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Imagen de portada

APEX vuelve su mirada hacia las nubes oscuras de Tauro.

Hacar, A., Tafalla, M., & Pierce-Price, D., ESO photo release, 15 de Febrero de 2012

Composicion de la imagen 6ptica (DSS-2; fondo en color; D. De Martin) con la emisién del continuo
submilimétrico (APEX-LABOCA; en color naranja; en la region de Barnard 213.



“The important thing is not to stop questioning.”
— Albert Einstein



11



Agradecimientos

Quiero dar las gracias a todas aquellas personas que me han apoyado en estos tltimos

afios y sin los cuales no hubiera sido posible llevar a cabo esta Tesis.

En particular, quiero agradecer la ayuda inestimable de mi director de Tesis, Mario
Tafalla. Su calidad tanto personal como profesional ha sido un ejemplo para mi. Durante
estos afios, su guia ha sido un estimulo constante. Sin duda el éxito de esta investigacion

se debe en gran medida a su dedicacién y a todo lo que me ha ensefiado en este tiempo.

Para mi, la mayor dificultad para realizar esta Tesis Doctoral ha sido el incontable
nimero de jornadas de trabajo sin descanso. Para llevar a cabo esta tarea diaria ha re-
sultado imprescindible contar con todos mis compafieros que estdn o han estado en el
Observatorio Astronémico Nacional: Javier Alcolea, Jean Francoise Desmurs, Joaquin
Santiago, Antonio Usero, Rebeca Soria, Javier Gracid, Santiago Garcia-Burillo, Guiller-
mo Quintana-Lacaci, Rafael Bachiller, (y un largo etcétera), son no sélo grandes as-

tréonomos sino también grandes personas.

Quiero también aprovechar esta oportunidad para dar las gracias a todos aquellos
que han contribuido positivamente en mi formacion. Gracias a la confianza de profesores
como Enrique Macid, Jaime Zamorano o Adalbert Pauldrach he podido dar mis primeros
pasos en el mundo universitario y de la Investigacion. Asi mismo, quiero agradecer a
todas aquellas personas que han contribuido al funcionamiento del programa Erasmus.

Formar parte de este programa transformé mi vida, tanto académica como personal.

Tan importante ha sido tener un buen ambiente de trabajo como estar rodeado por
un grupo de personas a las que quiero y con las que he compartido la vida més alla de la
Tesis: Agus y David, han estado siempre conmigo; Peibol, Javierd, Alvarito, Rebeca y
Chaly, Juan Angel, Ignacio, Pablo, Cris y Elsa, con los que he compartido innumerables
horas de clase, biblioteca y cervezas; Cris y Dami, Elena y David, Fer y Laura, Miguel,

Alberto, Irene y Adriana, un grupo inmejorable; Mis familiares mds cercanos, algunos

1001



de los cuales no podran ver este momento. Ahora que estoy lejos, es cuando mas aprecio

los instantes que he pasado con ellos.

Si hay una persona que ha dado color a mi vida en este tiempo, esa ha sido Sonia.
Durante el transcurso de estos dltimos afios ha habido momentos muy duros de frus-
tracion, soledad y distancia. Saber que siempre estaria a mi lado me ha ayudado a seguir

adelante y a levantarme cada dia con una sonrisa.

Finalmente, y de manera muy especial, quiero agradecer el apoyo incondicional de
mis padres, Manuel y Blanca. Nunca podré agradecerles lo suficiente su carifio y de-
dicacién constantes. Ellos han dado todo lo que tienen por mi y mi educacién, me han
inculcado el interés por la Ciencia y el Conocimiento y me han abierto los ojos al Mun-

do. A ellos les debo todo lo que he sido, soy y seré en esta vida.

Gracias a todos.

Alvaro Hacar Gonzalez

Madrid, 2012

v



Abstract

La formacion de nicleos densos en las nubes moleculares es el paso mds critico en
el proceso de formacion estelar. La transformacion del gas difuso en ndcleos densos de-
termina tanto la tasa de formacion estelar como la distribucion de masas de las estrellas
en las nubes moleculares. Sin embargo, y tras décadas de estudio, la comprensién de los
mecanismos fisicos que gobiernan la formacion de nucleos densos sigue siendo materia

de un amplio debate en la comunidad cientifica.

Con el objetivo de caracterizar observacionalmente el proceso de formacién de nu-
cleos densos en las nubes moleculares, en esta Tesis hemos investigado 3 regiones pro-
totipicas de formacion de estrellas: L1517, Barnard 213 y NGC 1333. Estas regiones,
pertenecientes a las nubes moleculares de Tauro y Perseo, han sido seleccionadas por
presentar distintos grados de actividad y complejidad y por cubrir los diferentes mo-
dos de formacioén estelar, desde las regiones con formacién aislada hasta aquellas con
formacion en cimulos. En todos los casos hemos estudiado cada una de estas regiones
mediante observaciones radioastrondomicas a gran escala en el rango de ondas milimétri-
cas y submilimétricas tanto en el continuo como, y muy especialmente, a partir de su

emision en lineas moleculares.

Nuestro trabajo ha estado principalmente enfocado a la caracterizacion de la cine-
matica del gas mediante el estudio simultaneo de diferentes trazadores moleculares sen-
sibles a los distintos rangos de densidad presentes en las nubes moleculares. Para llevar
a cabo este estudio, en esta Tesis hemos desarrollado una nueva metodologia de anali-
sis de datos moleculares a gran escala a la que hemos denominado Friends-In-Velocity
(FIVe). Basado en una aproximacion de Friends-of-Friends, FIVe estd especificamente
disefiado para identificar automaticamente las diferentes componentes del gas presentes
en los espectros mediante el estudio de la distribucion y la continuidad de los centroides

de linea en el espacio Posicion-Posicion-Velocidad (PPV).

Nuestro andlisis de la cinematica del gas alrededor de los nuicleos densos ha revelado

la presencia de un nuevo tipo de estructuras en las nubes moleculares a las que hemos



denominado filamentos coherentes en velocidad. Dichos filamentos coherentes en ve-
locidad, con tamafios tipicos de ~ (.5 pc, estan caracterizados por presentar dispersiones
internas de velocidad del orden (o incluso menor) de la velocidad del sonido y campos
continuos de velocidad dominados por suaves gradientes y oscilaciones a lo largo de su
eje principal. En las 3 regiones estudiadas en esta Tesis, e independientemente de si se
trata de entornos de formacion estelar aislada o en cimulos, los filamentos coherentes
en velocidad dominan la estructura del gas de la nube a densidades de entre 103-10*
cm 3. Estos filamentos contienen ademds la inmensa mayoria de niicleos densos iden-
tificados en cada una de estas regiones, lo que indica que la formacién de un nicleo
requiere la formacion previa de uno de estos objetos. Asi mismo, y en todos estos casos,
la transicion filamento-nucleo parece ademds producirse sin cambios apreciables en la
cinemadtica del gas, lo que demuestra que los nicleos densos heredan las propiedades
fisicas de los filamentos coherentes de los cuales proceden.

Nuestros estudios en Tauro y Perseo sugieren por tanto que la formacién de nucleos
densos en las nubes moleculares estd regida por un proceso de fragmentacion jerarquica
a diferentes escalas. Primero, diferentes partes de la nube se fragmentan en multiples
filamentos coherentes en velocidad con tamafios tipicos de ~ 0.5 pc. Tras ello, y en un
paso posterior, aquellos filamentos coherentes que han acumulado suficiente masa se
fragmentan gravitacionalmente y de manera cuasi-estética para dar lugar a los nucleos
densos. La formacién de nicleos en las nubes moleculares estd por tanto intimamente
ligada a la formacién de filamentos coherentes en velocidad, siendo estos tltimos las
primeras estructuras desacopladas del régimen supersénico y turbulento que domina la

dinamica del gas a gran escala.
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1 Introduccion

1.1. Formacion estelar en nubes moleculares

Entender el proceso que da lugar a la formacion de estrellas es uno de los retos mds
importantes a los que se enfrenta la astrofisica moderna. El estudio de la formacion es-
telar resulta imprescindible para comprender la evolucion de las estrellas y las galaxias,
el balance energético y la quimica del medio interestelar, y el origen y evolucion de la
vida en el Universo. El estudio de la formacién estelar resulta no obstante de enorme
complejidad, ya que comprende variaciones en ordenes de magnitud de la estructura
fisica del gas (temperatura, densidad, dindmica...) en procesos que actdan tanto a nivel

microscopico como a escalas galacticas.

La formacion final de las estrellas se debe al colapso gravitacional del gas en el
interior de las nubes moleculares. De acuerdo con el criterio clasico de Jeans| (1902),
una perturbacion esférica de longitud de onda A; en el interior de un medio isotermo
(Tx) y de densidad uniforme (pg) es gravitacionalmente inestable si la masa asociada a

la misma supera una masa critica dada por:

5 (1.1)

An ()Lj)?) n3/23
3

M;=—po :m

la cual depende de la velocidad del sonido (c;) y la densidad inicial del gas (pg). El valor
de My, i.e. la masa de Jeans, define entonces el limite en el que la presion interna de un
volumen de gas no puede sustentar su propio peso y colapsa gravitacionalmente. Bajo
estas condiciones una masa de gas M es entonces gravitacionalmente estable si M < My

y gravitacionalmente inestable si M > Mj.

Las nubes moleculares, con densidades promedio de n(H,) ~ 10? cm™3, presentan

tipicamente masas totales de ~ 10%~> M., . Este valor de la masa de las nubes es superior
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(en 6rdenes de magnitud) a la masa de equilibrio esperada para estos objetos segtin el
criterio de Jeans, tipicamente de ~ 6 M, , lo que originalmente llevé a proponer que las
nubes moleculares se encontraban en colapso gravitatorio (Goldreich & Kwan|1974),
un proceso que igualmente daba lugar a la fragmentacion de la nube y colapso de las
estrellas individuales. Este argumento fue rdpidamente rebatido tras comprobar que la
tasa de formacion estelar (SFR, Star Formation Rate) en el interior de las nubes es
muy inferior a la esperada si éstas se encuentran en colapso libre (Zuckerman & Palmer
1974)). De ser asi, las nubes deberian formar estrellas de manera altamente eficiente en
tiempos comparables al tiempo de caida libre del gas para estos objetos (T¢y; free-fall)

determinado por la relacion:

S 3
1=\ 32Gp

(1.2)

donde, para una nube tipica, Tsy toma un valor de ~ 4 X 10% yr. Por su parte, la SFR
(medida en M, yr~!) puede determinarse a partir de la eficiencia de transformacién de

gas en estrellas (&sr), la masa total de gas (M) y €l valor tipico de 77y segun:

SFR = egp Mot (1.3)
Trf

Si todo el gas molecular de nuestra Galaxia dentro de la 6rbita del Sol, con una masa to-
tal de Myor ~ 10° M, (McKee|1999), estuviera formando estrellas con una eficiencia de
100% se esperarian por tanto unas tasas de formacion estelar tales que SFR 2> 250
M, yr~!. Sin embargo, las medidas més recientes muestran que la SFR en nuestra
Galaxia estd en torno a ~ 1-2 M, yr~! (e.g. Robitaille & Whitney 2010) con una
eficiencia local €gr ~ 3-6% (Evans et al.[|2009). Estas discrepancias, en mas de dos
ordenes de magnitud con los valores esperados, permite descartar que las nubes mo-
leculares se encuentren globalmente en colapso gravitatorio. No obstante, es evidente
que la gravedad actda en determinadas regiones de la nube dominando la formacién de
las estrellas individuales. Estas contradicciones plantean varios interrogantes sobre el
proceso de formacién de estrellas en el interior de las nubes moleculares: ; Qué proceso
fisico domina la evolucién del gas en las nubes? ;Qué mecanismo es responsable del
mantenimiento de las nubes a gran escala y permite formar estrellas en su interior? ;Por

qué la transformacion de gas en estrellas es tan ineficiente?
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Magnetic model

o e)

Gravitational
collapse

Figura 1.1: Teorfas de formacidon estelar en las nubes moleculares I: Modelo magnético. (1) La nube,
inicialmente subcritica (i.e (M/¢) < (M/¢),,,) y cuasi-estitica, presenta anisotropias en densidad. (2)
Aunque el campo magnético se opone a ser contraido, la materia neutra se va condensando lentamente
por efecto de la difusién ambipolar. Al mismo tiempo, las particulas cargadas acopladas al campo B son
arrastradas por la friccién de los d&tomos neutros durante la contraccién, lo que distorsiona la estructura
del campo magnético. (3) La contraccidn se ve favorecida a lo largo de las lineas de campo, lo que induce
la formacidn de estructuras oblatas cada vez mds densas. A medida que el gas contintda contrayéndose, la
razén M/¢ aumenta progresivamente hasta que el material se hace supercritico (i.e (M/¢) > (M/9),,;,)
y colapsa gravitacionalmente. Si bien este colapso se produce en el centro de la condensacidn, el resto de
la nube mantiene su estado subcritico previniendo el colapso de la envoltura.

Dos mecanismos fisicos han sido propuestos para explicar la estabilidad de las nubes
moleculares: los campos magnéticos y la turbulencia. Cada uno de ellos propone ademas
un modelo diferente para la formacion de estrellas en el interior de estos objetos.

Clasicamente, el campo magnético ha sido propuesto como el principal agente de
sustentacion de las nubes moleculares. El campo magnético, acoplado a las particulas
de gas cargadas (electrones, iones y granos cargados), presenta una resistencia a ser
comprimido. El campo magnético actda entonces como una presion de sustentacion que
permite contrarrestar la fuerza de la gravedad si la razén masa-flujo (M/¢$) magnético

no supera un valor critico determinado por (Shu et al.||[1987):

M 0.13
(a)mﬁT 45

El valor (M/¢),,,, define entonces dos posibles escenarios donde el gas se encuentra

en una situacién subcritica y por tanto estable si (M/¢) < (M/¢),,;.» 6 supercritica y

gravitacionalmente inestable si (M/¢) > (M/¢),,;,- Segin el modelo magnético, ini-
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Turbulent model

@ @ supersonic @ Shock front
shock g

Flow 1 Flow 2
e -+ -~
9
o - L -
e - >
y v
Ny

Gravitational

e -

collapse

Figura 1.2: Teorias de formacion estelar en las nubes moleculares II: Modelo turbulento. (1) La dindmica
del gas en la nube estd dominada por corrientes de gas con movimientos altamente turbulentos. (2) En los
lugares donde se encuentran las diferentes corrientes de gas se producen intensos choques supersénicos
que disipan eficientemente la turbulencia y compactan el material chocado. (3) En algunas regiones de las
zonas post-choque, el material se vuelve subsénico y alcanza la masa critica M > My, lo que produce que
colapse por su propia gravedad. La mayor parte del gas se mantiene sin embargo a baja densidad y con
un alto nivel turbulencia, impidiendo la condensacién masiva de la nube.

cialmente quiescentes y homogéneas, las nubes se encuentran en un estado subcritico
sustentadas por el campo magnético. Algunas de las regiones subcriticas pueden no ob-
stante compactarse para formar estrellas por un mecanismo conocido como difusién
ambipolar (Mestel & Spitzer| 1956). El material ionizado se encuentra ligado al campo
magnético, sin embargo el material neutro puede moverse respecto a las particulas car-
gadas. Bajo el efecto de la difusiéon ambipolar, la materia neutra puede entonces concen-
trase por efecto de la gravedad, mientras que el material ionizado se mantiene anclado al
campo magnético. A medida que avanza la concentracién del gas neutro, la razén M/¢
aumenta hasta que el gas se vuelve supercritico y colapsa gravitacionalmente (Fig. [L.T).
El proceso de difusion ambipolar en las nubes es sin embargo muy lento, con escalas de
tiempo (Tap) con valores tipicos > 107 yr (> 57¢¢), lo que explicaria la baja SFR de las

nubes moleculares.

Por su parte, la naturaleza turbulenta de las nubes ha sido reconocida desde el comien-
zo del estudio de estos objetos con lineas moleculares (e.g. Zuckerman & Evans||1974;
extensas revisiones sobre la turbulencia en la nubes moleculares pueden encontrarse en
Elmegreen & Scalo| 2004 y [Mac Low & Klessen|2004). La turbulencia actda trans-

formando cualquier intento de compresion de la nube a una determinada escala en
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movimiento a escalas mds pequefias. Esta transferencia de energia entre escalas se rea-
liza a partir de la colisioén supersonica de corrientes de gas dentro de las nubes y previene
el colapso global de la nube incluso para aquellos objetos gravitacionalmente ligados.
Las colisiones supersonicas en el interior de la nube reducen drasticamente el nivel de
turbulencia del gas localmente a la vez que aumentan la densidad del gas por compre-
sion. La formacion de estrellas se produce en aquellas zonas donde la turbulencia se
hace subsonica y se ha acumulado suficiente gas para para hacerlas gravitacionalmente
inestables (M > M) (Fig. [I.2). Este proceso turbulento de compresién del gas se pro-
duce en escalas de tiempo cortas (7T;,5), 10 que permite la formacién de estrellas en
escalas de tipicamente de unos pocos 10° yr (~ Trr). No obstante, la nube a gran escala
mantiene una gran agitacion turbulenta con la mayor parte del gas en regimenes de baja
densidad, haciendo el proceso de formacion de estrellas global muy ineficiente, lo que

garantizaria la baja tasa de formacion estelar en estos objetoﬂ

Tras décadas de estudio, la decision de cudl de los dos mecanismos anteriores, cam-
pos magnéticos o turbulencia, domina la evolucién del gas y la formacion estelar en
las nubes moleculares sigue siendo un motivo de enorme controversia en la comunidad
cientifica. Las discrepancias existentes se deben a que ambas teorias han obtenido éxitos
parciales al ser testeadas a partir de observaciones. Por un lado, la interpretaciéon mag-
nética se ve favorecida por la deteccién de campos magnéticos asociados a la estructura a
gran escala de la nube (Goodman et al.[1990; |Alves et al.[2008]), presentando en algunos
casos la morfologia esperada para un proceso donde la evolucién del gas estd domina-
da por la difusiéon ambipolar (Girart et al. 2006). Asi mismo, la existencia de procesos
turbulentos permite explicar de manera directa la existencia de las propiedades autosim-
ilares de las nubes moleculares (e.g. relaciones de dispersion-tamaiio 6 Ley de Larson,
Larson| |1981), asi como su estructura jerarquica (Houlahan & Scalo||1992) y fractal
(Elmegreen & Falgarone|1996). Ambas interpretaciones deben hacer frente sin embar-
go a notables contradicciones. Medidas estadisticas del campo magnético recientes de-

muestran que, si bien éste podria tener cierta influencia en las regiones mas difusas e

'Nétese que las nubes moleculares son altamente inhomogéneas en densidad con grandes movimien-
tos de gas organizados a muy diferentes escalas. La turbulencia observada en las nubes no puede ser
interpretada por tanto siguiendo el concepto clésico de turbulencia isotrépica microscépica introducido
por la teoria de |Chandrasekhar| (1951). Asi mismo, la turbulencia en las nubes moleculares es altamente
supersénica y compresible. Conceptos como la cascada turbulenta y el régimen inercial de la teoria de
Kolmogorov sobre la turbulencia subsénica e incompresible tienen que ser ademds tomados con cautela
para la interpretacion de la dindmica de las nubes, ya que las colisiones supersonicas pueden producir una
transferencias directa de energia entre escalas muy diferentes. Una discusion detallada de estas interpreta-
ciones puede encontrarse en [Elmegreen & Scalo|(2004).
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ionizadas de las nubes, la evolucion del gas denso dentro de estos objetos se rige por
procesos supercriticos donde el campo magnético juega un papel secundario (Crutch-
er et al.[|2010). Ademads, incluso en el caso subcritico, la accién magnética inicamente
previene el movimiento perpendicular a las lineas de campo mientras el gas puede fluir
libremente a lo largo de las mismas, sin que exista ningin mecanismo que prevenga
este colapso. Por su parte, es conocido que la turbulencia supersénica hidrodindmica
es altamente disipativa en escalas de tiempo muy cortas (Goldreich & Kwan |1974).
Esto obliga a que en los modelos computacionales la turbulencia deba ser reinyectada
constantemente para mantener el nivel de agitacion observada en las nubes moleculares.
Aunque se han propuesto diversos mecanismos (autogravedad, feedback...; [Elmegreen
& Scalo|2004), hasta la fecha los modelos turbulentos no han dado sin embargo una
explicacion satisfactoria del origen y mecanismos de la misma consistente con las ob-

servaciones.

1.2. Formacion de nucleos densos

La masa es la propiedad fisica mas importante durante la evolucidn de las estrellas al
ser el parametro que determina su tipo espectral, su luminosidad, su tiempo de vida y su
destino final. Una pregunta fundamental que debe responder el estudio de la formacion

estelar es por tanto el origen de la masa de las estrellas.

Sorprendentemente, la distribucion de masas de las estrellas, tipicamente conocida
como la Funcién Inicial de Masas (IMF, Initial Mass Function), parece seguir un patrén
muy similar a lo largo de toda la Galaxia. Desde hace mas de 50 afios es bien conoci-
do que, a partir de una masa M 2 1 M, , la relacién del ndmero de estrellas (N,) con
una determinada masa (m,) (i.e. la IMF) obedece una ley de potencias segtin la relacién
dN,/dlog m, o< m;% con o = 1.35 (Salpeter||1955). Durante las dltimas décadas, nu-
merosos estudios han demostrado que la IMF completa puede describirse a partir de una
relacién de tres leyes de potencias con diferentes indices ¢ segun el rango de masas
considerado, con @ = 1.3 para masas comprendidas entre 0.5 < m,/M., < 50 (de tipo
Salpeter), & = 0.3 para 0.08 < m,/M, < 0.5,y o« = —0.7 para 0.01 < m,/M, < 0.08,
con pequeias variaciones entre las distintas nubes conocidas (Kroupa |2001)). Esta ho-
mogeneidad de la IMF a lo largo de la Galaxia hace sin embargo ineludible una cuestién

capital en el estudio de la formacion estelar: ;Como se produce una IMF universal si



Introduccion 9

Visible Infrared

“Starless” Core L1014 Spitzer Space Telescope ¢ IRAC « MIPS
Visible: DSS
NASA / JPL-Caltech / N. Evans (Univ. of Texas at Austin) ssc2004-20a

Figura 1.3: Formacién de una estrella en el interior de un ntcleo denso (Young et al.[2004). (Izq.) Im-
agen optica del niicleo denso de L1014. (Drcha.) Imagen infrarroja obtenida con Spitzer de la region
mas interna de este nucleo. El niicleo de L1014 es claramente visible en extincién en la imagen 6ptica.
Aunque identificada cldsicamente como un objeto sin estrella (stzarless), el nicleo de L1014 ya contiene
un objeto estelar joven (YSO; Young Stellar Object) recién formado en su interior. Este YSO se encuentra
no obstante altamente embebido, por lo que s6lo es observable a partir de observaciones profundas en el
IR (objeto rojo en la imagen de Spitzer) .

las estrellas se forman en el interior de nubes con regimenes de densidad, turbulencia y

campos magnéticos diferentes?

Actualmente es bien conocido que las estrellas, al menos todas aquellas similares
al Sol, se forman en el interior de las nubes moleculares a partir de lo que se denomi-
nan condensaciones o nicleos densos (dense cores; Beichman et al.[1986; ver Fig|[L.3).
Los nucleos densos son objetos gaseosos, tipicamente compactos y frios (Ty ~ 10 K),

con densidades de n(H)core = 10* cm?

, masas de Mg, ~ 0.5-5 M, y tamaiios de
Leore ~ 0.1 pc, dominados por movimientos internos de velocidad subsénicos (Myers &
Benson| 1983 una revision detallada de las propiedades de los nicleos densos puede en-
contrarse en |Bergin & Tafalla|2007). Los nicleos densos se forman a partir del material
molecular en las nubes y representan una etapa intermedia en la evolucion del gas previa
a la formacion de las estrellas. La observacion de nucleos, principalmente aquellos que
aun no contienen objetos embebidos (i.e. prestelares), brinda por tanto una oportunidad
Unica para estudiar las condiciones iniciales necesarias para la formacién de las estrellas

en las nubes moleculares.
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Figura 1.4: Funcién inicial de masa de los nucleos densos (CMF). (Izq.) CMF (en unidades de
AN_ores/ Amcores) de los niicleos densos de p-Oph (Motte et al.[1998). La linea discontinua indica la pendi-
ente esperada para una distribucién de tipo Salpeter. (Drcha.) Funcién inicial de masas de nicleos densos
(DCMEF, Dense Core Mass Function; similar a la CMF; esta vez en unidades de AN, qes/Alog Mepres) de
los nicleos identificados en extincidén en la nube molecular de la Pipe Nebula comparado con la IMF
estandar (Alves et al.|2001)).

En analogia a la IMF de las estrellas, la Funcion Inicial de Masas de los Niucleos
Densos (CMF, Core Mass Function) describe la distribucién y el nimero de nucleos
densos que se observan por unidad de masa. Estudios sobre la distribucion de la masa
de los ntcleos prestelares indica que existe una correlacion directa entre la CMF y la
IMF. Con las primeras observaciones en el continuo milimétrico de nicleos densos se
demostré que la masa de estos objetos en regiones como p-Oph seguia una distribucién
con un nimero de nucleos (M) por unidad de masa (m..r.) tal que presentaba una
relacién en forma de ley de potencias consistente con una distribucién de tipo Salpeter
(i.e. o ~ 1.3) para mgyre = 1 My, , con un cambio de pendiente mas plana (i.e. o ~ 0.5)
para masas inferiores a 1 M., (Fig. Izq.; Motte et al.||1998)). A partir de medidas in-
dependientes de extincion, estudios posteriores demostraron que la CMF observada en
nubes como la Pipe Nebula sigue una distribucién funcional que reproduce el compor-
tamiento de la IMF, aunque desplazada un factor ~ 3 en masa respecto a la distribucion
original de la IMF con un maximo hacia masas de mcyr max ~ 2-3 M, (Fig. Drcha.;
Alves et al.|[2007)). Estos resultados han sido recientemente confirmados en estudios a
gran escala a partir de los nuevos datos proporcionados por el satélite Herschel, donde
se observa un desplazamiento entre la CMF y la IMF en nubes moleculares mas masivas
y complejas como Aquila, con una relacion IMF/CMF ~ 20-40% (André et al. [2010;
Konyves et al. 2010).

El hecho de que exista una relacion constante entre las distribuciones de las CMF

y la IMF observadas sugiere que la masa de las estrellas queda impuesta durante las
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primeras fases de la formacion estelar. La masa final de una estrella estd determinada
por la eficiencia de la transformacién y concentracion del gas del nicleo en la estrella
(€ = m,/mcore). Dicha eficiencia estd determinada a su vez por procesos como la frag-
mentacion del nicleo, la finalizacion del proceso de acrecion, la formacién de discos, la
generacion de flujos bipolares y/o la dispersion del gas, los cuales dependen, en princi-
pio, de las masas del nicleo y la estrella formados. Como se mencioné anteriormente,
las observaciones de la CMF y su correlacién con la IMF indican no obstante que la
eficiencia € toma un valor constante (~ 30 %) para todas las nubes moleculares a lo
largo de todo el espectro de masas cubierto por la CMF. Esta uniformidad del valor de
€ sugiere por tanto que los procesos fisicos producidos tras la formacién de los nicleos
(fragmentacion, acrecion, etc...) deben jugar un papel (estadisticamente) secundario du-
rante la formacion de las estrellas (McKee & Ostriker| 2007). Por contra, la masa de
las estrellas parece quedar determinada, en su mayor parte, por la masa inicial de los

nucleos densos de las que proceden.

