyjuych: liniami [C II] na 158 pm, [O I] na 63 pm i [O I] na 145 pm. Obserwacje te
umozliwily wykonanie mapy relatywnego natezenia promieniowania ultrafioletowego w regionie gwiaz-
dotworczym DR21 (Rys. 55) na podstawie modelu PDR. Uwzgledniajac ograniczenia prezentowanego
modelu, mozna stwierdzi¢ najwiekszy wplyw promieniowania ultrafioletowego w okolicy zrédta DR21
pokrywajacej sie przestrzennie z emisja linii [C II] na 158 pm, ktora jest uwazana za znacznik regionow
PDR zwlaszcza tych o silniejszych polach fotonowych (Wolfire at al. 2022). Warto zauwazy¢, ze rozklad
promieniowania ultrafioletowego jest niesymetryczny wzdluz wypltywu molekularnego. Wtasciwosé ta
jest obserwowana réwniez w innych liniach spektralnych i wynika ze znacznej réznicy gestosci materii

pomiedzy wschodnim i zachodnim ptatem wyplywu.

Wykorzystanie stosunku CN/HCN to przeniesienie metodologii sprawdzonej w obszarach formo-
wania si¢ masywnych gwiazd (np. Stduber et al. 2007) na region tworzacy matomasywne protogwiaz-
dy. Wartosci promieniowania ultrafioletowego dla malomasywnych protogwiazd udato si¢ policzy¢ za
pomoca modelow RADEX i astrochemicznego kodu Nahoon. Analiza astrochemiczna wykazala, ze
promieniowanie UV moze skutecznie dysocjowaé¢ molekute HCN i jest gléwnym kanatem jej rozpadu
w rezimie silnych pol fotonowych (Tab. 18). Wyniki te pokazuja, ze stosunek CN/HCN jest wrazliwy

na promieniowanie UV i moze by¢ zastosowany do badania matomasywnych obiektow.

W regionie masywnej protogwiazdy DR21 gléwnym kanatem chlodzenia gazu jest atomowy tlen
zaré6wno w wyplywach molekularnych jak i okolicy regionu H II. W okolicach regionu H II, gdzie
promieniowanie UV jest bardzo intensywne, atomowy tlen odgrywa kluczowsg role w chtodzeniu gazu.
Na uwage zastuguje fakt stosunkowo duzego wktadu [C II] do budzetu chlodzenia gazu w regionie
DR21. Promieniowanie UV jonizuje wegiel, a emisja [C II] staje sie jednym z gtéwnych mechanizméow
odprowadzania energii z gazu. Jest to szczegblnie wazne w regionach o umiarkowanej gestosci i tem-
peraturze, gdzie inne mechanizmy chlodzenia moga by¢ mniej efektywne. Takim rejonem jest wneka

wyplywu molekularnego widoczna po wschodniej stronie od Zrodta DR21.

W przypadku malomasywnych protogwiazd w gléwnym regionie gwiazdotwérczym w konstela-

cji Weza promieniowanie ultrafioletowe jest 103 razy silniejsze niz przecietne promieniowanie UV w
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osrodku miedzygwiazdowym zaréwno w pozycjach protogwiazd jak i wyplywdéw molekularnych. Dla
otoczek poszezegolnych zrodet (SMM1, SMM3 i SMM4) promieniowanie UV okreslono na 10% —10*
ISRF. W przypadku masywnego regionu gwiazdotworczego DR21 promieniowanie ultrafioletowe w
poblizu protogwiazdy wynosi ~ 10° — 108 ISRF, a wzdtuz wyplywu molekularnego jest 103-10* razy
silniejsze niz przecietne promieniowanie UV w osrodku miedzygwiazdowym z zaznaczeniem, ze wschod-
ni wyplyw jest bardziej oswietlony przez fotony UV. O ile wartosci promieniowania ultrafioletowego
dla masywnej protogwiazdy sa zgodne ze wezesniejszymi szacunkami (np. Ossenkopf et al. 2010), to w
przypadku malomasywnych protogwiazd wystepuja duze rozbieznosci w literaturze przedmiotu. Wyniki
przedstawione w tej pracy wspieraja badania wskazujace, ze w najblizszym otoczeniu malomasywnych

protogwiazd mozna spotka¢ silne pola fotonowe siegajace kilkuset G (np. Benz et al. 2006).

Zarowno wyniki obserwacji matomasywnych protogwiazd jak i otoczenia masywnego zrodta DR21
poréwnano z modelami fal uderzeniowych opisanych w pracach Lehmann et al. (2020) i Lehmann et
al. (2022). Sa to podobne modele z zaznaczeniem, ze nowszy z nich ma poszerzong siatke parametrow,
a takze dodatkowe parametry tj. pole magnetyczne czy zewnetrzne promieniowanie UV. W obu przy-
padkach obserwacje zgadzaja sie z modelami dla stosunkowo niewielkiej predkosci fali uderzeniowe;j.
Model Lehmann et al. (2022) pozwala poroéwnac¢ wyniki z uwzglednieniem zewnetrznego pola fotonowe-
go oraz bez uwzglednienia tego parametru. Wiekszo$¢ obserwowanych stosunkéw linii lepiej pokrywa

sie z modelami przy uwzglednieniu dodatkowego promieniowania UV.

W niniejszej pracy po raz pierwszy wykorzystano stosunek molekul CN/HCN do wyznaczania
natezenia promieniowania ultrafioletowego w otoczeniu matomasywnych protogwiazd. Uzyskane w ten
sposob wyniki pokazuja, ze promieniowanie ultrafioletowe jest istotnym czynnikiem ksztaltujacym
sktad chemiczny wok6t matomasywnych protogwiazd. Do tej pory tylko w nielicznych pracach prébo-
wano oszacowa¢ wartosci natezenia promieniowania UV w przypadku malomasywnych obiektow (np.
Benz et al. 2016). Doktadna analiza sieci reakcji powstawania i rozpadu CN i HCN pozwolita na lepsze
zrozumienie warunkéw ksztattujacych stosunek obu molekul. Badania nad obiektem DR21 dostarczyty
kolejnych dowodow obserwacyjnych dotyczacych morfologii poszczegolnych sktadowych regionu. Po raz
pierwszy pokazano wielkoskalowy rozklad przestrzenny obszaréw oswietlonych promieniowaniem UV

w regionie gwiazdotworczym DR21 (Rys. 55).

Promieniowanie ultrafioletowe ksztaltuje procesy gwiazdotworcze zarowno w przypadku malo-
masywnych jak i masywnych protogwiazd. Fizyczne i chemiczne wlasciwosci tych obiektow stanowia
warunki poczatkowe dalszej ewolucji gwiazd, a ich doktadne zrozumienie pozwoli odpowiedzie¢ na py-
tania dotyczace powstawania systeméw planetarnych w naszej Galaktyce. Obserwacje w podczerwieni
dostarczaja wiele cennych informacji na temat sktadu chemicznego mtodych obiektow gwiazdowych
i ich otoczenia, a takze proceséw fizycznych zachodzacych na najwcze$niejszych etapach formowania
sie gwiazd. Misja obserwacyjna Kosmicznego Teleskopu Jamesa Webba juz w pierwszych latach swojej
dziatalnosci przynosi wiele cennych informacji pozwalajacych na poglebienie tematu proceséw gwiaz-
dotworczych. Przyktadowo dostarcza bezprecendesowe dane na temat akrecji i wyrzutéw w systemach

protogwiadowych w skali 20 jednostek astronomicznych (Tychoniec at al. 2024).

