Die Chemie des interstellaren Raumes

Von Eric Herbst *

Wihrend der letzten zehn bis zwanzig Jahre entdeckten Radioastronomen nahezu hundert
chemische Verbindungen im Raum zwischen den Sternen, speziell in den interstellaren Wolken,
die aus riesigen Ansammiungen von Gas und Staub bestehen. Die Beobachtung dieser groflen
Zahl von Verbindungen im Gaszustand, nachgewiesen vorzugsweise durch die charakteristi-
schen Rotationsspektren, liefert dem Astronomen detaillierte Informationen iiber die physika-
lischen Bedingungen in den interstellaren Wolken. Dem Chemiker gibt sie eine Vorstellung
iber mogliche Syntheseprozesse unter den scheinbar ungiinstigen Bedingungen von tiefer
Temperatur und niedriger Dichte. Die Molekiile sind zum groBten Teil organischer Natur;
neben stabilen, im Laboratorium wohlbekannten Spezies kommen auch Spezies vor, die unter
irdischen Bedingungen instabil sind, auch Radikale und Molekiilionen. Die Staubpartikel sind
viel schlechter charakterisiert als der Gasanteil der intersteilaren Wolken. Diese Partikel von
SubmikrometergroBe diirften Kerne aus Silicaten und kohlenstoffhaltigen Materialien haben,
die von Ablagerungen wie Eis, festem Ammoniak und festem Methan umgeben sind. AuBer-
dem gibt es Hinweise auf polycyclische aromatische Kohlenwasserstoffe. Einer der interessan-
testen Aspekte der interstellaren Chemie ist die Frage nach dem Wo und Wie der Synthese der
Molekiile. Es ist gesichert, daB die Molekiile dort synthetisiert werden, wo wir sie beobachten.
Daher kann man davon ausgehen, dall die meisten von ihnen durch einfache Gasphasenreak-
tionen erzeugt und auch wieder zerstort werden. Mit wachsendem Verstidndnis der chemischen
Prozesse in interstellaren Wolken scheint es mdglich, itber die Maximalgroe der Molekiile in
ihnen und iliber die Existenz einer Beziehung zwischen interstellarer Chemie und dem Beginn

des irdischen Lebens zu spekulieren.

1. Einfithrung

Wenn auch die Existenz von Planeten auBlerhalb des Son-
nensystems noch zweifelsfrei bewiesen werden muB, ist die
Organische Chemie im Universum doch nachweislich weit-
verbreitet. Fast hundert molekulare Spezies sowohl organi-
scher als auch anorganischer Natur mit bis zu dreizehn und
moglicherweise auch viel mehr Atomen wurden zwischen
den Sternen in den interstellaren Wolken entdeckt. Diese
interstellaren Wolken sind riesige Agglomerationen von Gas
und staubidhnlichen Partikeln, die einen signifikanten Teil
des interstellaren Raumes einnehmen. Die groBten interstel-
laren Wolken haben eine lineare Ausdehnung von mehr als
100 Lichtjahren. Da sie nicht heil genug sind, um wie die
Sterne sichtbares Licht zu emittieren, fallen sie bei einem
Blick zum nichtlichen Himmel nicht sogleich auf. Fiir den
geschulten Beobachter ist kalte interstellare Materie jedoch
erkennbar, da sie das Licht von weiter entfernten Sternen
streut und absorbiert, so daBl schwarze Gebiete am Himmel
resultieren. Interstellare Wolken bestehen zwar hauptsich-
lich aus gasférmigen Komponenten und nur zu etwa 1 % aus
Materie in Partikelform, doch wird die Ausléschung des
Sternenlichts durch diese Partikel bewirkt, da Staubteilchen
sehr viel starker mit sichtbarer Strahlung wechselwirken als
Atome und Molekiile in der Gasphase.

Nicht alle interstellaren Wolken enthalten ausreichend
Materie, um das Licht von Hintergrundsternen vollig auszu-
lo6schen; es gibt einige, die von sichtbarer Strahlung durch-
drungen werden. Das Gas dieser als ,,diffus* bezeichneten
Wolken kann durch Absorptionsspektroskopie im optischen
und im ultravioletten Bereich (UV/VIS) untersucht werden.

{*] Prof. Dr. E. Herbst
Department of Physics, Duke University
Durham, NC 27706 (USA)

Diese Technik wurde auch als erste zum Studium des inter-
stellaren Mediums verwendet. Die Existenz der interstellaren
Radikale CH, CH® und CN ist seit etwa fiinfzig Jahren dank
dieser Technik bekannt; ein Bericht Gber die damalige Iden-
tifizierung dieser Spezies ist in Herzbergs Buch iber zwei-
atomige Molekiile zu finden!!). Das Gas diffuser Wolken
erweist sich als iiberwiegend atomar, da die Teilchendichte
sehr niedrig ist und die durchdringende Strahlung von Ster-
nen etwa vorhandene Molekiile in — astronomisch gesehen —
sehr kurzer Zeit durch Photodissoziation zerstoren kann. In
diffusen Wolken konnten bisher nur zweiatomige Molekiile
wie H,, CO, OH und C, durch UV/VIS-Spektroskopie
nachgewiesen werden.

Ganz anders ist es bei Wolken, die geniigend Materie ent-
halten, um die Strahlung der Sterne abzuschirmen. Solche als
,,dicht** bezeichneten Wolken kénnen nur bei lingeren Wel-
lenldngen untersucht werden, die nicht von den winzigen
Staubteilchen verschluckt werden. Der weitaus groBte Teil
der Studien an dichten interstellaren Wolken wurde bis heute
von Radioastronomen durchgefithrt. Der Begriff ,,Radio-
astronomie'* ist eine von Astronomen verwendete, etwas
irrefithrende Bezeichnung fiir Untersuchungen bei Wellen-
lingen unterhalb des Infrarotbereiches, umfaBt also auch
Mikrowellen, Millimeter- und sogar Submillimeterwellen.
Radioastronomie kann vom Boden aus betrieben werden, da
die Erdatmosphdre in diesem Spektralbereich relativ durch-
ldssig ist, wihrend die Infrarotastronomie durch die Absorp-
tionen des atmosphirischen Wasserdampfs stark behindert
ist. Die geplante Verwendung von Satelliten zur hochaufl-
senden IR-Spektroskopie wird die Infrarotastronomen in die
Lage versetzen, dichte interstellare Wolken sehr viel detail-
lierter zu untersuchen, als dies bisher méglich war.

Die Temperatur in den meisten Regionen der dichten in-
terstellaren Wolken ist ziemlich niedrig (10 < T < 70K), und
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diese Regionen emittieren nur die sogenannten ,,Radio*-
Wellenldngen. Die Emission ist weit iiberwiegend diskret und
leitet sich von Rotationsiibergingen der Gasmolekiile her.
Eine schwache, kontinuierliche Emission resultiert aus der
kosmischen Hintergrundstrahlung und der Schwarzkérper-
strahlung der Staubteilchen!?!. Ein Emissionsspektrum des
gut erforschten Orionnebels im Millimeterwellengebiet des
elektromagnetischen Spektrums ist in Abbildung t wiederge-
geben. Obwohl so gut wie alle Linien des hochaufgel6sten
Spektrums in Abbildung 1 zugeordnet werden konnten, lieB
sich hier aus Platzgriinden nur eine begrenzte Zahl von Mo-
lekiilen eintragen. Es gibt auch einige kontinuierliche Radio-
quellen in unserer und anderen Galaxien. Befindet sich nun
zufalligerweise eine interstellare Wolke zwischen der Erde
und einer solchen Quelle, kann auch Absorptionsspektro-
skopie betrieben werden. Wenn auch aus den meisten Teilen
von dichten interstellaren Wolken keine IR-Strahlung emit-
tiert wird, sind diese Wolken doch die Stdtten der Sternent-
stehung, da Gas und Staub in lokalisierten Bereichen lang-
sam in sich zusammenstiirzen und sich dadurch so weit
aufheizen, daB Kernfusionsprozesse in Gang kommen. In
der Umgebung von neu entstandenen Sternen und in Gebie-
ten, in denen gerade neue Sterne entstehen, emittieren heifle
Staubpartikel ein Kontinuum im Infrarot, welches als Strah-
lungsquelle fiir Absorptionsspektroskopie an Molekiilen in
kalteren Bereichen im Vordergrund dienen kann. Obwohl
diese IR-Technik bei interstellaren Wolken bisher nicht zu
Spektren mit gutem Signal-zu-Rausch-Verhdltnis gefiihrt
hat, st sie erfolgreich eingesetzt worden, um ausgewihite
circumstellare Wolken in der Umgebung von entwickelten
(alten) Sternen zu erforschen. In der am besten untersuchten
circumstellaren Wolke (IRC+10216) wurde eine signifi-
kante Zahl von Molekiilen sowoh! durch Emission im Ra-
diowellenbereich als auch durch Absorption im Infrarot
nachgewiesen 3!

Aus Spektren, wie sie in Abbildung 1 gezeigt sind, 148t sich
viel iiber interstellare Wolken lernen. Die Identifizierung von
Molekiilen gelingt oftmals durch Vergleich der interstellaren
Spektren mit den von Spektroskopikern im Laboratorium
erhaltenen Spektren. Ein betrachtlicher Anteil der interstel-
laren Molekiile sind jedoch duBerst ungewohnliche Radikale
und Molekillionen. Sie wurden zunéchst versuchsweise durch
ihre interstellaren Rotationsspektren identifiziert, denn die
Frequenzen von Rotationsiibergingen sind in besonderem
MaBe charakteristisch fiir eine Molekiilstruktur. In den mei-
sten Fallen wurde diese Zuordnung durch nachfolgende La-
borexperimente gesichert. Neben der Identifizierung der

628

Molekiile ermoglicht die Analyse von interstellaren Spek-
trallinien die Bestimmung relativer Konzentrationen oder
- Héufigkeiten* der Molekiile und ihrer Temperaturen ).
Da aufgrund der niedrigen Teilchendichten kein Gleichge-
wicht herrscht, miissen die Temperaturen der Moilekiile nicht
gleich sein. Die abgeleiteten Temperaturen sind jedoch au-
Berhalb der Regionen der Sternentstehung ziemlich niedrig.
In den ,,dunklen Wolken, in denen nur selten neue Sterne
entstehen, werden typischerweise Temperaturen um 10 K er-
halten. Demgegeniiber liegen in den ,,riesigen** Molekilwol-
ken, in denen die Sternentstehung eine groBere Rolle spielt,
die Durchschnittstemperaturen in der Gré8enordnung von
70 K. Der Orionnebel ist das am besten untersuchte Beispiel
fur solch ein System. In Sternentstehungsgebieten kénnen
Emissionen von hoch angeregten Zustinden auftreten; au-
Berdem sind Maser-Emissionen nicht ungewdhntich!®l,
Schliefilich deutet das Auftreten bestimmter Merkmale im
Emisstonsspektrum auf eine minimale Durchschnittsdichte
der Gasphase hin, da die Wahrscheinlichkeit fiir eine StoBan-
regung hoherer Rotationszustinde der Molekiile mindestens
der Emissionsrate des jeweiligen Uberganges entsprechen
muB. Die so abgeleiteten Teilchendichten in dichten interstel-
laren Wolken reichen von 10° bis etwa 10° Molekiilen pro
cm? in der Nihe des Wolkenzentrums; in Sternentstehungs-
gebieten konnen noch viel héhere Teilchendichten verzeich-
net werden. Wenn auch diese Gasdichten, verglichen mit der
Dichte der Atmosphidre am Erdboden, extrem niedrig sind,
filhren die riesigen AusmaBe der interstellaren Wolken doch
zu gigantischen Massen bis hin zu vielleicht einer Million
Sonnenmassen (1 M, = 1.991 x 10°° kg).