La correlacién directa entre la forma funcional de las distribuciones de la CMF y
la IMF indica ademds que existe (en términos estadisticos) una correlacion 1:1 entre el
nimero de nicleos y estrellas en las nubes moleculares (Alves et al. 2007; André et al.
2010). Esto es, la formacion de un nicleo denso parecer conducir inevitablemente a la
formacion de una estrella. La elevada eficiencia de este proceso contrasta sin embargo
con la baja eficiencia de formacion estelar global en las nubes moleculares con &gr ~ 3-
6 % (Evans et al. 2009). No obstante, la masa de gas en los nicleos densos representa
unicamente < 5% de la masa total del gas de la nube (Johnstone et al.||2004; Enoch
et al. 2007). Dado que el proceso de formacion estelar es relativamente eficiente una
vez formado un nicleo denso, la formacién global de estrellas en las nubes moleculares
parece estar limitada, en su mayor parte, por la formacion de nucleos en el interior de
estos objetos. En otras palabras, la ineficiencia del proceso de formacion estelar estd
derivado de la ineficiencia de las nubes en formar los nicleos densos (Evans|2008)). La
comprension final del proceso de la formacidn estelar requiere por tanto entender los
procesos fisicos que dan lugar al origen de estas condensaciones en el interior de las

nubes moleculares.

La formacién de nicleos densos es no obstante el paso mas complejo para las teorias
magnéticas y turbulentas y donde las predicciones de estos dos modelos presentan ma-
yores diferencias entre si. Como vimos anteriormente, el modelo magnético prevé que la

formacion de nucleos densos esta regida por la difusién ambipolar. Segun este modelo
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clésico, la formacién y evolucién de los nicleos densos se produce de manera cuasi-
estdtica, en escalas de tiempo largas con T4 = Tap ~ 10 Myr, € involucra movimientos
y dispersiones de velocidad tipicamente subsonicas tanto en las condensaciones como en
sus envolturas (Fig. e.g. Nakamura & L1/2005). Por contra, los modelos turbulentos
predicen la rapida formacién de nicleos densos tras la disipacién de turbulencia y for-
macion de estructuras subsonicas a pequefia escala en escalas temporales de 7;,,, = 1-2
Myr. Estos modelos turbulentos requieren no obstante la presencia de potentes choques
supersOnicos asociados a la formacion de las diferentes estructuras disipativas y nicleos
densos dentro de las nubes moleculares. En contraposicion al caso magnético, segtin
los modelos turbulentos se espera por tanto un rdpido aumento de la dispersién de ve-
locidad (> cy) en las proximidades de los nucleos (Fig. e.g. Ballesteros-Paredes et
al.[2003). Esta divergencia entre el modelo cuasi-estiatico dominado por campos mag-
néticos y el modelo dindmico dominado por turbulencia propuesto para la formacién de
nucleos densos convierte a la observacion sistemadtica de estos objetos, y en particular a

su estructura cinemadtica, en objetivo ideal para testear la velidez de estas dos teorias.

Observacionalmente existen argumentos contrapuestos para ambos modelos. Los nu-
cleos densos observados en las regiones de formacion estelar proximas estdn caracteriza-
dos por presentar dispersiones de velocidad subsoénicas (Myers|1983)) y bajos gradientes
de velocidad (Goodman et al.|1993)), lo que, en principio, favorece una evolucion del gas
cuasi-estdtica durante la formacion de estos objetos. Sin embargo, ni los movimientos de
infall (Tatalla et al.|1998) ni las escalas temporales de evolucién quimica del gas (Tatalla
et al.[2002) son consistentes con las largas escalas de tiempo necesarias para la difusion
ambipolar en el modelo magnético. Por su parte, diversos estudios cinematicos sugieren
la presencia de una rdpida transicion de la dispersién de velocidad desde niveles sub-
sonicos y constantes en el interior de los nucleos, a niveles supersénicos en las zonas
maés externas de algunos de estos objetos (Goodman et al. 1998 Pineda et al. 2010),
de acuerdo con las predicciones turbulentas mds dindmicas. No obstante, y segtn estas
mismas predicciones, deberfan producirse un nimero elevado de nucleos densos con
dispersiones de velocidad supersOnicas tanto internas como respecto a sus envolturas
mads difusas (Klessen et al.|[2005), resultados que de nuevo son inconsistentes con las
observaciones de estos objetos (Walsh et al.| 2004} Kirk et al.[2007a). Asi mismo, los
nucleos densos observadas en regiones de formacion estelar aislada parecen originarse a
partir de entornos y procesos mas quiescentes que sus homologos en regiones de cimu-
los, formados estos dltimos a partir de ambientes mucho mds turbulentos y dindmicos

(Ward-Thompson et al.[2007). Sin embargo, ninguno de los dos modelos magnético o
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turbulento ha dado una explicacion satisfactoria que permita predecir simultaneamente
la formacién de nicleos en ambos escenarios. La falta de un consenso con las predic-
ciones de los diferentes modelos hace que sea necesario una reevaluacion de las obser-
vaciones actuales. En particular, se hace imprescindible una cuantificacion homogénea
y sistemadtica de las escalas a las que actiian los campos magnéticos y la turbulencia y su
influencia durante todo el proceso de formacién de nicleos y estrellas en los diferentes

entornos de las nubes moleculares.

1.3. Fragmentacion interna de las nubes moleculares:

Filamentos y el origen de los nucleos densos

El valor maximo dentro de la distribucion definida por la CMF, tipicamente de
McpFmax ~ 2-3 Mg , define la masa caracteristica de los nticleos densos en el interior
de las nubes moleculares (Seccién @) Este valor de mcyr max S€ corresponde aprox-
imadamente con el valor de la masa de Jeans (M;) esperado para las condiciones de
presion y temperatura estdndares observadas en las regiones de formacion estelar. Este
hecho sugiere por tanto que la CMF estd determinada por el proceso de fragmentacién
gravitacional durante la formacién de los nucleos. Mas alla de la aproximacion clési-
ca de Jeans en un medio uniforme, infinito y homogéneo, la escala y la masa a la que
se produce la fragmentacion gravitacional en un medio anisétropo estdn sin embargo
determinadas por la geometria y la organizacion iniciales del gas (Larson/1985)). La es-
tructura previa de la nube juega por tanto un papel fundamental en la formacién de los

nucleos densos.

El gas en las nubes moleculares presenta un alto nivel de organizacion con una es-
tructura altamente jerarquizada donde se identifican todo tipo de concentraciones, acu-
mulaciones y vacios interconectados a muy diferentes escalas (una discusion de esta
estructura y los métodos utilizados para su caracterizacion se presentard en el Capitu-
lo E]) Entre las estructuras de gas identificadas en el interior de las nube, los filamentos
resultan de especial interés para la formacién estelar. Independientemente del caso de
ambientes aislados como en cimulos o de si se trata de regiones de formacion de al-
ta o baja masa, un nimero creciente de estudios muestran como la mayor parte de los
nucleos densos y estrellas jovenes presentes en las nubes moleculares se encuentran em-
bebidos dentro de filamentos (Hartmann|[2002f |/André et al.|[2010; Molinari et al.|2010;
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Figura 1.5: Proceso de formacion estelar en las nubes moleculares: (1) Formacién de la nube (Imagen de
la emision integrada de 13CO (1-0) en la nube molecular de Tauro;|Goldsmith et al.[2008), (2) Formacién
de un filamento (Imagen del continuo de APEX-LABOCA en la regién de B213; ESO/APEX/Hacar,
Tafalla & Price|2012)), (3) Fragmentacién y formacién de un nicleo denso (zoom sobre la regién de la
Cadena en B213;|Hacar et al.|2012) y (4) Formacién de un YSO por el colapso gravitacional del gas del
ntcleo (emision del continuo de APEX-LABOCA (naranja) y APEX-SABOCA (rojo) alrededor de IRAS
0416642906 (Hacar et al.[2012)), sobre el que se ha superpuesto la emisién molecular del flujo bipolar
producido por la estrella (Santiago-Garcia et al.|2009)).

Schneider et al.[|2012; Figura E]) Los filamentos favorecen las condiciones necesarias
para el colapso gravitatorio del gas dentro de las nubes, lo que hace que el proceso de
formacion de estrellas esté intimamente ligado tanto a su formacién y evolucién, como
a los procesos de fragmentacion dentro de estos objetos. Aunque conocidos desde las
primeras observaciones a gran escala en nubes moleculares (Schneider & Elmegreen
1979} {Ungerechts & Thaddeus||1987), el origen de estos filamentos sigue estando sin
embargo sujeto a un amplio debate. De acuerdo con las simulaciones, la formacion de
filamentos en las nubes moleculares se ve favorecida por la tendencia que presenta el
gas de las nubes a formar estructuras prolatas que mds tarde pueden concentrarse de
manera mas eficiente a lo largo de sus ejes menores, ya sea por efecto de la colisién de
corrientes supersonicas o por el movimiento promovido a lo largo de las lineas de cam-
po magnético (Padoan et al.|[2001; Mac Low & Klessen|2004; |Nakamura & L1 [2008).

Lo que si parece cierto es que, una vez formados, la gravedad comienza a tomar un pro-
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tagonismo creciente en la dindmica interna del gas en los filamentos amplificando las
perturbaciones en densidad presentes en los mismos, las cuales forman las semillas que

dardn lugar a los nicleos densos y estrellas.

El mecanismo de fragmentacion de los filamentos para la formacién de los nicleos
depende de las condiciones iniciales de densidad, turbulencia y campos magnéticos
de estos objetos. El estudio detallado de este proceso bajo condiciones realistas sélo
puede ser por tanto abordado a partir de la caracterizacién directa de las simulaciones
(e.g. Smith et al. 2012)). No obstante, notables avances en este campo han sido posi-
bles a partir del estudio general de las propiedades de filamentos ideales e infinitos con
propiedades cercanas al equilibrio. Aunque limitados, los trabajos en este campo ayudan

a tener una vision global del proceso de fragmentacion real de los filamentos.

A partir de cdlculos analiticos (Stoddlkiewicz|1963}; |Ostriker| 1964), estd demostrado
que los filamentos isotermos y en equilibrio hidrostatico (comtinmente conocidos como

filamentos de Ostriker) obedecen una ley de densidad radial definida por H

2 2
Po siendo  H3,, = s (1.5)

p(r)os = (L1 (r/Hon)?)? 7Gpo

donde pg es la densidad central (en el eje) del filamento y Hpy el tamafio caracteris-

tico del filamento, el cual se relaciona con el radio a media potencia segun ry/, =

1/2
<21/ 2 1) Hoy . La principal caracteristica de estos filamentos de Ostriker es que,

aunque infinitos espacialmente (r — oo), presentan un masa lineal finita definida por:

22
G

Mlin,Ost = (1.6)

De acuerdo con las dos relaciones anteriores, para una temperatura dada (T, = c;) un
filamento isotermo s6lo puede estar por tanto en equilibrio si su masa lineal My;, es
igual a la My, oy (= constante) y si su perfil radial sigue la relacién dada por p(r)ost
la cual estd univocamente determinada por la densidad central del filamento. Por otro
lado, y segtn a la teorfa lineal, un filamento de Ostriker originalmente en equilib-
rio es gravitacionalmente inestable bajo perturbaciones axiales con longitudes de onda

Afrag = Aerie = 3.94 Hog ~ 6 X 1 /2, con una perturbacion de crecimiento maximo con

2A partir de la relacién el perfil de densidad de los filamentos de Ostriker se ha interpretado
frecuentemente como un perfil radial o< ¥~* (e.g. Alves et al.|1998). Si bien esta aproximacién es vélida
para el limite asintdtico r > H, puede demostrarse que, para valores cercanos al eje del filamento (i.e

r ~ H), la forma funcional de p(r) oy sigue una distribucién menos pronunciada o< P
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una longitud de onda A, = 2 X Ao (Larson||1985). El andlisis del crecimiento tem-
poral de estas perturbaciones revela ademds que, bajo el régimen lineal, este proceso de
fragmentacion sélo es posible para filamentos con masas lineales similares a la masa de
equilibrio. Por contra, si My;, > My, o €l colapso radial del filamento es mds rapido
que cualquiera de los modos longitudinales de fragmentacion, lo que hace que el fil-
amento colapse sobre su propio eje sin fragmentarse formando una barra (Inutsuka &
Miyamal|1992,1997).

Comparado con el caso hidrostético puro de Ostriker, la accién de campos magnéti-
cos y una turbulencia moderada alteran la configuracién de equilibrio de los filamentos
(Hanawa et al.|1993}; Nakamura et al.|1993; Fiege & Pudritz|2000alb). En el caso mas
simple, la presencia de un campo magnético paralelo al eje mayor del filamento ofrece
una resistencia adicional al colapso radial, lo que permite a los filamentos sustentar una
mayor masa lineal. Un efecto andlogo se produce bajo la presencia de la turbulencia
(subsoénica), la cual actia como una presion interna adicional aumentando de nuevo la
masa lineal critica (Cg = cf + ctzurb). No obstante, estos dos procesos tienen efectos con-
trapuestos durante el proceso de fragmentacion. Si el nivel de turbulencia se mantiene
constante durante el proceso, la fragmentacién de los filamentos turbulentos sigue la
misma relacién funcional para la kfmg que en el caso de Ostriker, esta vez con una
H,,,» > Hog. Por contra, la presencia de campos magnéticos tiende a reducir la escala
de fragmentacion critica en funcion de Hyuqe (< Hyyrp, para la misma My;,). Asi mismo,
diferentes configuraciones del campo magnético (transversal, helicoidal, ...) y la accién
de una presion externa permiten obtener otras configuraciones de equilibrio tanto para la
distribucién radial de materia como para masa lineal critica de los filamentos (ver Fiege
& Pudritz2000a.b)).

Ademads de la turbulencia y los campos magnéticos, el proceso de fragmentacién
gravitacional de los filamentos depende de la temperatura del gas (e.g. My o T-3/2).
Dentro de las nubes moleculares, se espera una variacion de las propiedades térmicas
del gas, con un descenso de la temperatura en el gas difuso a medida que éste aumenta su
densidad hasta que alcanza su equilibrio térmico a aproximadamente 10 K. De acuerdo
con varias estimaciones numéricas, la fragmentacion de los filamentos se ve favorecida
cuando el gas se hace isotermo (L1 et al.|2003; Jappsen et al.[2005). En ese momento, el
valor de la densidad (pjs,) determina la masa mds inestable dentro de los filamentos y,
por tanto, la masa tipica de fragmentacion dentro de estos objetos (i.e. my,qe = My, X

/'Lfmg = f(piso); Larson|[1985; Kawachi & Hanawa|1998). Esta masa de fragmentacién
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tipica limita y condiciona ademas la distribucion de masas de los nicleos densos que se

formaran en el interior de los filamentos (Larson|1992; Jappsen et al.|[2005).

La caracterizacion observacional de las propiedades de los filamentos y su proceso
de fragmentacion interna han sido objeto de un intensivo estudio desde su descubrimien-
to. Los estudios clasicos sugieren que los filamentos se fragmentan de manera regular en
un conjunto de nucleos densos tipicamente prolatos espaciados periddicamente, como
se esperaria de una fragmentacién gravitacional (Schneider & Elmegreen||1979; Hart-
mann| 2002). Los filamentos estian recibiendo un renovado interés tras el lanzamiento
del satélite Herschel, cuyos resultados estdn permitiendo derivar propiedades estadisti-
cas generales de los filamentos como su distribucién radial, su densidad de columna,
su radio, su masa, y su temperatura (e.g. André et al.[2010; Men’shchikov et al.[2010;
Arzoumanian et al.2011). Estos primeros trabajos a gran escala indican que los nucleos
tienden a formase en los filamentos més densos y masivos, lo que apunta de nuevo a un
proceso dominado por la gravedad. Ademads del estudio de su distribucién de masa, la
informacion cinemadtica resulta clave para entender la dindmica interna, la estabilidad
y los modos de fragmentacion de los filamentos (Gehman et al. |1996; [Fiege & Pudritz
2000b). En particular, la cuantificacion de propiedades basicas como la dispersion o los
campos internos de velocidad del gas a lo largo de los filamentos es imprescindible para
evaluar la influencia de los campos magnéticos y la turbulencia en estos objetos. La
obtencion de esta informacion, posible inicamente a partir de observaciones de lineas
moleculares en el rango de ondas milimétricas (ver seccién [2.1), resulta sin embargo
muy compleja por las caracteristicas de los radiotelescopios y receptores heterodinos
actuales. De hecho, dados los tamaiios tipicos de los filamentos en las nubes mas prox-
imas, tipicamente de varios grados de longitud, los estudios moleculares disponibles en
estos objetos estdn normalmente restringidos a observaciones locales o de baja resolu-
cion angular (Bally et al. [1987; Mizuno et al.[|1995), lo que ha impedido hasta ahora
obtener una determinacion precisa de sus propiedades cinemdticas. Sin embargo, dada
su relevancia, un importante esfuerzo observacional es necesario como paso ultimo para

entender el proceso de fragmentacion que da lugar a la formacién de los nucleos densos.
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Tabla 1.1: Propiedades generales de las regiones estudiadas durante el transcurso de esta tesis

Region M D@ Area® N, ¢4 Necores ) Complejo  Entorno (6)  Ref.
M,) (po) (pcz) (stars)  (cores)  Molecular
L1517 30 144 ~0.9 5-10 5 Taurus Aislado (1

Barnard 213 700 140 ~9.5 40 ~ 20 Taurus Aislado 2)
NGC 1333 1200 236 ~ 1.1 150 ~ 40 Perseus Cdmulo 3)

Notas: (1) Masa total de gas denso; (2) Distancia; (3) Area muestreada; (4) Ndmero de estrellas dentro de la region observada ; (5)
Numero de niicleos densos contenidos en la zona muestreada; (6) Entorno de formacion.
Referencias: (1)[Hacar & Tafalla| (2011); (2)[Hacar et al|(2012); (3)[Hacar & Tafallal (2012, in prep.)

1.4. Objetivos y organizacion de esta tesis

Las investigaciones llevadas a cabo en esta tesis se encuentran dirigidas al estudio y
caracterizacion de todo el proceso de formacion de nicleos densos en las nubes mole-
culares como medio para entender los procesos fisicos que dan lugar a la formacion de
las estrellas. Como se ha discutido en las secciones precedentes, las propiedades de los
nucleos densos determinan, en gran medida, las propiedades fundamentales de las es-
trellas que se formardn en su interior. Asi mismo, el proceso y la eficiencia de formacién
de nucleos parece ademds controlar la tasa de formacidn estelar de las nubes molecu-
lares. La formacion y evolucion de los nucleos densos estd, no obstante, intimamente
ligada a las condiciones iniciales (densidad, turbulencia, campos magnéticos, etc...) y la
estructura del gas en las nubes previas a su formacion. Teniendo en cuenta estas con-
sideraciones, el objetivo final de esta tesis se centra en la caracterizacién observacional
de las propiedades del gas durante la organizacion, fragmentacion y concentracion del
material dentro de las nubes moleculares. En particular, esta tesis se ha enfocado hacia
el estudio de las propiedades cinematicas y dindmicas del gas en las diferentes etapas
de este proceso con el objetivo de testear las diferentes predicciones de los diferentes

modelos magnéticos y turbulentos.

Esta tesis se ha realizado a partir del andlisis de observaciones radioastrondmicas
en el rango de ondas milimétricas y submilimétricas del gas y el polvo a gran escala
en diversas nubes moleculares cercanas. Los nicleos densos tipicos de las nubes mo-
leculares cercanas son objetos ampliamente estudiados en la literatura. Basdndonos en
el conocimiento previo de sus propiedades, nuestro estudio ha seguido una estrategia
de complejidad creciente, centrdndose en primera instancia en entender el gas que di-

rectamente rodea a estos nicleos como paso previo antes de abordar el andlisis de la
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estructura del gas a gran escala en las nubes moleculares. Para ello, nuestro trabajo esta
basado en la observacién sistematica de 3 regiones prototipicas de formacion estelar:
L1517, Barnard 213 y NGC 1333. Estas regiones a estudio han sido cuidadosamente
seleccionadas por presentar diferentes grados de actividad (i.e. nimero de estrellas y
nucleos, masa, etc...), cubriendo los diferentes escenarios tipicos de formacién estelar
dentro de las nubes moleculares, desde las regiones més aisladas hasta las regiones con

formacion en cimulos (ver Tabla [I.1)).

El material que forma parte de esta tesis se presenta en los Capitulos A modo
de sumario, el Capitulo [2|resume brevemente las técnicas observacionales utilizadas en
el desarrollo de esta tesis. El Capitulo [3] presenta los resultados obtenidos del estudio
sobre la formacién de nicleos densos en la nube oscura de L1517 dentro del complejo
molecular de Taurus-Auriga. Continuando en esta nube, el Capitulo 4 presenta las in-
vestigaciones llevadas a cabo en Barnard 213, uno de los filamentos mds prominentes
conocidos en las nubes moleculares cercanas. Derivado de este tltimo estudio, el Capi-
tulo[5| presenta una detallada descripcién del método de FIVe, una nueva metodologia de
andlisis desarrollada en este tesis para la identificacion y caracterizacion de estructuras
dentro de las nubes moleculares a partir de observaciones espectroscOpicas de lineas
moleculares en el rango de ondas milimétricas. Tras ello, y como avance de la linea
de trabajo que espera desarrollarse tras la consecucion de esta tesis, el Capitulo [6] pre-
senta los resultados preliminares obtenidos en el cimulo de NGC 1333 perteneciente
al complejo molecular de Perseo. Para finalizar, el Capitulo [/] sintetiza los principales

resultados y conclusiones derivados de esta tesis.

La mayoria de los resultados obtenidos en el transcurso de este trabajo se han presen-
tado 6 estdn pendientes de presentarse en diversos articulos en la revista Astronomy &
Astrophysics. Tal es el caso de los resultados del Capitulo [3| (Hacar & Tafalla2011)), de
los Capitulos Ay [5| (Hacar et al.|2012), y del Capitulo[6|(Hacar & Tafalla[2012, in prep.).
Ademads de estos trabajos, se han realizado contribuciones menores a otros proyectos
de investigacion relacionados con fases mds tardias de la formacién estelar cuando la
evolucién de los YSOs produce la eyeccidon de material a través de flujos bipolares (e.g.
Tafalla et al.[2010). Al tratarse de un tema transversal, los resultados de estos estudios
no se han incluido durante la redaccién final de la tesis, por lo que se remite al lector
interesado a consultar las referencias correspondientes. Por dltimo, un listado de las re-
uniones cientificas nacionales e internacionales donde han sido presentados todos estos

resultados puede encontrarse en la tltima seccién de este texto.
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2 Observaciones radioastronomicas
en nubes moleculares

Los trabajos llevados a cabo en esta tesis se basan en la caracterizacion de las
propiedades del gas de los nucleos prestelares y nubes moleculares a partir de observa-
ciones radioastrondmicas en los rangos de ondas milimétrico y submilimétrico. Dichas
observaciones se centran en la caracterizacién del medio interestelar mediante el es-
tudio de (1) la emisién molecular del gas (Seccion y (2) la emisién en el continuo
del polvo (Seccién[2.2)). En este capitulo describiremos brevemente los principios funda-
mentales que justifican el uso de estas técnicas observacionales, asi como los pardmetros
fisicos que pueden ser derivados con cada una de ellas (para mds detalles puede consul-
tarse Rolfs & Wilson |[1986).

2.1. Observaciones de lineas moleculares en ondas

milimétricas

El gas molecular es el principal constituyente de las nubes. A las temperaturas tipicas
en el interior de las nubes (T ~ 10-20 K), el gas molecular emite la mayor parte de su en-
ergia en forma de lineas moleculares en el rango de ondas milimétricas y submilimétric-
as. El estudio detallado de esta emisién molecular resulta por tanto imprescindible para

investigar las condiciones fisicas del gas en estas regiones.
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2.1.1. Trazadores moleculares en el estudio de la formacion de

nucleos densos

El hidrégeno molecular (H) es la molécula mds abundante en las nubes moleculares.
Sin embargo, las caracteristicas de esta molécula dificultan su utilizacién como trazador
de la materia de las nubes. El H,, una molécula homonuclear y simétrica, tiene un mo-
mento dipolar eléctrico nulo, lo que hace que carezca de transiciones rotacionales dipo-
lares permitidas. Por otro lado, y si bien presenta transiciones rotacionales cuadrupolares
en el rango de ondas del IR-medio, las energias de estas transiciones cuadrupolares son
muy altas (E/k > 510 K). A las temperaturas tipicas de las nubes, con ~ 10-20 K, es-
tas transiciones son por tanto pobremente excitadas, lo que hace que la mayor parte del

material molecular frio de las nubes sea practicamente invisible a las observaciones.

Tras el Hj, la siguiente molécula en abundancia en las nubes moleculares es el CO
('2C’%0). Atin siendo ~ 10* veces menos abundante que el Hy, el CO presenta nota-
bles ventajas observacionales en el estudio del gas en las nubes. La diferencia de cargas
del C y el O inducen un pequefio momento dipolar eléctrico (4 = 0.112 D), dotando
a esta molécula de transiciones dipolares permitidas. La excitacion de las transiciones
rotacionales de CO con bajos niimeros cudnticos J requieren asi mismo energias simi-
lares a las encontradas en las nubes (e.g. Eji/k = 5.5y 11 K para las transiciones de CO
(1-0) y (2-1), respectivamente). Por otro lado, el bajo momento dipolar de esta molécula
le confiere un bajo coeficiente de emision espontdnea (A j;), lo que permite termalizar
ficilmente estas transiciones a bajas densidades (n(H,) ~ 103 cm™3, ver Seccién .
Estos niveles rotacionales mas bajos emiten ademds en el rango de ondas milimétrico
y submilimétrico (e.g. 3 y 1 mm para el CO (1-0) y (2-1)), lo que permite que sean
observados facilmente desde telescopios terrestres mediante técnicas radioastrondmicas
estdndar. Todo ello ha convertido a la molécula de CO en el trazador més utilizado para
el estudio de la distribucién de materia y sus propiedades en el interior de las nubes
moleculares (e.g.|Ungerechts & Thaddeus| 1987; |Goldsmith et al.|2008)).