132



Spis rysunkéw

© 00 = O Ut = W N =

— = =
N = O

13
14
15
16
17
18
19
20
21
22
23
24
25
26
27
28
29
30
31

32

33
34

Oblok molekularny z aktywnymi procesami gwiazdotworczymi . . . . . . . . .. .. .. 11
Klasyfikacja malomasywnych protogwiazd . . . . . . . . . ... ... ... ... ... 13
Klasyfikacja masywnych protogwiazd . . . . . . . . . ... oL 15
Komponenty uktadu protogwiazdowego . . . . . . . . .. ... oL 18
Przejécia elektronowe, wibracyjne i rotacyjne . . . . . . .. .o oL 19
Schemat obszaréw fotodysocjacyjnych . . . . . . . . . . ... 23
Schemat zmian parametréw fizycznych na frontach fal uderzeniowych . . . . . . . . . .. 24
Rozne typy fal uderzeniowych wokét protogwiazd . . . . . . . .. o000 26
Emisja H,O i CO w matomasywnych i masywnych protogwiazdach . . . . . . .. .. .. 28
Przezroczystosé atmosfery dla pasm teleskopu IRAM . . . . . . . .. ... ... ..... 32
Rozdzielczosé instrumentu FIFI-LS . . . . . . . .. o000 oo 35
Aktywnosé wypltywow molekularnych gltéwnego obszaru gwiazdotworczego w konstelacji

Weza . . . . o e 45
Rozktady Energii Widmowej matomasywnych protogwiazd w konstelacji Weza . . . . . 46
Profile linii molekularnych w pozycjach matomasywnych protogwiazd w konstelacji Weza, 52
Profile linii molekularnych w pozycjach wyptywéw molekularnych . . . . . . ... .. .. 53
Profile linii molekularnych w otoczeniu protogwiazdy SMM4 . . . . . . .. .. ... ... 63
Mapa emisji HCN J=1-0 . . . . . . . . . . . e 64
Mapa emisji CO J=6-b . . . . . . . . . e 65
Mapa emisji CS J=3-2 . . . . . . . . . e 65
Mapa emisji CN J=1-0 . . . . . . . . e 66
Mapa emisji HB3CON J=1-0 . . . . . . . . . . e 67
Mapa emisji C34S 3 —2 . . . . . . 67
Profile obserwowanych linii z zaznaczong emisja ze skrzydet . . . . . ... .. ... .. 68
Emisja w skrzydtach profili linii w otoczeniu SMM1 . . . ... .. ... ... ... ... 69
Emisja w skrzydtach profili linii w otoczeniu SMM4 . . . . . . .. .. ..., 70
Model RADEX dlanpg = 10% i T = 50K . . .. oo oo oo 75
Ewolucja modelowych obfitosci molekuty CN, HCNiCS . . . . . ... ... ... .... 77
Stosunek obfitosci CN/HCN w przypadku braku promieniowania UV . . . . . . .. . .. 78
Stosunek gestosci kolumnowej CN/HCN dla temperatury 50 K . . . . . ... ... ... 79
Stosunek gestosci kolumnowej CN/HCN dla temperatury 300 K . . . . . ... ... ... 80
Reakcje dominujace procesami powstawania oraz rozpadu molekut CN i HCN w tem-

peraturze 50 K . . . . Lo o 86
Reakcje dominujace procesami powstawania oraz rozpadu molekut CN i HCN w tem-

peraturze 300 K. . . . . . oL 87
Mapa emisji molekut CN 1 HCN . . . . . ... . o 89

Korelacje stosuneku jasnoéci linii CN i HCN z jasnoscia i temperatura bolometryczng

protogwiazd . . . . ... ..o e e 90

133



35
36
37
38
39
40
41
42

43

44
45
47
46
48
49
a0
51
52
53
o4
95
56
o7
98
99
60
61
62
63
64
65
66
67
68
69
70
71
72

Sie¢ reakcji chemicznych oddzialujacych na obfitosci molekut CNi HCN . . . . . . . .. 92

Porownanie obserwacji z modelami fal uderzeniowych . . . . . . . ... ... ... 95
Region gwiazdotworczy wokol protogwiazdy DR21 . . . . . . . . .. ... 100
Profile linii w regionie gwiazdotworczym DR21 . . . . . ... ... ... ... 103
Mapa emisji linii [O I] na 63 pm w regionie DR21 . . . . . . ... ... ... ... ..., 105
Mapa emisji linii CO J=14-13 w regionie DR21 . . . . . . . .. .. .. ... ... .... 105
Mapa emisji linii CO J=16-15 w regionie DR21 . . . . . . . . . ... ... ... .... 106
Mapy emisji nizszych (J<10-9) przejsé¢ rotacyjnych molekuty CO otrzymane za pomoca

instrumnetu SIPRE . . . . . .. 0. 107
Mapy emisji wyzszych (J>9-8) przejs¢ rotacyjnych molekuly CO otrzymane za pomoca

instrumnetu SIPRE . . . . . . . .. . 108
Mapy emisji molekuty HoO otrzymane za pomoca instrumnetu SIPRE . . . . . . .. .. 109
Mapa emisji linii [O I] na 145 pym w regionie DR21 . . . . . . ... ... ... ... ... 110
Mapa emisji linii [O IIT] na 88 pym w regionie DR21 . . . . . . . ... .. ... ...... 111
Mapa emisji linii [C II] na 158 um w regionie DR21. . . . . . . . ... ... ... .... 111
Mapy emisji linii [O IIT] na 52 pm w regionie DR21 . . . . . . .. ... ... .. ..... 112
Modelowa temperatura kinetyczna molekuty CO w rejonie DR21 . . . . . .. .. .. .. 116
Modelowa temperatura kinetyczna gazu atomowego w rejonie DR21 . . . . . .. .. .. 117
Gestosé elektronowa w zaleznosci od temperatury elektronowej w rejonie DR21 . . . . . 118
Diagram rotacyjny wzbudzenia molekuly CO w zrédle DR21 . . . ... ... ... ... 120
Procesy chtodzenia gazu w rejonie DR21 . . . . . . . . .. .. oo oo 121
Model PDR w pozycji protogwiazdy DR21. . . . . . . . .. .. ... 0. 123
Mapy rozktadu promieniowania UV i gestosci materii w rejonie DR21 . . . . . ... .. 125
Modele fal uderzeniowych poréwnane z obserwacjami emisji w dalekiej podczerwieni . . 126
Model RADEX dlang = 10* i Tyin = 50K . . . . . . . . .. . 148
Model RADEX dla ngg = 10* i Tyin = 100 K . . . . . . . o o 149
Model RADEX dla nyy = 10* i Tign = 200 K . . . . . . ... 149
Model RADEX dla ng = 10* i Tiin =300 K . . . . ... ..o 150
Model RADEX dla nyg = 104 i Ty, = 400 K . . . . . . . .. .. 150
Model RADEX dla nyy = 10* i Tyin =500 K . . . . . o . o o o 151
Model RADEX dla nyy = 10° i Tign = 100 K . . . . . . . ..o 151
Model RADEX dla ngy = 10° i Tiqn = 200 K . . . . . . . . . .. 152
Model RADEX dla ng = 10° i Tyin =300 K . . . . . . . .. ... . ... ... 152
Model RADEX dla ngy = 10% i Thqn = 400 K . . . . . . . .. .. 153
Model RADEX dla nyy = 10° i Tign = 500 K . . . . . . ..o oo 153
Model RADEX dlangy = 1081 Thgn = 50K . . . . . . . . . 154
Model RADEX dla nyg = 1061 T3, = 100 K . . . . . . . .. .. ... 154
Model RADEX dla nyy = 109 i Tign = 200 K . . . . . . ... .. 155
Model RADEX dla nyy = 109 i Tign = 300 K . . . . . . . .. .. 155
Model RADEX dla npg = 10% i Ti, = 400 K . . . .o o000 156