Wihrend die Gasphase der interstellaren Wolken durch
spektroskopische Studien gut charakterisiert ist, kann dies
von den Staubpartikeln nicht gesagt werden. Aufgrund der
sehr wenigen verfiigbaren Informationen wird iiblicherweise
angenommen, daB die Staubteilchen eine typische Grofe
von 0.1 pm haben und aus einem harten Kern (z. B. Silicaten)
bestehen, der von Ablagerungen aus dem interstellaren Gas
umbhiillt ist. Beweise hierfir leiten sich hauptsdchlich aus der
Streuung von sichtbarem Licht, einer breiten Resonanz im
UV in den diffusen Wolken und von breiten Strukturen im
IR-Spektrum her, die mit fundamentalen Vibrationsiiber-
gingen iibereinstimmen!®!, Kiirzlich wurde eine Serie unbe-
kannter, breiter IR-Emissionslinien von warmen Bereichen
im interstellaren Medium unter Vorbehalt als Fluoreszenz
groBer aromatischer Molekiile identifiziert. Diese absorbie-
ren UV-Strahlung von benachbarten Sternen und strahlen
sie im Infrarot wieder aus!"). Diese Zuordnung stiitzt sich auf
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Abb. 1. Millimeterwellenspektrum des Orionnebels in Blickrichtung auf die Kleinmann-Low-Region. Es sind Rotationsiiberginge einer Vielzahl von Molekillen zu
erkennen (nach {69]). v = Frequenz, 7% = ..Antennentemperatur*,

Tabelle 1. Interstellare (und circumstellare) Verbindungen. Mit einem Stern-

eine Analyse von funktionellen Gruppen und auf Vergieiche
chen markierte Spezies wurden nur in der Umgebung von Sternen

mit Absorptionsspektren aus dem Laboratorium. Die Inten-
sitdten und Linienbreiten deuten eher auf groBe Einzelmole-

nachgewiesen. Ein Fragezeichen bedeutet vorldufige Zuordnung.

kiile mit moglicherweise etwa 50 Kohlenstoffatomen hin als H, H,0 NH, HCOOH HCOOCH,

auf graphitische Partikel. Solche Verbindungen sind als poly- g:e g‘CSN g’gg SCHCCN CH,CCCN
. . 2

cyclische aromatische Kohlenwasserstoffe (PAH, ,,polycy- OH HNC C.H, C:Si‘ C,H,0H

clic aromatic hydrocarbons*‘) bekannt. Sie sind ziemlich sta- HCl ggg: , ggNH“’ C,* gg;ggg;

. . C, W) CH ,CCCCH
bil geggn UV-Bestrahlung u?d wqderz auch nicht schnell ON H,D®()  CCCH C,H,* CH,CH,CN
durch die UV-Photonen zerstort; dies diirfte zu der IR-Fluo- NO HN,® HNCO CH,0H HC,N
reszenz fiihren, die fiir solche Verbindungen charakteristisch co HCO HoCO® CH,SH
ist. Obgleich di d . . . . cs CCH HNCS HCONH, CH,COCH,
ist. Obgleich diese Zuordnung sinnvoll erscheint, sind wei- sio HNO CCCN HC,CHO  CH,C,N ()
tere Fortschritte erst moglich, wenn die Effektivitdt des vor- NS HCS® CCCo CH.CN
geschlagenen Mechanismus zur IR-Emission durch Labor- 289 ggc' cces gH};NC HCN
untersuchungen gekldrt ist. Daneben wurde eine Reihe unge- SiS Sisz . CH,* ’ HC,,N
kldrter, unscharfer Strukturen in Spektren von diffusen in- sice Cccs SiH,* CH,NH,

.. (8] PN 0Cs H,CNH CH,CCH
terstellareq Wolken auf PAHS zuruckge.fuhrt . Nacl® H.NCN CH.CHO
Fast 90 interstellare Verbindungen, die durch hochaufge- AICI® ¢-C,H, C,H,CN
16ste Spektren entdeckt wurden, sind in Tabelle 1 zusammen- Kc® CH,CO CeH
KF ()* CH,CN HC,N

gestellt. Zusdtzlich wurde von vielen dieser Spezies mehr als
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ein Isotopomer nachgewiesen; dabei war der Austausch von
H durch D und von '2C durch '3C am hiufigsten. Die mei-
sten dieser Molekiille wurden durch radioastronomische
Spektren in dichten interstellaren Wolken registriert, doch
wurden auch UV/VIS-spektroskopische Bestimmungen in
diffusen Wolken und IR-Beobachtungen circumstellarer
Quellen beriicksichtigt. Wie aus Tabelle 1 hervorgeht, sind
viele der Molekiile in der Tat organische Standardmolekiile
—das komplizierteste ist H(C = C);CN, ein lineares ungesit-
tigtes Nitril (Undeca-2,4,6,8,10-pentainnitril). AuBerdem
wurde bisher auch eine betrdchtliche Zahl von Molekiilionen
identifiziert. Nach der Entdeckung des HCO®-lons wurden
in den Laboratorien groBe Anstrengungen in der IR- und
Mikrowellenspektroskopie von Molekiilionen unternom-
men. Die Entdeckungsgeschichte von HCO® ist recht inte-
ressant. Der urspriingliche Nachweis einer einzelnen Linie
bei 89.190 GHz (von den Entdeckern als ,,X-ogen** bezeich-
net) veranlaBte meinen Doktorvater Professor William
Klemperer an der Harvard University, HCO® als Verursa-
cher der Linie vorzuschlagen. Dieser Vorschlag basierte auf
geschitzten Bindungslidngen (einigermafBen korrekt) und auf
einigen chemischen Argumenten (nicht korrekt)!®!. Dieser
erste Vorschlag, in einigen Kreisen beldchelt, wurde in zwei-
facher Hinsicht durch den spateren Nachweis der analogen
Linie von H!3CO® im interstellaren Medium!*° und von
Woods et al.''! im Laboratorium bestatigt.

Neben Molekiilionen wurden zahlreiche kohlenstofthalti-
ge Radikale im interstellaren Raum entdeckt. Die hiufigsten
dieser Spezies sind lineare C,H-Radikale, das heil3t Alkine,
denen ein Wasserstoffatom fehlt. Ebenfalls nicht selten sind
die linearen schwefelhaltigen Radikale CCS und CCCS so-
wie das lineare siliciumhaltige Radikal CCCCSi. Als unge-
wohnliche Ringverbindung ist neben Cyclopropenyliden
(¢-C,H,) und SiC, auch ein metastabiles cyclisches C,H zu
nennen, dessen Energie hoher als die der linearen Spezies
liegt. Eine ebenfalls hdufige metastabile Spezies ist HNC.
Obwohl diese Molekiile dem irdischen Chemiker reichlich
bizarr erscheinen mogen, ist ihre Existenz im Weltraum zwei-
felsfrei belegt und verdeutlicht damit die Unterschiede in den
physikalischen Bedingungen zwischen interstellarer und irdi-
scher Umgebung.

Wie grof sind nun die relativen Konzentrationen der Mo-
lekiile in dichten interstellaren Wolken? Die bei weitem hiu-
figste Spezies ist das H,-Molekiil; es ist so viel hdufiger als
alle anderen Molekiile, daB seine Hiufigkeit mit der Gas-
dichte gleichgesetzt werden kann. Molekularer Wasserstoff
hat kein permanentes elektrisches Dipolmoment und ergibt
somit auch kein starkes Rotationsspektrum. Da jedoch aus-
reichende Mengen von H, vorhanden sind, konnten seine
schwachen molekularen Quadrupoliiberginge identifiziert
werden. Daneben wurde sein UV-Spektrum in diffusen Wol-
ken beobachtet, was auch fiir diese Quellen einen signifi-
kanten Beitrag von H, zur Gesamtgasdichte ausweist. Das
zweithdufigste Molekiil ist Kohlenmonoxid mit einer relati-
ven Konzentration von 1x10~* bezogen auf H, (d.h.
[CO] =1 x10"*[H,]). Im folgenden beschreibt der Begriff
relative Konzentration immer den Bruchteil der Konzentra-
tion beziiglich der Konzentration des H,-Molekiils (F. A.,
,.fractional abundance*‘). Alle komplizierteren Molekiile ha-
ben noch niedrigere relative Konzentrationen, die etwas von
der beobachteten Quelle abhidngen. Relative Konzentra-
tionen fiir die gut untersuchte Quelle TMC-1 (,,Taurus
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Molecular Cloud 1*) im Sternbild Stier sind in Tabelle 2
angegeben. Obwohl die organischen Molekiile niedrige rela-
tive Konzentrationen haben, bedingen die riesigen Ge-
samtmassen der interstellaren Wolken, daB die Absolut-
menge solcher Substanzen sehr viel grofer als die Menge
organischer Materie auf der Erde ist. Die niedrige relative
Konzentration von HCO®, dem hiufigsten bisher detektier-
ten Molekiilion, belegt die liberwiegend neutrale Zusam-
mensetzung der Wolken.

Tabelle 2. Relative Konzentrationen ausgewihlter Molekiile in TMC-1[a].

Molekiil rel. Konz. Molekiil rel. Konz.

beob. ber.[b] beob. ber.[b]
co 8(-5) 8(-5) CH 2(-8) 1(-8)
OH (-7 2(-8) C, 5(-8) 2(-8)
C,H 8(-8) 7(-8) C,H 5(-10)  5(-8)
C.H 2(-8) 1-7) CH 4-10)  6(-9)
C.H 1(-9) 3(-9) ¢C,H, 2-8) 3(-8)
CH,CCH 6(-9) 2(-10) CH,C.H 2(-9) 4-9)
CN 3(-8) 7(-8) HCN 2(-8) 1(-7)
HNC 2(-8) 6(-8) CH,CN 1(-9) 6(-9)
C3N 1(-9) 1(-8) HC,N 6(-9) 3(-8)
HC,N 3(-9) 5(-9) HC,N 1-9) 7(-10)
HC,N 3-10)  1(-10) HC, N 1¢-10) -
CH,C,N S¢10)  2(-10) NH, 2(-8) 2(-8)
H,CO 2(-8) 27 CH,CO 1(-10) 5(-8)
c,0 1-10)  3¢-11) CH,OH 4(-9) 4(-9)
CH,CHO 6(-10) 4(-11) CS 1(-8) 3(-8)
CCS 8(-9) 1(-9) CCCS 2(-9) 4(-10)
SO 5(-9) 1(-10) H,S 7-10)  6(-11)
0CS 2-9) 3(-9) H,CS 4(-9) 3(-9)
HCO® 8(-9) 5(-9) N,H® S(-10)  4(-13)
HCS® 6(-10)  5(-10)

{a] Die relativen Konzentrationen beziehen sich auf H,. Der Ausdruck a(-b)
bedeutet a x 107®. [b} Die berechneten Werte stammen hauptsichlich aus
[52b], die Werte der schwefelhaltigen Spezies aus [66].

Warum werden die interstellaren Wolken durch Wasser-
stoff dominiert? Im Gegensatz zur Erde, die nur ein
schwaches Gravitationsfeld hat, ist das Gravitationsfeld der
meisten anderen Objekte im All — seien es nun Sterne oder
interstellare Wolken — stark genug, um Atome unabhingig
von ihrer Masse festzuhalten. In solchen Objekten, so zeigt
eine Fiille von spektroskopischen Untersuchungen, haupt-
sdchlich an Sternen, ist Wasserstoff das dominierende Ele-
ment, gefolgt von Helium als zweithiufigstem Element.
Schwerere Elemente wie Kohlenstoff, Sauerstoff und Stick-
stoff haben um einen Faktor von etwa 10 niedrigere Haufig-
keiten. Diese Haufigkeitsverteilung der Elemente leitet sich
zum einen vom Urknall, durch den praktisch nur Wasser-
stoff und Helium gebildet wurden, und zum anderen von den
Kernfusionsprozessen in Sternen ab, durch welche schwerere
Elemente erzeugt werden. Sterbende Sterne entlassen dann
diese schwereren Elemente entweder sanft oder explosions-
artig wieder in das interstellare Medium, wo neue Sternenge-
nerationen entstehen, die dann auch schwerere Elemente ent-
halten. Es ist interessant, dall Astronomen, deren chemische
Ausbildung nur minimal sein muf}, alle Elemente schwerer
als Helium mit der Bezeichnung ,,Metall* versehen.

Obwohl es schwierig ist, die Elementverteilung in der Gas-
phase dichter interstellarer Wolken zu bestimmen, da das
Material hauptsidchlich in molekularer Form vorliegt, ist es
moglich, diesbeziigliche Informationen aus der Untersu-
chung diffuser Wolken zu erhalten. Elementhaufigkeiten in
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normalen Sternen und in der Gasphase von diffusen Wolken
sind in Tabelle 3 angefithrt. Die Haufigkeiten ,,metallischer*
Elemente in diffusen Wolken ist durch Abwanderung in die
Staubpartikel verringert. Oft wird angenommen, daf3 die
Elementhiufigkeiten in der Gasphase von dichten Wolken
denen in diffusen Wolken bis auf ,,Schwermetalle** wie
Schwefel, Silicium und tatsidchliche Metalle dhneln, deren
Haufigkeit dort nochmals herabgesetzt ist. Astronomen
sprechen vielfach von zwei Gruppen von ,,Schwermetall*-
Haufigkeiten (,,hoch* und ,,niedrig*), die sich um zwei
GroBenordnungen unterscheiden.

Tabelle 3. Elementhidufigkeiten im interstellaren GasJa].

Element Haufigkeit Haufigkeit
in diffusen Wolken[b] in Sternen

H 1.0 1.0

He 0.14 0.10

0 1.8(-4) 6.9(-4)

C 7.3(-5) 4.2(-4)

N 2.1(-5) 8.7(-5)

S 8.0(-6) 1.6(-5)

Si 8.0(-7) 4.5(-5)

Fe 3.0(-7) 3.2(-5)

Na 2.0(-7) 1.9(-6)

Mg 7.0(-7) 3.2(-5)

[a] Der Ausdruck a(-b) bedeutet a x 107", [b] Die Haufigkeiten sind bezogen
auf die Anzahl der Atome, nicht auf Massen. Normalerweise wird angenom-
men, daB die Haufigkeit der Elemente §, Si, Fe, Na und Mg in dichten Wolken
um zwei GréBenordnungen niedriger als in diffusen Wolken ist.