Otra de las cualidad del CO es que esta molécula presenta una amplia variedad de
isétopos que comparten la mayor parte de sus propiedades con la excepcion de que
su abundancia es mucho menor. Con su relativa alta abundancia (X(CO/H,) = 10~%;
Lacy et al. [1994), el CO es tipicamente opaco incluso a relativas bajas densidades de
columna (i.e. unos pocos Ay). La observacion de isétopos menos abundantes como el
BCO (X(CO/COo) ~ 77), el CBO (X(CO/C'BO) ~ 560), 0 el C!7O (X(CO/CO) ~
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2000) permite sin embargo ser sensibles a diferentes regimenes de densidad de columna
de gas, pudiendo entonces medir propiedades fundamentales como la temperatura del
gas en regiones profundas de las nubes (e.g. a través del 13CO) o también la densidad
de columna total de gas a lo largo de la direccién de observacion (l.o.s., line-of-sight) (a

través de trazadores 6pticamente delgados como el C!80 y el C!70, entre otrosﬂ

Si bien las distintas variedades de CO son utiles trazadores del gas de baja densidad
de las nubes moleculares, tipicamente con n(Hj) ~ 1024 cm ™3, todos estos trazadores
no permiten estudiar las regiones mds densas como los nicleos, debido a que en es-
tas regiones los diferentes is6topos del CO desaparecen de la fase gaseosa por efecto
de la deplecién (Caselli et al.|[1999; Kramer et al.|[1999; Tatalla et al. [2002; véase una
extensa revision de la deplecion en |Bergin & Tafallal2007). Debido a las bajas temper-
aturas presentes en las nubes, cuando una molécula de CO se encuentra con un grano
de polvo, ésta se queda adherida al grano tras congelarse en su superficie. Este proceso
de deplecién actia rédpida y eficientemente a densidades n(H,) > 10* cm 3, reduciendo
drasticamente la abundancia de CO en la fase gaseosa al depositarse en los granos en
forma de hielos. Observacionalmente, la deplecion de CO y sus is6topos se manifiesta
mediante una fuerte caida de la emision de estas moléculas en las regiones mds densas
de las nubes, lo que impide que estos trazadores pueden ser utilizados para estudiar las
regiones mds internas de los nicleos densos. Un ejemplo del efecto de la deplecién en
la emisi6én del CO se muestra en la Figura[2.1] (Izq.) (Tafalla et al/[2002). En ella puede
verse claramente cémo la deplecién produce un descenso de la emision de moléculas
como el C'80 y el C!70 en la zona mds densa del nicleo de L1498, trazada por el

madximo del continuo milimétrico (ver Seccién [2.2)).

La desaparicion del CO de la fase gaseosa produce importantes cambios en la quimi-
ca del gas en los nicleos (una relacién de referencias puede encontrarse de nuevo en
Bergin & Tafalla/|2007). El CO es el mayor agente destructor de iones como el H3+ y el
N,H™. Si bien la deplecién afecta a todas las moléculas, cuando el CO desaparece, la
produccién de estos iones se ve favorecida. De acuerdo con los modelos de evolucion
quimica de nucleos prestelares, tras la deplecién del CO, moléculas cémo el NoH™ y el

NH3, esta dltima derivada del propio NoH™, aumentan entonces su abundancia en varios

ILas razones de abundancia de los distintos isGtopos del CO se refieren a los valores estdndares calcu-
lados para las nubes moleculares a partir de las razones isotopicas de X('>C/13C) ~ 77, X(1©0/'80) ~ 560
y X('0/'70) ~ 3.65 observadas en el ISM (Wilson & Rood|1994), donde estos valores son aplicables a
las regiones de las nubes donde el campo UV ha sido convenientemente apantallado (i.e. Ay 2 2 — 3™4),
Regiones mds expuestas de las nubes o bajo la presencia de campos de radiacion intensos pueden presentar
no obstante relaciones de abundancia diferentes (e.g.|van Dishoeck & Black]|1988)).
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Figura 2.1: Efectos de la deplecién en los diferentes trazadores moleculares en los nticleos densos. (Izq.)
Emisién molecular en el nicleo de 1.1498 (Tafalla et al.[2002). De izquierda a derecha y de arriba a abajo:
(1) Emisién del continuo milimétrico a 1.2 mm, comparado con la emisién molecular de (2) C'30 (1-0),
(3) C70 (1-0), (4) CS (2-1), (5) NoH* (1-0) y (6) NH3 (1,1). En esta figura pueden verse claramente los
efectos de la deplecidn en las moléculas carbonadas (CO, CS, ...), las cuales desaparecen de la fase gaseosa
produciendo un fuerte descenso de su emision en el centro de los nicleos, mientras que se favorece la
produccién de moléculas nitrogenadas (NoH™ y NH3), observandose una correlacion directa entre su
emisién y la emisién del continuo. (Drcha.) Modelo de evolucién temporal de las abundancias de CO
(azul) y NoH™ (rojo) para un niicleo denso bajo un colapso gravitacional del tipo Larson-Pentson
let al|2003)). Nétese cémo la caida de la abundancia de CO por efecto de la deplecién produce un rapido
aumento de la abundancia en dos 6rdenes de magnitud del N,H™.

6rdenes de magnitud (e.g. ver Fig. 2.1) (Drcha.); |Aikawa et al|2003). Estos cambios de

abundancias producidos por los efectos quimicos derivados de la deplecién producen

una anticorrelacion entre la emisién de estas moléculas nitrogenadas (N,H™ y NH3) y
la distribucién de la emisién de las moléculas carbonadas (CO, CS, ...). En términos ob-
servacionales, y como puede verse en la Fig. [2.1] (Izq.), la deplecién hace que mientras
los diferentes is6topos del CO presentan una estructura “anular” de emision alrededor
de los nicleos, moléculas como el NoH* y el NH3 presentan distribuciones de emisién
similares a la emision del continuo con su maximo localizado en el centro de estos obje-
tos. La observacién de moléculas nitrogenadas como el NoH' y el NH3 en los nicleos
es, por tanto, no sélo un signo evidente de la accién quimica de la deplecidn, sino tam-
bién necesaria si se quieren explorar las propiedades internas en las regiones mds densas
de estos objetos H

20tro efecto derivado de la deplecién es el aumento de la abundancia de moléculas deuteradas como el
H,D* 6 el DoH™T (véase de nuevo Bergin & Tafalla|2007). La deuteracién del gas se produce sin embargo
tras la deplecién del CO vy, posteriormente, del N>, donde la deplecién de esta ultima molécula se lleva
a cabo a n(Hp) > 107 cm™3 (Caselli et al./[2003). En regiones clasicas como Tauro, tales densidades se
dan dnicamente en las zonas mds compactas y profundas de los niicleos. Dado que en esta tesis nuestro
estudio se basa en el gas a gran escala, los efectos de deuteracién no serdn considerados en este texto.
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Figura 2.2: Comparacién de los diferentes trazadores moleculares en la regién de Barnard 213 (Capl’tulo
Hacar et al.|2012). Emisién del continuo del polvo a 870 um (Izq.) comparada con la emisién molecular
integrada de C'%0 (1-0) (Centro) y del NoH* (1-0) (Drcha.). La emisi6n del continuo traza la distribucién
total de gas de la nube (ver Seccién[2.2). De la comparacién de emisién molecular con la emision del polvo
puede verse como, debido a los diferentes efectos de deplecidn, excitacién y abundancia, cada uno de los
trazadores moleculares es sensible unicamente a un régimen de densidad determinado. Por un lado el
C'80 es sensible al gas mds difuso y extendido (e.g. regién 1), mientras que el NyH* aparece tnicamente
donde el gas se hace mas denso y donde ha comenzado a actuar la deplecién (e.g. regién 2). El estudio
global de la dindmica del gas en las nubes requiere por tanto la caracterizacion simultanea de diferentes
trazadores moleculares.

Ademads de para estudiar el interior de los nucleos densos, la caracterizacion de los
efectos de deplecion puede utilizarse como indicador de la edad quimica del gas en las
nubes moleculares. La deplecion actia eficientemente en escalas de tiempo de < 0.5
Myr (S 7yr) para densidades n(Hy) 2 10* em™3. Los cambios quimicos producidos por
la deplecién se ven ademads acelerados con el aumento de la densidad, por lo que sus
efectos se magnifican segin avanza la condensacion y el colapso del gas. Debido a la
répida evolucién de la deplecion, se espera entonces que tnicamente aquellas regiones
mads jovenes puedan mantener una alta abundancia de CO relacionada con la emisién
del continuo, frente a la alta tasa de deplecion de las moléculas carbonadas y el aumen-
to de abundancia de especies como el NoH" y el NHj3 esperado en las regiones mas
evolucionadas y densas. El estudio comparativo de la emision de distintas familias de
trazadores (i.e. moléculas carbonadas vs. moléculas nitrogenadas) resulta por tanto de
especial interés a la hora de cuantificar el grado de evolucién del gas, principalmente
para identificar aquellas regiones durante sus primeras fases de evolucion (e.g|Tafalla &
Santiago|2004).

Como se mencioné en el Capitulo [T} el objetivo de esta tesis se centra en la carac-
terizacion observacional de todo el proceso de condensacidn del gas en el interior de

las nubes moleculares. No obstante, y segin las consideraciones anteriores, el estudio
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de las propiedades del gas durante este proceso debe tener en cuenta los efectos quimi-
cos derivados de la deplecion. A tal efecto, las investigaciones llevadas a cabo en esta
tesis combinan observaciones de multiples trazadores moleculares como ci80, Cl70,
SO, NoH' y NHj3 (ver Tabla . Estas moléculas han sido especificamente elegidas
por trazar diferentes fases durante el proceso de evolucién de los nicleos densos. Por
un lado, las moléculas de C'30, C!70 y SO seran utilizadas para trazar la emisién mas
difusa durante las primeras fases de la evolucion del gas en la nube a densidades tipicas
de n(Hy) ~ 10*>~* cm—3. Por su parte, las moléculas de N,H' y NH3, ambas producidas
tras la deplecién del CO, se empleardn como trazadores de las regiones mds densas y
evolucionadas con n(Hy) > 10* cm 3. Con el estudio simultaneo de estos trazadores
se pretende entonces conectar los diferentes regimenes de densidad dentro de las nubes

moleculares, desde el gas més extendido hasta las zonas mds compactas de los nucleos
(ver Figura[2.2).

Como se discutid en la introduccidn, la formacién de ndcleos densos esta relacio-
nada con la estructura y evolucién completa del gas en la nube. Para estudiar los pro-
cesos fisicos dentro de las nubes, durante esta tesis se han obtenido mapas a gran es-
cala de la emisién molecular de los diferentes trazadores anteriores en algunas de las
nubes moleculares cercanas mds importantes. Estas observaciones se han realizado con
los radiotelescopios de antena Unica mds avanzados del mundo como el FCRAO 14m,
IRAM 30m y Effelsberg 100m. Nuestras observaciones combinan grandes mosaicos de
mapas realizados a partir de técnicas de mapeo rapido OTF (On-The-Fly) en modos tan-
to en conmutacion de posiciones PSw (Position Switching; FCRAO-14m) como en con-
mutacién de frecuencias FSw (Frequency Switching; IRAM 30m y Effelsberg 100m).
Tipicamente, estos mapas OTF a gran escala se han obtenido a partir de la combinacioén
de decenas o incluso centenares de miles de espectros. El manejo de tal volumen de
espectros ha requerido la aplicaciéon de técnicas especiales de andlisis de datos mole-
culares a gran escala, algunas de ellas especificamente disefiadas y desarrolladas en el

transcurso de estas tesis (Capitulo [3).
2.1.2. Caracterizacion de la emision molecular y propiedades

fisicas derivadas

El estudio de los espectros moleculares permite extraer informacion a cerca de varias

propiedades fisicas fundamentales como la densidad de columna del gas, la temperatura,
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la dispersion de velocidades y la velocidad tipica del gas en los nicleos densos y nubes
moleculares. Dado el uso extensivo que realizaremos en capitulos posteriores, en esta
seccion describiremos brevemente los principios bdsicos necesarios para obtener estas
propiedades a partir de los observables proporcionados por los espectros. El desarrollo
pormenorizado de todas las relaciones presentadas a continuacion puede encontrarse en
libros especificos como |Rolfs & Wilson | (1986), Estalella & Anglada |(1996) 6 Stahler
& Pallal (2004).

= Poblacion de los niveles de energia, termalizacion del gas y densidad critica

de una molécula:

La ecuacién de Bolzmann describe la relacion entre las poblaciones de los niveles de
energia j e 1 de una molécula en Equilibrio Termodindmico, a partir de su temperatura

de excitacion de la transicién T2y

Ny _ &) —hvi/KTX (2.1)
ni &
donde n; y g; son la poblacion y el peso estadistico del nivel i, respectivamente, mien-
tras que Vj; es la frecuencia de la transicion (j-1). Se dice que un gas estd termalizado
cuando las poblaciones de los niveles estdn dominadas por colisiones. Tradicionalmente
se considera que la excitacion de una molecula empieza a acercarse a la termalizacién

cuando la densidad del gas es igual a la densidad critica, que esta definida por
Cii=Aj

con Cj; =n-7j;, donde yj; = 0;i(vm,) es el coeficiente de desexcitacion colisional, oj; es
kT
7'17m[-12

la seccién eficaz de colisién de la molécula y (vy,) = es la velocidad promedio
de las particulas bajo una distribuciéon Maxwelliana de velocidades a una temperatura

cinética T, dada.
Despejando entonces la densidad de la ecuacidn anterior tendremos que la densidad

critica a la que se alcanza la termalizacion es:

e = 2 2.2)
Yii

A densidades iguales o mayores que la n, la transicion entre los niveles i y j estd dom-

inadas por colisiones y por tanto se aproxima a la termalizacion. Bajo las condiciones
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Tabla 2.1: Propiedades bdsicas de las transiciones moleculares utilizadas en esta tesis.

Transition Vji Aji }/}I-O K nl0 K
(MHz) (s™h (cm3 s (em™)
C80 (J=1-0) 109782.176() 63 x 108 33 x 107" 1.9 x 103
CB0 (J=2-1) 219560.358() 6.0 x 1077 3.0 x 10°"" 2.0 x 10*
C70 (J=1-0) 112358.990 6.7 x 1078 3.3 x 107! 2.0 x 10
SO (In=32-21) 99299.8903) 1.1 x 107> 22x 107" 50 x 10°
NoHT (J=1-0) 93173.764®%) 36 x 107> 2.6x 10710 1.4 x 10°
NH; (J.K=1,1) 23694.4955) 1.7 x 1077 88 x 107" 1.9 x 10’
NH; (JLK=2,2) 23722.6355) 22 x 1077 1.1x 10710 2.0x 10°

Notas: yiljo KyA ji obtenidos de la base de datos LAMDA |(http://home.strw.leidenuniv.nl/ mol-
data/); Referencias: (1) |Cazzoli et al.| (2003)); (2) |Cazzoli et al.| (2002); (3) Tafalla et al.| (20006]);

(4) Pagani et al.| (2009); (5) [Kukolich| (1967).

de termalizacion, las poblaciones de todos los niveles de energia pueden ser descritas
a partir de una unica T,, en la ecuacion de Bolzmann, siendo ésta similar a la temper-
atura cinética del gas Ty. Cuando el gas estd termalizado, y por tanto Té; =Tex =T, se
dice que el gas cumple las condiciones de Equilibrio Termodindmico Local (LTE; Local

Thermodynamic Equilibrium).

En LTE, la poblacién de un nivel puede darse también a partir del nimero total de
particulas (n = Y5y n;):

ﬂ — g_J .e*Ej/kTex
n

(2.3)

O bien en funcién de la densidad de columna N, integrando a lo largo de toda la l.o.s.
(Nj= [nj-ds), y la densidad de columna total (N = Y. ( N;):

]ﬁ: &.ei j/kTex

N0 (2.4)

Ej/kTex

Donde, para ambos casos, Q = Y7 gje es la funcién de particién de la mo-

1écula.

La Tabla @ resume los coeficientes de Einstein A j; y los coeficiente de desexcita-
cion colisional y;; de las moléculas utilizadas en los estudios llevados a cabo en esta

tesis. Asi mismo, y como guia para los siguientes capitulos, esta tabla contiene el cdlcu-
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lo de las densidades criticas de cada una de estas transiciones segun la Ecuacion A
partir de esta tabla puede verse cémo transiciones como el C'30 (1-0) son facilmente ex-
citables a densidades bajas, lo que las convierte en excelentes trazadores del gas difuso,
mientras que otras como el NoH™ (1-0) necesitan densidades mucho mayores para estar
termalizadas, lo que hace que esta transicion se excite de manera eficiente inicamente

en las regiones mds densas de las nubes, esto es, en los nicleos densos.
= Ecuacién de transporte radiativo:

La ecuacidn de transporte radiativo nos permite relacionar la temperatura (o intensidad)
medida de una linea molecular Ty con la temperatura de excitacion T,, de la molécula,

su opacidad 7y la temperatura de fondo T,=2.7K como:
Try = (Jv(Tex) = Jv(Thg)) (1—€™™) (2.5)
donde J,(T) = %, la cual puede suponerse constante para una frecuencia dada

siempre que la linea sea suficientemente estrecha (Jy (T') =~ Jy,(T)).

Segin el medio sea 6pticamente delgado o grueso, la ecuacion (2.5)) puede expre-

sarse como:
= Caso Gpticamente grueso (7> 1): Ty = (J(Tex) —J(Thg))
= Caso 6pticamente delgado (7 < 1): Tz, = (J(Tex) —J(Tbg)) Ty
Ademds, cuando hv /k < T la funcién J(T) puede aproximarse por:

hv [k

La cual es conocida como aproximacién de Rayleigh-Jeans.

Bajo esta aproximacién la ecuacién (2.5)) del transporte radiativo puede simplificarse

Ccomo.
Tp = (J(Ter) = J(Tp)) (1= ) B4 T = (T =Tye) (1—¢7%) 27

que, por ejemplo, para el '>CO (1-0) puede aplicarse a temperaturas tales que T, > 5.5
K.
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Por otro lado, de integrar la ecuacion del transporte radiativo para toda la direccion

de observacion en el caso 6pticamente delgado tenemos:

/ Tpy-dv = (J(Tex) —J(Tpp)) / z,-dv 2.8)

donde, asumiendo un perfil gaussiano de la linea ¢ (v) (ver a continuacién), la opaci-
dad puede expresarse como: T, >~ Tp - Avpyuu® (V) (con [ ¢(v)dv = 1). En este caso la

ecuacion (2.8) queda como:

/TL,V -dv = (J(Tex) - J(Tbg)> T0 - AV = TL,O * AVewim (2.9)

La opacidad 7y de una linea de frecuencia v puede calcularse de forma detallada segtin

la expresion siguiente:

c2

Ty =-—>5"
2
8TV}

A (M4 —1) ¢ (v) (2.10)

con [Ty-dv = (v/c) [ 1,-dv, para expresarlo en funcién de la velocidad.

Y suponiendo de nuevo que tenemos un perfil gaussiano para la linea, la opacidad
queda como:
2

C
7 :—-A--N~(eh"ﬁ/kT”—l> 211
0 8TVZ AV @11

= Estimacion de la densidad de columna de gas

La densidad de columna N; define el nimero total de moléculas por unidad de superficie
alo largo de toda la l.0.s. y en un determinado estado de excitacion que contribuyen a la
emision de la linea. Suponiendo que la excitacion es constante a lo largo de la direccion
de observacion, la N; se obtiene entonces integrando la ecuacién (2.10) a todo el rango

de velocidades de la linea como:

3
N; = 8mvj; ! . /r dv (2.12)
J C3 Ajiehvﬁ/kTex _ 1 v

A partir de esta ecuaciéon podemos obtener la expresion para la densidad de columna

total de una molécula N en funcién de la emision integrada de la linea sin més que
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aplicar la ecuacioén (2.4) y sustituyendo la opacidad integrada segin la ecuacion (2.9)):

87vi 0 Ei/ KT [Tiy-dv
N: 'Il . . ,V = Te . /T .dv 213
A3 Ajigj eMilkles — 1 (J(Tex) —J(Tpg)) fTer) - | T .13)

o bien en funcién de la opacidad central 7y :

87V 0 oEi/KTux
Ji
— . ST+ A 2.14
N 3 Ajigj ehvji/kTex 1 T0 * AVewnm ( )

El cdlculo de la densidad de columna de gas resulta imprescindible para estimar la masa
total de las nubes y nicleos densos. La aplicacion de la Ecuacion[2.13|permite obtener la
densidad de columna total de un determinado trazador (A), siempre y cuando su emision
sea Opticamente delgada (ver a continuacién). Si la abundancia absoluta de este trazador
es conocida (X (A/Hj)), esta densidad de columna puede entonces utilizarse para inferir

directamente la densidad de columna total de Hj:
N(Hy) = N(A)-X (A/H) (2.15)

de donde se puede obtenerse directamente la masa total del gas a lo largo de la l.o.s. sin
mads que integrar a lo largo de la superficie cubierta por la observacion. Dicho célculo se
ha utilizado de manera intensiva en esta tesis para obtener la masa de gas en las nubes
moleculares a partir de la observacién del C'#0 (1-0) (e.g. Capitulos 3|y .

La caracterizacion precisa de la cantidad total de gas a lo largo de la l.o.s. se encuen-
tra en cualquier caso limitada por la determinacion de la abundancia absoluta de los
trazadores moleculares utilizados. Clasicamente la abundancia absoluta de trazadores
como el C130 se toma tipicamente como un valor constante, calculado a partir de la
comparacion estadistica de la densidad de columan total de dicha molécula con medidas
de extincién (e.g. X (CISO/HZ) = 1.7 x 1077, Frerking et al.|1982). La determinacién
de la abundancia de las moléculas estd sujeta sin embargo a numerosas incertidumbres
dadas por diversos efectos como la excitacion, la deplecion o las posibles variaciones de
abundancia tanto locales como en funcion de la profundidad 6ptica de la nube. Todo ello
introduce una fuente de error de (al menos) un factor 2 en el calculo de las densidades de

columna y las masas del gas derivadas a partir de observaciones en lineas milimétricas.
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= Calculo de la temperatura de excitacion de una molécula:

La T,, puede obtenerse de manera directa de la ecuacion del transporte radiativo en el

caso de una transicién opticamente espesa simplemente despejando de la ecuacion (2.5)):

hv;/k _
Ty = i/ S Ty =T+ T, (2.16)

ex — hv;;
In <—k<n+/<ng>> + 1)

A partir de esta formula, la T,, de una molécula puede calcularse sin mas que medir la

Ty del espectro. En caso de LTE, la T,, = Tk, por lo que esta misma relaciéon puede
utilizarse para estimar la temperatura cinética del gas. En este caso debe recordarse no
obstante que la Tx medida de esta manera refleja la temperatura cinética del gas en la
regién donde la profundidad 6ptica se hace T ~ 1, mientras que ésta puede ser diferente

a profundidades Opticas mayores.
= Calculo de la opacidad de una linea molecular:

El calculo de la opacidad de una transicién puede hacerse de manera sencilla a partir de

la ecuacién de transferencia radiativa (2.5)):

T=—In (1 T )_J(Tbg)) (2.17)

A partir de la estimacion de la T de una molécula A, puede estimarse la opacidad de

otra molécula B de frecuencia préxima a partir del cociente de las opacidades de ambas
segin la ecuacion (2.10), asumiendo que tanto sus T,, como A j; son similares y que la

emision de ambas molécula proviene de la misma region:

A
T—Agﬂzx(—) (2.18)
78 Np B

Sabiendo entonces que la relacion entre las opacidades de dos lineas es proporcional a
la densidad de columna de ambas y, por tanto, es proporcional su abundancia relativa

(X (A/B)), puede estimarse la opacidad de la segunda linea como:

B
=X (Z) *TA (2.19)

El cdlculo de la densidad de columna total de gas (Ec.[2.13) requiere el uso de trazadores

Opticamente delgados. La opacidad de una linea puede sin embargo variar en funcién de
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las regiones a estudio. Por ejemplo, si bien el '3CO (1-0) es una transicién tipicamente
delgada en el medio difuso, esta transicion se vuelve rdpidamente opaca al observar las
regiones proximas a los nicleos, dejando de ser un trazador util de la densidad de colum-
na de gas en dichas zonas. Para trazar estas regiones es mads util utilizar transiciones de
trazadores menos abundantes como el C'*0 (1-0) (X (13CO/C180) ~ 7.3; Wilson &
Rood|[1994). No obstante, y aunque poco probable, estas transiciones pueden también
llegar a alcanzar altas opacidades. En este caso es necesario recurrir a trazadores ain mas
exéticos como el C170 X (CISO / C17O) ~ 3.65; Wilson & Rood|1994)), el cual permite

evaluar la opacidad de sus is6topos mds abundantes a partir de la Ecuacion [2.19]
= Determinacion de las propiedades cinematicas del gas: velocidad y dispersion

Debido al efecto Doppler, si una molécula se mueve respecto al observador con una
velocidad radial V., los fotones emitidos por dicha molécula del gas a una determinada
frecuencia vy seran recibidos a una frecuencia diferente v, donde la relacion entre las

frecuencias de emision y recepcion obedecen la relacion:

= (2.20)

siendo c la velocidad de la luz. Por otro lado, si el gas estd en equilibrio termodindmico a
una temperatura T (=Tg), la distribucién de velocidades de sus moléculas queda descrita

por la ecuacién de Maxwell-Boltzmann:

m \3/2 mv? V2
f(V,) =4nv? (ﬁ) exp <—m> o< exp (—%> (2:21)

donde m es la masa atémicadel gasy o = \/m la dispersion interna de velocidad del
gas debida a la agitacién térmica. Dado que V, y Vv estén relacionadas por la Ecuacién
(2.20), el perfil de emision del gas debe por tanto obedecer una distribucion similar a
la distribucién de velocidades del gas, la cual adopta una forma gaussiana que puede

expresarse (tras ser convenientemente normalizada y siempre y cuando op < Vo) como:

B 1 . _(V—V())2> _E<]£>1/2
o(v)= Tmon exp < ~—————] con op= (2.22)

2
207 c m

donde op es la dispersion en frecuencias producida por efecto Doppler.
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En muchas ocasiones resulta més practico estudiar la emision de las lineas en tér-
minos de velocidades. En particular, en las observaciones radioastronémicas las veloci-
dades se estudian tipicamente en el sistema de referencia local (LSR, Local Standar of
Rest), esto es, las velocidades del gas una vez sustraido el movimiento de Sol alrededor
del centro galactico (Rolfs & Wilson ||[1986). En tal caso, la conversion entre frecuencias
y velocidades de la Ecuacién (2.20)) en funcién del LSR toma la forma:

Vo—Vv _ Vi=Vig

= (2.23)
Vo c

donde V, — Vj,, es la velocidad radial del gas respecto al sistema LSR. Dado que para una
linea cualquiera se satisface que [ ¢(v)-dv = [ ¢(V)-dV, el perfil de linea en funcién

de la velocidad queda como:

_ 2
o(V) = \/71_[6 -exp (—(VFZTVZM)) (2.24)

donde, de nuevo, o es la dispersion de velocidad del gas (segtin una distribucién max-

welliana) a lo largo de la direccion de observacion. Esta ecuacion puede ademads expre-

sarse en términos de la anchura a media potencia de la linea AV como:

[41n2 1 41n2 (V, — Vig)? 8In2 kT
(])(V) = p E -exp (— AVZ con AV = T (225)

donde o y AV se encuentran directamente relacionadas por:

kT AV
o=4/—= 2.26
m V8 In2 ( )

Las ecuaciones anteriores se aplican al caso en que la dispersion de velocidades del
gas esté determinada unicamente por la dispersion térmica del mismo. No obstante, las
lineas moleculares observadas presentan anchuras tipicamente mayores que las anchuras
térmicas esperadas para las temperaturas encontradas en el ISM (i.e. AV, > AV). Este
ensanchamiento es debido a la accién de procesos no-térmicos (e.g. turbulencia) que

introducen un aumento de la dispersion de velocidad a lo largo de la l.o.s..