134



73
74
(0]
76
7
78
79
80
81

Model RADEX dla ngg = 101 Tiq, = 500 K . . . . . . ... o 156

Korelacje stosunku linii molekularnych CN/HCN vs. CS/CO . . . ... ... ... ... 158
Korelacje stosunku linii molekularnych CN/HCN vs. HCN/CO . . . ... ... .. ... 159
Korelacje stosunku linii molekularnych HCN/CO vs. CS/CO . . . ... ... ... ... 160
Mapa emisji linii CO J=14-13 oraz [C II] w regionie DR21. . . . .. .. ... ... ... 161
Mapa emisji linii [O I] na 145 pm oraz [C II] w regionie DR21 . . . . . .. ... ... .. 162
Mapa emisji linii [O I] na 145 pm oraz [O I] na 63 ym w regionie DR21 . . . . ... .. 162
Model PDR wygenerowany za pomoca skryptu CGI . . . . ... .. .. ... ... ... 163
Modele PDR w wybranych pozycjach w regionie gwiazdotwoérczym DR21 . . . . . . .. 164

135



Spis tabel

© 00 = O Ut s W N =

—_
o

—_
[

12

13
14

15

16
17

18
19
20
21

22
23
24
25

Rodzaje reakcji chemicznych prowadzacych do powstania i rozpadu molekut . . . . . . . 20
Linie obserwowane teleskopem IRAM . . . . . . . . . .. .. . L o 33
Linie obserwowane teleskopem APEX . . . . . . . . ... ... ... L. 34
Linie obserowowane instrumentem FIFI-LS . . . . .. ... ... ... ... .. ..... 36
Linie obserowowane spektrografem SPIRE . . . . . .. ... .. ... ... ... ... .. 37
Natezenia strumienia promieniowania w Jy . . . . . . . ... L o Lo 47
Poréwnanie wartosci Ty 1 Lpol z danymi dostepnymi w literaturze . . . . . . . . . . .. 48
Wrtasnosci protogwiazd w gléwnym regionie gwiazdotwérczym w konstelacji Weza . . . 49

Zakresy predkosci (w km s™!) wykorzystane do obliczenia emisji ze skrzydel profili linii 55

Glebokosci optyczne linii HCN J=1-01 CS J=3-2 obliczone z wykorzystaniem obserwacji

w rzadszych izotopologach . . . . . . . ... Lo 57
Glebokosci optyczne molekuty CN obliczone na podstawie stosunkéw komponentéow
struktury nadsubtelnej . . . . .. ..o 58
Glebokosci optyczne molekuty HCN i H'3CN obliczone na podstawie stosunkéw kom-
ponentow struktury nadsubtelnej . . . . . ..o L. oL oL 59
Stosunki linii molekularnych dla catego profilu oraz w skrzydtach profilu . . . . . . . .. 61

Strumienie oraz gestosci kolumnowe gérnego poziomu obserwowanych przejsé w pozy-

cjach protogwiazd . . . . . . . L L e 71
Gestosci kolumnowe oraz gestosci kolumnowe skorygowane na glteoko$¢ optyczng liczone

dla pelnego profilu linii oraz emisji w skrzydtach linii . . . . . ... ... ... ... ... 73
Porownanie gestosci kolumnowych molekuty HCN . . . .. .. ... ... ... ... 74

Stosunki gestosci kolumnowych molekut CN i HCN w zaleznosci od modelu RADEX

dla pozycji protogwiazd i pozycji wypltywow. . . . . . ... L 76
Dominujace reakcje w sieci chemicznej molekut CN i HCN w temperaturze 50 K . . . . 81
Dominujace reakcje w sieci chemicznej molekut CN i HCN w temperaturze 300 K . . . . 82
Wagi dominujacych reakcji w chemii CNi HCN . . .. ... ... ... ... ..., 83
Linie w dalekiej podczerwieni obserwowane teleskopem SOFIA (niniejsza praca) oraz

ISO (Jakob et al. 2007) w pozycji protogwiazdy DR21 . . . . . .. ... ... ... ... 101
Stosunki intensywnosci wybranych linii w regionie gwiazdotwoérczym DR21 . . . . . . . 104
Linie chtodzenia w dalekiej podczerwieni w Lo . . . . . . . . . ..o oo 113
Paramentry wzbudzenia gazu . . . . . .. ..o oo Lo 115

Stosunki gestosci kolumnowych molekul CN i HCN w zaleznos$ci od modelu RADEX
dla pozycji protogwiazd i pozycji wyptywéw cd. . . . . . ..o 157

136



Literatura

[1] André P., Men’shchikov A., Bontemps S., et al. 2010, Astronomy & Astrophysics, 518, A102
[2] André Ph., Ward-Thompson D., Barsony M. 1993, Astrophysical Journal 406, 122

[3] André Ph., Ward-Thomson D., Barsony M. 1999, "From pre-stellar cores to protostars: the initial
conditions of star formation" w "Protostars and planets IV", red. Mannings V., Boss A.P., Russell
S. S.

[4] Arce H. G., Sargent A. I. 2006, Astrophysical Journal, 646, 1070
[5] Bachiller R., Gomez-Gonzalez J. 1992, Astronomy & Astrophysics Review, 3, 257

[6] Bachiller R., Pérez Gutiérrez M., Kumar M. S. N. et al. 2001, Astronomy & Astrophysics, 372,
899

[7] Beck A., Lebouteiller V., Madden S. C. et al. 2022, Astronomy & Astrophysics, 665, A85

[8] Benz A. O., Bruderer S., van Dishoeck E. F. et al. 2011, EAS Publications Series, 52, 239

[9] Benz A. O., Bruderer S., van Dishoeck E. F. et al. 2016, Astronomy & Astrophysics, 590, A105
[10] Benz A. O., Giidel M. 2010, Annual Review of Astronomy & Astrophysics, 48, 241
[11] Bergin E. A., Tafala M. 2007 Annual Review of Astronomy & Astrophysics, 45

[12] Beuther H., Churchwell E. B., McKee C. F. et al. 2007, "Protostars and Planets", red. V, B.
Reipurth, D. Jewitt i K. Keil, University of Arizona Press, Tucson, 951, 165

[13] Bjerkeli P., van der Wiel M. H. D., Harsono D. et al. 2016, Nature, 540, 406