Trotz unserer unsicheren Kenntnis der genauen Element-
hédufigkeiten in der Gasphase dichter Wolken deutet die
groBe Gesamthdufigkeit von Wasserstoff darauf hin, daB
Wasserstoffmolekiile dominieren. Die viel kleineren Hiufig-
keiten von Kohlenstoff, Sauerstoff und Stickstoff lassen ver-
muten, daBB Molekiile, die diese Elemente enthalten, kleine
relative Konzentrationen haben. Tatsichlich legt die relative
Konzentration von CO die Vermutung nahe, daB fast der
gesamte vorkommende Kohlenstoff in dieser Spezies vor-
liegt.

Obgleich die relativen Elementhéufigkeiten die Grenzen
fiir die Molekiilhdufigkeiten festlegen, sagen sie uns nicht,
wie die Molekiile entstehen. Die chemischen Prozesse der
Molekiilsynthese werden im anschlieBenden Abschnitt dis-
kutiert.

2. Die Bildung interstellarer Molekiile

Bevor man diskutiert, wie interstellare Molekiile syntheti-
siert werden, muB man fragen, wo sie entstehen. Grundsitz-
lich gibt es zwei Méglichkeiten: Entweder entstehen sie in
den interstellaren Wolken, wo man sie auch beobachtet, oder
sie entstehen woanders. Warum sollte man die Entstehung an
einem anderen Ort in Betracht ziehen? Zunéichst einmal er-
scheinen die physikalischen Bedingungen in dichten Wolken
fiir die Chemie nicht besonders giinstig. Die sehr niedrigen
Teilchendichten bedeuten, daB St68e zwischen Atomen und
Molekiilen nicht, wie unter irdischen Bedingungen, milliar-
denmal pro Sekunde vorkommen, sondern nur einmal pro
Tag oder, je nach Dichte der Wolke, noch seltener. Hinzu
kommt, daB aufgrund der niedrigen Temperaturen der bei
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weitem groBte Teil der StoBe nichtreaktiv sein sollte. Als
zweiter Grund wire anzufiithren, daB in Sternatmosphéren,
insbesondere in den aufgebldhten Atmosphiren dlterer Ster-
ne, hohere Teilchendichten und Temperaturen auftreten.
Diese Regionen sind als Entstehungsorte der Staubteilchen
bekannt, die dann in den Raum geblasen werden!!?). AuBer-
dem ist die Bildung von vielatomigen Molekiilen in bestimm-
ten Typen aufgeblihter stellarer Atmosphiren bekannt (3 '3,
Es ist daher verlockend anzunehmen, daB auch diese Mole-
kiile in den Raum geblasen werden und moéglicherweise das
Material fiir interstellare Wolken liefern. Dieses Szenario
kann jedoch nicht richtig sein. Obwohl es sicherlich korrekt
ist, daB von ilteren Sternen ausgeworfenes Gas und Staub
das Ausgangsmaterial der interstellaren Wolken liefert, ist
die UV-Strahlung im interstellaren Raum intensiv genug, um
kleine Molekiile in Zeitrdumen zu photolysieren, die duBerst
kurz gegeniiber der Zeit fiir die Reise eines Molekiils von
einem Stern bis zu einer interstellaren Wolke sind!'%). Dies
bedeutet, daB das Ausgangsmaterial zur Bildung der inter-
stellaren Wolken wahrscheinlich aus Staubteilchen, die der
UV-Strahlung standhalten konnen, und aus Atomen be-
steht. Daneben kénnten PAH-Molekiile groB genug sein, um
der Photodissoziation durch UV-Strahlung iiber lingere
Zeitrdume zu widerstehen. Trotz der augenscheinlichen
Schwierigkeiten miissen kleinere, in interstellaren Wolken
beobachtete Gasmolekiile sich demnach an Ort und Stelle
bilden. Einmal in einer dichten Wolke entstanden, werden sie
in gewissem MaBe durch die Staubpartikel vor dem interstel-
laren UV-Strahlungsfeld abgeschirmt.

Prinzipiell gibt es zwei Typen von Prozessen zur Molekiil-
erzeugung aus Atomen in interstellaren Wolken: Gasphasen-
reaktionen und Reaktionen an der Oberfliche von Staub-
teilchen. Betrachten wir zunichst Gasphasenreaktionen.
Wie in Abschnitt 2.2 gezeigt werden soll, konnen Gaspha-
senreaktionen zwar tatsichlich die Haufigkeiten fast aller
Molekiile auBerhalb von Sternentstehungsregionen erkla-
ren, doch gibt es Schwierigkeiten bei der Erkldrung des er-
sten Schrittes der Molekiilsynthese, der Bildung zweiatomi-
ger Spezies aus urspriinglich atomarem Gas. Bei den
niedrigen Driicken in interstellaren Wolken kénnen sich
zweiatomige Molekiile nur durch Zweiersto8e zwischen Ato-
men bilden. DreierstéBe, bei denen zwei Teilchen einen inter-
medidren StoBkomplex (,,collision complex‘) bilden, der
dann durch einen inelastischen StoB mit einem dritten Teil-
chen stabilisiert wird, treten nicht auf, obwohl sie im Labora-
torium oft zu beobachten sind!'*), Bei niedrigen Teilchen-
dichten ist der einzige Weg zur Stabilisierung eines
StoBkomplexes die Emission von Strahlung. Dieser Prozess,
bekannt als radiative Assoziation (,,radiative association‘*),
ist bei St6Ben zwischen Atomen allerdings ineffektiv. Insbe-
sondere tritt radiative Assoziation zweier Wasserstoffatome
zu molekularem Wasserstoff unter 10'° StoBen weniger als
einmal auf und kann daher nicht genug H, produzieren, um
dessen iiberwiltigende Haufigkeit zu erkliren 2!, Auch wenn
mehrere alternative Wege zur Gasphasensynthese von H,
vorgeschlagen wurden, ist doch vollig klar, daB interstellares
H, durch Reaktionen an der Oberfliche von Staubpartikeln
entstehen muB!*¢l. Die Mechanismen dieses Prozesses und
anderer moglicher Reaktionen an Stauboberflichen werden
in Abschnitt 2.1 ndher betrachtet. In dieser Diskussion wird
die Moglichkeit ignoriert, daB die Staubteilchen eine Art
universeller Katalysator sind (obwohl einige Astronomen
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dieser Behauptung gefihrlich nahestehen). Hier wird ange-
nommen, daB die Gasteilchen durch schwache physikalische
Adsorptionskrifte an den Staubpartikeln festgehalten wer-
den; mogliche Chemisorption von einigen Spezies kann al-
lerdings micht ansgeschlossen werden.

2.1. Oberflichenchemie an interstellaren Staubteilchen

Die Bildung eines Wasserstoffmolekiils aus zwei H-Ato-
men vollzieht sich in mehreren Schritten. Zunichst miissen
die beiden Wasserstoffatome auf die Oberfliche eines Staub-
teilchens treffen und dort adsorbiert werden. Dies ist, vergli-
chen mit einem StoB zweier Wasserstoffatome, ein effizienter
Prozess, da die Staubpartikel als makroskopische Teilchen
geniigend Freiheitsgrade zur Dissipation der kinetischen
Energie des stoBenden Wasserstoffatoms durch Umwand-
lung in Wirme haben. Wenn die Wasserstoffatome erst ein-
mal am Staubkorn haften, miissen sie vor der Desorption
rekombinieren. Die Atome kénnen sich auf der Oberfliche
nach dem klassischen Mechanismus der Zufallsbewegung
verschieben. Im speziellen Fall der sehr leichten Wasserstoff-
atome ist auch der viel schnellere quantenmechanische Tun-
neleffekt von Bedeutung!®). Kommen sich die Wasserstoff-
atome zufillig nahe, kénnen sie eine chemische Bindung un-
ter Energieabgabe an das Staubteilchen bilden, dessen
Temperatur dadurch nochmals ansteigt. Der letzte Synthese-
schritt ist die thermische Desorption des neugebildeten Was-
serstoffmolekiils. Das wahrscheinliche Auftreten dieser Pro-
zesse wurde durch zahlreiche Laborexperimente gestiitzt.
Unter typischen Bedingungen dichter interstellarer Wolken
dauert die Bildung eines H,-Molekiils etwa 10° Jahre. Dies
liegt ungefahr in der GroBenordnung fiir den StoB eines indi-
viduellen H-Atoms mit einem Staubkorn. Der Vorgang kann
die vollige Umwandlung von H in H, erkldren, da das einmal
gebildete Molekiil relativ bestindig gegentiber Photodisso-
ziation ist, auch unter den Bedingungen in diffusen Wolken,
da es sich selbst abschirmt!!71,

Wenn H, auf Kornoberflichen entsteht, was ist dann mit
den anderen Molekiilen? Es ist zu beriicksichtigen, daB Was-
serstoffatome einzigartig sind, und zwar aufgrund ihrer ge-
ringen Masse und der dadurch hohen Wahrscheinlichkeit,
von einer Stelle des Staubkorns zur anderen zu tunneln.
Konnen H-Atome auf Kornoberflachen einander schnell fin-
den, so ist es auch moglich, daB sie die hdufigeren der schwe-
reren und damit stirker stationdren Atome wie C, O und N
finden. Beim Zusammentreffen von H-Atomen mit diesen
schwereren Spezies bilden sich die Radikale CH, OH und
NH. AnschlieBende reaktive Sto8e dieser Radikale mit wei-
teren H-Atomen, die zu den geséttigten Molekiillen CH,,
H,0 und NH, fihren, soliten ebenfalls ohne Aktivierungs-
energie ablaufen!!®. Die Bildung anderer Molekiile an
Stauboberflichen wird nicht gut verstanden; eine Vielfalt
von Ideen wurde bisher publiziert!'? ~ 231 4/len und Robin-
son'*! haben eine groBe Zahl von Reaktionen aufgelistet,
die ihrer Meinung nach an der Oberfliche von Staubkdrnern
ablaufen konnten. Diese Reaktionen sind Anlagerungspro-
zesse zwischen Atomen und/oder Radikalen, so daB keine
Aktivierungsbarrieren bestehen. Allen und Robinson befas-
sen sich nur mit sehr kleinen Staubteilchen, auf denen auch
relativ schwere Spezies merklich umherwandern kdnnen.
GroBe Molekiile werden iiber Sequenzen von Anlagerungs-
reaktionen synthetisiert, die sowohl zu Radikalen als auch zu

632

stabileren (und daher inerten) Isomeren fiihren. Tielens
et al.16: 20! petrachten groBere (Standard-) KorngréBen und
beschiftigen sich daher mehr mit der Frage, welche Spezies
splirbar umherwandern konnen. In den Modellen dieser Au-
toren konnen sich nur H, H,, C, N und O merklich bewegen
und mit anderen, darunter auch stirker stationiren Spezies
reagieren. Aulerdem zeigen sie, daBl auch bestimmte Reak-
tionen mit kleinen Aktivierungsenergien stattfinden kénnen.
Komplizierte Molekiile werden in ihrem Ansatz allerdings
nicht gebildet. SchlieBlich haben Greenberg et al.l?!-22) im
Laboratorium gezeigt, da3 komplizierte organische Mole-
kiile synthetisiert werden kénnen, wenn einfache Spezies auf
kalten Oberflachen hohen Photonenfliissen ausgesetzt wer-
den. Diese Autoren argumentieren fiir eine ahnliche Chemie
im interstellaren Medium, ungeachtet der vollig anderen
ZeitmafBstidbe und den dort herrschenden viel bescheidene-
ren Photonenfliissen (231,