En estado estacionario, un fluido bajo la accién de fuerzas aleatorias (i.e. turbulen-
tas) tiende a presentar una distribucion de velocidades gaussianas, de acuerdo con el

teorema del limite central. Si la distribucién de velocidades de los procesos no-térmicos
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Figura 2.3: Determinacion de las propiedades cinematicas del gas a partir de espectros moleculares. (Izq.)
Ajuste de una gaussiana y parametros derivados de un espectro tipico. (Drcha.) Ejemplos de ajustes
gaussianos (en verde) en los espectros de C'® (1-0) para la caracterizacién de las propiedades cinematicas
del gas en L1517 (Hacar & Tafallal2011).

del gas sigue entonces una distribucién de tipo gaussiano similar la descrita por la
Ecuacién [2.24] esta vez con una dispersién de velocidad oy7, puede demostrarse que el
perfil de linea resultante es de nuevo una gaussiana con una dispersion de velocidad o

una anchura totales tal queﬂ

Gror = \/02+ 0% EER AV, = /AV2 +AV2, 2.27)

Asumiendo un perfil gaussiano de la emisién y que ésta es Opticamente delgada
para todo el rango de frecuencias estudiado (i.e. Ty < 1 V V), la caracterizacién de las
lineas moleculares mediante la medida de observables como el centroide de la linea
(V; —Vjs) y su anchura a media potencia (AV;,;) permite entonces estimar directamente
las propiedades cinematicas del gas (i.e. V,, 0 y oy7) sin mds que aplicar las ecuaciones
anteriores (Véase la Figura Izq.ﬂ En particular, el estudio de las propiedades ci-
nemadticas del gas a partir del andlisis del perfil gaussiano de los espectros constituye
el corazén del andlisis llevado a cabo en esta tesis. Como se demostrard en los Capitu-

los [3H6] el andlisis detallado de la cinematica a partir del estudio de los perfiles de linea

3Véase una derivacién detallada de estas relaciones en |Stahler & Pallal (2004).
4T1’picamente al valor de la velocidad V, — Vj,, se le denomina directamente velocidad V/,,, donde ésta
se refiere a la velocidad del gas respecto al sistema de referencia LSR.
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resulta vital para entender las propiedades del gas durante el proceso de formacion de

nicleos densos en las nubes moleculares (e.g. Figura [2.3|Drcha.).

2.2. Observaciones en el continuo

Ademads del gas, un ~ 1% de la masa del ISM esta formado por polvo intereste-
lar, principalmente constituido por silicatos y grafito. A pesar de su relativamente baja
proporcién respecto al material molecular, el polvo juega un papel fundamental en el
equilibrio térmico y la quimica del gas de las nubes moleculares, la extincién del ISRF
y, por supuesto, la formacién y evolucion de sistemas planetarioﬂ En el campo de la
formacion estelar, el polvo ha sido comtinmente estudiado a partir de observaciones de
su emision en el continuo en longitudes de onda milimétricas y submilimétricas para de-
terminar propiedades fundamentales de los niicleos prestelares y las nubes moleculares
como son sus masas y sus densidades de columna (e.g. Motte et al.| 1998; |[Enoch et al.
2006; Kauffmann et al.|2008]).

2.2.1. Calculo de la densidad de columna

Comparado con la emision de las moléculas, la emision del continuo del polvo in-
terestelar en el rango de ondas milimétricas y submilimétricas presenta algunas ventajas
observacionales. La emision del continuo milimétrico estd producida por la emision
térmica de los granos del polvo. Esta emision es por tanto independiente de las varia-
ciones de excitacion, abundancias y procesos quimicos que afectan a la emision del gas
(Seccion [2.T)). La emision del continuo a longitudes de onda milimétricas es ademds
Opticamente delgada, lo que hace que el flujo de emision sea directamente proporcional
a la densidad de columna total de polvo a lo largo de la l.o.s. A pesar de presentar
una abundancia escasa (~ 1%), la relacién polvo-gas parece mantenerse constante en
el medio interestelar (Bohlin et al.||1978]). El valor de la densidad de columna de polvo
puede utilizarse entonces para estimar directamente la cantidad de H; a lo largo de la
l.o.s., lo que convierte a la emisién del continuo milimétrico y submilimétrico en un ttil

trazador de la densidad de columna total de gas en las nubes.

>Una extensa revisién de las propiedades del polvo y su influencia en el ISM pueden encontrarse en
los libros de Spitzer| (1978) y Draine| (201 1)).
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A partir de observaciones de la emisién del continuo en longitudes de onda mil-
imétricas, la densidad de columna total de gas (N(H;)) puede calcularse a partir del

flujo observado (F) por unidad de superficie (£2) segtn la relacion:

Fy

N(H,) =
( 2) Q.LLHzmHKVBV(Tdust)

(2.28)

donde py, es el peso molecular por dtomo de H, my el peso atomico del H, xy la
opacidad del polvo y By (T, ) la emisién de un cuerpo negro con temperatura T=T ;5
a la frecuencia v (la derivacion de esta relacion puede encontrarse, por ejemplo, en
Kauffmann et al.|2008)). Para una frecuencia dada, esta relacion presenta sin embargo
una dependencia con las propiedades del polvo. Por un lado, la estimacion de la den-
sidad de columna depende de la opacidad xy, un parametro que depende a su vez de
sus propiedades microscépicas (e.g. densidad, distribucién de tamafos y hielos, etc...;
Ossenkopf & Henning||1994)). Asi mismo, esta estimacion depende de la temperatura
del polvo T;,. Cada una de estas propiedades puede variar ademds de manera inde-
pendiente tanto espacialmente (e.g. diferencias de temperatura por exposicion a fuentes
UV) como temporalmente (e.g. evolucion de los granos de polvo por coagulacion). El
estudio de estas propiedades resulta extremadamente complejo al ser muy dificil aislar
los efectos de temperatura y cambios internos de los granos (Kramer et al.|[2003; Schnee
et al. 2007)). Por este motivo, es practica estdndar el hecho de asumir que ky y Ty,
toman valores constantes. Aunque util, esta estimacion introduce una incertidumbre en

no menos de un factor 2 en cualquier cdlculo derivado de la emision del continuo.

Durante el desarrollo de esta tesis se ha utilizado el estudio de la emisién del con-
tinuo milimétrico para determinar y modelizar la densidad de columna de los nucleos
densos y nubes moleculares (e.g. Capitulo [3)). Para ello se han analizado observaciones
(mapas) a gran escala del continuo obtenidas a 3 frecuencias diferentes: 1200 yum,
870 um y 350 um. Cada una de estas frecuencias se ha observado respectivamente con
las cdmaras bolométricas (arrays) de MAMBO-2 (v = 1200 um, FWHM = 11 arcsec,
Npix = 117 bolémetros, FOV= 4 arcmin; Kreysa et al.2002) en IRAM-30m y LABOCA
(Vo = 870 um, FWHM = 19 arcsec, N;y = 295 bolometros, FOV= 11 arcmin; Siringo
et al.[2009) y SABOCA (vp = 350 um, FWHM = 7.5 arcsec, N, = 39 bolometros,
FOV= 1.5 arcmin; Siringo et al.[2010) en APEX ﬂ Para los calculos realizados se ha

En la descripcién técnica de los bolémetros vy se refiere a la frecuencia central a la que opera cada
bolémetro, N, al nimero total de bolémetros de cada cdmara bolométrica y FOV su campo de visién
instantaneo (Field-Of-View).
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asumido que la temperatura del polvo es constante con un valor de 10 K, esto es la Ty,
esperada tipica del polvo en ausencia de fuentes internas de calentamiento, y Ky se ha

tomado de los valores estandares utilizados en la literatura.

2.2.2. Técnicas de observacion del continuo (sub-)milimétrico a
partir de radiotelescopios en tierra

La deteccion de objetos astrondmicos del ISM en el continuo milimétrico y sub-
milimétrico resulta extremadamente compleja a partir de observaciones desde tierra.
Durante las observaciones, los bolémetros realizan una medida continua del flujo de
emision que llega al detector. El flujo medido por cada bolémetro estd formado por la
contribucién conjunta de la emisién de la atmdsfera, la emision del receptor y el te-
lescopio y la emisién del objeto a estudio. Tipicamente, la emisién proveniente de las
fuentes no astronémicas (atmoésfera+instrumentos) es sin embargo 6rdenes de magnitud
mds intensa que las de las fuentes de interés cientifico. La observacion desde telescopios
terrestres del continuo milimétrico y submilimétrico requiere por tanto la aplicacién de
técnicas especificas que permitan reconstruir la emision de los objetos astrondmicos tras
ser extraida del resto de fuentes que contribuyen a la emision. Estas técnicas tienen que
tener en cuenta ademds que las contribuciones no-astrondmicas pueden ser asi mismo
variables, tanto espacialmente como en el tiempo, un factor que afecta especialmente a
la ejecucion de mapas como los llevados a cabo en esta tesis. Todo ello tiene un marcado
impacto en este trabajo por lo que a continuacién describiremos los principios bdsicos

de estas técnicas.

Para ilustrar los fundamentos de las diferentes técnicas de observacion y recons-
truccion de mapas del continuo, supondremos primero que las contribuciones de la
atmoésfera y los instrumentos son constantes 0 que sus variaciones presentan perio-
dos espaciales y/o temporales muy largos. Para obtener un mapa en el continuo (sub-)
milimétrico, la estrategia cldsica de observacion se basa en una técnica conocida como
“restauracion EHK” (EHK restoration, Emerson et al.|[1979). Durante la observacion,
la adquisicién de datos se lleva a cabo mediante la observacién continua (OTF) y en
diferentes pasadas (subscans) de la regién a estudio. A lo largo del subscan, la emisién
medida por cada bolémetro estd dada por la diferencia de emisién entre dos puntos cer-
canos separados por una distancia tipica (throw) a lo largo de la direccién de muestreo,

donde esta diferencia se obtiene mediante el movimiento (chopping) del espejo secun-
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dario en la direccion de observacion. La reconstruccion de la emision se realiza asu-
miendo que la emision de la fuente estudiada es nula en los extremos del mapa. En esta
situacion, se supone que la sustraccion entre puntos préximos ha sido capaz de eliminar
aquellas contribuciones estacionarias (cielo+instrumentos), permitiendo recomponer la
emision original de la fuente deshaciendo paso a paso el proceso de sustraccion ante-
rior. La restauraciéon EHK es una técnica cominmente utilizada por bolémetros como
MAMBO-2 en IRAM 30m. Por su parte, bolometros mds modernos como LABOCA 'y
SABOCA usan una estrategia de potencia total (total-power), basada esta vez en la eval-
uacién continua de la emisidn total del conjunto de bolémetros, sin que sea necesario
realizar ningln chopping. Partiendo de una observacién similar en modo OTF, en este
caso se supone que la fuente a estudio tiene una contribucién menor a la emisién total
del array. Esta técnica estima entonces la emision del cielo y los instrumentos mediante
el andlisis estadistico de la emision de los diferentes bolometros, la cual es sustraida

posteriormente para obtener la emisién del objeto.

Mis alla del caso ideal, la atmésfera y los instrumentos presenta irregularidades que
afaden ruido a la sefial que es medida por los boldmetros. Las diferentes contribuciones
al ruido se pueden clasificar en dos tipos generales: el ruido correlado y el ruido no-
correlado. Se define como ruido correlado todo aquel ruido que afecta de manera similar
a varios bolometros dentro del array y que puede estar causado tanto por la variabilidad
de la emision del cielo (skynoise) como por inestabilidades de los instrumentos (e.g.
electrénica, calentamientos del array, etc...). Mientras, el ruido no-correlado se define
como aquel que afecta de manera no homogénea a los bolometros, e incluye efectos
atmosféricos (e.g. variaciones locales y/o rapidas del cielo), efectos instrumentales (e.g.
calentamiento de un bolémetro por un rayo césmico) y el propio ruido intrinseco de
la observacion. Ademads de la reconstruccion de la emision, el proceso de reduccion de
datos del continuo trata de identificar y eliminar los efectos del ruido correlado de nuevo
mediante el estudio estadistico de la emisién medida por los bolémetros (e.g. evalua-
ciones en el dominio temporal, evaluaciones del array completo y por grupos de pixeles,
etc...). Por contra, la naturaleza aleatoria del ruido no-correlado impide su modelizacion,

lo que impone un limite natural al nivel de reduccién que puede ser alcanzado.

En esta tesis se ha investigado no sé6lo la emisién compacta de los nicleos densos,
objetos tipicamente con tamafios de ~ 2 arcmin en las regiones de formacién cercanas,
sino también la emision extendida de sus envolturas y las nubes moleculares, las cuales

puede alcanzar tamafos de varios decenas de arcmin en extension. La recuperacion de
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Figura 2.4: Tlustracion del proceso de reduccién de datos del continuo utilizado en el desarrollo de esta
tesis a partir de las observaciones de Barnard 213 realizadas con APEX-LABOCA (Capitulo [). (Izq.)
Reduccién basica. (Drcha.) Reduccién obtenida tras la aplicacién de un modelo de fuente con 21 itera-
ciones (ver una descripcion detallada de los pardmetros del método en [Belloche et al|2011). En ambos
casos el mapa final estd convolucionado a un haz final de 25 arcsec. N6tese como la utilizacién del modelo
de fuente optimiza tanto la recuperacion de la sefial de la fuente astronémica como la reduccién del ruido
del mapa.

esta emision extendida supone un reto importante para las técnicas de observacion del
continuo (véase una discusion detallada en varias referencias de la literatura, e.g.
ket al 2006} [Kauffmann et al| 2008}, Belloche et al.[2011). Por la construccidn intrinse-

ca de los bolémetros, la extension maxima de la emision que puede ser recuperada de

manera directa con una reduccion estdndar esté limitada por el FOV del array. La razén
proviene del método con que se evalda la contribucién del ruido en el detector. Como
se discuti6 anteriormente, el ruido correlado se estima a partir del andlisis estadistico de
los diferentes boldmetros del array. Cuando la emision que quiere detectarse presenta un
tamafio proyectado comparable al FOV del detector, ésta empieza a dominar la emision
total del conjunto de bolémetros contribuyendo (estadisticamente) de manera similar al
ruido correlado, lo que hace imposible su identificacién. La solucién a este problema
consiste en cartografiar regiones mds extensas y en realizar un proceso iterativo de re-
duccién utilizando modelos de emision. La obtencién de mapas mds grandes permite
tener acceso a regiones sin emision donde el ruido puede ser evaluado de manera inde-
pendiente. Por su parte, la aplicaciéon de un modelo de emision consiste en sustraer la
emision esperada (originalmente modelizada a partir de la reduccidn inicial clésica) a
los datos brutos para poder evaluar y sustraer el ruido correlado de los mismos. Tras la

sustraccion de este ruido correlado, se obtiene un modelo de fuente mejorado, el cual
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puede ser aplicado en iteraciones sucesivas. Este proceso recursivos utilizando modelos
de emision es parte fundamental de las reducciones de los mapas a gran escala en el

continuo milimétrico y submilimétrico presentados en esta tesis (véase por ejemplo la

Fig.

"Por los mismos motivos expuestos anteriormente, nétese no obstante que aunque la utilizacién de
modelos de fuente permite restaurar la emision extendida de los mapas, este proceso sigue presentando
una dependencia final en el FOV del array utilizado. Ademas, a medida que el mapeo se hace mas extenso
el proceso se hace mds dependiente de la estabilidad de receptor en el tiempo. Por estas razones, nuevos
arrays de bolémetros como LABOCA (FOV = 11 arcmin) son mas efectivos a la hora de recuperar esta
emision extendida que otros mds antiguos como MAMBO (FOV = 4 arcmin) o con un tamafio menor
como SABOCA (FOV = 1.5 arcmin).
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3 Formacion de nucleos densos a
partir de filamentos coherentes en
velocidad en L1517

Con el objetivo de entender el proceso de formacién de condensaciones o nicleos
densos en las nubes moleculares, y como primer trabajo de esta tesis, hemos estudia-
do la nube oscura de L1517 (Lynds [1962). L1517 es una region clésica de formacion
estelar dentro del complejo molecular de Tauro. La regién de L1517 es una region par-
ticularmente activa que contiene un grupo de estrellas ya formadas bien conocidas y
estudiadas en la literatura, muchas de ellas prototipicas de su clase (AB Aur, SU Aur,
GM Aur,...). Adn habiendo formado esta primera generacion de estrellas, las imdgenes
opticas (Schneider & Elmegreen![1979) y observaciones de CO a gran escala (Duvert
et al.|1986) muestran que L1517 mantiene gran parte de su material molecular en fase
prestelar. Ademads de estas estrellas, en L1517 se identifica una poblacién de 5 nicleos
densos, todas ellos sin estrella. La mayoria de estos nuicleos son ampliamente conoci-
dos tanto a partir de diversos surveys moleculares (e.g. Myers & Benson |1983) como
de estudios detallados (e.g. L1517B, Tafalla et al.|2002). A pesar de contener todos los
ingredientes de la formacion estelar, todo el gas de L1517, sus nidcleos y sus estrellas
se concentran sin embargo en una pequefia regién de dimensiones de ~ 200 arcmin?.
Esta combinacion de tamaio, simplicidad y proximidad convierten entonces a L1517
en un candidato ideal para estudiar los procesos de formacién de nicleos a partir de

observaciones de antena Unica con los radiotelescopios actuales.

Nuestra investigacion aprovecha el conocimiento actual de la evolucién quimica den-
tro de las nubes moleculares para estudiar las condiciones fisicas del gas que dan lugar a
la formacién de niicleos densos (ver Seccion [2.1.1)). Para ello, nuestro estudio en L1517
combina observaciones milimétricas de toda esta regién en varios trazadores molecu-

lares sensibles a diferentes rangos de densidad asi como de la emision del continuo.
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El grueso de los datos utilizados en este trabajo esta formado por observaciones a gran
escala de las lineas de C'30 (1-0), C!70 (1-0), N;HT (1-0) y SO (3,-2) llevadas a
cabo en el radiotelescopio del FCRAO. Para cada una de las transiciones anteriores, las
observaciones consisten en mapas con cobertura total de toda esta region en sampleo
Nyquist con una resolucién final de 60 arcsec. Estos datos estin complementados por
observaciones de alta sensibilidad provenientes del telescopio de IRAM30m. Dichas
observaciones estin compuestas por mapas parciales de la emisiéon del continuo mili-
métrico a 1.2 mm y por observaciones puntuales de NoH™ (1-0) en algunos niicleos

seleccionados, con resoluciones de ~ 20 y 25 arcsec respectivamente.

Los resultados de nuestro estudio sobre la formacién de nicleos densos en la regién
de L1517 se han publicado en la revista Astronomy and Astrophysics (Hacar & Tafalla
2011). Una copia de dicho articulo se ha incluido al final de este capitulo. A continuacién

resumiremos los resultados mds importantes obtenidos en este trabajo:

= Nuestro anélisis de la distribucién de la emisién del C'80 (1-0) indica que todo
el gas de L1517 se encuentra altamente estructurado, tanto espacialmente como
en velocidad, formando 4 filamentos con tamafios tipicos de ~ 0.5 pc y masas de

~ 8 M., los cuales contienen ademads las 5 nucleos densos presentes en la region.

= Hemos estudiado la distribucion de masa de los filamentos de L1517 a partir de
la distribucién de la emisién de C'80 en funcién del radio para cada uno de estos
objetos. En todos los casos, el perfil radial de estos filamentos presenta una region
central plana y una cola en forma de ley de potencias a radios grandes (o< r~%).
Hemos comprobado que la distribucién radial de emision de 3 de los 4 filamentos
de L1517 es consistente con el perfil esperado para un filamento isotermo de Os-
triker en equilibrio hidrostatico (&« = 4). La distribucion de masa de los 4 filamen-
tos puede sin embargo explicarse también mediante un perfil de potencias menos
pronunciado, tipicamente con o ~ 2.8. A partir de nuestros datos no es posible
discernir cudl de estos perfiles es mas apropiado en el caso de los filamentos de
L1517. Sin embargo, si bien los filamentos de L1517 no son seguramente filamen-
tos de Ostriker, la similitud de sus caracteristicas con las predicciones tedricas para
este tipo de filamentos (masa, radio y perfil radial) nos permite concluir que estos

objetos no deben estar muy lejos del equilibrio.

= Hemos estudiado la cinemdtica interna de estos filamentos a partir del andlisis

gaussiano de la emision de los espectros en todo la region de L1517. Nuestros re-
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sultados indican que estos filamentos son extraordinariamente quiescentes. Todos
los filamentos de L1517 presentan dispersiones no-términcas de velocidad sub-
sOnicas con pequefias variaciones a gran escala. Este bajo nivel cinemadtico se ob-
serva también en la distribucion de los centroides de velocidad dentro de estos
filamentos, caracterizada por un campo de velocidades continuo, de nuevo con
variaciones internas de tipo subsénico a lo largo de toda su estructura. Los fila-
mentos de L1517 son por tanto subsonicos y coherentes en velocidad a lo largo de

toda su estructura en escalas de ~ 0.5 pc.

= Aunque quiescentes, los filamentos de L1517 no son objetos estaticos. Al menos
2 de estos filamentos presentan suaves ocilaciones en velocidad a gran escala con
gradientes tipicos < 1.5 km s~! pc~!. Estas oscilaciones son compartidas por los
campos locales de velocidad de los nicleos embedidos en cada uno de estos fila-
mentos. Para entender su origen, hemos estudiado estas oscilaciones a partir de un
modelo analitico de perturbaciones en 1D. Los resultados de este andlisis mues-
tran que, al menos en un filamento de L1517, estas oscilaciones son consistentes
con flujo de gas a lo largo del eje principal de estos objetos, el cual converge en la

posicion central de los nicleos embebidos en dicho filamento.

= La observacién de filamentos coherentes en velocidad a gran escala parecen fa-
vorecer un mecanismo de formacién de nicleos densos en 2 pasos diferenciados.
Primero, los filamentos subsénicos y coherentes en velocidad se forman a partir de
la nube turbulenta. Tras ello, y en una fase posterior, estos filamentos se fragmentan
dando lugar a la formacién de los nicleos densos. La fragmentacion de filamentos
en condensaciones se lleva a cabo de manera cuasiestatica. La transicion filamento-
nucleo es un proceso continuo, donde los nticleos heredan las propiedades subsoni-
cas del filamento del cual proceden. En dicho proceso, la turbulencia es disipada a
escalas de > 0.5 pc y durante la condensacion de los filamentos a partir de la nube.
La turbulencia parece jugar por tanto un papel secundario en la formacién de los

nucleos individuales.
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ABSTRACT

Context. Low-mass star-forming cores differ from their surrounding molecular cloud in turbulence, shape, and density structure.
Aims. We aim to understand how dense cores form out of the less dense cloud material by studying the connection between these two
regimes.

Methods. We observed the L1517 dark cloud in C'*O(1-0), N,H*(J = 1-0), and SO(Jy = 3,-2,) with the FCRAO 14 m telescope,
and in the 1.2 mm dust continuum with the IRAM 30 m telescope.

Results. Most of the gas in the cloud lies in four filaments that have typical lengths of 0.5 pc. Five starless cores are embedded in these
filaments and have chemical compositions indicative of different evolutionary stages. The filaments have radial profiles of C'¥0(1-0)
emission with a central flattened region and a power-law tail, and can be fitted approximately as isothermal, pressure-supported
cylinders. The filaments, in addition, are extremely quiescent. They have subsonic internal motions and are coherent in velocity over
their whole length. The large-scale motions in the filaments can be used to predict the velocity inside the cores, indicating that core
formation has not decoupled the dense gas kinematically from its parental material. In two filaments, these large-scale motions consist
of oscillations in the velocity centroid, and a simple kinematic model suggests that they may be related to core-forming flows.
Conclusions. Core formation in L1517 seems to have occurred in two steps. First, the subsonic, velocity-coherent filaments have
condensed out of the more turbulent ambient cloud. Then, the cores fragmented quasi-statically and inherited the kinematics of the
filaments. Turbulence dissipation has therefore occurred mostly on scales on the order of 0.5 pc or larger, and seems to have played a
small role in the formation of the individual cores.

Key words. ISM: clouds — ISM: molecules — ISM: kinematics and dynamics — ISM: structure — stars: formation — radio lines: ISM

1. Introduction

Dense cores in nearby dark clouds are the birth sites of solar-
mass stars, and they represent the simplest environments where
stars can be formed. The study of the internal structure of these
cores offers a unique opportunity to determine the initial condi-
tions of low-mass star formation, and for this reason an intense
observational effort is under way to characterize cores in detail
(see recent reviews by di Francesco et al. 2007; Ward-Thompson
et al. 2007; Bergin & Tafalla 2007).

Compared to their turbulent parent clouds dense cores are
very quiescent. Molecular line observations in tracers like am-
monia reveal that the gas in a dense core has subsonic internal
motions, indicating that thermal pressure contributes more than
turbulence in providing support against gravity (Myers 1983).
In addition, the gas motions inside a core are “coherent”, in
the sense that the observed linewidth does not depend on radius
(Goodman et al. 1998), and thus deviates from the linewidth-size
relation characteristic of the large-scale gas in a cloud (Larson
1981). Also in contrast to the irregularly shaped cloud gas, cores
often display a regular, close-to-spherical geometry (Myers et al.
1991). A number of cores even present centrally concentrated
density profiles close to those predicted by hydrostatic equilib-
rium models (Alves et al. 2001), again suggesting that the core

* Based on observations carried out with the FCRAO 14 m and IRAM
30 m telescopes. IRAM is supported by INSU/CNRS (France), MPG
(Germany) and IGN (Spain).
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gas conditions differ significantly from those of the cloud gas on
larger scales.

How quiescent, centrally-concentrated cores form out of
the more turbulent, less-dense cloud material is still a mat-
ter of debate. A number of core-formation mechanisms have
been proposed over the years, ranging from the quasi-static loss
of magnetic support via ambipolar diffusion (Shu et al. 1987;
Mouschovias & Ciolek 1999) to the rapid dissipation of tur-
bulence due to supersonic shocks (Padoan et al. 2001; Klessen
et al. 2005; Vazquez-Semadeni et al. 2005). Observationally, it
is unclear which of these proposed scenarios can fit the vari-
ety of existing constraints. Ambipolar diffusion models, for ex-
ample, seem to predict stronger magnetic fields than observed
(Crutcher et al. 2010), and they usually predict contraction times
that significantly exceed those inferred from observed core life-
times and chemical clocks (Lee et al. 1999; Tafalla et al. 2002).
Models of core formation by shocks, on the other hand, predict
linewidths and velocity displacements between tracers that are
larger than commonly observed in cores (Walsh et al. 2004; Kirk
et al. 2007a).