[14] Bok B. J. 1948, "Centennial Symposia, December 1946. Harvard Observatory Monographs", Nr 7
"Contributions on Interstellar Matter, Electronic and Computational Devices, Eclipsing Binaries,

The Gaseous Envelope of the Earth", Cambridge, Harvard Observatory, 53

[15] Boogert A. C. A., Gerakines P. A., Whittet D. C. B. 2015, Annual Review of Astronomy &
Astrophysics, 53, 541

[16] Bruderer S., Benz A. O., Doty S. D. et al. 2009a, Astrophysical Journal, 700, 1, 872
[17] Bruderer S., Doty S. D., Benz A. O. 2009b, Astrophysical Journal Supplement, 183, 179

[18] Buckle J.V., Hills R.E., Smith H. et al. 2009, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society,
399, 1026

[19] Carter M., Lazareff B., Maier D. 2012, Astronomy & Astrophysics, 538, 13

[20] Casali M. M., Eiroa C., Duncan W. D. 1993, Astronomy & Astrophysics, 275, 195

137



[21] Caselli P., Ceccarelli C. 2012, Astronomy & Astrophysics Review, 20, 56

[22] Cesaroni R., Galli D., Lodato G. et al. 2007, "Protostars and Planets V", red. B. Reipurth, D.
Jewitt, K. Keil, University of Arizona Press, Tucson, 951, 197

[23] Chapillon E., Guilloteau S., Dutrey A. et al. 2012, Astronomy & Astrophysics, 537, A60
[24] Chen H., Myers P. C., Ladd E. F. et al. 1995, Astrophysical Journal, 445, 377

[25] Churchwell E. 2002, Annual Review of Astronomy & Astrophysics, 40, 27

[26] Cravens T. E., Dalgarno A. 1978, Astrophysical Journal, 219, 750

[27] Cyganowski C. J., Reid M. J., Fish V. L. et al. 2003, Astrophysical Journal, 596, 344

[28] Davis C. J., Kumar M. S. N., Sandell G. et al. 2007, Monthly Notices of the Royal Astronomical
Society, 374, 29

[29] Davis C. J., Matthews H. E., Ray T. P. et al. 1999, Monthly Notices of the Royal Astronomical
Society, 309, 141

[30] Di Francesco J., Johnstone D., Kirk H. et al., 2008, Astrophysical Journal Supplement, 175, 277
[31] Dionatos O., Nisini B., Codella C. et al. 2010, Astronomy & Astrophysics, 523, A29

[32] Dobashi K., Shimoikura T., Katakura S. et al. 2019, Publications of the Astronomical Society of
Japan, 71, S12

[33] Draine B. T. 1978, Astrophysical Journal Supplement Series, 36, 595-619
[34] Draine B. T. 1980, Astrophysical Journal, 241, 1021
[35] Draine B. T. 2003, Annual Review of Astronomy & Astrophysics, 41, 241

[36] Drozdovskaya M. N., Walsh C., van Dishoeck E. F. et al. 2016, Monthly Notices of the Royal
Astronomical Society, 462, 977

[37] Drozdovskaya M. N., Walsh C., Visser R. 2015, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society,
451, 3836

[38] Dunham M. M., Allen L. E., Evans Neal J. L. et al. 2015, Astrophysical Journal Supplement Series,
220, 11

[39] Endres C. P., Schlemmer S., Schilke P. et al. 2016, Journal of Molecular Spectroscopy, 327, 95
[40] Enoch M. L., Glenn J., Evans Neal J. I. et al. 2007, Astrophysical Journal, 666, 982

[41] Evans N. J., Dunham M. M., Jorgensen J. K. et al. 2009, Astrophysical Journal Supplement Series,
181, 321

138



[42] Evans N. J., Shirley Y. L., Mueller K. E. et al. 2002, "Hot Star Workshop III: The Earliest Stages
of Massive Star Birth. ASP Conference Proceedings", Vol. 267, red. P. A. Crowther, San Francisco,
Astronomical Society of the Pacific, 17

[43] Fiorellino E., Elia D., André P. et al. 2021, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society,
500, 4257

[44] Fischer Ch., Beckmann S., Bryant A. et al. 2018, Journal of Astronomical Instrumentation, 7,
1840003

[45] Fixsen D. J., Mather J. C. 2002, Astrophysical Journal, 581, 817

[46] Fran, A., Ray T. P., Cabrit S. et al. 2014, "Protostars and Planets VI’, red. H. Beuther, R. Klessen,
C. Dullemond i Th. Henning, University of Arizona Press, 451

[47] Fuente A., Martin-Pintado J., Gaume R. 1995, Astrophysical Journal, 442, 1.33

[48] Garden R., Geballe T. R., Gatley I. et al. 1986, Monthly Notices of the Royal Astronomical
Society, 220, 203

[49] Garden R., Hayashi M., Gatley I. et al. 1991, Astrophysical Journal, 374, 540

[50] Goicoechea J. R., Cernicharo J., Karska, A. et al. 2012, Astronomy & Astrophysics, 548, A77
[61] Goldsmith P. F. 2019, The Astrophysical Journal, 887, 54

[62] Goldsmith, P. F., Langer, W. D. 1999, Astrophysical Journal, 517, 209

[63] Goldsmith P. F., Langer W. D., Pineda J. L. et al. 2012, Astrophysical Journal Supplement, 203,
13, 11

[64] Goldsmith P. F.; Snell R. L., Hemeon-Heyer M. et al. 1984, Astrophysical Journal, 286, 599

[65] Graves S. F., Richer J. S., Buckle J. V. et al. 2010, Monthly Notices of the Royal Astronomical
Society, 409, 1412

[56] Greaves J. S., Church S. E. 1996, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, 283, 1179
[67] Green J. D., Evans II, N. J., Jorgensen J. K. et al. 2013, Astrophysical Journal, 770, 123

[58] Green J. D., Yang Y.-L., Evans Neal J. I. et al. 2016, Astronomical Journal, 151, 75

[59] Griffin M. J., Abergel A., Abreu A. 2010, Astronomy & Astrophysics, 518, 7

[60] Guzman Ccolque E., Fernandez-Lopez M., Zapata, L. A., et al. 2022, Astronomical Journal, 937,
51

[61] Hayashi C., Hoshi R., Sugimoto D. 1962, Progress of Theoretical Physics Supplement, No. 22, 1

[62] Habing H. J. 1968, Bull. Astron. Inst. Netherlands, 19, 421

139



[63] Hénni N., Altwegg K., Pestoni B. et al. 2020, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society,
498, 2239

[64] Heays A. N., Bosman A. D., van Dishoeck E. F. 2017, Astronomy & Astrophysics, 602, A105
[65] Herbst E., Klemperer W. 1973, Astrophysical Journal, 185, 505

[66] Herczeg G. J., Karska A., Bruderer S. et al. 2012, Astronomy & Astrophysics, 540, A84

[67] Herpin F., Chavarria L., van der Tak F. 2012, Astronomy & Astrophysics, 542, A76, 12

[68] Herschel W. 1785, Philosophical Transactions Series I 75, 213

[69] Hoare M. G., Kurtz S. E., Lizano S. et al. 2007, "Protostars and Planets V", red. B. Reipurth,
D. Jewitt, and K. Keil, University of Arizona Press, Tucson, 951, 181