Offensichtlich existiert keine einhellige Meinung zur Syn-
these der meisten Molekiile an der Oberfliche von Staubpar-
tikeln. Wenn die Entstehung von H, auf Staubkdrnern kor-
rekt ist, dann ist es nach unserer Ansicht hochst wahrschein-
lich, daB einfache gesittigte Verbindungen wie Wasser, Am-
moniak und Methan ebenfalls dort gebildet werden. Die
Entstehung komplizierterer Spezies ist problematisch. AuBer
der Frage, welche Molekiile wirklich an der Oberfliache von
Staubpartikeln synthetisiert werden, gibt es ein noch beunru-
higenderes Problem: Wie konnen die komplizierten Spezies
bei den tiefen Temperaturen, wie sie auflerhalb der Sternent-
stehungsregionen int interstellaren Wolken vorherrschen, von
den Staubteilchen desorbiert werden? Da Sublimation oder
Verdampfung fiir schwerere Teilchen als H, viel zu langsam
sind, miissen andere Mechanismen beriicksichtigt werden.
Solche Mechanismen kénnen in zwei Typen unterteilt wer-
den: kontinuierliche und intermittierende!?#). Eine Vielfalt
von kontinuierlichen Mechanismen nicht-thermischer Natur
wurde in Betracht gezogen, z.B. Photodesorption, StoBe
zwischen Staubteilchen, Explosionen von Staubpartikeln,
Energielieferung durch exotherme chemische Reaktionen so-
wohl direkt als auch indirekt (Erwiarmung der Staubkorner)
und Absputtern durch kosmische Strahlung. Keiner dieser
Mechanismen erwies sich als effizient unter interstellaren Be-
dingungen, auch wenn noch viel in dieser Richtung zu for-
schen bleibt. Die intermittierenden Mechanismen hingen
mit dem Sternentstehungsprozess zusammen. Wenn Sterne
im Entstehen sind, konnen der Temperaturanstieg und das
Auftreten von Schockwellen desorbiertes Material von den
Staubteilchen wegschleudern!?%- 261, Unserer Meinung nach
stehen diskontinuierliche Mechanismen, besonders die einfa-
che thermische Desorption bei héheren Temperaturen, auf
einer festeren Grundlage. Im einfachsten Szenario werden
demnach schwere Molekiile solange nicht in nennenswerten
Mengen von den Staubteilchen abgegeben, bis in der Nihe
ein neuer Stern entsteht. Deshalb sollte man in der
Nachbarschaft von Protosternen und von neu entstandenen
Sternen nach Hinweisen auf schwere Molekiile suchen, die
auf Staubkornern gebildet und anschlieend desorbiert wur-
den. Weit entfernt von Sternentstehungsgebieten gibt es
moglicherweise in der Gasphase liberhaupt keine Hinweise
auf eine Chemie von grofleren, an Staubkornoberflichen ge-
bildeten Molekiilen. Da jedoch die meisten der interstellaren
Molekiile in eben diesen Gebieten entdeckt wurden, werden
sie hochstwahrscheinlich in der Gasphase gebildet.
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2.2. Interstellare Chemie in der Gasphase

Ist einmal an der Oberfliche von Staubteilchen molekula-
rer Wasserstoff entstanden und in die Gasphase libergegan-
gen, bilden sich in der Gasphase kompliziertere Molekiile.
Diese Prozesse sind in Regionen aullerhalb von Sternentste-
hungsgebieten durch die niedrigen Teilchendichten und Tem-
peraturen auf bindre Reaktionen ohne Aktivierungsenergie
beschrinkt. Terndre Reaktionen, bei denen ein StoBkomplex
durch inelastischen StoB mit einem dritten Korper stabili-
siert wird, sind zwar unter Laborbedingungen sehr wich-
tigl*31, treten jedoch aufgrund der niedrigen Teilchendichten
auch in den dichtesten Wolken nicht auf. Die meisten chemi-
schen Reaktionen zwischen zwei Neutralteilchen haben eine
betrichtliche Aktivierungsenergie, auch wenn es sich um
exotherme Prozesse handelt. Solche Reaktionen haben Ge-
schwindigkeitskonstanten k,, die durch die einfache Arrhe-
nius-Gleichung gegeben sind, wobei T die absolute Tempera-

—E,
kAzA(T)exp-k—T 43}

tur, k die Boltzmann-Konstante, £, die Aktivierungsenergie
und A(T) einen schwach temperaturabhingigen Faktor dar-
stellen [Gl. (1)]. Der prdexponentielle Faktor A(T) leitet sich
von der tatsdchlichen Form der Potentialfliche bei Annidhe-
rung der Reaktanten ab. Aktivierungsenergien von norma-
len Reaktionen liegen bei 1-5eV. Setzt man diesen Wert in
Gleichung (1) bei einer Temperatur von 10 K ein, ist leicht zu
erkennen, daB die Geschwindigkeitskonstante gegen null
geht. Als Beispiel sei eine Reaktion mit einer Aktivierungs-
energie von 1 eV betrachtet. Bei einer Temperatur von 10 K
ergibt sich dann ein Exponent von —1160! Da zudem Zu-
sammenstoBe zweier Teilchen in interstellaren Wolken sehr
selten sind, ist klar, daB nur effiziente Gasphasenreaktionen
ohne Aktivierungsenergie in Betracht kommen.

Welche Reaktionstypen haben keine Aktivierungsenergie?
Vermutlich erfiillen Reaktionen zwischen Atomen und neu-
tralen Radikalen diese Bedingung. Sollten dies jedoch die
einzigen zu betrachtenden Reaktionen sein, wire es schwie-
rig, wenn nicht sogar unmdglich, die meisten beobachteten
interstellaren Molekiile zu erzeugen. AuBerdem gibt es nur
wenig experimentelle Daten iiber die Geschwindigkeiten von
Radikalreaktionen bei sehr niedrigen Temperaturen, und
géngige theoretische Ansitze sind bei weitem nicht konver-
gent. Wichtiger als Reaktionen zwischen zwei Neutralteil-
chen sind die Ton-Molekil-Reaktionen [Gl. (2)], bei denen
ein Partner eine elektrische Ladung trigt. Die beteiligten

A®+ B>C®+ D )

Spezies konnen Atome oder Molekiile sein. Solche Reaktio-
nen wurden von zahlreichen Forschern mit den unterschied-
lichsten Techniken im Laboratorium untersucht!!%. 27 =301
und zwar im Temperaturbereich von deutlich iiber Raum-
temperatur bis in die Ndhe von 1 K. Es zeigt sich, da8 die
Geschwindigkeitskonstanten der allermeisten exothermen
Ion-Molekiil-Reaktionen nicht wie in Gleichung (1) expo-
nentiell von der Temperatur abhdngen. Vielmehr sind ihre
Geschwindigkeitskonstanten groB und nur schwach tempe-
raturabhingig. Die Schnelligkeit der Ion-Molekiil-Reaktio-
nen kann durch Beteiligung von stark anziehenden Poten-
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tialwechselwirkungen groBler Reichweite erklart werden, die
eher zu langlebigen StoBkomplexen (Potentialminima) als zu
Ubergangszustinden (Potentialmaxima) fithren. Der ein-
fachste Fall liegt vor, wenn der neutrale Reaktant B kein
permanentes Dipolmoment hat. Unter den Voraussetzun-
gen, daB bei den weitreichenden Anziehungskriften die
durch das lon induzierte Dipolkraft dominiert und jeder
starke Stof zur Reaktion fiihrt, ergibt sich eine einfache
Gleichung [G!. (3)], die zuerst von Langevin abgeleitet wur-

k = 2ne(a/u)''? =~ 107 % ecm®/(Molekiil - s) (3)

de®*!). o bedeutet die Polarisierbarkeit des Neutralteilchens
(in cm?), u die reduzierte Masse der Reaktanten (in g) und e
die Elementarladung (in elektrostatischen Einheiten). Be-
merkenswerterweise zeigt dieser Ausdruck in guter Uberein-
stimmung mit dem Experiment {iberhaupt keine Tempera-
turabhingigkeit, und die absolute Geschwindigkeitskon-
stante ist 10- bis 100mal groBer als die normalen ,,gaskineti-
schen‘* Werte fiir Reaktionen zwischen zwei Neutralteilchen
bei Raumtemperatur. Das heiBt, exotherme Ion-Molekiil-
Reaktionen sind schnell und laufen auch bei niedrigen Tem-
peraturen ab. Vom Standpunkt der interstellaren Chemie
sind Reaktionen, an denen Neutralteilchen mit permanen-
tem elektrischem Dipolmoment mitwirken, noch besser, da
deren Geschwindigkeitskonstanten mit fallender Tempera-
tur sogar ansteigen, typischerweise mit 7~ 1/2132:331 1 eider
kann in diesem Fall keine einfache Gleichung abgeleitet wer-
den, obwohl viel theoretische Arbeit in das Studium der Re-
aktionen zwischen lonen und polaren Neutralteilchen inve-
stiert wurde®# 3%, Die Geschwindigkeitskonstanten fiir
solche Prozesse konnen 1077 cm® Molekiil ™! s~* bet 10 K
erreichen.

Die obige Diskussion zeigt, daB Ion-Molekiil-Reaktionen
unter interstellaren Bedingungen schnell ablaufen konnen.
Weiterhin unklar bleibt a) wie die Ionen in Wolken mit nied-
riger Temperatur gebildet werden, und b) wie die Synthese
polyatomarer Spezies durch Ion-Molekiil-Reaktionen tat-
sdchlich ablduft. Die Ionen werden hauptsichlich durch
Bombardierung mit kosmischer Strahlung erzeugt ¢, Kos-
mische Strahlung besteht unter anderem aus energiereichen
Atomkernen, hauptsichlich Protonen, die durch hochener-
getische Prozesse wie z. B. Supernovae erzeugt werden und
dichte interstellare Wolken durchdringen, was UV-Photonen
nicht moglich ist. Diese Spezies ionisieren auf ihrem Weg
neutrale Atome und Molekiile. Der wichtigste Ionisierungs-
prozess [Gl. (4)] betrifft das dominierende neutrale H, und
fiihrt zur Bildung von H®1*¢!, Die Geschwindigkeitskon-

H, + kosmische Strahlung —+ H® + e® + kosmische Strahlung (4)

stante erster Ordnung fiir durch kosmische Strahlung indu-
zierte Ionisation, von Astronomen mit { bezeichnet, ist unge-
fahr gleich 10717 s~ !, Dieser kleine Wert bedeutet, daB in-
terstellare Wolken nicht von vielen Teilchen kosmischer
Strahlung bombardiert, sondern nur von wenigen Teilchen
,.gekitzelt” werden. Ansonsten wiirden mehr Molekiile zer-
stort als aufgebaut.

Das H®-Ton wird ,,sofort* nach seiner Entstehung durch
Reaktion mit dem weitverbreiteten H, iiber den gut erforsch-
ten Reaktionsweg (5) zum einfachsten polyatomaren Ion

H® +H,-H® + H (5)
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HP umgesetzt. Wenn ein lon mit H, reagieren kann, braucht
im allgemeinen kein anderer Prozess beriicksichtigt zu wer-
den, da die Reaktion mit H, aufgrund von dessen Haufigkeit
besonders schnell ist. Die Geschwindigkeit fiir Reaktionen
mit H, in einer normalen dichten Wolke mit einer Teilchen-
dichte n = 10*cm ™3 betrigt 10 %cm’s ' x10*cm 3 =
107%s~ !, was zu einem ZeitmaBstab von 10°s~ 1 Tag
fithrt. Dies ist ,,sofort™ fiir interstellare Verhiltnisse! Wird
HP gebildet, kann es mit einer Vielzahl von Neutralteilchen
reagieren, die in der urspriinglichen Mischung vorkommen.
Verfolgen wir zundchst die Vorgidnge bei der Reaktion mit
Sauerstoffatomen. Die zu H,0® fithrende Reaktionsse-
quenz [Gl. (6)-(8)] ist im Laboratorium gut untersucht und
besteht aus einem ,,Protonentransfer*, gefolgt von zwei
Ubertragungen je eines ,,H-Atoms*".