Observational progress in constraining the mechanism of
core formation requires probing the connection between the
dense cores and the less-dense material that surrounds them.
This less-dense material likely represents the gas out of which
the cores have condensed, so by comparing its geometry, den-
sity, and kinematics with those of the core gas, we could in-
fer the physical changes involved in the formation of a dense
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core. Unfortunately, studying the cloud-to-core transition re-
quires combining observations of tracers sensitive to different
density regimes, and until recently, such multi-tracer analysis
has been hindered by a number of inconsistencies between the
emission from different molecules (Zhou et al. 1989; Lemme
et al. 1996).

Work carried out over the past decade has revealed that most
inconsistencies between tracers result from chemical changes
that occur in the gas at dense-core densities and, in particu-
lar, from the selective freeze-out of molecules onto cold dust
grains (Kuiper et al. 1996; Caselli et al. 1999; Bergin et al.
2002; Tafalla et al. 2002; Aikawa et al. 2005). As a result of this
work, a reasonably consistent picture of the chemical behavior
of the different gas tracers has emerged. According to this pic-
ture, most carbon-bearing molecules (including CO and CS) dis-
appear from the gas phase at densities close to a few 10* cm™,
while nitrogen-bearing molecules like NH; and No,H* survive
undepleted up to densities that are at least one order of magni-
tude higher. In addition, several species like SO and C,S present
significant abundance enhancements at early evolutionary times,
but end up freezing out onto the grains at similar densities to
the C-bearing species (see Bergin & Tafalla 2007 for a review of
core chemistry).

This new understanding of molecular chemistry at interme-
diate gas densities now makes it possible to combine observa-
tions of different tracers and to finally explore the transition from
cloud gas to core material self-consistently. An excellent region
for investigating this transition is the L1517 dark cloud in the
Taurus-Auriga molecular complex (see Kenyon et al. 2008 for a
Taurus overview). L1517 appears in optical images as a region
of enhanced obscuration associated with the reflection nebulos-
ity from the young stars AB Aur and SU Aur (Lynds 1962; Strom
et al. 1976; Schneider & Elmegreen 1979). The CO observations
of the cloud have shown that the extended gas consists of sev-
eral filamentary components that extend to the northwest of the
nebulosity and occupy a region of about 20" X 10" coincident
with the optical obscuration (Heyer et al. 1987). Embedded in
these components lies a collection of several dense cores that
are easily distinguished in the optical images thanks to the con-
trast provided by the bright nebulosity from AB Aur and SU Aur,
which lie at least 0.3 pc in projection from the cores (Schneider
& Elmegreen 1979). Radio observations of these cores reveal the
physical properties typical of the Taurus-Auriga core population
(Benson & Myers 1989), and a prominent member of the group,
L1517B, has been the subject of detailed study owing to its regu-
lar shape and clear pattern of molecular freeze out (Tafalla et al.
2004, 2006).

A notable feature of the L1517 cores is that they all ap-
pear to be starless (Strom et al. 1976; Beichman et al. 1986;
Kirk et al. 2007b). This lack of embedded protostars is prob-
ably responsible for the L1517 cloud presenting some of the
narrowest line profiles in CO and dense gas tracers seen to-
wards the Taurus-Auriga region, and indicates that, although the
bright PMS star AB Aur (~50 Ly, van den Ancker et al. 1998)
is physically related to the cloud (Nachman 1979; Duvert et al.
1986), the bulk of the L1517 material and its embedded cores re-
main unperturbed by the energetic stellar output (Ladd & Myers
1991). This combination of quiescent state, compact size, and
multiple starless cores makes the L1517 cloud an ideal labora-
tory for studying the process of core formation. In this paper, we
present a study of the physical conditions and kinematics in both
the dense cores and the less-dense surrounding material using a
variety of molecules known to trace different density regimes
and chemical evolutionary stages of the cloud gas. As will be
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seen, our analysis suggests that the cores in L1517 have formed
by the gravitational contraction of subsonic, velocity coherent
gas in 0.5 pc-long filaments.

2. Observations

We observed the L1517 dark cloud with the FCRAO 14m radio
telescope during several sessions between December 2003 and
November 2005. We used the 32-pixel SEQUOIA array to cover
the cloud with five submaps, each of them of 10" x 10’, and
observed in on-the-fly mode. The large bandpass of SEQUOIA
allowed observing two different transitions simultaneously, and
two passes were made to cover the cloud first in NoH*(J = 1-0)
and SO(Jx = 3,—2;) and then in C'30(J = 1-0) and C'7O(J =
1-0). All observations were made in position-switching mode
using a reference position offset by (18’, —13’) from our map
center (at (J2000) = 4"55m18:8, §(J2000) = +30°38’04""), and
known to have negligible C'30(J = 1-0) emission from previ-
ous frequency-switched observations (average o-(Typ) < 0.1 K
over the SEQUOIA footprint). The spectrometer was the DCC
autocorrelator configured to provide 1024 spectral channels of
25 kHz spacing, or approximately 0.07 kms~! at the observing
frequencies. The telescope FWHM beam size varied with fre-
quency between approximately 56" at the lowest (N;H™) fre-
quency and 47” at the highest (C'0) frequency.

During the observations, calibration was achieved by mea-
suring the emission from the sky and an ambient load every
~10 min, and the derived intensity was converted into the
main beam brightness temperature scale using facility-provided
main beam efficiencies close to 0.5. The telescope pointing was
checked and corrected approximately every three hours by mak-
ing five-point maps on the SiO masers of IK Tau and Orion-IRc2.
Typical pointing errors were within 5" rms.

The off-line data reduction consisted in the creation of
Nyquist-sampled maps with the ot ftool program and a conver-
sion to the CLASS format for further analysis with the GILDAS
software (http://www.iram. fr/IRAMFR/GILDAS). This anal-
ysis included a second-degree baseline subtraction and a spatial
convolution with a Gaussian to eliminate residual noise. The fi-
nal resolution of all the FCRAO data is 60”, taking the off-line
convolution into account.

Because the on-the-fly FCRAO maps are relatively shal-
low because of the large area covered, we complemented the
N,H*(1-0) FCRAO observations with a small amount of data
observed with the IRAM 30 m radio telescope. These data were
taken in frequency-switching mode and have a higher angular
resolution than the FCRAO data (about 26”), but apart from that,
they are consistent with the FCRAO observations in both inten-
sity and frequency calibration. A full report of these IRAM 30 m
data will be presented elsewhere as part of an extended study of
core chemistry that includes a number of regions in addition to
L1517 (Tafalla et al., in prep.). In the present paper, the IRAM
30 m data are only used to complement the FCRAO observations
in the velocity analysis, which requires a high S/N threshold.

Given the narrow lines and small velocity variations mea-
sured towards L1517, accurate rest-line frequencies were re-
quired for analyzing of the spectra. For this reason, we used
the most recent laboratory estimates for C'80(J = 1-0)
(109782.176 MHz, see Cazzoli et al. 2003) and for C7O(J =
1-0) (112358.990 MHz for the brightest, J F = 1 7/2-0 5/2 com-
ponent, see Cazzoli et al. 2002), which have 1 kHz or better ac-
curacy. For N;H* and SO, no accurate laboratory measurements
are available, so we used astronomical estimates. Following
Pagani et al. (2009), we assumed a frequency of 93173.764 MHz
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Fig. 1. Map of the C'*O(1-0) integrated intensity towards the L1517 cloud superposed to the red DSS image. The emission has been integrated
over the whole velocity range of detection (Visg = 5.25-6.45 kms™"). First contour and contour interval are 0.22 Kkms~'. The two bright stars
surrounded by nebulosity and located near the southeastern edge of the C'*0(1-0) emission are AB Aur (brightest) and SU Aur.

for NoH*(JF|F = 123-012), with an estimated uncertainty of
4 kHz, and following Tafalla et al. (2006), we assumed a fre-
quency of 99299.890 MHz for SO(Jx = 3,-2;), with an esti-
mated uncertainty of 10 kHz.

Additional observations of the dense cores in L1517 were
carried out in the 1.2 mm continuum using the MAMBO array on
the IRAM 30 m radio telescope during several sessions between
December 1999 and January 2005. The data for core L1517B
have already been presented in Tafalla et al. (2004), while the
data for cores L1517A and L1517C are newly reported here.
(L1517D was not observed.) In all cases, the observations were
done in on-the-fly mode scanning the telescope in azimuth at a
speed of 4” s7!, and using wobbler switching with a period of
0.5 s and a throw of 53" or 70”. The raw data were corrected
for atmospheric attenuation using sky dips usually made before
and/or after the source observation, and the absolute intensity
calibration was achieved using facility-provided factors derived
from observations of planets. The older L1517B data were re-
duced with the NIC software using no method of noise reduc-
tion (to avoid filtering the extended emission), while the newer
L1517A and L1517C data were reduced with MOPSIC using a
noise reduction method optimized to recover the extended emis-
sion. The intrinsic beam size of all the continuum data is 11",
although the maps were later convolved to an equivalent resolu-
tion of 20" to eliminate high spatial-frequency noise.

3. C'80 data: the extended cloud

Figure 1 presents our map of C'®0(1-0) emission integrated
over the full velocity range of detection superposed to the red
DSS image. This map is in good agreement with the previous
map by Heyer et al. (1987), and it shows how the C'#0(1-0)
emission extends to the northwest of AB and SU Aur, the bright-
est stars in the DSS image. These PMS stars are physically as-
sociated with the L1517 cloud, as indicated by the heating of
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the gas in their vicinity (Nachman 1979; Duvert et al. 1986), but
their effect must be highly localized since the data described in
the next sections show no evidence of any kinematic interaction
between the gas and the stars. This lack of kinematical inter-
action, together with the fact that the northwest elongation of
the L1517 cloud continues in the maps of Duvert et al. (1986)
to scales as large as 4 pc (or more than 5 times the size of our
map) and involves additional dark clouds such as L1496, L1505,
L1513, and L1515, suggests that the distribution of gasin L1517
is intrinsic to the cloud, and that it has not been sculpted by the
PMS stars. In this sense, the L1517 cloud seems a quiescent rem-
nant of a larger gas cloud that gave rise to AB Aur, SU Aur,
and an additional group of PMS stars located in their vicinity
(Luhman et al. 2009).

3.1. Filament identification

A more detailed view of the gas distribution in L1517 comes
from the analysis of its velocity structure. Figure 2 shows maps
of C'80(1-0) emission integrated every 0.4 kms~!, or about
twice the sound speed for gas at 10 K. These maps, and others
made using different velocity ranges, show that the L1517 cloud
is structured in at least four elongated components that are re-
ferred to as filaments 1 to 4. These four filaments can also be
seen in maps of extinction (Jouni Kainulainen, priv. comm.),
3co (Heyer et al. 1987), and SO emission (Sect. 4), so they
must reflect the true distribution of gas in the L1517 cloud, and
are not mere artifacts of the C'*0 chemistry or excitation.

As Fig. 2 shows, each filament appears in only one
0.4 kms~'-wide channel map, indicating that its gas is highly
confined in velocity space. This low level of velocity structure
results from a very quiescent state of the gas in the filaments,
both in terms of velocity dispersion and internal velocity gra-
dients (to be discussed below), and makes it possible to asso-
ciate each element of emission in the cloud to one of the four

A34, page 3 of 18



A&A 533, A34 (2011)

——— T ———— R s A S S e Sy
5.25-5.65 02 po 5.65-6.05 6.05-6.45 w °
L — 41 .. . 1 o _
500 Filament 3 o :
) o ° o
0 ° Filament 2 2
o Filament 1 \
5 /
- 0 -+ <+ . Filament 4 o
B ; ~ T 1
< * @) T Yoo *
* = 1 *
=800 ., o, o T 1 | 1 L 1 L u
500 0 -500 500 0 -500 500 0 -500

Ao (arcsec)

Fig. 2. Maps of C'30(1-0) intensity integrated every 0.4 kms™! to illustrate the separation of the gas into filaments. The dashed lines indicate our
best guess of each filament axis, and the star symbols mark the positions of AB Aur (larger) and SU Aur (smaller). First contour and interval are
0.2 Kkms™'. Offsets are referred to a(J2000) = 4"55™18:8, 6(J2000) = +30°38’04”. The LSR velocity range of integration is indicated in the

upper left corner of each panel.

Table 1. Filaments in L1517.

Filament  Visg range  Length!  Mass>  Cores
(kms™") (pe) (Mo)

1 [5.25-5.65] 0.52 8.0 A2, C

2 [5.65-6.05] 0.42 7.2 Al,B

3 [5.65-6.05] 0.70 11.3 D

4 [6.05-6.45] 0.38 4.8 —

Notes. () Uncorrected for projection effects; ® from C'80(1-0) emis-
sion.

filaments. To carry out this assignment, we have taken both the
spatial location of the emission and its velocity into account and
assumed that the velocity limits of the filaments are those used
in the maps of Fig. 2 (see also Table 1). This assigning proce-
dure works well over most of the mapped region, but it provides
ambiguous answers in the vicinity of offsets (=100, =300"). In
this region, filaments 1 and 2 overlap spatially and converge in
velocity to a value close to 5.65 km s~!, which is our assumed
boundary between the two filaments. A detailed inspection of
the FCRAO spectra in this region (supplemented with additional
data from the IRAM 30 m telescope) reveals that the emission
from the two filaments becomes almost indistinguishable, either
because the filaments merge physically or because they super-
pose along the line of sight with similar kinematic properties.
As a result, assigning emission in this region to either filament 1
or 2 becomes more uncertain than in other places of the cloud.
Although this may lead to some confusion in a localized region,
it is unlikely to affect our global analysis of the gas kinematics,
since the properties of the two filaments become so similar in
terms of velocity centroid and linewidth that an erroneous as-
signment of a gas parcel to either filament will only add a small
amount of mass, but will not change its velocity field.

Once we have decomposed the L1517 cloud into its con-
stituent filaments, we use the C'30 (1-0) emission to estimate
their basic physical parameters, and we summarize the results in
Table 1. From the maps of Fig 2, we estimate that the filaments
have lengths of 550-1000 arcsec, which correspond to physi-
cal sizes of ~0.35-0.70 pc for our adopted distance of 144 pc
(based on the Hipparcos distance to AB Aur, van den Ancker
et al. 1998). These sizes represent a significant fraction of the
total cloud length, and this reinforces the idea that the cloud is
structured as a network of filaments. To estimate the masses of
the filaments, we use the C'30 (1-0) emission and assume that
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it is optically thin and in LTE at 10 K. For a C'80 abundance
of 1.7 x 1077 (Frerking et al. 1982), the typical filament masses
are 5-11 M, which imply linear mass densities in the range 12—
17 Mg pc!.

3.2. Density structure of the filaments

As Fig. 2 shows, the C'80 emission from the filaments displays
a significant degree of central brightening. This suggests that the
underlying density structure of the filaments is centrally con-
centrated and that the C'30 emission can be used to determine
each filament density profile. To carry out this determination, we
first defined a central axis for each filament assuming that they
are rectilinear and show the results in Fig. 2. As can be seen, the
rectilinear approximation is reasonable for all filaments but num-
ber 3, which bends towards the location of the PMS stars near
its southeast end. Whether this bend is related to core L1517D,
with which it coincides in position (Sect. 4), or is associated to
the PMS stars is unclear from our data. In either case, for sim-
plicity in the modeling, we approximate all filaments by straight
lines, with the caveat that this approach is only a first-order
approximation.

Using the above linear axes, we created a profile of C'30 (1—
0) intensity for each filament as a function of cylindrical ra-
dius. The result, presented in Fig. 3, shows that the four fila-
ments in the cloud have centrally concentrated distributions with
a flattened region close to the axis and an approximate power-
law tail at large distances. Filament 3 presents the highest dis-
persion of the sample due to a combination of contamination
from filament 2 emission near its northern edge and the addi-
tional contribution from the “bend” region previously discussed.
Nevertheless, given the rather irregular distribution of emission
seen in Fig. 2, it is remarkable that the radial profile of each fil-
ament presents relatively little scatter and that all the filaments
seem to follow a very similar type of radial profile.

The regular behavior of the radial profiles in Fig. 3 sug-
gests that the underlying density structure of the filaments can
be described with a simple density law. To derive such a law,
we model the C'30 (1-0) emission assuming that each filament
has cylindrical symmetry and that the C'80 emission arises from
gas in LTE thermalized at 10 K, as suggested by the study of
the L1517B core and its surrounding envelope in Tafalla et al.
(2004). Under these conditions, if we assume a density profile,
together with a constant C'80 abundance (1.7 x 1077, Frerking
et al. 1982) and a C'30 linewidth of 0.3 kms~! (Sect. 6.1), we
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Fig. 3. C'®0(1-0) emission profiles across each of the L1517 filaments.
The points represent the integrated emission within the velocity range of
each filament (see Table 1), and Ry is the distance to the filament axis.
For each filament, the red solid curve indicates the isothermal cylinder
model that fits the emission towards the axis, and the blue dashed line
is the best-fit softened power law.

can predict a radial profile of emission that can be compared, af-
ter appropriate beam convolution, with the observed radial pro-
files shown in Fig. 3.

As a first guess for the filament density profiles, we use
the family of isothermal cylinders in pressure equilibrium with
their self gravity. This family was originally described by
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Table 2. Fits to the C'®0 radial profiles' .

Isothermal cylinder Softened power law
Filament ne, r /22 N, T2 a
(cm™)  (arcsec) (cm™)  (arcsec)
1 1x10* 89 8.5x10° 105 34
2 7% 103 106 7% 10° 100 2.7
3 8 x 10° 99 8.5x10° 90 2.7
4 3x10° 162 6.5x10° 75 2.8

Notes. ) Not corrected for inclination; @ r, = (212 — 1)V/2H.

Stoddlkiewicz (1963) and Ostriker (1964), and has the simple
analytic form

o
=—° 1
n(r) (ENCTDE (D
where r is the cylindrical radius, 7, is the central density,
2¢2
H?> = ——, 2
nGun, @

¢s is the isothermal sound speed, G the gravitational constant,
and p the mean molecular mass. For the case of L1517, the gas
kinetic temperature is known to be approximately 10 K (Tafalla
et al. 2004) so any isothermal cylinder is described by just one
parameter, its central density n,. This means that once we have
set the central density to a value that fits the intensity at zero
radius, we do not have any free parameter left to control the rest
of the radial profile, and in particular, the width at half maximum
of the emission is automatically determined by the H value.

There are a number of motivations for using the isothermal
cylinder family as a first choice to fit the C'30 radial profiles. In
addition to the inherent simplicity and assumption of equilibrium
of the model, the isothermal cylinder is attractive for presenting
both a central density flattening and a power-law tail, which are
two characteristics of the observed radial profiles. The isother-
mal cylinder, in addition, has a mass per unit length that is inde-
pendent of the central density and is only a function of the gas
temperature (Ostriker 1964). For the 10 K assumed for the gas in
L1517, this mass per unit length is approximately 16 Mg pc™!,
which is reasonably close to the mass per unit length of the fila-
ments estimated in Table 1.

The results of our isothermal cylinder fits to the filament pro-
files in L1517 are shown in Fig. 3. These fits were selected to
match the C'®O emission towards the filament axis, so the radius
of half maximum emission is a direct prediction from the model
so is not controlled by our fit. As can be seen, the predicted fila-
ment widths are in reasonable agreement with the observations,
with only filament 4 being clearly narrower than predicted by
the model. In addition, the central densities predicted by the fits
range from 3x 103 to 1 x 10* cm™3 (see Table 2), and these values
agree with previous estimates of the gas density in the extended
part of the L1517 cloud (Tafalla et al. 2004).

To check the consistency of the parameters derived with the
isothermal cylinder model and to provide a better match to the
radial profiles of the filaments, we have fitted the C!80 emission
with an alternative family of profiles that also have central flat-
tening and asymptotic power-law behavior. This family consists
of softened power laws described by

no

1+(r/r1/2)0" (&)

n(r) =
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where 7, is again the central density, |, the half-density radius,
and « the asymptotic power index. This family of profiles has
been shown to fit the density structure of starless cores, which
also present flattened central regions and asymptotic power-law
behavior (Tafalla et al. 2004). In contrast to the equilibrium
cylinder, the softened power law has three free parameters, so
it fits the central density and the width of the filament indepen-
dently. By comparing the results from the softened power law fits
with those from the isothermal cylinders, we can now test how
self consistent the one-parameter isothermal-cylinder fits are.

Figure 3 shows the softened power law fits derived with a
chi-squared minimization algorithm. As can be seen, these fits
are almost indistinguishable from the isothermal cylinder fits for
filaments 1, 2, and 3, and the only clear difference between the
two families of fits occurs in filament 4. A more quantitative
comparison between the fits comes from examining the derived
central density and filament width in the two families. Table 2
shows that these parameters differ by less than 10% on average
for the first three filaments, indicating again that the isothermal
cylinder and softened power-law fits are equivalent within the
scatter of the observations. In filament 4, the softened power-
law fit is clearly superior to the (poor) isothermal cylinder fit,
and the difference between the derived parameters in the density
law is approximately a factor of 2.

3.3. Implications and limitations of the modeling

Our analysis of the L1517 filaments adds to a number of previ-
ous studies of filamentary structures. With few exceptions, like
that of Johnstone et al. (2003) who fitted the 850 yum emission
from the infrared-dark cloud G11.11-0.12, most previous work
has found significant deviations between the radial profiles of
the filaments and the prediction from the isothermal cylinder
model, usually because the observed asymptotic power-law be-
havior is flatter than the »=* predicted by the isothermal cylin-
der model (Alves et al. 1998; Stepnik et al. 2003; André et al.
2010; Arzoumanian et al. 2011). For the filaments in L1517,
our radial profiles do not extend far enough in radius to sam-
ple the r~* asymptotic behavior, as can be seen in Fig. 3 from
the isothermal cylinder models being practically indistinguish-
able from softened power-law profiles with an asymptotic be-
havior close to 7727 (Table 2). As a result, testing whether the
L1517 filaments follow the prediction from the model or deviate
from it cannot be done with our data, and it requires extending
the radial profiles to larger radii, preferably using more robust
techniques, such as extinction measurements or dust continuum
observations.

Even if the L1517 filaments do not follow the expected
asymptotic behavior, it is striking that they approximately fit
the expectations from the isothermal cylinder model both in
width and mass per unit length. Clearly there are a number of
limitations in our study, like the use of the freeze-out prone
C'80 molecule as a column density tracer and our ignoring of
projection effects, so there is probably room for a factor of 2 un-
certainty in the results. Also, as we will see in Sect. 8, the size
scale of fragmentation suggests that there may be a contribution
from additional forces, like external pressure or magnetic fields
(which could even flatten the radial profile, e.g., Fiege & Pudritz
2000a). Still, the very quiescent state of the cloud described in
the following sections indicates that the gas in L1517 cannot be
too far from a state of equilibrium, as otherwise it would quickly
develop supersonic motions, (e.g., Burkert & Hartmann 2004)
and would not fragment into well-separated cores (Inutsuka &
Miyama 1997). As pressure forces dominate, it seems reasonable
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to expect that the distribution of mass in the filaments bears some
similarity to the prediction from the isothermal cylinder model.

4. Dense core population

The population of dense cores in the L1517 cloud was first de-
scribed by Schneider & Elmegreen (1979), who identified four
regions of enhanced obscuration in the Palomar optical plates
and named them A to D in order of increasing right ascension
(RA). For unknown reasons, this original labeling scheme was
later replaced by one in which the cores are named C, A, B,
and D in order of increasing RA, and this notation has been used
by most core studies in the past (e.g., Benson & Myers 1989).
For consistency with previous work, we also use this disordered
core labeling here.

Figure 4 presents different views of the core population in
L1517. The optical DSS image on the top left has had its contrast
enhanced to better show the cores as dark patches against both
the galactic stellar background and the bright diffuse emission
from AB Aur and SU Aur, which are probably slightly behind
the cores. The other panels show maps of the same region in the
1.2 mm dust continuum, N,H* (1-0), and SO(3,-2,), three trac-
ers that highlight different properties of the dense, high column
density gas. The 1.2 mm continuum emission is mostly sensitive
to the column density of the cores (the extended emission from
the filament is filtered out by the bolometer), and its maps pro-
vide high angular resolution views of cores A, B, and C (core D
was not mapped). The brightest 1.2 mm emission corresponds
to core B, whose structure and chemical composition has been
studied in detail by Tafalla et al. (2004, 2006). Cores A and
C have received less attention due to their weaker emission in
both high-density tracers and mm-continuum (Benson & Myers
1989; Ladd & Myers 1991; Kirk et al. 2005), so their structure is
less well known. Our mm-continuum map shows that core A is
double-peaked, while core C is single-peaked but relatively more
extended and significantly weaker than cores A and B. Overall,
the mm-continuum map is characterized by a lack of point-like
components, which together with the absence of Spitzer 24 um
point sources (Kirk et al. 2007b) is a strong indication that all
dense cores in the cloud are starless.

The N,H* and SO maps in Fig. 4 present complemen-
tary views of the L1517 cores. NoH* is a so-called late-
time molecule, and its abundance is further enhanced when
CO freezes out (e.g., Bergin & Tafalla 2007), so bright N,H*
emission is commonly associated with evolved cores (Crapsi
et al. 2005). As Fig. 4 shows, the NoH* emission is brightest to-
wards cores B and D, and still noticeable towards core Al. These
cores therefore seem more chemically evolved than cores C
and A2, which are barely detected in N;H*(1-0). Such interpre-
tation of the N;H* maps in terms of chemical evolution is sup-
ported by the distribution of SO emission. Observationally, SO
is known to be highly sensitive to molecular freeze out (Tafalla
et al. 2006), and in addition, it is predicted to decrease in abun-
dance with time (Bergin & Langer 1997; Aikawa et al. 2005).
The SO emission, therefore, is expected to be anticorrelated with
that of N,H*, and indeed, the maps of L1517 show such behav-
ior: the SO emission is dominated by cores C and A2, which are
weak in N,H*(1-0), while the N,H"-bright cores Al, B, and D
are barely distinguishable from the SO emission of the extended
cloud.