[70] Hollenbach D. J., Takahashi T., Tielens A. G. G. M. 1991, Astrophysical Journal, 377
[71] Hurt R. L., Barsony M. 1996, Astrophysical Journal, 460, L45

[72] Hull C. L. H., Girart J. M., Kristensen L. E. et al. 2016, Astrophysical Journal, 823, L27
[73] Hull C. L. H., Girart J. M., Tychoniec L. et al. 2017, Astrophysical Journal, 847, 92

[74] Hollenbach D. J., Tielens A. G. G. M. 1997, Annual Review of Astronomy & Astrophysics, 35,
179

[75] Jorgensen J. K. 2004, Astronomy & Astrophysics, 424, 589

[76] Jorgensen J. K., Belloche A., Garrod R. T. 2020, Annual Review of Astronomy & Astrophysics,
58, 727

[77] Jorgensen J. K, Johnstone D., van Dishoeck E. F. 2006, Astronomy & Astrophysics, 449, 609
[78] Jorgensen J. K., Schoier F. L., van Dishoeck E. F. 2002, Astronomy & Astrophysics, 389, 908
[79] Kahn F. D. 1974, Astronomy & Astrophysics, 37, 149

[80] Kalvans J. 2015, Astrophysical Journal, 803, 52

[81] Karska A., Herczeg G. J., van Dishoeck E. F. et al. 2013, Astronomy & Astrophysics, 552, A141

[82] Karska A., Kaufman M. J., Kristensen L. E. et al. 2018, Astrophysical Journal Supplement, 235,
30

[83] Karska A., Kristensen L. E., van Dishoeck E. F. et al. 2014a, Astronomy & Astrophysics, 572, A9
[84] Karska A., Herpin F., Bruderer, S. et al. 2014b, Astronomy & Astrophysics, 562, A45
[85] Kasemann C., Giisten R., Heyminck S. et al., 2006, Society of Photo-Optical Instrumentation

Engineers (SPIE) Conference, 6275

140



[86] Kaufman M. J., Neufeld D. A. 1996, Astrophysical Journal, 456, 611

[87] Kaufman M. J., Wolfire M. G., Hollenbach D. J. 2006, Astrophysical Journal, 644, 1

[88] Kaufman M. J., Wolfire M. G., Hollenbach D. J. et al. 1999, Astrophysical Journal, 527, 2

[89] Kennicutt R. C., Evans N. J. 2012, Annual Review of Astronomy and Astrophysics, vol. 50, 531
[90] Kim K.-T., Kurtz S. E. 2006, Astrophysical Journal, 643, 978

[91] Klein B., Philipp S. D., Kramer I. et al. 2006, Astronomy & Astrophysics, 454, 1.29

[92] Klein R., Beckmann S., Bryant A. et al. 2014, "Society of Photo-Optical Instrumentation Engineers
(SPIE) Conference Series", Vol. 9147, "Groundbased and Airborne Instrumentation for Astronomy
V" red. S. K. Ramsay, I. S. McLean i H. Takami, 91472X

[93] Kristensen L. E., van Dishoeck E. F., Benz A. O. et al. 2013, Astronomy & Astrophysics, 557,
A23

[94] Kristensen L. E., van Dishoeck E. F., Bergin E. A. et al. 2012, Astronomy & Astrophysics, 542,
A8

[95] Kristensen L. E., van Dishoeck E. F., Mottram J. C. et al. 2017, Astronomy & Astrophysics, 605,
A93

[96] Kristensen L. E., van Dishoeck E. F., van Kempen T. A. et al. 2010, Astronomy & Astrophysics,
516, A57

[97] Kroupa P. 2002, Science, 295, 82
[98] Krumholtz M. R. 2016, Notes on Star Formation, The Open Astrophysics Bookshelf

[99] Kurtz S. 2005, "Massive star birth: A crossroads of Astrophysics", w: "TAU Symposium Proce-
edings of the international Astronomical Union 227", red. Cesaroni R., Felli M., Churchwell E.,
Walmsley, M., Cambridge University Press, 111

[100] Kurtz S., Cesaroni R., Churchwell E. et al. 2000, "Protostars and Planets IV", red. V. Mannings,
A. P. Boss, S. S. Russell, University of Arizona Press, Tucson, 299

[101] Lada Ch. J. IAU Symposium, Vol. 115, 1

[102] Lane A. P., Haas M. R., Hollenbach D. J. et al. 1990, Astrophysical Journal, 361, 13
[103] Le N., Karska A., Figueira M. et al. 2023, Astronomy & Astrophysics, 674, 25

[104] Le Petit F., Nehmé C., Le Bourlot J. 2006, Astrophysical Journal, 164, 506

[105] Lee H.-H., Herbst E., Pineau des Forets G. 1996, Astronomy & Astrophysics, 311, 690

[106] Lee K. I., Fernandez-Lopez M., Storm S. et al. 2014, Astrophysical Journal, 797, 76

141



[107] Lehmann A., Godard B., Pineau des Foréts G. et al. 2020, Astronomy & Astrophysics, 643, A101
[108] Lehmann A., Godard B., Pineau des Foréts G. et al. 2022, Astronomy & Astrophysics, 658, A165

[109] Li Z. Y., Banerjee R., Pudritz R. E. et al. 2014, w "Protostars and Planets VI, red. H. Beuther,
R. S. Klessen, C. P. Dullemond i T. Henning, University of Arizona Press, 173

[110] Lippi M., Villanueva G. L., DiSanti M. A. et al. 2013, Astronomy & Astrophysics, 551, A51
[111] Liseau R., Justtanont K., Tielens, A. G. G. M. 2006, Astronomy & Astrophysics, 446, 561

[112] Loughnane R. M., Redman M. P., Thompson M. A. et al. 2012, Monthly Notices of the Royal
Astronomical Society, 420, 1367

[113] Luridiana V., Morisset C., Shaw R. A. 2013, PyNeb: Analysis of emission lines
[114] Lynden-Bell D., Pringle J. E. 1974, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society, 168, 603
[115] Mangum J. G., Shirley Y. L. 2015, PASP, 127, 266

[116] Manoj P., Green J. D., Megeath S. T. et al. 2016, Astrophysical Journal Supplement Series, 831,
69

[117] Manoj P., Watson D. M., Neufeld D. A. et al. 2013, Astrophysical Journal, 763, 83

[118] Marston A. P., Reach W. T., Noriega-Crespo A. et al. 2004, Astrophysical Journal Supplement
Series, 154, 333

[119] Matthews B. C., Krivov A. V., Wyatt M. C. et al. 2014, "Protostars and Planets VI", red. H.
Beuther, R. S. Klessen, C. P. Dullemond i Th. Henning, University of Arizona Press, Tucson, 914,
521

[120] Matuszak M., Karska A., Kristensen L. E. et al. 2015, Astronomy & Astrophysics, 578, 7
[121] Maury A. J. http://irfu.cea.fr/Pisp/anaelle.maury/Research.html (dostep 27.09.2021)
[122] Melnick G. J., Kaufman M. J. 2015, Astrophysical Journal, 806, 227

[123] Menten K. M. 1991, Astrophysical Journal Letters, 380, L75

[124] Milam S. N., Savage C., Brewster M. A. et al. 2005, Astrophysical Journal, 634, 1126