H® + 0-0OH® + H, (6)
OH® + H, - H,0®° + H )]
H,0® + H, »H,0® + H (®)

Das Oxonium-Ion H,O® ist als gesittigte Spezies resistent
gegen weitere Reaktionen mit H, und setzt sich sehr viel
langsamer mit anderen Spezies um, einschlieBlich der in
dichten Wolken dominierenden Trdger negativer Ladung. Es
wird normalerweise angenommen, daB dies freie Elektronen
sind, die vorwiegend durch Einwirkung der kosmischen
Strahlung erzeugt werden [vgl. Gl. (4)]. Es wurde aber auch
vorgeschlagen, daB in dichten Wolken polycyclische aroma-
tische Kohlenwasserstoffe vorkommen und woméglich so-
gar haufig sind, an denen sich Elektronen unter Bildung von
negativ geladenen Ionen anlagern kénnten, die dann hiufi-
ger als freie Elektronen wiren3"). Ignoriert man fiir einen
Augenblick diese Moglichkeit, muB man die Reaktion von
H,0® mit Elektronen in Betracht ziehen. Rekombinations-
reaktionen von positiv geladenen Ionen und Elektronen
wurden intensiv im Laboratorium studiert 3%, Sie verlaufen
in fast allen Féllen bei Raumtemperatur schnell, mit Ge-
schwindigkeitskonstanten im Bereich von 10" ¢ bis 10~ 7 cm?
Molekiil ! s~!, und haben eine schwache, inverse Tempe-
raturabhidngigkeit. Die Produkte solcher Reaktionen sind
eher neutrale Fragmente als die neutralisierte Stammverbin-
dung; deshalb werden diese Prozesse als ,,dissoziative Re-
kombinationsreaktionen bezeichnet. Durch Labormessun-
gen sind jedoch seit einiger Zeit Verzweigungsverhdltnisse
fir neutrale Produkte verfiigbar geworden. Zuvor mufBten
Interstellarchemiker diese Verzweigungsverhdltnisse mit ei-
ner Vielzahl von einfachen oft einander widersprechenden
theoretischen Modellen abschitzen!®%). Das einfachste die-
ser Modelle schldgt vor, daB mit 50 % Wahrscheinlichkeit ein
Wasserstoffatom und mit weiteren 50 % Wahrscheinlichkeit
zwei H-Atome (oder ein H,-Molekiil) von der neutralen
Stammverbindung abdissoziieren und daB der Bruch einer
Mehrfachbindung zwischen zwei schwereren Atomen un-
wahrscheinlich ist. Dieses Modell sagt fiir den Fall
H,0® + €® voraus, daB OH und H,0 jeweils bei 50% der
StoBe gebildet werden. Die Reaktion zwischen Oxonium-Io-
nen und Elektronen wurde kiirzlich durch laserinduzierte
Fluoreszenz des produzierten OH-Radikals untersucht#?!,
Dabei wurde gefunden, daB das OH-Radikal (neben entwe-
der H, oder 2H) bei (65 + 10)% der Zusammenst6Be ent-
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steht, wobei in <35% der Fille vermutlich H,O gebildet
wird, da Reaktionskanidle zu Produkten iiber DreierstoBe
ebenfalls exotherm sind. Somit ist H;O® ein Vorldufer fiir
interstellares OH und (vermutlich) auch fiir H,O. Einmal
gebildet, werden diese Spezies durch Gasphasenreaktionen
abgebaut. Wasser ist ein stabiles Neutralteilchen und kann
nur Uber lon-Molekiil-Reaktionen weiterreagieren, wihrend
OH-Radikale auch durch Reaktionen zwischen Neutralteil-
chen verbraucht werden. Daher sollte OH eine niedrigere
Konzentration als H,O haben.

Die Synthese von Wasser durch Ion-Molekiil-Reaktionen
ist ein Beispiel dafiir, wie iiber derartige Reaktionen polyato-
mare neutrale Molekiile entstehen konnen. Es wird zundchst
ein kompliziertes Ion erzeugt, das dann wieder etwas von
seiner Komplexitit bei der Rekombination mit Elektronen
verliert. Zur Zeit wird in vielen Laboratorien versucht, alle
neutralen Produkte einer Vielzahl von dissoziativen Rekom-
binationsreaktionen, z. B. der Reaktion von H,O® mit ei-
nem Elektron, durch laserinduzierte Fluoreszenz- und UV-
Absorptionsspektroskopie zu bestimmen. Vorliufige Ergeb-
nisse deuten auf ein komplexes Reaktionsschema hin, das
nur schwer verallgemeinert werden kann. Wenn die Elek-
tronen nicht die dominierenden Triger negativer Ladung in
dichten interstellaren Wolken sind, sondern eher PAH® (ne-
gativ geladene polycyclische aromatische Kohlenwasserstof-
fe), entstehen die neutralen Endprodukte von Ion-Molekiil-
Synthesen durch Neutralisationsprozesse zwischen zwei
Ionen (Ion-Ion-Reaktionen). Obwohl die Produkte solcher
Reaktionen nicht bekannt sind, ergibt sich aufgrund theore-
tischer Uberlegungen, daB sic im allgemeinen weniger Disso-
ziationen des primiren neutralen Produkts hervorrufen als
Ion-Elektron-Reaktionen 9],

Die chemischen Reaktionskanile von Ion-Molekiil-Pro-
zessen, ob sie nun anorganische Spezies, Kohlenwasserstoffe
oder kompliziertere organische Molekiile produzieren, fiih-
ren oft zu Neutralteilchen, die nach irdischen MaBstidben
hochst ungewohnlich sind. Als prinzipieller Grund hierfir
wird vermutet, daB8 dissoziative Rekombinationsreaktionen
verschiedenartige neutrale Produkte liefern, darunter Radi-
kale (z. B. OH) und metastabile Isomere (z. B. HNC), wie
aus Tabelle 1 zu entnehmen ist. Im groBen und ganzen ist
diese Vermutung noch durch Experimente zu iiberpriifen.

Nun wollen wir die Synthese organischer Molekiile iiber
Ion-Molekiil-Reaktionen betrachten. Eine einleitende Reak-
tion zwischen H® und neutralem, atomarem Kohlenstoff
konnte aufgrund der Schwierigkeiten bei der Produktion
atomaren Kohlenstoffs bisher noch nicht im Laboratorium
untersucht werden. Quantenchemische ab-initio-Methoden

C+ H$ -CH® + H, )

zeigen jedoch, daB Reaktion (9) ohne weiteres ablduft 41,
Eine andere wichtige Initialreaktion startet mit C® anstatt
mit C. Da atomarer Kohlenstoff leicht photoionisiert wird,
ist es wahrscheinlich, daB die urspriingliche Population an
Kohlenstoff beim Eintreffen an einer dichten interstellaren
Wolke hauptsichlich in Form von C® vorliegt. Interessan-
terweise gibt es keine exotherme Reaktion zwischen C® und
H,, das heiBt, die Assoziation muB unter Strahlungsabga-
be!*2) nach Gleichung (10) stattfinden. Der CH®-Komplex

C® + H, >CH? + hv (10)
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stabilisiert sich hierbei durch Emission eines Photons, was
bei tiefen Temperaturen die einzige Moglichkeit ist. Bis vor
kurzem wurden diese und andere radiative Assoziationsre-
aktionen nur mit theoretischen Methoden erforscht, weil die
Effizienz der Reaktionen gering ist und weil man im Labor
niedrige Gasdichten benétigt, um zu verhindern, daB Asso-
ziationen von drei Teilchen dominierent*!, Diese theoreti-
schen Methoden zeigen, daB radiative Assoziationsreaktio-
nen mit fallender Temperatur (kK ~ 77" mit n > 2), mit
zunechmender GroBe des StoBkomplexes und mit zunehmen-
der Dissoziationsenergie dieses Komplexes wahrscheinlicher
werden. Fiir das dreiatomige System in Reaktion (10) wurde
zuletzt eine Geschwindigkeitskonstante von etwa 10~ !% cm?
Molekiil ™! s™! bei 10 K berechnet!***5). Bei gegebenem
Langevin-Standardwert fiir die Geschwindigkeitskonstante
betrigt die Wahrscheinlichkeit fiir eine Assoziation unter
Emission von Strahlung ungefihr ein Ereignis bei 10¢ Kolli-
sionen. Dies ist zwar ein niedriger Wert, doch ist er gréfer als
im oben erwihnten Fall zweier Wasserstoffatome. Uberdies
fithrt die groBe Haufigkeit von H, in dichten interstellaren
Wolken zu einer Konkurrenzfihigkeit dieses Prozesses.
Kirzlich wurde der ProzeB (10) mit einer Ionenfalle bei
niedrigem Druck im Laboratorium untersucht. Die dabei
gefundene Geschwindigkeitskonstante stimmt mit dem theo-
retischen Wert befriedigend iiberein %),

Sind CH® und CH? einmal gebildet, wird ,,sofort** auch
CH? iber eine gut untersuchte Transferreaktion eines H-
Atoms erzeugt [Gl. (11) und (12)]. Der Wasserstofftransfer

CH® + H, »CH® + H an
CH? + H, - CH? + H (12)

zwischen CH® und H, ist endotherm und tritt unter inter-
stellaren Bedingungen nicht auf. Ein langsamerer Assozia-
tionsprozess unter Strahlungsemission wurde vorgeschlagen,
dessen Geschwindigkeitskonstante bei 10 K zu etwa 107 '3
bis 10~ * cm?® Molekiil ~ ! s 7 131 oder sogar groBer*”), be-
rechnet wurde. Diese Werte sind mit zwei neueren, allerdings
etwas widerspriichlichen experimentellen Werten einiger-
maBen vereinbar 8- 4%), Wird CH® durch radiative Assozia-
tion produziert, kann es mit Elektronen zu C,-Kohlenwas-
serstoffen wie Methan reagieren [Gl. (13)]. Daneben ist die
Bildung von Methan iiber die lon-Molekiil-Reaktion (14)

CH? +¢® - CH, + H; CH, + H,; etc. (13)

CH® + CO - CH, + HCO® (14)

bekannt. Der Reaktant CO wird iiber eine Reihe von Reak-
tionen zwischen zwei Neutralteilchen und Ion-Molekiil-Re-
aktionen erzeugt.

Sind einmal einfache Kohlenwasserstoffe synthetisiert,
konnen kompliziertere auf mehreren Wegen entstehen. Der
im Laboratorium gut untersuchte Reaktionstyp der Kohlen-
stoffinsertion!?%ist in dichten interstellaren Wolken wichtig.
Bei diesem Reaktionstyp reagiert C® mit einem einfachen
Kohlenwasserstoff zu einem komplizierteren Kohlenwasser-
stoff-Ion und einem oder mehreren H-Atomen. Ein Beispiel
dafiir ist Reaktion (15). Kohlenwasserstoff-Ionen mit zwei

C®+ CH, »C,H® + H,; C,H® + H (15)
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C-Atomen kénnen moglicherweise auch durch analoge In-
sertionsreaktionen von neutralen Kohlenstoffatomen in ein-
fache Kohlenwasserstoff-lonen synthetisiert werden, jedoch
miissen solche Prozesse noch im Laboratorium untersucht
werden. Ein dritter Syntheseweg umfaBt Kondensationsre-
aktionen, in denen Kohlenwasserstoff-lonen und neutrale
Kohlenwasserstoffe sich zu gréBeren Kohlenwasserstoff-To-
nen und H-Atomen oder H,-Molekiilen umsetzen. Ein Bei-
spiel ist Reaktion (16)!2%). Im allgemeinen sind Konden-

CH® + CH, - C,H® + H, (16)

sationsreaktionen unter interstellaren Bedingungen weniger
effizient als die beiden anderen Mechanismen. Eine vierte
Moglichkeit bilden radiative Assoziationsreaktionen zwi-
schen Kohlenwasserstoff-Ionen und neutralen Kohlenwas-
serstoffen. Hierfiir gibt es aus Cyclotron-Resonanz-Experi-
menten mit Jonen bei niedrigen Driicken einige Hinweise!28],
doch sind weitergehende Experimente zur Bestétigung der
berechneten Geschwindigkeitskonstanten notwendig.

Nachdem Kohlenwasserstoff-Ionen mit zwei C-Atomen
synthetisiert sind, kénnen diese Ionen mit H, oder weniger
hédufigen Neutralteilchen reagieren oder mit Elektronen dis-
soziativ rekombinieren. Dabei werden Kohlenwasserstoffe
wie das Radikal C,H oder Acetylen erzeugt. Im allgemeinen
treten Reaktionen zwischen Kohlenwasserstoff-lonen mit
mehr als einem C-Atom und H, auBer bei stark ungesattig-
ten Tonen!®®! nicht auf, vermutlich weil es sich hierbei um
endotherme Prozesse handelt. So reagieren von Ionen mit
zwei C-Atomen nur C2, C,H® und C,H? mit H,. Bei C,H®
ist zur Zeit noch unklar, ob die Reaktion vorwiegend normal
(unter Erzeugung von C,H?® + H) oder assoziativ ablduft.
Als Nettoeffekt des schwierigen H-Transfers auf Ionen, die
in Reaktionen wie (15) erzeugt werden, wird vorhergesagt,
daB ungesittigte Kohlenwasserstoff-Ionen und ungesittigte
neutrale Kohlenwasserstoffe trotz der groBen Haiufigkeit
von H, dominieren. Diese Prognose stimmt mit den Beob-
achtungsergebnissen aus Regionen iiberein, in denen keine
neuen Sterne entstehen (vgl. Tabelle 2).