4.1. Core emission modeling

To quantify the physical and chemical properties of the
L1517 cores, we modeled their emission following the procedure
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Fig. 4. Core population of L1517. From left to right and from top to bottom: contrast-enhanced DSS blue image identifying the core positions,
1.2 mm dust continuum emission, N,H*(1-0) integrated intensity, and SO(3,-2;) integrated intensity. Offsets and star symbols are as in Fig. 2.
First contour and spacing are 2 mJy/11”-beam for 1.2 mm continuum, 0.16 K kms~! for N,H*(1-0), and 0.08 K kms~! for SO(3,-2,). To enhance
the sensitivity to extended emission, the 1.2 mm continuum map has been convolved to an equivalent resolution of 30", and the N,H* and SO maps

to a resolution of 75”.

described in Tafalla et al. (2004) for the analysis of the L1498
and L1517B cores. In this way, we assumed that the cores are
spherically symmetric, and we concentrated our modeling effort
on fitting the radial profiles of emission shown in Fig. 5. To de-
termine the density profile of each core, we fitted the 1.2 mm
continuum emission, as this is expected to be the most faithful
tracer of the total dust and gas column densities (e.g., Bergin &
Tafalla 2007). Following the analysis of L1517B, we assumed a
uniform dust temperature of 74 = 10 K and a 1.2 mm emissivity
of k = 0.005 cm? g~!, and we fitted the continuum radial profiles
with density laws of the form n(r) = no/(1 + (r/ry)®), where ny,
rp, and « are free parameters. (For core B, we have used the
Tafalla et al. 2004 result, while core D was not fitted for lack of
continuum data.) The results of these fits are illustrated in Fig. 5,
and the best-fit parameters are summarized in Table 4. As can be
seen, core central densities range from 4.7 X 10* cm™3 in core C
to 2.2 x 10° cm™ in core B, which correspond, respectively, to
enhancements of 6 and 30 with respect to the central density of
the filaments traced in C'80 (Sect. 3.2). Integrating the density
profiles up to a representative radius of 0.05 pc (=75”), we es-
timate that the core masses are on the order of 1-2 M, which
is typical of the population of Taurus starless cores (Benson &
Myers 1989).

Once the density profile of each core had been modeled,
we could determine the abundance of the different species by
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Table 3. Kinematic properties of the L1517 cores.

Core Aa, AO VieNoHY)  AV(IN,HY)  ([VV (N, HY)|)
" (kms~") (kms~") (kms~' pe™!)

Al —-60, —300 5.70 0.18 0.7+0.1

A2' -150, -240 5.57 0.20 —2

B -30, =30 5.79 0.22 0.7+0.3

C! —480, —150 5.48 0.18 —2

D 540, 0 5.88 0.29 09+04

Notes. (V' Kinematics data from IRAM 30 m observations (rest from
FCRAO 14 m). @ Not enough data to estimate gradient.

solving the equation of radiative transfer and convolving the re-
sult with the appropriate Gaussian beam size to simulate an ob-
servation. We did this using a Monte Carlo non-LTE code based
on that of Bernes (1979), and we excluded core D from the anal-
ysis due to the lack of mm-continuum data. For all the cores, we
assumed a gas kinetic temperature of 9.5 K based on the NH3
analysis of L1517B in Tafalla et al. (2004), and in agreement
with typical estimates for other low-mass starless cores (Benson
& Myers 1989). To reproduce the typical No,H* (1-0) FWHM of
0.21 kms~! (mean of values for all cores, see Table 3), we added
a constant nonthermal component of 0.17 kms™! (FWHM) to the
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Fig. 5. Radial profiles of 1.2 mm continuum, N,H*(1-0), SO(3,-2;), and C'30(1-0) emission towards the dense cores in L1517. The cores were
ordered by decreasing central emission of NoH*(1-0) to illustrate a possible evolutionary sequence (see text). The 1.2 mm data were averaged
over 15”-wide intervals to increase legibility. In each panel, the solid red line represents the best fit-model, and when an additional dashed line is
presented, the best fit required a central abundance hole and the dashed line represents the constant abundance model for comparison. No modeling

of core D was attempted for lack of mm-continuum data.

Table 4. Density and abundance profiles in the L1517 cores'.

Density parameters Molecular abundances and depletion radii
Core Mo rp a X(N,H") X(SO) ra(SO) X(C®0) ry(C0)
(cm™)  (arcsec) (cm) (cm)
Al 7.0x 10* 60 251 1.0x107"° 1.0x107° 13x107 15x107 1.5x10"
A2 6.0 x 10* 60 35| 04%x107°  1.0x107° 0.0 1.5x 107 1.1x107
B 22x10° 35 35| 1.5x107° 04x10° 1.2x107 1.5x107 1.9x10"7
C 4.7 x 10* 60 251 07x107°  2.0x107° 0.0 1.5x107  1.7x10"7

Notes. ) All abundances are relative to H,. Core D was not modeled due to lack of mm-continuum data.

velocity field. Also, we extended each core density profile with
a cloud component based on the profile of the filament in which
it is embedded. The assignment of cores to filaments was done
using the core LSR velocity determined from NoH* (Table 3)
and the velocity limits of each filament measured from C'80
(Table 1). According to this criterion, cores A2 and C belong
to filament 1, cores Al and B to filament 2, and core D to fil-
ament 3 (as summarized in Table 1). As discussed in Sect. 3.1,
there is some ambiguity in the assignment of gas to filaments in
the region where filaments 1 and 2 overlap, and this may affect
the filament assignment for cores A1 and A2. Our choice denotes
our best understanding of the emission after a careful inspection
of the individual spectra from both the FCRAO and IRAM 30 m
telescopes.

The above parametrization fixes the physical structure of
each core and leaves the abundance law of each molecular
species as the only free parameter left to fit the observed radial
profiles of intensity. Following previous work, we explored two
types of abundance laws. As a first choice, we asumed that the
molecular abundance is uniform across the core, and we used
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the Monte Carlo model to predict the intensity radial profile.
Sometimes, this uniform abundance law predicted an emission
profile that is much steeper than observed, and in these cases we
modified the abundance law to include a central depletion hole
of radius rg4 within which the abundance is negligible.

As Fig. 5 shows, the N,H* radial profile of all the cores can
be fitted using a uniform abundance model. Each core, however,
requires a different abundance value. Cores A2 and C present the
lowest N,H* abundances, with best-fit values that are four and
two times lower than the value in core B, the most NoH*-rich
core in the sample (see Table 4 for absolute abundance values).
As mentioned above, the N;H* abundance in a core is expected
to increase with time, so we can interpret the observed differ-
ences in NoH' abundance as differences in the state of the chem-
ical evolution of the cores. To better illustrate this evolution, we
have re-ordered the cores in Fig. 5 so that the NoH* abundance
decreases towards the right. If our understanding of the N,H*
chemistry is correct, the sequence in the figure must represent
a sequence of cores of decreasing age, in which core B is the
oldest and cores A2 and C are the youngest. (Core D has been
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placed in the sequence by considering its NoH*(1-0) intensity
towards the center, as no abundance estimate was possible with-
out a mm-continuum map.)

The analysis of the SO abundance provides further support
to the NoH*-derived age sequence. As mentioned above, SO is
expected to behave opposite to NoH*, and therefore show the
largest abundances in the chemically youngest cores. Indeed,
Fig. 5 and Table 4 show that the young cores A2 and C have
large and uniform SO abundances, while the more evolved B
and A1 cores present SO depletion holes towards their center.

Finally, all cores require a depletion hole in their C'#0 abun-
dance law to fit the observed emission profile. The youngest
A2 core requires the smallest hole, while the oldest B core re-
quires the largest one (Table 4). Still, the correlation between
evolutionary stage and C'30 depletion hole is weak, probably
because determining the correct C'30 abundance law depends
on modeling the poorly constrained envelope that surrounds each
core. In any case, the results of the C'80 analysis are consistent
with the interpretation that the L1517 cores are at different stages
of evolution.

Before finishing our analysis, it is worth mentioning that
in the evolutionary sequence of Fig. 5, core D, for which no
modeling could be carried out, appears as a relatively evolved
core based both on its strong NoH* emission and on the flat-
tened radial profiles of SO and C!30. This conclusion, however,
disagrees with the recent analysis by Hirota et al. (2009), who
suggests that L1517D is an unusually young core from a chem-
ical point of view. Resolving this contradiction requires making
mm-continuum observations of this object to determine its true
density structure and to allow a Monte Carlo modeling of its
abundance profiles like that of the other cores.

Although the cores in L1517 differ significantly in their
chemical composition and therefore evolutionary state, they
present very similar kinematic properties. Table 3 shows that
the NoH* linwewidths are all close to 0.2 kms™!, which is typ-
ical of the low-mass cores in Taurus and indicative of subsonic
nonthermal motions (Myers 1983; Caselli et al. 2002). In addi-
tion, the internal velocity gradients of the cores are on the or-
der of 1 kms™' pc~!, which is also typical of low-mass cores
(Goodman et al. 1993; Caselli et al. 2002), and again suggests
that the L1517 cores are representative of the population of low-
mass cores in Taurus as a whole. This combination of differ-
ent chemical composition and similar internal velocity structure
suggests that the kinematic properties of the cores change little
during their contraction from the more diffuse gas in the cloud.
To further elucidate this issue, in the next sections we analyze
the kinematics of the more extended gas in the cloud, and we
compare it with that of the cores.

5. Gaussian decomposition of the spectra

In Sect. 3.1 we saw that each filament in the L1517 cloud is char-
acterized by a well-defined range of LSR velocities (Table 1).
The filaments, however, are not monolithic entities and seem to
have an internal velocity structure characterized by low-level ve-
locity gradients. As these gradients have potential information
on the gas motions responsible for forming the embedded dense
cores, we analyzed them in more detail by inspecting the individ-
ual C'80(1-0) spectra. From this inspection, we find that 92% of
the spectra with peak intensity S/N > 3 present a single velocity
component, while the rest of the spectra present evidence of two
partly-overlapping velocity components. This preponderance of
profiles with a well-defined number of components suggests that
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Fig. 6. Graphical summary of the Gaussian fits to the C'*0(1-0) emis-
sion in L1517. The gray scale shows the C'*O(1-0) integrated intensity
map of Fig. 1, and the superposed blue boxes enclose the regions where
two Gaussians were fitted to the spectra. Insets with numbers 1, 2, and 3
illustrate double-Gaussian fits, while inset number 4 shows an example
of the dominant single Gaussian fitted to most of the cloud spectra.

the velocity field at each cloud position can be characterized by
fitting Gaussians to the spectra.

To fit the more than 2000 C'80(1-0) spectra observed to-
wards L1517 we have used a semi-automatic procedure in the
CLASS software and chosen to fit one or two components de-
pending on the complexity of the line profile. The result from
this fitting is illustrated in Fig. 6, which also shows exam-
ples of the profiles. As can be seen, most of the cloud spectra
have been fitted with single Gaussians (as shown in box num-
ber 4), and the fits with two Gaussians are restricted to three
well-defined regions identified with solid boxes. The largest of
these three regions (box number 2) is centered near (A, Ad) =
(=200",+250") and seems to correspond to the superposition of
filaments 3 and 4. This region appears in optical images as a rel-
ative enhancement in the obscuration, and Lee & Myers (1999)
even classified it as an additional core (LL1517B-2), but our ob-
servations suggest that it is more likely a superposition effect.
Another region with double spectra (box number 1) also seems
to result from the superposition of two different components,
this time filament 3 and an unlabeled and more diffuse compo-
nent parallel to filament 4 that can be seen in the reddest map of
Fig. 2. Finally, the third region with double spectra occurs near
(Aa, Ad) = (=200”,-200") and has a less clear origin. Its loca-
tion would suggest an origin in the superposition of filaments 1
and 2, but the velocity of the blue component does not match the
velocity of any of the filaments. Observations with higher S/N
towards this region are needed to determine the origin of this
anomalous component.

The Gaussian fitting procedure has also been applied to the
SO and NoH* spectra. For SO, which is almost as extended spa-
tially as C'80 (see Fig. 4), we again find that we need to use
two Gaussian components inside the regions discussed before,
while single-peaked spectra are the norm in the rest of the cloud.
For the N,H*(1-0) spectra, we fitted all hyperfine components
simultaneously using the HFS method in CLASS and derived
both the line centroid and the optical-depth corrected linewidth
in this way. As shown in Fig. 4, the N;H* emission is much more
compact than the C'®0 and SO emission, and our inspection of
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Fig. 7. Histogram of the nonthermal velocity dispersion for C'*O (blue),
SO (green), and N,H* (red) illustrating the predominance of subsonic
values.

the individual spectra found that all positions could be fitted with
a single velocity component.

The linewidths and velocity centroids derived with the
Gaussian fits just described constitute the two input parameters
for our analysis of the gas kinematics in L1517. In the follow-
ing two sections, we analyze the behavior of each quantity sepa-
rately.

6. Linewidth analysis
6.1. Linewidth statistics: prevalence of subsonic motions

The linewidth of a spectrum combines contributions from both
thermal and nonthermal gas motions. In this section, we are in-
terested in the nonthermal motions of the gas, which are poten-
tially associated to gas turbulence or core formation motions. To
isolate these motions, we have subtracted the thermal compo-
nent from the measured linewidth following the standard prac-
tice of assuming that the two contributions are independent of
each other so they add in quadrature (e.g., Myers 1983). In this
way, we estimate the nonthermal velocity dispersion for each
species as

/AV2 kT
ONT = m—;, 4)

where AV is the measured FWHM linewidth, k the Boltzmann’s
constant, T the gas kinetic temperature, and m the mass of the
molecule under consideration. This velocity dispersion ont can
be directly compared to the (isothermal) sound speed of the gas,
¢s, which has a value of 0.19 kms~! for ISM gas at 10 K.
Figure 7 shows the histograms of the velocity dispersion for
the three molecular species in our survey (using all spectra with
peak intensity S/N > 3). As can be seen, the overwhelming ma-
jority of the spectra present a subsonic velocity dispersion and
lie to the left of the oxT/cs = 1 dashed line. The few positions
that exceed the sonic limit form a low-level tail in the distribution
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that contains 2% of the spectra in C'80 and 3% of the spectra in
SO. No N,H* spectrum has a supersonic linewidth.

In addition to a very small fraction of supersonic points, the
main feature of the histograms in Fig. 7 is the presence of a
well-defined central peak. This peak indicates that the gas in
the cloud is not only subsonic, but it also has a favored num-
ber of nonthermal motions that approximately equal half the
sound speed. More specifically, the histograms in the figure have
the following mean and rms: ont/cs = 0.54 + 0.19 for C80,
onr/cs = 0.51 = 0.23 for SO, and onr/cs = 0.36 £ 0.09
for NoH*.

The values for the C'80 and SO nonthermal linewidth seem
consistent with each other. The mean ont/cs of NoH, on the
other hand, is significantly smaller than that of C'30 and SO.
Optical depth effects could potentially play a role in this differ-
ence, since the hyperfine fit to the N,H*(1-0) spectrum auto-
matically corrects for optical depth broadening, while no cor-
rection is applied to the C'80 and SO data when fitting single
Gaussians. To test whether optical depth broadening can explain
the higher C'30 mean value, we have applied a simple correc-
tion to the C'30 data by assuming an excitation temperature of
10 K and estimating the optical depth from the peak intensity of
the observed line profile. This correction is relatively small, as
the optical depth never reaches unity, so even after its applica-
tion, the distribution of o still has a significantly higher mean
value than for N,H*, and both a Kolmogorov-Smirnov and a
Wilcoxon-Mann-Whitney test confirm that the two distributions
must be different.

The lower ont value of the NoH* spectra could indicate that
the dense core gas has an intrinsically lower velocity disper-
sion than the less-dense ambient material and that core forma-
tion has been accompanied by certain amount of dissipation of
nonthermal motions. If this is the case, we can quantify the loss
of nonthermal motions from the difference between the FWHM
linewidths of C'30 and N,H*, which is 0.07 + 0.04 kms~!.

Even if small, the above estimate of the loss of nonthermal
motions during core formation is likely a significant overesti-
mate. The nonthermal linewidth is not a local parameter, but the
accumulated effect of gas motions along the line of sight. For
this reason, some consideration should be given to line-of-sight
effects when comparing tracers as different as C'30 and N,H*.
As shown in Sect. 4.1, the N,H* emission is significantly more
concentrated than the emission from C'80 and SO because of its
special chemistry and excitation requirements, so it samples a
shorter line of sight path than C'80 and SO. In addition, we see
in the next section that part of the kinematics of the C'80/SO-
emitting gas arises from large-scale motions in the filaments. As
these motions likely accumulate along the line of sight, they are
expected to contribute more to the C'80 and SO linewidth than
to NoH*.

To estimate the importance of this effect, we compare the
sizes of the typical emitting regions for NoH* and C'®0. Tables 2
and 4 show that the typical diameter of an L1517 core traced
in NoH* is about 2 x 55”, while the same parameter for a fila-
ment traced in C'80 is about 2 x 95”. In addition, Table 5 shows
that the typical velocity gradient in the filament gas is about
1.2 kms~' pc~!. Thus, if we assume a gradient of this size and
multiply it by the difference in line of sight length between the
two molecules, we predict a velocity difference between the trac-
ers due to large-scale motions of about 0.06 kms~!. This differ-
ence is so close to the observed linewidth difference that it seems
very likely that a significant part of the nonthermal linewidth dif-
ference between N,H* and C'30 (and SO) arises from their dif-
ferent sampling of the cloud large-scale motions. Whether this
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Table 5. Kinematic properties of the filaments' .

Filament {oNT)/Cs (VLsr) (IVVLsrl)
(kms™") (kms~'c™h)
1 0.57+0.15 5.52 +0.07 1.0+ 0.5
2 0.63+£0.17 5.79£0.07 1.4+£0.7
3 0.53+0.16 5.89 £0.05 1.3+1.0
4 041 +0.16 6.14 +£0.04 09+0.5

Notes.  From C'30(1-0) emission.

effect can explain the full linewidth difference cannot be said,
but it does show that the difference in local nonthermal motions
(and thus dissipation during core formation) must be necessarily
less than estimated before.

A simple consequence of the subsonic nature of the nonther-
mal gas motions in L1517 is the small role that they can play in
supporting the cloud against gravity. The ratio between the non-
thermal and thermal contributions to the gas pressure is given
by Pxt/Pr = (0'n1/C5)?, so even if we use the C'80 linewidth
uncorrected for optical depth, we find that the nonthermal mo-
tions contribute to the gas pressure with only ~1/3 of the thermal
value. This contribution is likely to represent an upper limit, be-
cause the above pressure ratio assumes again that all nonthermal
motions arise from a local “microscopic” turbulent motions that
increases cloud support (Chandrasekhar 1951) and ignores the
contribution from large-scale flows.

6.2. Spatial distribution and consequences for turbulent
models of core formation

To further characterize the nonthermal motions, we now study
their spatial distribution. Figure 8 presents a plot of ont/cs for
C'80 and N,H* as a function of position along each of the fil-
aments identified in Sect. 3.1. In agreement with the histogram
analysis, all four filaments are dominated by subsonic gas over
their entire length, and only a few positions exceed the sonic
limit in C'80. These few supersonic positions (some of them
coincident with filament overlaps) appear almost randomly scat-
tered over the filaments length, and show no correlation with
either the position of the cores or the beginning or end of the
filaments.

In addition to a lack of supersonic points, the plots of non-
thermal linewidth in Fig. 8 present very little spatial structure.
Filaments 1, 3, and 4 have almost flat distributions of C'®%0
onr/c and well-defined mean values close to 0.5 (Table 5).
Filament number 2 also has a mean onr/c close to 0.5, but
presents changes in the linewidth along its length. These changes
are of unclear origin, and seem to result from the presence of two
localized regions of enhanced (but mostly subsonic) linewidth.
One of these regions corresponds to the vicinity of core B,
and the other occurs in the vicinity of core Al. Concerning
the NoH* linewidths, Fig. 8 again shows their tendency to be
smaller than those of C'80. This trend is present in all the
cores, although it is somewhat reduced in core D of filament 3.
Apart from this already discussed effect, Fig. 8 shows that the
N,H* linewidths remain approximately constant inside each of
the cores.

The flat distribution of the velocity dispersion in the fila-
ments, and in particular in the vicinity of the dense cores, poses a
significant constraint to models of core formation by supersonic
turbulence. In these models, the cores are shock-compressed
structures formed at the stagnation point between two conver-
gent flows, and as a result, they are expected to be surrounded
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Fig. 8. Distribution of nonthermal velocity dispersion as a function of
position along each of the L1517 filaments. Blue squares represent
C'"®0(1-0) and red triangles and N,H*(1-0) values. The spatial scale
for filament 3 has been shrunk by a factor of 1.5 in order to fit it into the
reduced box size used for the other filaments. The mean formal error
in the owr/cs determination is 0.1 for both NoH* and C'®0, which is
approximately the marker size.

(even confined) by turbulent layers of cloud gas (e.g., Padoan
et al. 2001; Ballesteros-Paredes et al. 2003; Klessen et al. 2005).
In L1517, the observed C!'30 emission surrounds the location
of the dense cores and arises from gas that is about one order
of magnitude less dense than the core centers (Sect. 4.1), so we
can naturally expect that the C'80 emission arises from the gas
layers that physically surround the dense cores. (C'*O does not
sample gas inside the cores due to freeze out, see Sect. 4.) If the
cores have formed by the convergence of gas flows, part of the
C'80 emission must originate in gas in the flows and must re-
tain a signature from the core-forming convergent motions. To
test whether such a signature is present in our data, we calcu-
lated for each core the average C'30 velocity dispersion inside
rings around the core center having radii equal to 1, 2, 3, and 4
core radii (core radius is 7/, in Table 4). This procedure is il-
lustrated in the upper panel of Fig. 9, and has been stopped at
four core radii to ensure that we sample equally gas that sur-
rounds the cores in all directions, and not only in the direction of
the large-scale filaments (which dominates the emission at larger
radii). The results from this average for each of the five cores
in L1517 are indicated in the bottom panel of Fig. 9. Not sur-
prisingly given the general trend seen in the filaments, all cores
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Fig. 9. Comparison between the C'30 nonthermal velocity dispersion
around each L1517 core and the predictions from a model of turbu-
lent core formation. 7op: schematic view illustrating how the velocity
dispersion has been averaged inside four concentric shells around each
core. Bottom: comparison between the observed C'#0 data (red solid
triangles) and the predictions from the LSD model by Klessen et al.
(2005). The black solid squares represent the three different projections
of a fully subsonic core, while the open inverted triangles represent the
three projections of a core that has transonic motions in one of them.

present a distribution of velocity dispersion with radius that has
no systematic change with distance from the core center.

To compare the distribution of velocity dispersions around
the cores of L1517 with the predictions from turbulent models,
we chose the numerical simulations of gravo-turbulent core for-
mation by Klessen et al. (2005). These authors attempt to re-
produce conditions similar to those of a low-mass star-forming
region like L1517 and present a very complete view of the in-
ternal kinematics of the simulated cores. From the two families
of simulations that these authors present, we selected the large-
scale driving (LSD) case because it produces the most quies-
cent cores, and is therefore more likely to fit our observations of
L1517. Klessen et al. (2005) present in their Fig. 1 radial pro-
files of the velocity dispersion for three different views of two
selected cores (likely chosen for their similarity to observations),
and we used these profiles to derive nonthermal velocity compo-
nents by subtracting in quadrature the contribution from thermal
motions (as done with the C'®0 data). These data have been av-
eraged as a function of core radius by converting the normalized
column densities given by the authors into a distance from the
core center by assuming that the the density of the cores follows
the profile of a Bonnor-Ebert sphere (as claimed by the authors).

The predicted nonthermal velocity dispersions from the
Klessen et al. (2005) model are represented in Fig. 9. As ex-
pected, these predicted dispersions show a significant increase
with radius due to the presence of converging flows around the
cores. The predicted increase is approximately a factor of 2 be-
tween 1 and 4 core radii, and as a result, the outermost points
in the graph are expected to exceed the sound speed limit in all
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core models. Even in the most quiescent, subsonic core model,
which is arguably not representative of the sample because sub-
sonic cores are less than 25% of the total in the simulation, the
match between model and data is only acceptable for the inner-
most two radii. For larger radii, model and data diverge with in-
creasing distance from the core center, and end up differing by a
factor of 2 in the outermost layers sampled by our observations.
Even larger disagreement occurs for the case of transonic cores,
which constitute ~50% of the total cores in the simulation and
are therefore more representative of the model results. As can be
seen, two out of the three sets of points exceed the sound speed
at all radii, and therefore fail to fit the observations at all radii in
all the cores.

Although limited, the above comparison illustrates the basic
disagreement between our observations of the L1517 cloud and
the predictions from models of core formation by convergence
of supersonic flows: the C'30 spectra in L1517 sample the core
outer layers far enough to trace any core-forming motions, so
if these motions were supersonic, they should have left a clear
signature in the C'®0 spectra. The absence of such a signature
rules out the presence supersonic motions around the cores and
sets a limit to any core-forming gas flow that is well inside the
subsonic regime.

6.3. Velocity coherent filaments

In their study of the linewidth of dense-gas tracers in cores,
Barranco & Goodman (1998) and Goodman et al. (1998) found
that the nonthermal component remains almost constant over
the core interior and that this behavior represents a departure
from the well-known linewidth-size relation commonly associ-
ated to turbulent motions (Larson 1981). These authors refer to
this property of the core gas as velocity “coherence”, and suggest
that the scale of coherence, which they found to approximately
coincide with the core size, may indicate that core formation is
related to the process of turbulence dissipation.

Our analysis of the C'80 linewidth illustrated in Figs. 8 and 9
shows that the region with constant nonthermal linewidth can be
followed in significantly larger scales than the cores and that
it extends over distances as long as the filaments themselves
(~0.5 pc). This coherence of the velocity field in the filaments
is not limited to the nonthermal linewidth, and it can be seen in
the behavior of the velocity centroid, to be studied in detail in
the next section. In the L1517 cloud, therefore, the filaments are
velocity coherent in the sense of Barranco & Goodman (1998)
and Goodman et al. (1998), and this extends the scale size of
coherence in the gas by a factor of approximately 5.

Finding velocity coherence on scales as large as the filaments
separates the scale of coherence from that of the cores, and sug-
gests that core formation is not likely the direct result of tur-
bulence dissipation. As seen in Sect. 6.1, some turbulence dis-
sipation may have occurred during core formation, but by being
significantly subsonic, it is unlikely to have affected the gas pres-
sure balance and triggered core formation. Velocity coherence in
cores, therefore, does not seem a defining property of the con-
densations, but a condition inherited from the larger spatial scale
of the filaments.

Our finding of velocity coherence on scales larger than a core
would seem to contradict the recent results from Pineda et al.
(2010), who claim to have detected of the transition between
the coherent and turbulent regimes in a core with observations
of the B5 region in Perseus. We note, however, that although
these authors associate the velocity coherent region with a dense
core, one can see in their Fig. 3 that the velocity coherent region
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by the sound speed (0.19 km s™! for ISM gas at 10 K). The mean formal
error in the Vysg determination is 0.02 kms~! for SO and 0.01 km s~! for
both C'*0 and N,H*, which is comparable or smaller than the marker
size.

in B5 is elongated and has a length of about 0.5 pc, similar to our
L1517 filaments. The BS5 region, in addition, contains multiple
dense cores (Enoch et al. 2006, also our own unpublished data),
and this suggests again that it is more similar to the L.1517 fila-
ments than to an isolated dense core. Clearly more observations
of different core environments are needed to understand the size
and relation between the different velocity coherent regions. If
the L1517 cloud is a representative region of dense core forma-
tion, we can predict that filament-wide velocity coherence will
be a common phenomenon.