[125] Millar T. J., Farquhar P. R. A., Willacy K. 1997, Astronomy & Astrophysics Supplement Series,
121, 139

[126] Moore C. E. 1985, Selected tables of atomic spectra. Atomic energy levels and multiplet table
03

[127] Mirocha A., Karska A., Gltadkowski M. 2018, "XXXVIII Polish Astronomical Society Meeting,
Proceedings of the meeting held 11-14 September, 2017 in Zielona Gora, Poland. Proceedings of
the Polish Astronomical Society", Vol. 7, red. Agata Rozanska, 187

142



[128] Mirocha A., Karska A., Gronowski M. et al. 2021, Astronomy & Astrophysics, 656, A146, 31

[129] Mirocha A., KaZmierczak-Barthel M., Karska A. et al. 2019, SOFIA Workshop: Spectroscopy
with SOFIA: new results & future opportunities, 20-23 styczeri 2019

[130] Motte F., Bontemps S., Louvet F. 2018, Annual Review of Astronomy & Astrophysics, 56, 41
[131] Motte F., Bontemps S., Schilke P. et al. 2007, Astronomy & Astrophysics, 476, 1243

[132] Mottram J. C., Kristensen L. E., van Dishoeck E. F. et al. 2014, Astronomy & Astrophysics,
572, A21

[133] Mouschovias T. Ch., Tassis K., Kunz M. W. 2006, Astrophysical Journal, 646, 1043

[134] Mullins A. M., Loughnane R. M., Redman M. P. et al. 2016, Monthly Notices of the Royal
Astronomical Society, 459, 2882

[135] Myers P. C., Ladd, E. F. 1993, Astrophysical Journal, 413, 147

[136] Neufeld D. A. 2012, Astrophysical Journal, 749, 125

[137] Nisini B., Caratti o Garatti A., Giannini T. et al. 2002a, Astronomy & Astrophysics, 393, 1035
[138] Nisini B., Giannini T., Lorenzetti D. 2002b, Astrophysical Journal, 574, 246

[139] Ossenkopf V., Miiller H. S. P., Lis D. C. et al. 2010, Astronomy & Astrophysics, 518, L111
[140] Ortiz-Leon G. N., Dzib S. A., Kounkel M. A. et al. 2017, Astrophysical Journal, 834, 143

[141] Pérez-Beaupuits J. P., Aalto S., Gerebro H. 2007, Astronomy & Astrophysics, 476, 177

[142] Persi P. 2019, Proceedings of Science, 331

[143] Pickett H. M., Poynter R. L., Cohen E. A. et al. 1998, Journal of Quantitative Spectroscopy and
Radiative Transfer, 60, 883

[144] Pilbratt G. L., Riedinger J. R., Passvogel T. 2010, Astronomy & Astrophysics, 518, 6
[145] Plambeck R. L., Menten K. M. 1990, Astrophysical Journal, 364, 555

[146] Poglitsch A., Herrmann F., Genzel R. et al. 1996, Astrophysical Journal, 462, 1.43
[147] Poglitsch A., Waelkens C., Geis N. et al. 2010, Astronomy & Astrophysics, 518, L2

[148] Pound M. W., Wolfire M. G. 2008, "Astronomical Data Analysis Software and Systems ASP
Conference Series, Vol. 394, Proceedings of the conference held 23-26 September, 2007", red. R.
W. Argyle, P. S. Bunclark, J. R. Lewis., Londyn, Wielka Brytania

[149] Pound M. W., Wolfire M. G. 2011, Astrophysics Source Code Library, record ascl:1102.022

[150] Pound M. W., Wolfire M. G. 2023, Astronomical Journal, 165, 1

143



[151] Prasad S. S., Tarafdar S. P. 1983, Astrophysical Journal, 267, 603

[152] Pratap P., Dickens J. E., Snell R. L. et al. 1997, Astrophysical Journal, 486, 862

[153] Purcell C. R. http://web.science.mq.edu.au/~cpurcell /public/index.php (dostep 27.09.2021)
[154] Roelfsema P. R., Goss W. M., Geballe T. R. 1989, Astronomy & Astrophysics, 222, 247
[155] Rollig M., Ossenkopf V., Jeyakumar S., et al. 2006, Astronomy & Astrophysic, 451, 917
[156] Russell A. P. G., Bally J., Padman R. et al. 1992, Astrophysical Journal, 387, 219

[157] Rybicki G., Lightman A. 1979, "Radiative processes in astrophysics", Wiley-Interscience publi-
cation (Wiley)

[158] Rygl K. L. J., Brunthaler A., Sanna A. et al. 2012, Astronomy & Astrophysics, 539, A79

[159] San José-Garcia I. 2015, "Paving the path between low- and high-mass star formation : dynamics

probed by Herschel far-infrared spectroscopy", PhD Thesis, Leiden University

[160] San José-Garcia I., Mottram J. C., Kristensen L. E. et al. 2013, Astronomy & Astrophysics, 553,
A125

[161] San José-Garcia I., Mottram J. C., van Dishoeck E. F. et al. 2016, Astronomy & Astrophysics,
585, 30

[162] Schoier F. L., van der Tak F. F. S., van Dishoeck E. F. et al. 2005, Astronomy & Astrophysics,
432, 369

[163] Scoville N. Z., Hersh K. 1979, Astrophysical Journal, 229, 578
[164] Semenov D.,Hersant F., Wakelam V. 2010, Astronomy & Astrophysics, 522, 12

[165] Shepherd D. 2003, "Astronomical Society of the Pacific Conference Series", Vol. 287, "Galactic
Star Formation Across the Stellar Mass Spectrum", red. J. M. De Buizer, N. S. van der Bliek, 333

[166] Shirley Y. L. 2015, Publications of the Astronomical Society of the Pacific, 127, 299

[167] Skatrud D. D., De Lucia F. C., Blake G. A. et al. 1983, Journal of Molecular Spectroscopy, 99,
35

[168] Skretas I. M., Karska A., Wyrowski F. et al. 2023, Astronomy & Astrophysics, 679, A66
[169] Skrutskie M. F., Cutri R. M., Stiening R. et al. 2006, Astronomical Journal, 131, 1163

[170] Smith M. D., Eisloffel J., Davis C. J. 1998, Monthly Notices of the Royal Astronomical Society,
297, 687

[171] Snow T. P., McCall B, J. 2006, Annual Review of Astronomy & Astrophysics, 44, 1, 367

[172] Sobolev V.V. 1960, Moving Envelopes of Stars, Harvard University Press

144



[173] Spaans M., Hogerheijde M. R., Mundy L. G. et al. 1995, Astrophysical Journal, 455, L167
[174] Sperling T., Eisloffel J., Fischer Ch. et al. 2021, Astronomy & Astrophysics, 650, A173
[175] Sridharan T. K., Beuther H., Saito M. et al. 2005, Astrophysical Journal, 634, L57

[176] Stauber P., Benz A. O., Jgrgensen J. K. et al. 2007, Astronomy & Astrophysics, 466, 977
[177] Stauber P., Doty S. D., van Dishoeck E. F. 2005 Astronomy & Astrophysics, 440, 949
[178] Strom S. E., Grasdalen G. L., Strom K. M. 1974, Astrophysical Journal, 191, p. 111