Wenden wir uns nun Kohlenwasserstoffen mit drei C-Ato-
men zu. Die wohlbekannte lon-Molekiil-Reaktion (17) er-

C® + C,H,»C,H® + H an

zeugt ein Jon mit linearem Geriist, das nicht schnell mit
Wasserstoff weiterreagiert. Allerdings lagert es im Laborato-
rium unter hohem Druck Wasserstoff an. Diese Anlagerung,
die in 50% der Fille zu cyclischem C,H® fiihrt, verlduft
unter interstellaren Verhdltnissen bei niedrigen Teilchendich-
ten moglicherweise unter Strahlungsemission '**1. Ist das
cyclische C,H? erst einmal gebildet, kann es mit Elektronen
nach Gleichung (18) zum interstellar weit verbreiteten Ring-
molekiil ¢-C,H, (Cyclopropenyliden) dissoziativ rekombi-
nieren. Analoge Jon-Molekiil-Synthesen wurden fiir Kohlen-

-C,H® 4+ ¢® o c-C,H, + H (18)

wasserstoffe mit bis zu neun C-Atomen vorgeschlagen(®2],
Im allgemeinen nehmen die Laborinformationen mit zuneh-
mender GroBe der Kohlenwasserstoffe ab, wodurch es not-
wendig wird, Reaktionswege durch Analogien zu anderen
Reaktionen abzuleiten.
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Organische Verbindungen, die neben Kohlenstoff und
Wasserstoff weitere Elemente enthalten, kénnen iiber Reak-
tionen von neutralen Kohlenwasserstoffen und Kohlenwas-
serstoff-lonen entstehen. So kénnen z. B. Organostickstoff-
Verbindungen durch lon-Atom-Reaktionen zwischen
Kohlenwasserstoff-lonen und Stickstoffatomen gebildet
werden. Ein gut erforschtes Beispiel ist in Gleichung (19)
wiedergegeben 31 welches wahrscheinlich iiber die disso-

N+ C,H® - C,H,N® + H (19)
C,H,N® 4+ ¢® - HC,N + H (20)

ziative Rekombination (20) zu Propinnitril (Cyanacetylen)
fiihrt, einem wohlbekannten interstellaren Molekiil. Andere
Organostickstoff-Spezies konnen aus den einfachen Vorldu-
fern HCN und NH, aufgebaut werden, die sich beide durch
eine Reihe von Ion-Molekiil-Reaktionen erzeugen lassen 54,
Beispiele hierfiir sind auch die radiativen Assoziationsreak-
tionen (21) bzw. (22), die aufgrund der GroBe und der hohen

CH® + HCN —~CH,CNH® + hv 21
CH® + NH, — CH,NH® + hv 22)

Bindungsenergien der StoBkomplexe nach Berechnungen
schnell genug sind, um durch anschlieBende dissoziative Re-
kombination groBe Mengen von Acetonitril und Methyl-
amin zu ergeben 32331,

Sauerstoftfhaltige organische Verbindungen werden
ebenso iiber eine Vielzahl von fon-Molekiil-Reaktionen er-
zeugt. So verliuft die Produktion von interstellarem Metha-
nol vermutlich iber eine radiative Assoziationsreaktion
[GL. (23)]132:351 gefolgt von dissoziativer Rekombination.

CHY + H,0 — CH,OH® + Av 23)

Interstellares Keten wird wahrscheinlich durch den gleichen
ProzeB nach Gleichung (24) und anschlieBende dissoziative

CH® + CO - CH,CO® + hv (24)

Rekombination erzeugt. Alle diese Assoziationsreaktionen
(21) bis (24) wurden unter hohen Driicken, bei denen Dreier-
stoBe eine bedeutende Rolle spielen, im Laboratorium unter-
sucht. Eine detaillierte Diskussion von Synthesewegen zu
verschiedenen Molekiiltypen iiber Ion-Molekiil-Reaktionen
wurde kiirzlich publiziert 521,

2.3. Anreicherung von Deuterium

Ion-Molekiil-Reaktionen erkldren auBerdem zu einem
groBen Teil die nicht unbetrichtliche Isotopenanreicherung,
insbesondere von Deuterium, die in interstellaren Wolken zu
beobachten ist. Obwohl das durch den Urknall bedingte
Hiufigkeitsverhiltnis von Deuterium zu normalem Wasser-
stoff nur einige Hunderttausendstel betrdgt, kann das Hau-
figkeitsverhiltnis von einfach deuterierten zu normalen Mo-
lekiilen in dichten Wolken um einige Grofenordnungen
hoher liegen. Die Ursache fiir diese starke Isotopenanreiche-
rung ist die Differenz der Nullpunktsenergien fiir gewohn-
liche und deuterierte Spezies. In dichten Wolken liegt das
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Reservoir an Deuterium hauptsichlich in HD, wobei das
Haufigkeitsverhdltnis HD/H, ungefdhr das Doppelte des
aus dem Urknall resultierenden D/H-Verhiltnisses, nimlich
~3 x 1073, betrigt. Man betrachte die gut untersuchte Ion-
Molekiil-Reaktion (25) zwischen H® und HD, die aufgrund

H® + HD — H,D® + H, (25)

der Differenz der Nullpunktsenergien mit einem Aquivalent
an thermischer Energie von einigen hundert Kelvin exo-
therm verlduft. Bei wesentlich niedrigeren Temperaturen hat
die Riickreaktion eine viel kleinere Geschwindigkeitskon-
stante als die Hinreaktion [Gl. (1)], und das Gleichgewicht
liegt weit auf der rechten Seite bei H,DD®. Daher wird erwar-
tet, daB bei niedrigen Temperaturen das H,D®/H®-Verhiilt-
nis viel groBer als 3 x 1073 ist. Zwar wurde dieses Verhiltnis
in interstellaren Wolken noch nicht gemessen, doch ist dies
fiir viele andere Isotopomerenverhiltnisse geschehen. In
TMC-1, einer kalten, dichten Wolke mit einer Temperatur
von etwa 10 K, betrigt das DCO®/HCO®-Hdiufigkeitsver-
hiltnis zum Beispiel 0.015. Die fonen HCO® und DCO®
stammen hauptsichlich aus den Reaktionen von CO mit H®
bzw. H,D?, so daB das gemessene DCO®/HCO®-Verhiltnis
das H,D®/H®-Verhiltnis widerspiegelt. Eine umfassende
Studie von Reaktionen zur Anreicherung von Deuterium in
interstellaren Wolken, dhnlich Reaktion (25), wurde kiirzlich
publiziert!3®). [sotopenanreicherung kann ebenso an der
Oberfliche von Staubpartikeln auftreten. Das hiufig vor-
kommende Ion DCO® rekombiniert mit Elektronen unter
Bildung von Deuteriumatomen, die wie H-Atome an der
Oberfliche eines Staubteilchens haften und dort mit anderen
Atomen oder Radikalen reagieren konnen®7”. Anders als
Gasphasenreaktionen kénnen Prozesse an der Oberflidche
von Staubpartikeln auch zu groBen Haufigkeiten von zwei-
fach deuterierten Verbindungen fiihren!*71,

3. Chemische Modelle interstellarer Wolken

Um zu entscheiden, ob die meisten beobachteten interstel-
laren Molekiile durch Ion-Molekiil-Reaktionen entstehen
oder nicht, ist es notwendig, Computermodelle dieser Reak-
tionen zur Berechnung von Konzentrationen heranzuziehen.
Solche Modelle bestehen aus gekoppelten reaktionskineti-
schen Gleichungen. Jede dieser Differentialgleichungen ent-
hilt die zeitliche Ableitung der Konzentration eines Mole-
kiils beziiglich dessen Bildung und Zerstdrung. Betrachten
wir das einfache Beispiel eines beliebigen Molekiils C® (C®
steht hier nicht fiir ionisierte Kohlenstoffatome), welches
durch Reaktion (2) gebildet und durch Reaktion (26) mit
einer Spezies E zerstort wird. Die Geschwindigkeitsglei-
chung fiir die Spezies C® ist in Gleichung (27) wiederge-

C® + E - Produkte (26)
a[ce)
4 ky [A®](B] — k,, [C®][E] 7

geben, wobei die eckigen Klammern die jeweiligen Konzen-
trationen (oder die von Astronomen bevorzugten Haufigkei-
ten) symbolisieren. Die Indices der Geschwindigkeitskon-
stanten geben die Nummern der zugehdrigen Reaktions-
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gleichungen an. Geschwindigkeitsgleichungen kénnen fiir
alle Molekiile des Modells aufgestellt werden. Obgleich ei-
nige Modelle die Bildung von schwereren Molekiillen an
Stauboberflichen beriicksichtigen, wird von den meisten
Modellen die Oberflichenchemie der Staubteilchen mit Aus-
nahme der Bildung von Wasserstoffmolekiilen auBBer acht
gelassen.

Als die Methode des ,,interstellar modeling** Anfang der
siebziger Jahre entwickelt wurde, war die Computertechnik
noch nicht so weit fortgeschritten wie heute. Daher wurde
von den Forschern die Ndherung des stationdren Zustandes
statt einer groBen Zahl von gekoppelten Differentialglei-
chungen benutzt. Bei der Annahme eines stationdren Zu-
standes werden alle zeitlichen Ableitungen gleich null ge-
setzt, wodurch man normale algebraische Gleichungen
erhilt. Die ersten dieser Modellrechnungen fiir diffuse!*8!
und dichte Wolken!3¢-*®! waren ziemlich erfolgreich. Ihr Er-
folg und der Nachweis interstellarer lonen haben gezeigt,
daB Ion-Molekiil-Prozesse in der Tat in interstellaren Wol-
ken auftreten und die dort ablaufende Chemie zum groBen
Teil erkliren konnen. Das urspriingliche Modell dichter
Wolken von Herbst und Klemperer'29! enthielt nur 100 Gas-
phasenreaktionen, in denen 35 chemische Spezies mit bis zu
fiinf Atomen beriicksichtigt wurden.

Fiir diffuse Wolken ist die Hypothese des stationdren Zu-
standes gut geeignet, da das chemische Gleichgewicht dank
der schnellen Photodissoziation durch externe UV-Strah-
lung in relativ kurzer Zeit erreicht werden kann. Jedoch
scheint diese Ndherung nicht auf dichte Wolken anwendbar
zu sein. Die ersten Losungen der gekoppelten Geschwindig-
keitsgleichungen fiir dichte Wolken ohne Benutzung der Na-
herung des stationdren Zustandes zeigten, daB sich der sta-
tiondre Zustand in einem Zeitraum von ungefihr 107 Jahren
einstellt, wenn man von normalem Ausgangsmaterial aus-
geht (entweder nur Atome oder Atome plus in diffusen Wol-
ken gefundene zweiatomige Molekiile, insbesondere H,)¢%),
Dieser Zeitraum ist viel groBer als die Zeit, die ein Molekiil
braucht, um an einem Staubteilchen adsorbiert zu werden
(=einige 10° Jahre in einer Wolke mit einer Teilchendichte
von 10* cm ™ ?). Daher kann nach Ablauf einer solchen Zeit-
spanne (107 Jahre) in einer dichten interstellaren Wolke kei-
ne Gasphase mehr existieren, wenn es keinen Desorptions-
mechanismus gibt. Existiert keine Gasphase, gibt es natiir-
lich auch keinen stationdren Zustand in der Gasphase. Die-
ses Paradoxon ist bis heute nicht aufgeldst. Forscher, die auf
diesem Gebiet arbeiten, ignorieren entweder dieses Problem,
berufen sich auf einen Desorptionsmechanismus oder ver-
werfen die Hypothese des stationdren Zustandes.

Verglichen mit den anfianglichen Modellen dichter inter-
stellarer Wolken sind die modernen Modelle viel komplizier-
ter, befassen sich mit groferen Molekiilen und beriicksichti-
gen die Zeitabhingigkeit. Diese Zeitabhangigkeit kann von
rein chemischer Natur sein, wenn sich physikalische Rand-
bedingungen wie Teilchendichte und Temperatur nicht dn-
dern, kann sich aber auch auf Verdnderungen des physikali-
schen Zustandes beziehen. Zeitabhdngige physikalische
Bedingungen konnen einfach behandelt werden, z. B. durch
einfaches isothermes Zusammenziehen einer Wolke unter
der eigenen Gravitation (freier Fall), oder durch hydrodyna-
mische Methoden. Komplikationen wie die Einwirkung von
UV-Strahlung an den Wolkenrindern, der Effekt von PAHs
und die Photodissoziation durch kosmische Strahlung kén-
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nen ebenfalls beriicksichtigt werden!®!:¢2! In den letzten
Jahren wurden Modelle sowohl fiir Sternentstehungsregio-
nen als auch fiir Gebiete, in denen keine neuen Sterne ent-
stehen, entworfen. Diese sollen hier getrennt diskutiert wer-
den. Ein hydrodynamisches Modell, bei dem Chemie nur bei
der Entstehung neuer Sterne vorkommt(®3! und die geldufi-
gen Modelle fiir diffuse Wolken %% sollen jedoch nicht be-
sprochen werden.