7. Line centroid analysis

The second output from our Gaussian fit to the spectra is the
velocity centroid. Figure 10 compares the SO and N,H* cen-
troids with those of C'30 towards all positions where the fits
were considered to be significant (S/N > 3). As can be seen,
the velocities of the different tracers agree with each other in-
dependently of any variations in the bulk velocity of the cloud.
The average difference in velocity between C'80 and either SO
or N,H™ is 0.03 + 0.03 kms~!, which means that the velocities
of the different tracers differ on average by less than one fifth
of the sound speed. This good match between tracers rules out
any significant motions between the different density regimes of
the gas and, in particular, it rules out any systematic drift be-
tween the dense cores (traced by N,H*) and the surrounding gas
(traced by C'80). Such a quiescent state of the gas is not peculiar
to L1517, and Walsh et al. (2004) and Kirk et al. (2007a) have
found a similar lack of velocity shifts between N,H* and C'#0
in a number of low-mass star-forming regions.
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7.1. Continuity of the velocity field and large-scale
oscillations

The lack of velocity shifts between tracers does not mean that
the gas in L1517 is static. Figure 10 shows how the LSR veloc-
ity of the cloud material spans almost 1 kms™!, and this velocity
spread arises from a combination of the different velocities of
each of the filaments and the presence of internal velocity gra-
dients inside the filaments. To more fully study these gradients,
we present plots of the velocity centroids of C'30 and N,H* as
a function of position along each filament in Fig. 11.

As can be seen in Fig. 11, the velocity field of each filament
presents a remarkably low level of spatial change. The dispersion
of the C'80 velocity centroids does not exceed 0.07 kms™! in
any filament, even when considering a few regions of enhanced
dispersion that seem to coincide with locations of multiple-
peaked spectra and to overlap between different filaments. In ad-
dition, the end-to-end velocity change in each filament is about
0.2 kms™' or less. This quiescent state of the gas on scales as
large as 0.5 pc once more justifies the interpretation of the fila-
ments as velocity-coherent structures.
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Although the changes in velocity along the filaments are
small, the low dispersion of the centroid data allows the exis-
tence of large-scale velocity patterns to be discerned in some
of the filaments. Figure 11 shows how the C'80 centroids os-
cillate quasi-periodically, especially in filaments 1 and 2, over
the length of the filaments with typical wavelengths of approxi-
mately 0.1-0.2 pc. As also shown in the figure, the more spatially
localized NoH* centroids follow the C'80 oscillatory pattern at
those positions where both tracers can be observed (i.e., towards
the dense cores), indicating that both species trace the same gen-
eral velocity pattern. This good match between the C'30 and
N,H"* data is remarkable because the two species do not coex-
ist spatially due to their anticorrelated chemistries (Sect. 4), and
they therefore trace significantly different regimes of gas density.
Thus, the continuity of the C'*0 and N,H* velocity gradients
must reflect a continuity between the velocity field of the fila-
ment gas and the internal velocity gradients of the dense cores
embedded in it. This implies that the internal velocity gradients
in the cores are not intrinsic core properties (like isolated ro-
tation), but result from the large-scale motions of surrounding
filament. Core velocity gradients should therefore be interpreted
in terms of the velocity gradients of the lower density gas.

The observed continuity between the velocity field of the fil-
aments and the cores implies that core formation in L1517 has
not decoupled the dense kinematically gas from its surrounding
environment. This behavior again seems to contradict the expec-
tation from the turbulent models of core formation, because in
these models, the cores are formed by the direct shock of streams
of lower density gas, so a discontinuity in the velocity field is ex-
pected. The observations of L1517 are better understood if the
filaments are coherent in velocity as a whole, and the cores have
formed from the contraction of this velocity-coherent gas. The
transition from cloud to core conditions must have therefore in-
volved little or no dissipation of kinetic energy, and in particular
the absence of supersonic shocks. The data therefore indicates
that core formation in L1517 has been an almost quasi-static
process.

7.2. A simple model of the velocity oscillations

The velocity oscillations of filaments 1 and 2, dominate the
large-scale kinematics of the gas in these objects, and suggest
some type of ordered pattern in their three-dimensional veloc-
ity field. Our limited observations cannot fully constrain the
3D properties of this velocity field, but the large-scale nature of
the motions and the lack of systematic velocity gradients perpen-
dicular to the filament axis suggest that the underlying velocity
field must have an important component directed along the axis
of the filaments. If this is correct, it is intriguing to investigate
whether the velocity oscillations of filaments 1 and 2 are related
to the presence of embedded cores, and in particular, whether
they could represent part of the motions responsible for core for-
mation.

Core formation in a filamentary gas cloud is often investi-
gated using the idealized geometry of an infinitely-long, axially-
symmetric gas cylinder. The stability of such a configuration
has been studied in detail using both semi-analytical techniques
(Stoddlkiewicz 1963; Ostriker 1964; Larson 1985; Nagasawa
1987; Inutsuka & Miyama 1992; Nakamura et al. 1993; Gehman
et al. 1996; Fiege & Pudritz 2000a) and numerical simulations
(Bastien 1983; Bastien et al. 1991; Nelson & Papaloizou 1993;
Nakamura et al. 1995; Fiege & Pudritz 2000b). From this body
of work we know that, depending on the initial equilibrium state
of the gas, the amount of support provided by pressure and
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magnetic fields, and the geometry of both the magnetic field
and the perturbation applied to the system, the gas cylinder can
follow a number of evolutionary paths, including expansion,
collapse to a spindle, or fragmentation into multiple clumps.
Among these outcomes, cloud fragmentation is the most inter-
esting here because of its possible relation to core formation and
the velocity oscillations in filaments 1 and 2.

In the simplest case of an isothermal cylinder in equilibrium,
fragmentation occurs through a Jeans-type of instability in which
a density perturbation with a large-enough wavelength accumu-
lates enough mass in each over-dense region to make it gravita-
tionally unstable (e.g., Stodélkiewicz 1963; Larson 1985). The
most unstable perturbation is an axisymmetric mode that breaks
the initially continuous filament into a chain of dense condensa-
tions equally spaced along the cylinder axis (Nakamura et al.
1993). Numerical simulations show that this process involves
redistribution of the gas in the filament via motions that have
a dominant velocity component parallel to the filament axis, at
least during the first stages of evolution (e.g., Nakamura et al.
1993; Fiege & Pudritz 2000b). The similarity of these motions
with those inferred for filaments 1 and 2 in L1517 is the main
motivation for attempting a simple kinematic model.

Modeling in detail the fragmentation of the L1517 filaments
exceeds the scope of this paper, and would require information
on so far unknown cloud properties like the strength and geom-
etry of the magnetic field. For this reason, we limit ourselves to
testing whether the velocity oscillations of Fig. 11 are consis-
tent with large-scale core-forming motions, and we do so with a
highly idealized infinite cylindrical model. Our first approxima-
tion is to only study motions along the central axis of the cylin-
der, which allows us to convert the problem to one dimension
and which is motivated by the dominance of longitudinal mo-
tions in simulations. Following standard practice (e.g., Binney
& Tremaine 1987, their Sect. 5.1), we use perturbation analysis
and assume that the gas starts from a state of hydrostatic equi-
librium in which the density is constant along the filament axis
(e.g., Ostriker 1964). To this equilibrium state we added a small
longitudinal perturbation in both density and velocity, and work
only to first order in the perturbation quantities (linear analysis).
Under these conditions, the equation of continuity can be writ-
ten as

%, o dm
ar 08

where p is the density, u the velocity, z the spatial coordinate
along the filament axis, and the O and 1 subscripts refer to the
unperturbed solution and the first-order perturbation. If we now
assume Fourier-component perturbations for both density and
velocity, we can write

=0 (5)

i (z,1) = Cy &,

6

where C| and C; are constants due to the lack of z-dependence of
the unperturbed solution. Substituting these expressions into the
equation of continuity, we can obtain a simple relation between
the two constants. The case of interest here is that of an unstable,
core-forming mode (i.e., opposed to a stable sonic wave), and
this implies that w? must be negative. Defining a real number y
SO w = iy, we can write

pi(z, 1) = Cp &9 and

(N

As po, ¥, and k are real numbers, the above equation implies
that the Fourier component of the velocity perturbation must
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Fig. 12. Kinematic modeling of the velocity oscillations in filaments 1 and 2. a) Schematic view showing how a core-forming velocity field along
the filament axis causes a A/4 shift between the sinusoidal perturbations of density and velocity. b), ¢) Comparison of the density and velocity
perturbations in filaments 1 and 2 with the expectation from the simple kinematic model. For each filament, the upper panel (black squares) shows
the increment of mm continuum flux over the mean (a proxy for the density perturbation), and the lower panel (blue squares) shows the variation in
the C'®0 centroid velocity over the filament mean (after subtraction of a linear gradient). The green solid line in each upper panel is a sinusoidal fit
to the density perturbation, from which a wavelength and phase are determined. The green solid line in each bottom panel is the result of shifting
the density sinusoid by A/4 (plus scaling it arbitrarily), and represents the expected pattern for a core-forming velocity field. The mean formal error
in the 6V gg determination is 0.01 kms~! for both filaments, which is on the order of the marker size.

be shifted in phase from the density component by /2, which
is one quarter of the wavelength of the perturbation (see also
Gehman et al. 1996). (In a stable (sonic) perturbation, w is a real
quantity, so the density and velocity Fourier components are in
phase.)

The origin of the A/4 shift between the velocity and den-
sity perturbations can be easily understood with the simplified
cartoon of Fig. 12a. As can be seen, for the gas motions to be
core-forming, they have to converge towards the core centers,
and this means that a density peak must correspond to a position
of vanishing velocity. Assuming that both density and velocity
perturbations are sinusoidal, this requires that there is a A/4 shift
between the two.

The expected A/4 shift between the density and the veloc-
ity patterns in an unstable perturbation provides a simple crite-
rion to test whether the velocity field in the L1517 filaments is
consistent with core-forming motions. To this end, we have fit-
ted a sinusoid to a cut of the mm-continuum emission along the
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filament axis. This quantity should be proportional to the fila-
ment density profile, with the caveat that the bolometer observa-
tion filters the extended emission due to chopping, and from this
fit we have determined the wavelength and phase of the density
perturbation in filaments 1 and 2. The top panels of Figs. 12b
and c¢ show that both filaments can be reasonably fitted with si-
nusoidal density profiles that have wavelengths of approximately
340 and 270 arcsec, respectively.

To now test whether the observed velocity field is consistent
with the formation of these density profiles, we shift the density
sinusoid by one quarter of the wavelength, as required by the
perturbation analysis, and compare the result with the velocity
centroid data towards the filament axis. For this step, we have
one degree of freedom in the choice of the sign of the shift, as
there are two possible inclinations of the filament with respect to
the plane of the sky (e.g., the eastern part of filament 1 could be
inclined toward us or away from us), and this adds a sign ambi-
guity to the gas radial velocity. When this inclination is chosen
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(together with a scaling of velocity amplitude), we derive the
model predictions shown in the bottom panels of Figs. 12b and ¢
superposed to the observed velocity centroids (to which we have
subtracted global linear gradients of 0.5 kms~! pc~! in filament 1
and 0.1 kms~! pc~! in filament 2).

As can be seen, the velocity field of filament 1 agrees rea-
sonably well with the prediction from the shifted sinusoid both
in wavelength and phase, suggesting that the observed velocity
oscillation is consistent with core-forming motions. The veloc-
ity towards core C does indeed coincide with a zero value in
the velocity sinusoid, while the behavior of the velocity towards
core A2 is not as clear due to the higher scatter and the few
velocity points. Such a reasonable fit is encouraging for an in-
terpretation of the velocity field in terms of fragmentation, as
this filament is also the best behaved according to both the maps
(Fig. 2) and the radial profiles (Fig. 3). It also harbors the chem-
ically youngest cores of the cloud (Fig. 5), suggesting that it is
at the earliest phases of fragmentation.

In contrast to filament 1, filament 2 does not fit the shifted
sinusoid velocity pattern as well. On the one hand, the veloc-
ity field of this filament does not follow a sinusoid pattern very
closely, and on the other, a region of high scatter between cores B
and Al leaves the velocity poorly defined, especially in the
vicinity of core Al. Still, as the figure shows, the position of
core B lies in a region consistent to have zero velocity, which is
the expected pattern for core-forming motions.

So far we have concentrated our analysis on the phase of
the velocity oscillation, but the amplitude can also be measured
and contains information on the speed of the possible core-
forming motions. As illustrated by the cartoon in Fig. 12, the
observed amplitude represents only the line-of-sight component
of the true velocity amplitude, and it therefore needs to be cor-
rected for the angle that the filament makes with the line of
sight. Lacking a better estimate, we assume that each filament
makes a 45 degree angle with the line of sight, and we use this
value to derive representative velocities of the possible core-
forming motions. As can be seen from Fig. 12, both filaments
have velocity oscillations with an amplitude of approximately
0.04 kms~!, which would correspond to a projection-corrected
value of approximately 0.06 km s~!. Interestingly, such subsonic
speeds are similar to those inferred by Lee et al. (1999) for the in-
ward motions towards a large number of low-mass dense cores,
which were obtained using a very different technique (analy-
sis of self-absorbed profiles). Also in agreement with previous
core lifetime estimates (Lee & Myers 1999), the time scale of
collapse inferred from the 7y value in Eq. (6) is on the order
of 0.5 Myr.

Even if the velocity oscillations in L1517 do not arise from
contraction motions, their amplitude constrains core-formation
models, as any underlying contraction motion has to be slower
than about 0.05 kms~' to remain undetected or confused with
the observed oscillation. Thus, no matter how we interpret the
observed velocity pattern, the conclusion that core formation in
the L1517 cloud is strongly subsonic seems inescapable.

8. How did the L1517 cores form?

The picture that emerges from our analysis of L1517 is that core
formation in this cloud has involved only subsonic motions and
that it has started from conditions that were very close to hydro-
static equilibrium in an elongated configuration. These charac-
teristics, together with the close fit of the filament density pro-
files by the model of an isothermal pressure-supported cylinder,
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suggest that some form of cylindrical gravitational fragmenta-
tion has played a role in the formation of the L1517 cores.

As discussed in Sect. 7.2, the simplest case of cylindrical
fragmentation is that of an isothermal, infinitely-long, pressure-
supported cylinder. Perturbation analysis shows that the gravita-
tional fragmentation of such a system has a critical wavelength
Ay = 3.94H, where H is the filament width given by Eq. (2)
(Stoddlkiewicz 1963). Core formation via this simplest gravi-
tational fragmentation model therefore requires that the dense
cores are physically spaced by a distance grater than Ay.

To test whether the separation between cores in L1517 is
consistent with the simplest gravitational fragmentation sce-
nario, we have estimated the critical wavelength of the filaments
using the H values obtained from modeling their radial profiles
(Table 2). These values imply that At is about 1.2 X 10'8 cm, or
570" for our assumed distance to Taurus (144 pc). As can be
seen from Fig. 12, the observed distance between the cores in
filaments 1 and 2 is #300”, which is significantly less than the
minimum value expected from the theory.

Assuming that the filaments are inclined with respect to the
plane of the sky can change the above estimate, but it does
not bring significant improvement. On the one hand, correcting
for projection will increase the true distance between the cores,
but it will also increase A because the projection correction af-
fects the column density estimate from which Ay is derived (e.g.,
Arzoumanian et al. 2011). As a result, the observed separation
between cores in the L1517 filaments seems to be about 1.5—
2 smaller than predicted by the simplest model of gravitational
fragmentation.

A number of factors can potentially explain the smaller-than-
predicted separation between cores in L1517. First of all, our
A¢ value could have been overestimated. This is possible because
A¢ was derived from the density analysis of the filaments, which
depends on assuming a standard C'80 abundance. If this
molecule has suffered from large-scale freeze out in the fila-
ments, the true gas volume density would be higher, and A; cor-
respondingly smaller. A second possibility is that edge effects,
due to the finite size of the filaments, are important in the out-
come of the fragmentation, as suggested by the simulations of
Bastien (1983) and Nelson & Papaloizou (1993). Unfortunately,
these effects depend very strongly on how sharp the filament
edges are (Nelson & Papaloizou 1993), and our data are not
detailed enough to constrain this parameter. Finally, magnetic
fields are known to affect the fragmentation of a cylinder
(Nakamura et al. 1993, 1995; Gehman et al. 1996; Hanawa et al.
1993; Fiege & Pudritz 2000b). Fiege & Pudritz (2000b), in par-
ticular, show that both toroidal and poloidal magnetic fields de-
crease the critical length of fragmentation, and can do so by a
significant factor for sufficiently strong fields. (They also de-
crease the instability growth rate.) Whether this could explain
the observations of L1517 is unclear, as little is known about
the magnetic field in the cloud. Kirk et al. (2006) find that the
field towards core B is too weak to provide support, but these
measurements are limited to a small region of the cloud already
known to have undergone core formation. A detailed character-
ization of the large-scale magnetic field in the L1517 cloud is
clearly needed.

Even if the L1517 cloud is less symmetric than assumed
by our model, and its fragmentation history more complex than
predicted by the simple theory, the observations presented here
clearly constrain the process of core formation to have in-
volved an elongated geometry and mostly subsonic motions.
Core formation in this environment therefore appears to be a
two-step process in which the elongated configuration close to
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equilibrium is formed first and subsonic fragmentation into cores
occurs later. This two-step scenario of core formation has al-
ready been proposed by several authors based on different con-
siderations, and it therefore seems to apply to more regions
than just the one studied here (Schneider & Elmegreen 1979;
Hartmann 2002; Myers 2009). What our L1517 data show now
is that the filamentary gas prior to fragmentation has a subsonic
level of turbulence and a coherent velocity pattern, two proper-
ties that were thought before to only apply to dense cores. For
such a quiescent state of the gas to occur, turbulent motions must
have dissipated prior to (or rapidly during) filament formation,
and therefore must play a limited role in the formation of the in-
dividual cores. If such a scenario is representative of core forma-
tion in other dark clouds, subsonic, velocity-coherent filaments
must be a common feature, and embedded cores must systemati-
cally present kinematic patterns continuously connected to those
of the large-scale filaments. Detailed study of the connection be-
tween dense cores and their surrounding cloud in a larger sample
of regions should be able to test these two predictions.

9. Summary

We observed the L1517 dark cloud in C'*O(1-0), N,H*(1-0),
SO(Jn = 3,-2;) with the FCRAO telescope, and in the 1.2 mm
dust continuum with the IRAM 30 m telescope. From the analy-
sis of these data, we came to the following main conclusions.

1. The gas in the L1517 cloud is structured in four filaments
with typical sizes of about 0.5 pc.

2. The radial profile of C'30(1-0) emission in each filament
consists of a central flattened region and a power-law tail.
An isothermal cylinder model provides an approximate fit to
the emission, although better agreement is obtained with a
softened power law profile.

3. Five starless cores are embedded in the filaments. Their
chemical composition indicates that they are at different evo-
lutionary stages, although their kinematic properties are very
similar.

4. The velocity field of the gas in the L1517 cloud has been
characterized by fitting Gaussians to the observed spectra.
Most positions require one Gaussian, although a few regions
require two, very likely due to the overlap between different
components.

5. The filaments are extremely quiescent. Their nonthermal
linewidth is subsonic and changes very little over the length
of the filaments. The velocity centroids also change subsoni-
cally over the filament length. These characteristics indicate
that the gas in the filaments is velocity coherent on scales of
about 0.5 pc.

6. Although quiescent, the filaments have large-scale patterns
of (subsonic) velocity. The gas in the dense cores follows the
velocity pattern of the less dense gas closely, indicating that
core formation has not decoupled the dense gas kinemati-
cally from its surrounding filament material.

7. In two filaments, the large-scale velocity patterns seem to
consist of oscillations. A simple kinematic model shows that,
at least in one filament, the oscillatory pattern is consistent
with core-forming motions along the axis of the filament.

8. Core formation in L1517 seems to have occurred in two
steps. First, the subsonic, velocity-coherent filaments have
condensed out of the more turbulent ambient cloud. Then,
the cores have fragmented quasi-statically and inherited the
kinematics of their parental filament. Turbulence dissipation
has therefore occurred on scales of 0.5 pc or larger, and
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seems to have played little role in the formation of the in-
dividual cores.
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4 Nucleos, filamentos y haces:
Formacion jerarquica de nucleos
densos en la region de B213 en Tauro

Los resultados de nuestro estudio en L1517 (Capitulo [3) sugieren que la formacién
de nicleos densos estd regida por un proceso cuasi-estatico de fragmentacion gravita-
cional de filamentos coherentes en velocidad. No obstante, el gas de L1517 presenta
una dindmica extraordinariamente quiescente incluso para una nube como Tauro (Ladd
& Myers||1991). Cabe por tanto preguntarse si este mecanismo local de formacién de
nucleos en una pequefia region como L1517 es representativo del proceso general de

formacion de nucleos densos en las nubes moleculares.

Para tratar de expandir nuestro conocimiento sobre la formacién de nicleos densos,
y como segundo trabajo desarrollado en esta tesis, hemos investigado la regién de for-
macion estelar de Barnard 213. Originalmente identificado desde los primeros estudios
en Tauro (Barnard |1907), Barnard 213 es uno de los filamento mds prominente obser-
vados en las nubes moleculares cercanas. Con mds de 10 pc de longitud, Barnard 213
presenta una morfologia alargada que domina la estructura central del complejo molecu-
lar de Tauro y engloba 6 subregiones conocidas como L1495, B211, B213, B216, B217
y B218 (e.g. |[Schmalzl et al.[2010). El filamento de Barnard 213, con un contenido de
gas molecular de ~ 1000 M, (Mizuno et al.| 1995} |Goldsmith et al.|2008)), es una de las
regiones de formacion estelar mds representativas y activas dentro de Tauro. En ella se
identifican una veintena de nicleos densos (Onishi et al.|2002) y varias decenas YSOs
ya formados (Rebull et al. 2010), asociados en su mayoria a la estructura principal de
este filamento (Hartmann|2002). Con el estudio de Barnard 213, nuestro objetivo en este
caso es el de identificar los procesos que dan origen a los niicleos en regiones de com-
plejidad creciente, mds activas y masivas que L1517. Asi mismo, y dada la naturaleza

de este objeto, esperamos poder caracterizar en detalle la organizacion previa del gas en
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la nube y los mecanismos de fragmentacion de filamentos, con especial interés del papel
que desempeiian los filamentos coherentes en velocidad en el proceso de formacion de

nudcleos densos.

De manera similar a nuestro estudio en L1517, la investigacién desarrollada en
Barnard 213 se fundamentan en la observacion sistematica de multiples trazadores mole-
culares a gran escala. En este caso, nuestras observaciones estan formadas por diferentes
mosaicos de mapas, con cobertura Nyquist con una resolucién de 60 arcsec, compuestos
por mds de 100 000 espectros de las transiciones de Cc80 (1-0), C'70 (1-0), NpHT
(1-0) y SO (3,-2;) obtenidos en el radiotelescopio del FCRAO. Dichas observaciones
cubren un 4rea total de ~ 1.6 deg? a lo largo de toda la regién de Barnard 213, desde
la parte mds oriental de la nube en B218 hasta la zona mds occidental y compacta de
L1495. Estos mapas estan complementados por observaciones puntuales de alta sensi-
bilidad obtenidas con el radiotelescopio de IRAM 30m de las lineas de NoH' (1-0) y
C80 (2-1). Ademas, la parte central del filamento de Barnard 213, esto es la region de
B213-211, ha sido observada en el continuo mediante diferentes mosaicos a gran escala
a las frecuencias de 870 y 1200 um con los radiotelescopios de APEX e IRAM 30m
respectivament

El articulo con los resultados del andlisis de las observaciones en la regiéon de Barnard
213 ha sido enviado a la revista A&A para su publicacion y estd a la espera de ser re-
visada por el referee (Hacar et al.[2012). Una copia de la dltima version de este articulo
puede encontrarse al final de este capitulo. A continuacién, resumiremos brevemente los

principales resultados de este estudio:

= Aunque aparentemente simple y Unico en las imdgenes Opticas y mapas integra-
dos a gran escala, el filamento de Barnard 213 presenta una estructura cinemaética
extraordinariamente compleja. El andlisis de nuestras observaciones de C'%0 (1-
0) en esta regién muestra la amplia presencia de espectros multiples con varias
componentes en velocidad superpuestas a lo largo de la direccién de observacion.
Hemos extraido y parametrizado toda la informacién cinemadtica de los espetros
a partir del ajuste de gaussianas. Al examinar la distribucion de los centroides de

linea en el espacio posicidn-posicion-velocidad (PPV), puede verse como estas

Los mapas del continuo obtenidos con APEX-LABOCA han sido publicados como imagen cientifica
destacada (photo release) en la web oficial de la ESO (Hacar, Tafalla & Price|[2012; Ver Fig. @]) Asi
mismo, previamente los mapas del continuo a 1200 ym obtenidos con MAMBO-2 en IRAM 30m fueron
seleccionados como imagen cientifica del semestre (Science Highlight) para el IRAM Newsletter (Hacar
et al.|2009).
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componentes se concentran en pequefos grupos en velocidad formando conjuntos
coherentes de puntos. Motivado por estos resultados, hemos desarrollado un nuevo
algoritmo para el estudio y la caracterizacion de espectros y componentes a partir
de observaciones en lineas moleculares a gran escala al que hemos denominado
Friends-In-Velocity (FIVe; ver también Capitulo[5). A partir de una aproximacién
similar al algoritmo de Friends-of-Friends (Huchra & Geller|1982), FIVe esté espe-
cificamente disefado para identificar y extraer las componentes coherentes y con-
tinuas en velocidad mediante la exploracion de la distribucién de los centroides en

el espacio PPV.

= La aplicacion de FIVe en nuestros datos del FCRAO nos ha permitido identificar
35 componentes en velocidad en Barnard 213. Estas componentes, tipicamente
alargadas y filamentosas con tamafios de ~ 0.5 pc, presentan dispersiones de ve-
locidad del orden de la velocidad del sonido y masas lineales cercanas a la masa
critica esperada para un filamento isotermo en equilibrio hidrostético (ver Sec-
cién [[.3)). Internamente, estas estructuras estdn caracterizadas por presentar cam-
pos de velocidad dominados por suaves oscilaciones a gran escala. Dada su mor-
fologia y cinematica interna, y a pesar de su mayor dispersion interna, estas estruc-
turas pueden identificarse como filamentos coherentes en velocidad similares a los

encontrados en nuestro anterior trabajo de L1517 (Hacar & Tafallal[2011).

= En Barnard 213 hemos identificado una poblacién de 19 nticleos densos con y sin
estrella, detectados a partir de su emisién en NoH™. Estos nticleos no siguen una
distribucién homogenea a lo largo de la nube, como se esperaria de un proceso
aleatorio de formacion. Por contra, las condensaciones tienden a formarse en pe-
quenios grupos (clustering) donde se favorece una separacion tipica entre nucleos
de ~ 0.25 pc. El estudio simultaneo de nuestras observaciones de C'%0 y N,H*
muestra que todas los nucleos de Barnard 213 se distribuyen ademads a lo largo
de diferentes filamentos coherentes. En este caso existen dos posibilidades, o bien
los filamentos son estériles y no forman niicleos densos, o bien los filamentos son
fértiles y forman tipicamente 2 0 mds de estos objetos. La formacién de nicleos
estd por tanto determinada por las propiedades globales de los filamentos coher-
entes, donde la posibilidad de que uno de estos filamentos sea fértil o esteril parece

depender de su masa lineal.