[179] Suresh A., Dunham M. M., Arce H. G. et al. 2016, Astronomical Journal, 152, 36

[180] Tercero B., Cernicharo J., Pardo J. R. et al. 2010, Astronomy & Astrophysics, 517, A96
[181] Testi L., Sargent A. I. 1998, Astrophysical Journal, 508, L91

[182] Tielens A. G. G. M. 2005, The Physics and Chemistry of the Interstellar Medium, ISBN
0521826349, Cambridge University Press, Cambridge, UK

[183] Tielens A. G. G. M., Hollenbach D. 1985, Astrophysical Journal, 291
[184] Tobin J. J., Hartmann L., Chiang H.-F. et al. 2012, Nature, 492, 83

[185] Tychoniec L. 2021a, "Protostellar jets and planet-forming disks: witnessing the formation of

Solar System analogues with interferometry", PhD Thesis, Leiden University

[186] Tychoniec L., van Dishoeck E. F., van’t Hoff M. L. R. 2021b, Astronomy & Astrophysics, 655,
38

[187] Tychoniec k. van Gelder M. L., van Dishoeck E. F. et al. 2024, eprint arXiv:2402.04343
[188] van Dishoeck, E. F. 2014, Faraday Discussions, 168, 9

[189] van Dishoeck, E. F. 2018, "Astrochemistry VII: Through the Cosmos from Galaxies to Planets,

Proceedings of the International Astronomical Union, IAU Symposium", 332, 3

[190] van Dishoeck E. F., Jonkheid B., van Hemert M. C. 2006, Chemical Evolution of the Universe,
Faraday Discussions, 133, 231

[191] van Dishoeck E. F., Kristensen L. E., Benz A. O. et al. 2011, Publications of the Astronomical
Society of the Pacific, 123, 138

[192] van Dishoeck E. F., Kristensen L. E., Mottram J. C. et al. 2021, Astronomy & Astrophysics,
648, A24

[193] van Kempen T. A., van Dishoeck E. F., Salter D. M. et al. 2009a, Astronomy & Astrophysics,
498, 167

[194] van Kempen T. A., van Dishoeck E. F., Giisten, R. 2009b, Astronomy & Astrophysics, 501, 633

145



[195] van Kempen T. A., van Dishoeck E. F., Giisten R. et al. 2009¢, Astronomy & Astrophysics, 507,
1425

[196] Velusamy T., Langer W. D., Marsh, K. A. 2007, Astrophysical Journal, 668, L159

[197] Visser R., Kristensen L. E., Bruderer S. et al. 2012, Astronomy & Astrophysics, 537, A55
[198] Visser R., van Dishoeck E. F., Black J. H. 2009, Astronomy & Astrophysics, 503, 323
[199] Wakelam V., Herbst E., Loison J. C. 2012, Astrophysical Journal Supplement, 199, 10

[200] Wakelam V., Loison J. C., Herbst E. et al. 2015, Astrophysical Journal Supplement Series, 217,
20

[201] Walker-Smith S. L., Richer J. S., Buckle J. V. et al. 2014, Monthly Notices of the Royal Astro-
nomical Society, 440, 3568

[202] Wampfler S. F., Bruderer S., Karska A. et al. 2013, Astronomy & Astrophysics, 552, A56
[203] White G. J., Abergel A., Spencer L. et al. 2010, Astronomy & Astrophysics, 518, L114
[204] Wolfire M. G., Tielens A. G. G. M., Hollenbach D. 1990, Astrophysical Journal 358

[205] Wolfire M. G., Vallini L., Chevance M. 2022, Annual Review of Astronomy and Astrophysics,
60, 247

[206] Wright E. L., Eisenhardt P. R. M., Mainzer A. K. et al. 2010, Astronomical Journal, 140, 1868
[207] Wyrowski F., Menten K. M., Glisten R. et al. 2010, Astronomy & Astrophysics, 518, A26

[208] Yang B., Stancil P. C., Balakrishnan N. et al. 2010, Astrophysical Journal, 718, 1062

[209] Yang Y.-L., Green J. D., Evans Neal J. I. et al. 2018, Astrophysical Journal, 860, 174

[210] Yildiz U. A., Kristensen L. E., van Dishoeck E. F. et al. 2012, Astronomy & Astrophysics, 542,
A86

[211] Yildiz U. A., Kristensen L. E., van Dishoeck E. F. et al. 2013, Astronomy & Astrophysics, 556,
A89

[212] Yildiz U. A., Kristensen L. E., van Dishoeck E. F. et al. 2015, Astronomy & Astrophysics, 576,
A109

[213] Yorke H. W. 1986, Annual Review of Astronomy & Astrophysics, 24, 49
[214] Young T., Becklin E. E., Marcum P. M. et al. 2012, Astrophysical Journal Letters, 749, 2
[215] Yvart W., Cabrit S., Pineau des Foréts G. et al. 2016, Astronomy & Astrophysics, 585, A74

[216] Zapata L. A., Ho P. T. P., Guzman Ccolque E. et al. 2019, Monthly Notices of the Royal
Astronomical Society, 486, L15

146



[217] Zapata L. A., Schmid-Burgk J., Ho P. T. P. et al. 2009, Astrophysical Journal, 704, L45
[218] Zapata L. A., Schmid-Burgk J., Pérez-Goytia N. et al. 2013, Astrophysical Journal, 765, L29
[219] Zapata L. A., Schmid-Burgk J., Rodriguez L. F. et al. 2017 Astrophysical Journal, 836, 133

[220] Zinnecker H., Yorke H. W. 2007, Annual Review of Astronomy & Astrophysics, 45, 481

147



A Modele RADEX

Rysunki 57-73 przedstawiaja modele liczone dla siatki gestogci wodoru wynoszacej 10%- 106 cm =3 oraz

temperatury kinetycznej réwnej 50 - 500 K. Modele otrzymano za pomoca kodu przeptywu promieni-
stego RADEX (zob. Sekcja 3.1), zaktadajac szerokosé linii jako 1 km s~1. W celu symulacji §rodowiska
optycznie cienkiego do obliczen uzyto gestosci kolumnowej molekuty HCN wynoszacej 108 cm ™2 oraz
gestosci kolumnowych molekuty CN wahajacych sie w granicach 106 — 10'° cm~2. Modele uwzgledniaja
strukture nadsubtelna, ale nie uwzgledniaja wewnetrznego pola promieniowania. Nastepnie poréwna-
no je ze stosunkami obserwowanych stosunkéw linii CN i HCN, w wyniku czego otrzymano stosunki

gestosci kolunowych molekul HCN i CN dla siatki parametrow fizycznych (Tab. 17 oraz Tab. 25).
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Rysunek 57: Stosunki gestosci kolumnowej molekut CN i HCN obliczone za pomoca kodu RADEX dla
parametréow gazu: ng = 10* ecm ™2 i Ty, = 50 K dla réznych wartoéci stosunku natezenia linii (po-
maranczowa linia). Stosunek obserwowanych natezen linii CN J=1-0 do HCN J=1-0 przedstawiony
jest jako prostokat: jasnozielony odpowiada wartoscia dla pozycji protogwiazd, a niebieski dla pozycji
wyplywéw, ciemnozielony natomiast oznacza cze$é wspolng obu zakresdéw. Stosunek gestosci kolum-
nowych zostal zaznaczony jako zielone i granatowe przerywane linie, ktére odpowiadaja odpowiednio

zakresom pozycji protogwiazd i wypltywow.
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Rysunek 66: Oznaczenia wykresu jak Rys. 57, ale dla parametrow gazu: ny
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Rysunek 67: Oznaczenia wykresu jak Rys. 57, ale dla parametrow gazu: ny
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Rysunek 72: Oznaczenia wykresu jak Rys. 57, ale dla parametrow gazu: ny
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Tabela 25: Stosunki gestosci kolumnowych molekut CN i HCN w zaleznosci od modelu RADEX dla
pozycji protogwiazd i pozycji wyplywéw cd.