3.1. Modelle dichter Wolken
auBerhalb von Sternentstehungsgebieten

Die meisten Modelle kalter Regionen von dichten inter-
stellaren Wolken beriicksichtigen nur die Zeitabhingigkeit
chemischer Reaktionen. Einige Ergebnisse einer neueren
Modellrechnung dieses Typs fiir eine kalte, dichte Wolke
(T=10K, n=10* cm™3) mit fast 300 chemischen Spezies
und 2600 chemischen Gasphasenreaktionen (die meisten da-
von nicht im Laboratorium untersucht) sind in den Abbil-
dungen 2 und 3 dargestellt'*2]. Etwas kleinere, jedoch dhn-
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Abb. 2. Berechnete relative Konzentrationen (F. A.) der dominierenden koh-
lenstoffhaltigen Spezies beziiglich H, fiir ein chemisches Modell einer kalten
(10 K), dichten interstellaren Wolke als Funktion der Zeit (siehe [S2]). @ = C®,
¢ =C,a=CO.

liche Modelle wurden von konkurrierenden Gruppen
berechnet 65}, Abbildung 2 zeigt die relativen Konzentratio-
nen (auf H, bezogen) der dominierenden kohlenstoffhalti-
gen Spezies als Funktion der Zeit von den Startbedingungen
bis zum stationdren Zustand. Es ist zu erkennen, daB die
urspriinglich groBe Héufigkeit von C® allmihlich abnimmt,
wihrend die Héiufigkeit von neutralem C zunimmt. Bevor
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Abb. 3. Berechnete relative Konzentrationen (F. A.) einiger organischer Mole-
kiile beziiglich H, fiir ein chemisches Modell einer kalten (10 K), dichten inter-

stellaren Wolke als Funktion der Zeit (siche [52]). O = HC;N, ¢ = C¢H,
| = c-C;H,.
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schlieBlich der stationdre Zustand erreicht wird, féllt die
Hiufigkeit von neutralem C um GréBenordnungen, und die
relative Konzentration von CO erreicht ihren stationdren
Wert von 10™% in Ubereinstimmung mit den Beobachtun-
gen. Will man die Hypothese des stationdren Zustandes we-
gen des Problems der Adsorption durch Staub umgehen,
kann man einen Zeitrahmen von ~10° Jahren wihlen, ohne
einen merklichen Abfall der berechneten CO-Haufigkeit zu
erhalten. Im allgemeinen gilt dies fiir die meisten in den Mo-
dellrechnungen beriicksichtigten kleineren Molekiile. Die
Wabhl eines kiirzeren Zeitrahmens, als er zur Erreichung des
stationdren Zustandes notwendig ist, z. B. 10° Jahre, beein-
flut die berechneten relativen Konzentrationen nicht we-
sentlich. Die Verwendung dieser ,,Friihzeit**-Modelle (,,early
time models*) wurde in letzter Zeit durch den Nachweis
groBer Mengen atomaren Kohlenstoffs in ausgewdhlten
dichten Wolken gestiitzt. Die berechnete Haufigkeit von C
im stationdren Zustand ist viel zu klein, um die Beobachtun-
gen zu erkldren, doch nach einer Zeit von 10° Jahren ist die
berechnete Haufigkeit in der Tat sehr hoch. Die Idee der
Verwendung von ,,Friithzeit*-Haufigkeiten fir dichte Wol-
ken wird noch kontrovers diskutiert, da das Gesamtalter der
Wolken ja bekanntlich viel groBer ist. Akzeptiert man die
,.Friihzeit-Hypothese, bedeutet das, daB die Zeituhr fiir die
chemischen Modelle nicht mit der Entstehung der Wolke
beginnt, sondern einige Zeit spater, moglicherweise nachdem
eine dissoziative Schockwelle die Wolke durchgeschiittelt
hat, oder nachdem Wolkenmaterie durch turbulente Stro-
mungen an den Rand der Wolke gefiihrt wurde, wo sie pho-
todissoziiert werden kann. In jedem Fall kann man, will man
wie einige Astronomen die Hypothese des stationdren Zu-
standes stiitzen, folgendermaBen argumentieren: a) Der ato-
mare Kohlenstoff kommt nur aus den Randgebieten der
Wolken, in die UV-Strahlung von Sternen eindringt und CO
in C und O dissoziiert, und/oder b) unser Wissen iiber die
Elementhiufigkeiten in der Gasphase von dichten Wolken
ist sehr unsicher; auch im stationdren Zustand ldgen C-Ato-
me in groBer Haufigkeit vor, wenn Kohlenstoff haufiger als
Sauerstoff wire. Ublicherweise wiihlt man Elementhiufig-
keiten, die auf Beobachtungen an Sternen und diffusen Wol-
ken basieren, in denen Sauerstoff normalerweise (nicht im-
mer) dominiert (Tabelle 3). Nach unserer Meinung ist es
sinnlos, an der Hypothese des stationdren Zustandes festzu-
halten, solange das Problem der Desorption von den Staub-
teilchen nicht verstanden ist.

Abbildung 3 zeigt die berechneten relativen Konzentratio-
nen dreier reprisentativer organischer Verbindungen. An-
ders als die meisten kleineren Molekiile wie CO zeigen die
organischen Spezies extreme Hiufigkeitsunterschiede zwi-
schen ,,Frithzeit** und stationdrem Zustand. Bei etwa 103
Jahren haben die relativen Konzentrationen deutliche Maxi-
ma, bevor sie auf ihre stationiren Werte absinken. Der
Grund fiir diesen Zwiespalt erscheint einleuchtend; orga-
nische Molekiile werden durch Reaktionen erzeugt, an de-
nen C® und C beteiligt sind. Ist einmal der groBte Teil des
Kohlenstoffs zu CO umgeformt, werden die relativen Kon-
zentrationen von C® und C klein, und damit wird die Syn-
these organischer Molekiile ineffizient. Je komplizierter die
Molekiile, desto stdrker dieser Zwiespalt. Die berechneten
Maximalhdufigkeiten organischer Molekiile in der ,,Friih-
zeit™ liegen in einigen gut erforschten Wolken wie TMC-1
viel ndher an den beobachteten Werten und konnen sie
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manchmal sogar in dieser bemerkenswerten Quelle iber-
schreiten. Tabelle 2 enthélt einen Vergleich zwischen beob-
achteten und berechneten Maximalhidufigkeiten in TMC-
1152 fiir fast 40 Spezies. Es gibt zwei Hauptprobleme bei der
Verwendung von ,,Frithzeit**-Héufigkeiten im Gegensatz zu
Haufigkeiten im stationdren Zustand, die aus Tabelle 2 nicht
unmittelbar hervorgehen. Diese Probleme betreffen die klei-
nen Molekiile HN® und SO, deren relative Konzentrationen
bis zu Zeiten von etwas iiber 10° Jahren ziemlich niedrig
sind. Einige Autoren beflirworteten die Verwendung von et-
was groBeren Zeitrdumen als 10° Jahre, um eine noch bessere
Ubereinstimmung zwischen Berechnung und Beobachtung
zu erreichen'®®l. Ein Blick auf Tabelle 2 zeigt die bereits
erzielte gute Ubereinstimmung. (Allerdings kann man unter
AuBerachtlassung des Desorptionsproblems von der Staub-
kornoberfliche und bei geschickter Wahl eines C/O-Haufig-
keitsverhiltnisses grofer als eins wahrscheinlich auch eine
allgemeine Ubereinstimmung beim stationiiren Zustand er-
reichen.) Die Ubereinstimmung von beobachteten und be-
rechneten Werten fiir die Reihe der Polyinnitrile (auch als
Cyanacetylene oder Cyanpolyine bezeichnet) in TMC-1 ist
in Abbildung 4 dargestellt. Sie enthilt die Maximalhiufig-
keiten, die durch zwei etwas unterschiedliche, geldufige Mo-
dellrechnungen erhalten wurden®2!, Anzumerken ist, daB
fir diese Reihe von Molekiilen die Maximalhdufigkeiten
nicht wesentlich iiber den beobachteten Werten liegen. Dies
bedeutet — setzt man die Zeitabhidngigkeit gemdB Abbildung
2 und 3 als korrekt voraus —, daB TMC-1 zufillig gerade im
richtigen Alter sein diirfte, in welchem Maximalhdufigkeiten
zu beobachten sind. Interessanterweise scheinen die groBen
Hiufigkeiten der Polyinnitrile in TMC-1 bisher einzigartig
zu sein!
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Abb. 4. Berechnete Maximalhaufigkeiten und beobachtete relative Konzentra-
tionen (F. A)) von Polyinnitrilen (HC,,, ,N) beziiglich H, als Funktion der
Zahl n der C-Atome. Die beobachteten relativen Konzentrationen stammen
von der wohlbekannten interstellaren Wolke TMC-1; die berechneten Werte
sind nach zwet leicht verschiedenen Modellen (aus [52]) erhalten worden.
0 = beobachtet, ¢, B = berechnet.

Im letzten Jahr wurde eine neue Idee zur Vermeidung des
Zwiespalts zwischen , Friihzeit**-Haufigkeiten und Haufig-
keiten im stationdren Zustand vorgestellt!®”], Eine groBe
Zahl von Beobachtungen zeigt, daB das Gas in interstellaren
Wolken nicht homogen verteilt, sondern ,,verklumpt** ist,
das heiBt innerhalb des weniger dichten Mediums gibt s
relativ dichte Regionen. Dies ist in Abbildung 5 schematisch
dargestellt; man sieht, daB ein Teleskop niedriger Auflésung
durch seinen groBen Beobachtungswinkel nicht imstande ist,
die klumpige Struktur aufzulosen. Das diffuse Material wird
von externer UV-Strahlung durchdrungen, und der Kohlen-
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stoff findet sich hauptsichlich in Form von C und C®. Die
kiirzliche Beobachtung sowoh! von C® als auch von C in
dichten Wolken ist im Einklang mit dieser Vorstellung®®),
Da C und C® die Vorldufer der organischen Molekiile sind,
wiirde die Synthese organischer Verbindungen in den dichten
Klumpen im stationidren Zustand geférdert, wenn sich diffu-
ses Gas und dichtes Gas in den Klumpen mischen wiir-
den!®”. Modelle zur Quantifizierung dieses Effekts werden
zur Zeit entwickelt. Es scheint, daB der Zwiespalt zwischen

Beobachtungs-
kegel

dicht

diffus

Abb. 5. GroBraumige Klumpenstruktur interstellarer Wolken. Ein Radiotele-
skop mit groBem Beobachtungswinkel kann dichte Bereiche in einem viel diffu-
seren Medium nicht auflosen. Wahrscheinlich haben die meisten interstellaren
Wolken eine solche Struktur.

stationdrem Zustand und ,,Friihzeit"“-Modeli zum Ver-
schwinden gebracht werden kann, wenn das diffuse Gas rei-
cheran C als an C® ist. Auch wenn die Idee der Vermischung
eine groBe Haufigkeit komplizierter Molekiile im stationa-
ren Zustand erlaubt, ist nicht gekldrt, was die Vermischung
verursachen konnte. Daneben ist das Problem der Desorp-
tion von der Stauboberfliche nicht geldst, wenn nicht die
zusdtzliche Strahlung, die die dichten Klumpen durchdringt,
zu einer Photodesorption beitragt.

3.2. Modelle fiir die Sternentstehungsregionen
dichter Wolken

In der Umgebung eines entstehenden Sterns erreicht das
kollabierende Gas hohere Dichten und Temperaturen. Es
wire erstaunlich, wenn durch Sternentstehungsprozesse die
Chemie nicht betroffen wire. Es gibt umfassende Beobach-
tungsergebnisse, die in der Tat zeigen, daB es einen derarti-
gen EinfluB gibt. Die Chemie in Sternentstehungsregionen
ist sicherlich eine strenge Funktion der Entfernung des be-
treffenden Materials vom Zentrum der Sternentstehungsvor-
ginge. Heutige Beobachtungstechniken erreichen noch nicht
das rdumliche Auflésungsvermégen, um die Chemie in der
unmittelbaren Umgebung von Sternen und Protosternen ge-
nauer zu betrachten, doch dies wird sich bald dndern. Mit
der bei diesem Problem bisher angewendeten raumlichen
Auflésung wurden in gréBeren Gebieten von etwa 0.3 Licht-
jahren in der Umgebung von Protosternen ungewdhnliche
chemische Vorginge untersucht. Die am besten erforschte
Region ist der Kleinmann-Low-Nebel! in der Orion-Mole-
kiilwolke, in dem drei chemisch unterschiedliche Gebiete
beobachtet wurden. Diese Gebiete werden mit ,,Plateau*,
.,Hot Core* und ,,Compact Ridge" bezeichnet{®®!. Alle drei
Gebiete scheinen mit der starken Infrarotquelle IRc2 in Ver-
bindung zu stehen. Man vermutet, daB es sich bei IRc2 um
einen Protostern handelt. Die ,,Plateau‘-Region zeigt sehr
groBe Linienbreiten in ihren Molekiilspektren und hat mit
kurzzeitig sehr heiBem Gas (vielleicht bis zu mehreren Tau-
send K) zu tun, das durch eine vom Protostern ausgehende
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Schockwelle aufgeheizt wurde. Die beiden anderen Regio-
nen sind ruhiger. Die ,,Hot Core*-Region hat eine Teilchen-
dichte von 10° bis 10”7 cm ™2 und eine Temperatur von etwa
100 K oder mehr. Sie enthilt sowohl normale ,,gesédttigte’
Spezies wie H,0 und NH, in groBer Haufigkeit als auch
gesattigte Spezies wie CH,CH,CN, die noch nicht im nor-
malen interstellaren Medium nachgewiesen wurden. Diese
Region scheint nicht direkt mit Sternentstehungsprozessen
in Verbindung zu stehen, doch handelt es sich moglicher-
weise um einen Materieverband, der nicht vollstindig an
dem Kollaps, der zu einem Protostern fiihrte, teilgenommen
hat. Die ,,Compact Ridge**-Region schlieBlich zeigt abnorm
groBe Hiufigkeiten der sauerstoffhaltigen Molekiile Metha-
nol, Methylformiat und Dimethylether, obwohl! dort dhn-
liche physikalische Bedingungen wie in der ,,Hot Core*-
Region herrschen. Unter Beriicksichtigung der Position der
~Compact Ridge"-Region konnte dieses Gebiet durch
Wechselwirkung von heiBen, von IRc2 kommenden Gasen
mit der normalen, mehr oder weniger ruhenden interstella-
ren Materie erzeugt werden. Fiir jede dieser ungewGhnlichen
Regionen wurden entsprechende Modelle vorgeschlagen.
Zur Erforschung der chemischen und physikalischen Ef-
fekte von Schockwellen wurden bisher grofle Anstrengungen
unternommen 7% 7!, Die Eigenschaften des von der Schock-
welle beeinfluBten Gases hdngen kritisch von der Geschwin-
digkeit der Schockfront und dem Betrag der magnetischen
Feldstirke ab. Bei fehlendem Magnetfeld kann bereits eine
Schockwelle von mittlerer Geschwindigkeit das Gas auf ei-
nige Tausend K erhitzen, das sich dann schnell wieder ab-
kiithlt. Solange das Gas jedoch heif ist, konnen viele exother-
me Reaktionen mit Aktivierungsbarrieren und sogar einige
endotherme Reaktionen zwischen den hdufigen Spezies auf-
treten, wodurch die chemische Zusammensetzung des Mate-
rials vollig verdndert wird. Selbst in Gegenwart eines kleinen
Magnetfeldes (1Gauss) dndern sich die Charakteristiken der
Schockwelle drastisch; das neutrale Gas erhoht seine Tempe-
ratur beim Vorbeilaufen der Schockfront nicht sprunghaft,
sondern erhitzt sich alimahlich. Es resultiert jedoch eine Ge-
schwindigkeitsdifferenz zwischen geladenen und neutralen
Gasteilchen, die endotherme Ion-Molekiil-Reaktionen er-
moglicht, z. B. Reaktion (28), die mit 0.39 eV endotherm

C®+ H,>CH® +H (28)

ist. Man nimmt an, daB Reaktion (28) tatsichlich den Pro-
zess der CH®-Entstehung in diffusen interstellaren Wolken
wiedergibt, die Schockwellen ausgesetzt sind.

Es wurden Schockwellenmodelle vorgeschlagen!™!! um
die erh6hten Haufigkeiten einiger schwefelhaltiger Molekiile
wie H,S, OCS und SO in der ,,Plateau**-Region im Orion zu
erkldren. Die erhohten Héufigkeiten dieser Spezies konnen
nicht mit den normalen chemischen Modellen der Ion-Mole-
kiil-Reaktionen verstanden werden(%:¢%1, Die Schockwel-
lenmodelie trafen mit unterschiedlichem Erfolg zu, lieferten
sie doch stark differierende Ergebnisse.

Die Chemie der ,,Hot Core*‘-Quelle im Orion lieB sich weit
erfolgreicher durch Desorptionsprozesse von gesittigten
Molekiilen von Staubkornoberflichen bei hoheren Tempe-
raturen (T > 100 K) erkldren. Die Molekiile werden wahr-
scheinlich hauptsichlich durch Addition von H-Atomen an
der Kornoberfliche abgesittigt, wie sie in Abschnitt 2.1 dis-
kutiert wurde. Ein detailliertes geldufiges Modell 72! schligt
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vor, die chemischen Vorginge in drei Phasen zu unterteilen.
In der ersten Phase laufen normale Gasphasenreaktionen ab,
wihrend die Wolke sich durch Gravitationskréfte isotherm
zusammenzieht. Daneben treffen die Teilchen auf Staubpar-
tikel und werden dort festgehalten. An der Oberfldche wer-
den durch Reaktion mit H-Atomen gesittigte Molekiile wie
H,0, NH, und CH, gebildet. Nach Ablauf von etwa 10°
Jahren ist die Gasphase der meisten ihrer kondensierbaren
Spezies beraubt, wogegen die H,-Teilchendichte den charak-
teristisch hohen Wert der ,,Hot Core*-Region erreicht. In
der zweiten Phase nimmt man an, daB Sterne in der Nihe
entstehen. Dabei wird die Temperatur weit genug angeho-
ben, um die adsorbierten Molekiile von den Staubteilchen zu
desorbieren. Die dritte und letzte Phase ist wiederum durch
Gasphasenreaktionen gekennzeichnet. Die lonenkonzentra-
tion im Gas ist trotz der relativ hohen Teilchendichte so
niedrig, daB die Jon-Molekiil-Reaktionen nur sehr langsam
ablaufen. Daher spiegelt die chemische Zusammensetzung
des Gases fiir einen betrichtlichen Zeitraum die Zusammen-
setzung aus der ersten Phase wider. Die Ergebnisse dieses
Modells konnen die erhéhten Haufigkeiten gesattigter Mole-
kiile in dieser Quelle erkldren, wenn auch nicht quantitativ.
Verbesserungen setzen ein besseres Verstidndnis der interstel-
laren Staubteilchen und der chemischen Prozesse an deren
Oberflache voraus.

Fiir die ,,Compact Ridge**-Quelle ist bisher kein detaillier-
tes Modell publiziert worden, doch wir entwickeln zur Zeit
ein entsprechendes Modell!”3). Nach einem Vorschlag sollen
sich die dort sehr hédufigen sauerstoffreichen organischen
Molekiile auf einem Weg bilden, bei dem groBe Mengen von
Wasser, die sich mit ruhendem Gas vom Protostern IRc2
vermischen, den notwendigen SauerstofT liefern!®®]. Unsere
vorlidufigen Modellrechnungen stiitzen diese Idee nicht. Es
scheint keinen Gasphasenprozess zu geben, der schnell ge-
nug ablduft, um die groBen Haufigkeiten von Molekiilen wie
Methylformiat, Methanol und Dimethylether zu erklaren.
Wenn dieser vorldufige SchluB sich als richtig erweisen sollte,
muB eine Oberflichenreaktion an Staubteilchen maBgeblich
sein.

4. Zusammenfassung und Ausblick

Seit den ersten Beobachtungen vielatomiger Molekiile im
Raum zwischen den Sternen vor etwa zwanzig Jahren wur-
den auf dem Gebiet der interstellaren Chemie groBe Fort-
schritte erzielt. Etwa neunzig Verbindungen mit bis zu drei-
zehn Atomen wurden in der Gasphase von dichten inter-
stellaren Wolken entdeckt. Neben diesen unzweifelhaften,
auf hochaufgeidsten Spektren basierenden Nachweisen gibt
es niedrig aufgeldste Spektren, die sowohl durch das Auftre-
ten von groBen aromatischen Molekiilen (PAHs) als auch
durch adsorbiertes Material an der Oberfliche von interstel-
laren Staubteilchen erklart wurden. Die Staubpartikel selbst
sind bisher nicht gut charakterisiert; wahrscheinlich beste-
hen sie aus einer Mischung von Silicaten und kohlenstofthal-
tigem Material.

In den letzten beiden Jahrzehnten wurde das Verstindnis
der Tieftemperaturchemie der interstellaren Molekiile we-
sentlich erweitert. Wahrend molekularer Wasserstoff an der
Oberflaiche von Staubteilchen synthetisiert wird, scheinen
die meisten interstellaren Molekiile iiber Gasphasenreaktio-
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nen erzeugt zu werden, insbesondere in Gebieten, die weit
entfernt von Sternentstehungsregionen sind. Diese Gaspha-
senreaktionen diirfen keine Aktivierungsenergie haben; die
grofBte Gruppe solcher Reaktionen sind lon-Molekiil-Pro-
zesse. Modellrechnungen, die sehr viele Gasphasenreaktio-
nen einbeziehen, waren bei der Reproduktion der beobachte-
ten Haufigkeiten in Gebieten wie TMC-1 recht erfolgreich.
Viele dieser Reaktionen wurden auch im Laboratorium un-
tersucht. Das bedeutet nicht, daB Reaktionen an der Staub-
kornoberfliche nicht stattfinden, sondern eher, daB die Pro-
dukte solcher Reaktionen an der jeweiligen Oberfldche ver-
bleiben. Obwohl die Gasphasenmodelle erfolgreich erschei-
nen, bleibt bis zum Verstindnis der verschiedenartigen che-
mischen Prozesse, insbesondere der dissoziativen Rekombi-
nation und der radiativen Assoziation, noch viel zu tun.
AuBerdem ist iiberhaupt nicht geklirt, ob die berechnete
starke Zeitabhidngigkeit in simplen einphasigen Modellen
korrekt ist. Die Arbeit an zweiphasigen Modellen, die eine
Vermischung der beiden Phasen erlauben, hat gerade erst
begonnen.

In Bereichen des interstellaren Mediums, in denen neue
Sterne gebildet werden, sind die chemischen Verhdltnisse viel
komplizierter. Bei der Sternentstehung heizt sich das umlie-
gende Material auf, wodurch die Adsorptionsschichten von
den Staubteilchen desorbiert werden. Dies fithrt zu ,,Win-
den* von radial hinausgetragenem Material, das mit dem
ruhenden Gas in Wechselwirkung tritt. AuBerdem kommt es
zur Bildung von Schockwellen, die die Materie voriiberge-
hend auf Tausende von Graden aufheizen. Es wurden zwar
chemische Modelle aufgestellt, die den einen oder anderen
dieser Effekte beriicksichtigen, doch waren sie bisher noch
nicht so erfolgreich wie die Modelle fiir Regionen, in denen
keine Sterne entstehen. Da die Astronomen gerade erst be-
ginnen, die Sternentstehungsregionen mit interferometri-
schen Methoden mit immer besserer rdumlicher Aufldsung
zu untersuchen, diirften die chemischen Modelle dieser Re-
gionen weiterentwickelt werden.

Neben der Verwendung héherer rdumlicher Auflosung
sind die Astronomen gerade dabei, die Chemie interstellarer
Regionen auch in anderen Galaxien als der MilchstraBe zu
sondieren. Das Hauptinteresse gilt den beiden Magellan-
schen Wolken, die am siidlichen Sternhimmel sichtbar und
unserer MilchstraBe sehr dicht benachbart sind. Anschei-
nend enthalten diese beiden Galaxien im Gegensatz zu unse-
rer eigenen weniger Materie in Form schwererer Atome als
Helium, was interessante Konsequenzen fiir die interstellare
Chemie dieser Galaxien mit sich zieht. Es wurden auch schon
chemische Modelle fiir interstellare Wolken in den beiden
Magellanschen Wolken berechnet!74),

Ein anderer Bereich zukiinftiger Forschung betrifft die
Frage, bis zu welcher GroBe interstellare Molekiile aufge-
baut werden konnen. Verbesserungen der Beobachtungs-
techniken sollten es ermdglichen, groBere als die bisher beob-
achteten Molekiile durch hochauflésende Spektroskopie
nachzuweisen. Daneben sollten zusitzliche Untersuchungen
geeigneter Reaktionen im Laboratorium die Autoren der
chemischen Modelle in die Lage versetzen, Vorhersagen zu
groBeren Molekiilen zu machen.

SchiieBlich finden auch die Beziehungen der interstellaren
Chemie zur Chemie des Sonnensystems immer mehr Interes-
se. Vor mehr als finf Milliarden Jahren war unser Teil des
Universums eine dunkle und kalte interstellare Wolke. Aus
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einem Teil der Wolke konnte sich durch Gravitationskoilaps
ein massearmer Stern (unsere Sonne) bilden. In der niheren
Umgebung der neu entstandenen Sonne wurden durch die
extreme Hitze wahrscheinlich alle Spuren einer vorhergehen-
den Chemie ausgeloscht. In groBerer Entfernung von der
jungen Sonne konnten jedoch interstellare Molekiile Giber-
lebt haben, insbesondere wenn sie schon vorher an der Ober-
fliche von Staubteilchen adsorbiert waren. Diese Staubteil-
chen ballten sich nach und nach zu groBeren Objekten, den
Planetesimalen, zusammen. Aus Untersuchungen von Me-
teoriten und Kometen ergeben sich immer mehr Hinweise,
daB es eine enge Beziehung zwischen interstellarer Chemie
und zumindest einem Teil der Materie in diesen Objekten
gibt 731,

Zusammenfassend kann man sagen, daf3 die interstellare
Chemie ein junges und lebendiges Forschungsgebiet ist, in
dem schon viele Fortschritte zu verzeichnen sind, in dem
aber noch viel mehr gelernt werden muB.

Abschliefend mdochte ich mich fiir die Unterstiitzung meines
Forschungsprogrammes zur Theoretischen Astrochemie durch
die National Science Foundation (USA) bedanken.
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