ni,  Tkin Newn/Nuewn Nen/Nuen
(em™3) (K) Pozycje protogwiazd Pozycje poza zréodlem
10* 400 1.45-5.13 0.78-3.50
10* 500 1.56-5.53 0.85-3.77
10° 400 2.22-7.87 1.20-5.37
10° 500 2.27-8.02 1.23-5.47
106 400 3.01-10.67 1.63-7.28
106 500 2.75-9.73 1.49-6.64

B Korelacje stosunku linii molekularnych

Rysunki 74- 76 pokazuja korelacje roznych wariantéow stosunkéw linii molekularnych liczonych dla cal-
kowitego zintegrowanego profilu linii oraz tylko dla emisji w skrzydlach (zob. Sekcja 4.3.3) osobno.
Dane pozyskane sa w pozycjach protogwiazd i wyplywéw molekularnych. Kazdy wykres zawiera 15
punktéow pomiarowych. Na wykresach znajduja sie wspotcynniki korelacji Pearsona r. WyraZzng kore-
lacje wida¢ jedynie dla stosunku linii molekularnych HCN/CO oraz CS/CO (Rys. 76), ktore sledza

emisje z wyplywow molekularnych.
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Rysunek 74: Korelacje stosunku linii molekularnych CN/HCN oraz CS/CO liczonych dla catkowitego
zintegrowanego profilu linii (gorny panel) oraz tylko dla emisji w skrzydtach (dolny panel) w pozycjach
protogwiazd i wyptywow molekularnych. Na wykresach znajduja sie wspotcynniki korelacji Pearsona r.
Linia przerywana obrazuje dopasowanie w przypadku, gdy wspoczynnik korelacji Pearsona znajduje

sie w zakresie poziomu 1.5-1.80.
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Rysunek 75: Wykres podobny do Rys. 74, ale dla stosunku linii molekularnych CN/HCN oraz

HCN/CO.
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Rysunek 76: Wykres podobny do Rys. 74, ale dla stosunku linii molekularnych HCN/CO oraz CS/CO.
Ciagtla linia oznacza najlepsze dopasowanie do danych pomiarowych metoda najmniejszych kwadratow

w przypadku, gdy wspoétezynnik korelacji Pearsona jest wiekszy niz 3o.
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C Wzajemny rozklad przestrzenny emisji w dalekiej podczer-

wieni w regionie gwiazdotwérczym DR21
Rysunki 77, 78 i 79 przedstawiaja rozktad emisji linii CO J=14-13, [C II] na 158 ym oraz [O I] na 63 pum
i 145 pum w okolicy masywnej protogwiazdy DR21 i jej wyptywu molekularnego. Mapy obrazuja roz-

ne przesuniecie w rozktadzie przestrzennym linii atomowych, molekularnych i zjonizowanego gazu,

uzasadniajac opis pochodzenia skladowych gazu zawarty w podrozdziale 5.2.3.
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Rysunek 77: Mapa emisji linii CO J=14-13 na 186 ym (kolory) i [C II] na 158 ym w regionie DR21
(kontury). Kontury rysowane sa na 5 o, 7 0, 9 0, 11 ¢ i 13 0. Pozostale oznaczenia sg analogiczne do
Rys. 39.
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Rysunek 78: Mapa emisji linii [O I] na 145 pm (kolory) oraz [C II] na 158 um w regionie DR21

(kontury). Kontury rysowane sa na 5 o, 7 0,9 0, 11 0 1 13 0. Pozostale oznaczenia sa analogiczne do

Rys. 39.
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Rysunek 79: Mapa emisji linii [O I] na 145 um (kolory) oraz [O I] na 63 um w regionie DR21 (kontury).

Kontury rysowane sg na 10 o, 15 ¢, 20 0 , 25 ¢ i 30 o. Pozostale oznaczenia sg analogiczne do Rys. 39.
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D Dodatkowe modele PDR w regionie gwiazdotwoérczym DR21

Rysynek 80 przedstawia model PDR (Pound & Wolfire 2008, Pound & Wolfire 2011) uzyskany ma
podstawie strumieni w liniach [O I] na 63 pm, [C II] na 158 pm i [ O I] na 145 um. Natezenie
promieniowania UV wokol Zrodla DR21 okreélono na ok. 106 silniejsze niz przecietnie w osrodku
miedzygwiazdowym, a gesto$¢ materii oszacowana na podstawie modelowania wynosi 103-10* cm™3.

Wyniki te zostaly zaprezentowane na plakacie Mirocha et al. (2019).

Rysunek 81 zostal wykonany w uaktualnionej wersji modelu PDR, (Pound & Wolfire 2008, Pound
& Wolfire 2011) opartej na otwartym kodzie w jezyku Python. Jako parametry wejsciowe wybrano mo-
del Wolfire/Kaufman (2006) oraz metalicznos¢ Storica. Modele zostaly wykonane dla poszczegolnych
pozycji w regionie gwiazdotworczym DR21 (zob. Sekcja 5.2.1). Jezeli w wyniku modelowanie nie moz-
na znalez¢ szukanej wartosci (miejsca krzyzowania sie linii diagnostycznych), kod zwraca najwyzsza

mozliwa wartosc.

[0 1] 145 um /[C II] 158 um
[01] 145 um /[0 I] 63 um

108 |

[l Ll Ll sl Ll PRI

g 33 ssvenl gl iy
10! 102 103 10* 108 108 107
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Rysunek 80: Model PDR wygenerowany za pomoca skryptu CGI narzedzia PDR Toolbox w wersji w
2019 roku. Wykres przedstawia modelowe stosunki linii [O I] na 63 gym do [C II| na 158 pm, [ O I] na
145 pm do [C II] na 158 pm oraz [O I] na 145 pm do [O I] na 63 pm w funkcji natezenia promieniowania
UV w jednostkach Gg oraz gestosci jader wodoru n. Strumienie sg usrednionymi wartosciami z obszaru
o $rednicy 10” wokot zrodta DR21.
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Rysunek 81: Modele PDR w wybranych pozycjach w regionie gwiazdotworczym DR21: pozycja A
(gorny lewy panel), pozycja B (gorny prawy panel), pozycja C (srodkowy lewy panel), pozycja D
($rodkowy prawy panel), pozycja E (dolny lewy panel), pozycja F (dolny prawy panel). Do obliczen

wykorzystano strumienie [O I| na 63 pm skorygowanych na absorbcje (zob. Sekcja 5.2.2).
164