= Nuestros resultados sugieren que la formacién de nicleos densos en Barnard 213

estd regida por un proceso de fragmentacion jerdrquica a diferentes escalas. Prime-
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ro, diferentes partes de la nube se fragmentan en multiples filamentos coherentes
en velocidad con tamafios tipicos de ~ 0.5 pc. Tras ello, y en un paso posterior,
aquellos filamentos coherentes que han acumulado suficiente masa se fragmentan
gravitacionalmente y de manera cuasi-estatica para dar lugar a los nicleos densos.
La formacién de nicleos en las nubes moleculares estd por tanto intimamente liga-
da a la formacién de filamentos coherentes en velocidad, donde estos objetos son
las primeras estructuras desacopladas del regimen supersénico y turbulento que

domina la dindmica del gas a gran escala.

Figura 4.1: APEX vuelve su mirada hacia las nubes oscuras de Tauro. ESO photo release. (Hacar, Tafalla
& Price|2012). Composicién de la imagen 6ptica (DSS-2; fondo en color; D. De Martin) con la emision
del continuo obtenida con APEX-LABOCA (en color naranja; Hacar et al.|[2012) en la regién de B211-

213.
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ABSTRACT

Context. Core condensation is a critical step in the star-formation process, but is still poorly characterized observationally.

Aims. We have studied the 10 pc-long B213 region of Taurus to investigate how dense cores have condensed out of the lower-density
cloud material.

Methods. We have observed B213 in C'*0(1-0), N,H*(1-0), and SO(Jy=3,-2,) with the 14-m FCRAO telescope, and complemented
the data with dust continuum observations using APEX (870 ym) and IRAM 30m (1200 pm).

Results. From the NoH* emission, we identify 19 dense cores, some starless and some protostellar. They are not distributed uni-
formly, but tend to cluster with relative separations on the order of 0.25 pc. From the C'30 emission, we identify multiple velocity
components in the gas. We have characterized them by fitting gaussians to the spectra, and by studying the distribution of the fits
in position-position-velocity (PPV) space. In this space, the C'*O components appear as velocity-coherent structures, and to identify
them automatically, we have developed a dedicated algorithm (FIVe: Friends In Velocity). Using this algorithm, we have identified
35 filamentary components with typical lengths of 0.5 pc, sonic internal velocity dispersions, and mass-per-unit-length close to the
fragmentation threshold of isothermal cylinders at 10 K. Core formation has occurred inside the filamentary components via frag-
mentation, with a small number of fertile components being responsible for most cores in the cloud. At large scales, the filamentary
components appear grouped into families, which we refer to as bundles.

Conclusions. Core formation in B213 has proceeded by hierarchical fragmentation. The cloud fragmented first into several pc-scale
regions that correspond to the clouds originally identified by Barnard. Each of these regions later fragmented into velocity-coherent
filaments of about 0.5 pc in length. Finally, a small group of filaments fragmented quasi-statically and produced the individual dense

cores we see today.

Key words. Stars: formation - ISM: clouds - molecules - kinematics and dynamics - structure - Radio lines: ISM

1. Introduction

Dense cores are the sites of individual (or binary) stellar birth
(Benson & Myers 1989; di Francesco et al. 2007), and their con-
densation from the ambient cloud represents a critical step in
the process of star formation. At any given time, only a small
fraction of the material in a cloud is in the form of dense cores
(< 10 %, i.e., Enoch et al. 2007), and this apparent difficulty
of clouds to make dense cores is likely connected to the low
efficiency of the star-formation process (Evans 2008). Core for-
mation, in addition, seems to play a key role in determining the
mass of the final star, since the distribution of masses among
starless cores in a cloud mimics the initial distribution of stel-
lar masses (Motte et al. 1998; Alves et al. 2007). Core forma-
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tion, therefore, seems to represent a crucial transition by which
a cloud selects a small fraction of its gas to form the next gener-
ation of stars and leaves the rest of the material as a sterile rem-
nant to be dispersed into the more diffuse interstellar medium.

Despite its critical role in star-formation, the process of core
formation is still poorly understood. A number of condensation
mechanisms have been proposed over the years, ranging from
quasi-static contraction mediated by ambipolar-diffusion (Shu
et al. 1987; Mouschovias & Ciolek 1999) to gravo-turbulent
fragmentation driven by supersonic motions (Padoan et al.
2001; Klessen et al. 2005; Vazquez-Semadeni et al. 2005).
Observations, however, do not favor clearly any single model,
partly due to the intrinsic difficulty in measuring time scales
of core evolution and magnetic field intensities, which are the
main parameters that distinguish the different models (Ward-
Thompson et al. 2007 for a review).

New approaches to study core formation are needed, and a
promising strategy is to analyze in detail the velocity field of
the gas, comparing the internal motions of the dense cores with
those of the surrounding low-density gas from which they have
condensed. Following this approach, Hacar & Tafalla (2011)
found that the gas surrounding the cores of the L1517 cloud
is subsonic and quiescent, like the gas inside the dense cores,
in contradiction with the predictions from models of gravo-
turbulent fragmentation. More interestingly, the lower-density
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gas in L1517 forms a network of filaments whose velocity field
is continuous and subsonic over scales of about 0.5 pc, which is
significantly larger than the typical core size (= 0.1 pc). These
so-called velocity-coherent filaments seem therefore to consti-
tute the parent structures from which the cores form. The ob-
served continuity between the large-scale velocity field of the
filaments and the internal velocity gradients of the cores indi-
cates that the transition between the two regimes involves little
kinematical changes, and in particular, an absence of shock com-
pression.

The analysis of L1517 suggests that core formation this
Taurus cloud has occurred two steps, with the velocity-coherent
filaments forming first and the cores fragmenting later from the
already-quiescent filament gas. In this scenario, turbulent dissi-
pation precedes core formation, and gravitational fragmentation
of the filaments is the final step in the core-formation sequence.

Independent work using dust continuum data from the
Herschel Space Observatory has revealed that filamentary struc-
tures in clouds are ubiquitous, and that filament-based core for-
mation is likely to be a widespread process in both low and
high mass star-forming regions (André et al. 2010; Molinari
et al. 2010; Arzoumanian et al. 2011). (See also Schneider
& Elmegreen 1979; Hartmann 2002; Myers 2009 for previous
work emphasizing the importance of filaments in core forma-
tion.) Understanding core formation inside filaments has there-
fore become an urgent task, and kinematic information appears
as a critical element to achieve a self-consistent picture. For this
reason, we have selected the most prominent filamentary region
of the Taurus cloud, which consists of the B211, B213, B216,
and B217 dark patches (Barnard 1927) and ends in the L1495
cloud (Lynds 1962), and we have subjected it to observations
similar to those used to study L1517.

Our region of study, which we will refer to as B213 for
brevity (following the convention used by Goldsmith et al. 2008)
appears in optical images as a several-degree-long filament first
noticed by Barnard (1907), who incidentally used this and other
Taurus filaments to argue that at least some dark objects result
from the obscuration by a physical substratum, and not from the
mere absence of background stars as previously thought. Due
to its striking appearance, the B213 region has been investi-
gated and characterized by a number of authors over the years.
Initial extinction maps were presented by Gaida et al. (1984) and
Cernicharo et al. (1985) using optical data, and more recently by
Schmalzl et al. (2010) using deep NIR observations. The gas
component of the cloud has been studied systematically in '*CO
and C'80 by Duvert et al. (1986), who noticed a complex ve-
locity structure that was interpreted as resulting from colliding
filaments. Additional large-scale maps of the region in CO iso-
topologues have been presented by Heyer et al. (1987), Mizuno
et al. (1995), Onishi et al. (1996), and Goldsmith et al. (2008),
who mapped B213 as part of their global surveys of the Taurus
molecular cloud.

Embedded in the relatively low-density CO-emitting gas of
B213, lies a population of dense cores, which has been ex-
plored by Benson & Myers (1989) and Onishi et al. (2002) using
NHj3 and H'3CO™ observations, respectively, with additional and
more limited N,H* observations presented by Tatematsu et al.
(2004). Some of these dense cores are starless, while other are
associated with young stellar objects (YSOs) of different ages.
This population of YSOs has been the subject of a number of
dedicated studies, most recently by Luhman et al. (2009) and
Rebull et al. (2010), and by the dedicated outflow search from
Davis et al. (2010).
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The above observations, and additional work reviewed by
Kenyon et al. (2008), show that the B213 region has been and
still is an active site of star formation in Taurus. In fact, all stages
of the star-formation sequence can be found in the cloud, from
starless cores that may have recently condensed, to Class 0 and
Class I protostars with active outflows and signs of accretion,
to classical and weak T Tauri stars in their path to the main se-
quence. This rich population of objects makes B213 an ideal lab-
oratory to study core and star-formation, with the additional ad-
vantage that the region has a well-defined filamentary geometry
that simplifies its mapping.

2. Observations

The main dataset used in this paper consists of observations car-
ried out with the FCRAO 14m radio telescope during several
sessions between March 2002 and November 2005. In each ses-
sion, the telescope was equipped with the 32-pixel SEQUOIA
focal-plane array receiver and the DCC autocorrelator, which
allowed to observe two different spectral lines simultaneously,
either in the 85-100 GHz or the 100-115 GHz bands. As the
two main lines of the project, N,H*(1-0) and C'30(1-0), could
not be observed simultaneously, the B213 region was mapped
twice. In one pass, N,H*(J=1-0) and SO(Jx=3,-2;) were ob-
served simultaneously, and in the other pass, C'80(J=1-0) and
C'70(J=1-0) were observed. To achieve high velocity resolu-
tion, the DCC autocorrelator was configured to provide 1024
spectral channels of 25 kHz spacing each, or approximately
0.07 km s~! at the observing frequencies. Rest frequencies are
assumed to have the same values as in Hacar & Tafalla (2011).

All observations were done in on-the-fly mode, covering the
cloud with a mosaic of 10" x 10’ maps referred to a common cen-
ter at @(J2000) = 4717471, 5(J2000) = +27°37"18". Position
switching was used to subtract the sky and receiver contribu-
tions, and the reference position was located (+2300”, —4500")
with respect to the map center. This position has a C'30(J=1-0)
peak intensity 7,,, < 0.03 K averaged over the SEQUOIA foot-
print, as estimated from frequency switched observations. This
intensity is negligible compared to the typical on-source values,
which are larger than 1 K.

During the observations, calibration was done every 10
minutes, and pointing corrections were determined every
3 hours from SiO maser observations, finding typical er-
rors within 5” rms. According to FCRAO-provided in-
formation (http://www-astro.phast.umass.edu/~fcrao/
observer/statusl4m.html), the beam efficiency of the tele-
scope is approximately 0.5, and the FWHM beam size depends
linearly on frequency, having a value of 56” at the lowest (N, H*)
frequency and of 47" at the highest (C!”O) frequency.

Data reduction consisted in the creation of Nyquist-sampled
maps with the otftool program, and resulted in data sets of
more than 35,000 spectra for each of our four program lines.
These spectra were later converted into the GILDAS/CLASS
format (http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS) for second-
degree baseline subtraction and a spatial convolution with a
gaussian to eliminate residual noise. The final resolution of all
the FCRAO data, taking into account the off-line convolution, is
60", and the grid spacing is 30”. With this sampling, the size of
each molecular dataset is approximately 23,000 spectra.

Additional line observations of the B213 region were made
using the IRAM 30m telescope. These complementary data con-
sisted of simultaneous N,H*(1-0) and C'80(2-1) spectra ob-
served toward a selected group of positions to clarify the ve-
locity structure of the gas. The observations were done in 2010
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April and 2011 December using the EMIR heterodyne receiver
in frequency switching mode. The backend was the VESPA
autocorrelator configured to provide a velocity resolution of
0.06 km s~!. Sky calibration was carried out every 15 min-
utes, and pointing corrections every 2 hours. Conversion to the
mean brightness temperature scale was done using the facility-
provided telescope efficiencies. The angular resolution of the ob-
servations was approximately 25” for N,H*(1-0) and 12" for
C®0(2-1).

Dust continuum observations of selected parts of the B213
cloud were carried out at 1200 ym with the MAMBO-2 array
on the IRAM 30m telescope during several runs between 2003
December and 2009 November. The observations were done
in on-the-fly mode with a scanning speed of 8” s~!, a wob-
bler period of 0.5 s, and wobbler throws between 50 and 70”.
Atmospheric calibration was carried out using data from sky
dips every 1.5 hours, and the absolute calibration was achieved
using observations of CRL618. The data were reduced with the
MOPSIC software using a method to recover extended emission
consisting of 10 iterations with a model source and subtraction
of correlated noise.

Additional dust continuum observations of B213 were car-
ried out at 870 yum with the LABOCA array on the APEX tele-
scope in 2007 November and 2009 July. The observation con-
sisted of two on-the-fly maps (2007 observations) and a mosaic
of seven raster-spiral (quarter) maps (Siringo et al. 2009) (2009
observations). Calibration was carried out using sky dips and ob-
servations of Mars and CRL618 about every 2 hours, and the
reduction used the BOA software together with the method to
recover extended emission presented by Belloche et al. (2011).

3. Large-scale cloud properties from the integrated
maps: evidence for sequential fragmentation

Figure 1 presents integrated-intensity maps of the B213 cloud in
C'®0, SO, and N,H*, all rotated by about 45° to better match
the page format. The different species provide complementary
information on the gas due to a combination of excitation and
abundance effects. C'80 is the most sensitive tracer of the low-
density material in the cloud thanks to its lower critical density
and relatively large abundance, although it disappears from the
gas phase in dense, chemically evolved regions due to freeze out
onto dust grains (Caselli et al. 1999; Bergin et al. 2002; Tafalla
et al. 2002). SO, on the other hand, presents a higher critical
density that makes it more selective of dense gas. Its abundance,
however, is especially sensitive to the evolutionary state of the
material, and is higher during the earliest phases of gas contrac-
tion (Tafalla et al. 2006; Hacar & Tafalla 2011). Finally, N,H*
is a tracer of dense, chemically evolved gas due to its abundance
enhancement when CO freezes out, and thus highlights the pop-
ulation of dense cores in the cloud (see Bergin & Tafalla 2007
for a review on core chemistry).

As can be seen in Fig. 1, the C'80 emission (top panel) traces
a curved filamentary cloud over approximately 4°, or about 10 pc
for our assumed distance of 140 pc (Elias 1978). This emission
has a bright condensation towards the northern end that coin-
cides with the location of the L.1495 dark cloud and with one of
the main groups of pre-main sequence stars in Taurus (Kenyon et
al. 2008). From L1495, the emission extends first south and then
south east, and contains several elongated regions of enhanced
intensity. Finally, it forks into two branches of relatively diffuse
emission towards the east and the south-east.

Overall, the distribution of C'80 emission matches the distri-
bution of extinction derived by Schmalzl et al. (2010) from NIR
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data with an angular resolution similar to that of our FCRAO
observations. It also matches approximately the LABOCA and
MAMBO dust continuum maps presented in the following sec-
tion. There are however significant departures between the C'30
emission and both the dust extinction and emission maps. These
departures coincide with the location of the dense cores that
dominate the N,H* emission, and they can be seen by comparing
the maps of C'80 and N,H*. Between AX = 2000” and 4000”,
for example, there is a chain of several cores that is bright both
in NoH* and the dust continuum maps of the next section, but
that presents only weak and diffuse C'®0 emission in the map of
Fig. 1. This anticorrelation between the C'80 and N,H* emis-
sions is typical of regions of core formation, and indicates that
CO has depleted from the dense gas due to its freeze out onto
cold dust grains (Caselli et al. 1999; Bergin et al. 2002; Tafalla
et al. 2002). While CO depletion is a common find in the inner
part of dense cores, the region with the core chain in B213 is
unusual in presenting depressed CO emission over a scale more
than 0.5 pc in length.

While the large-scale geometry of B213 suggests that the
cloud is a single entity with a common physical origin, the inter-
nal structure of the gas presents strong evidence for fragmenta-
tion. This can be seen in the maps of Fig. 1, and it was already
noticed by Barnard from the study of the optical images, which
lead to his sub-division of the cloud into distinct condensations
(Barnard 1927). To better refer to the different parts of the cloud
in our study, we have divided the mapped area into regions, and
we have labeled these regions following the original notation by
Barnard as close as possible. Barnard’s description, however, is
only qualitative, and some parts of the cloud are not assigned
to any of his condensations, so the correspondence between our
regions and Barnard’s regions should be considered only approx-
imate (see also Schmalzl et al. 2010 for a similar attempt to sub-
divide B213). The resulting cloud division is shown in Fig. 2 us-
ing color-coded boxes superposed to the lowest C'#O(1-0) con-
tour from in Fig. 1. (Note that in contrast with Fig. 1, the image
is shown in equatorial coordinates.)

Barnard’s division of the cloud was purely based on the ap-
pearance of the optical image, but is correlated with a number
of independent cloud properties. One of these properties is the
stellar population. In Fig. 2, we use star symbols to represent
the stellar objects classified as “previously identified” or “most
likely” (A+ rank) Taurus members by the Spitzer telescope sur-
vey of Rebull et al. (2010). Identifying the full stellar population
of this Taurus region is still subject to debate, especially in the
low luminosity end of the distribution (e.g., Palau et al. 2012),
and for this reason we have required conservatively that our can-
didates have an A+ rank in the notation of Rebull et al. (2010).
To distinguish between the different stellar classes, we have used
in Fig. 2 solid star symbols for the youngest objects (Class I and
Flat, see Rebull et al. 2010), and open star symbols for the more
evolved objects (Class II and III).

As it can be seen, the stellar population of the cloud is not
distributed uniformly over the different Barnard regions. Most
YSOs are located in regions B7, B213, and B217, which together
contain 51% of the cloud mass but have 88% of the stars (i.e.,
the other 49% of mass only contains 12% of the stars, see the
Table 1). Even among these three regions, there are significant
differences in the type of associated stellar objects. B7 and B217
contain twice as many evolved objects as young ones, while the
B213 region contains the same amount of young and evolved
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Fig. 1. Integrated intensity maps of C'30(1-0) (top), SO(Jx=3,-2,) (middle) and N,H*(1-0) (bottom) rotated 45° to better match the page format.
The offsets are referred to the FCRAO map center at a(J2000) = 4"17"47:1, 6(J2000) = +27°37°18”, and the maps have been convolved to
a resolution of 75” to enhance sensitivity. The white contour in each map delineates the extent of the detected emission, and corresponds to
0.5 K km s™! for C'80(1-0) and N,H*(1-0), and 0.4 K km s~! for SO(3,-2)).

objects'. These differences suggest that star formation in the re-
gions has not occurred simultaneously, and that different parts of
the cloud have been forming stars at different rates.

! As mentioned in the Introduction, we refer to the large-scale (10 pc)
cloud as B213 following previous work and for lack of a better term.
To avoid confusion in ambiguous cases, we will supplement the B213
name with “cloud” or “region” to refer respectively to the whole cloud
or to the individual Barnard region.
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Another cloud property that correlates with the sub-division
in regions is the chemical composition of the gas. Comparing the
intensities of C'80, SO, and N,H* in Fig. 1 it is clear that the
emission ratio for the different species changes between regions,
even when taking into account the different excitation require-
ments of the tracers. The most striking contrast between regions
occurs in the contiguous B211 and B213 regions. As mentioned
before, the B213 region presents relatively weak C'®0 and SO
emission while is associated with bright N,H*. This is indica-
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Fig. 2. Schematic view of the B213 cloud indicating the boundaries of the regions used in this paper and that approximately match those defined
by Barnard (1927). The black solid line represents the lowest C'®0(1-0) contour in Fig. 1 and delineates the boundary of the cloud. The red
lines represent the N,H*(1-0) emission, which traces the dense cores, and the red labels identify the cores described in Sect. 4 and summarized
in Table 2. The star symbols correspond to stellar objects from the survey of Rebull et al. (2010). Solid symbols represent the youngest objects
(Class I and Flat) and open symbols represent evolved objects (Class II and Class III).

tive of strong CO and SO depletion, and suggests that the gas in
B213 is chemically evolved and has condensed into a number of
dense cores. These two properties are in good agreement with
the finding that B213 has the highest fraction of young proto-
stars.

In contrast with B213, the nearby B211 region presents very
bright emission in both C'®0 and SO, together with intense
dust millimeter continuum (see next section). Its No,H* emission,
however, is almost undetected by our observations, except for a
single core (number 7 in the figure) that is not associated with the
main part of the filament (see Fig. 4 below). This combination
of bright C'30 and SO together with weak N,H* indicates that
the gas in B211 has an unusually young chemical composition.
Such chemical youth is again in good agreement with the lack
of stellar population, which has already been used to argue that
the B211 region is at a very early state of evolution (Goldsmith
et al. 2008; Schmalzl et al. 2010).

While B211 presents the strongest evidence for chemical
youth, B10 also seems to be relatively un-evolved. This can be
seen in Fig. 1, where B10 presents relatively bright SO emission,
especially when compared to the C'8O-brighter B7 region to its

north. In contrast with B211, however, B10 is relatively weak in
C'80 and has a number of N,H*-bright dense cores, which sug-
gests that some CO depletion has already taken place. B10 must
therefore be somewhat more evolved than B211. Interestingly,
while B10 has already formed a number of dense cores, none
of them seems associated to any Class I or Flat objects in the
catalog of Rebull et al. (2010).

In summary, the evolutionary state of the different Barnard
regions is as follows. B211 appears to be the least evolved re-
gion due to its chemical composition, lack of protostars, and
presence of a single (starless) core. B10 seems to follow in terms
of evolution, since it has a number of dense cores but only one
is possibly associated with a YSO. B216 appears also to be at a
similarly young stage, due to its lack of protostars and cores, but
its more diffuse nature makes its status less clear. Next in evo-
lution comes B213, that has started recently forming stars and
is doing so very actively. Follows B218, which has a number of
starless cores, including the very young L1521E (Hirota et al.
2002; Tafalla & Santiago 2004), and has a very young stellar ob-
ject. Finally, B7 and B217 have a number of Class I/Flat objects,
but whose stellar population is dominated by more evolved ob-
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Table 1. Properties of the B213 regions.

Region Mass®” Cores® YSOs® I(SOY/I(C0)®  Cores/YSOs I+F/II+III®
Mo)

B7 205 3 25 0.18 0.12 0.4
B10 70 5 1 0.42 5.0 0.0
B211 138 1 0 0.40 inf -
B213 114 7 14 0.22 0.5 1.0
B216 83 0 2 0.28 0.0 0.0
B217 43 0 5 0.13 0.0 0.3
B218 52 3 3 0.23 1.0 0.5

(1) From C'®0 assuming an abundance of 1.7 x 1077; (2) As determined in Sect. 4; (3) As determined by Rebull et al. (2010); (4) Ratio of
mean SO(3,-2;) and C'®0(1-0) intensities; (5) Ratio of Class I+Flat sources over Class II+Class III sources according to Rebull et al. (2010).

jects. Among these two regions, B7 has the largest number of
Class III objects (7 out of 25 YSOs), so it is likely to be more
evolved than the rest.

While the differences in evolutionary stage between the parts
of the B213 cloud are clear, the assignment of relative ages to
the sub-regions is more uncertain. Overall, we can estimate that
some parts of the cloud have been forming stars for at least 1-
2 Myr. B7, for example, has 7 Class II and Class III objects with
ages in the range 1-6 Myr, according to the estimates by Bertout
et al. (2007). B213 is associated with FS Tau B, with an esti-
mated age of 2.5 Myr, and B217 contains FV Tau/c, which seems
older than 1 Myr (Kraus & Hillenbrand 2009). At the other end
of the scale, the B211 region, despite being more massive than
B213 or B217, seems to have not yet formed a single star. This
means that the large-scale cloud, despite its striking appearance
as a single 10 pc filament, has not fragmented as a single en-
tity, but that different parsec-sized regions have followed differ-
ent star-formation histories over the last 1-2 Myr.

Since the differences in stellar population are correlated with
differences in the chemical composition of the gas (Table 1), and
since this composition is very sensitive to the amount of time the
gas has remained dense (e.g., Bergin & Tafalla 2007), it seems
unlikely that regions with little or no star formation, like B211,
have been “waiting” with their current physical conditions for
more than 1-2 Myr, while regions like B217 were forming stars.
To appear chemically young, regions like B211 must have con-
densed more recently from less-dense cloud material than re-
gions like B217. This suggests that the complex fragmentation
of the cloud reflects a similarly complex pattern of assemblage of
the large-scale filament, by which “evolved” regions like B7 and
B217 condensed and started to form stars first, while other re-
gions like B211 seem to have become dense only very recently.
As we will see below, this pattern of differential evolution has
left an imprint in the large-scale pattern of gas velocities.

4. Dense cores in B213

The maps in Fig. 1 are too large to reveal the details of the com-
pact NoH* emission and to allow a comparison with C'30. In
Figs. 3-6 we zoom in towards the regions of bright N,H* emis-
sion and superpose this emission (in white contours) with the
emissions of C'®0 and the dust continuum if available (color).
As discussed before and clearly seen now in Figs. 3-6, the
C'80 emission avoids systematically the regions of brightest
N,H*. This was attributed to CO depletion, a conclusion that
we confirm from the good match between the N,H* emission
peaks and the peaks of the dust continuum. This match guaran-
tees that the N;H* peaks arise from true enhancements of the gas
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Fig. 3. Expanded view of the B7-B10 region. C'*0O(1-0) emission in
color and N,H*(1-0) emission in white contours. First contour and con-
tour interval are 0.5 K km s~!. Star symbols as in Fig. 1 and offsets
referred to the FCRAO map center (see Sect. 2).

column density, and rules out a possible explanation in terms of
anomalous excitation of NpH*. Specially striking is the chain of
four cores shown both in the B211 and B213 panels (towards the
SW in the first one and towards the NE in the second one). This
0.5 pc-long chain is very prominent both in NoH" in the dust
continuum, but is practically invisible in C'80.

4.1. Core selection and physical properties

As afirst step in our analysis of the core population in the B213
large-scale cloud, we make a census of NoH* condensations.
Focusing on the NpH* emission guarantees an homogeneous
core census of the cloud, since the continuum maps (the alter-
native in a search for cores) do not cover the full extent of the
cloud. It however results in us missing a small fraction of NoH*-
poor condensations, like L1521E in B218, that are known to be
at the earliest stages of evolution (Hirota et al. 2002; Tafalla &
Santiago 2004).
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Fig. 4. Expanded view of the B211 region and the NW part of B213 (to
better connect with the following figure). Top: C'*0(1-0) and N,H* (1-
0) maps as in Fig. 3. Bottom: 850 ym continuum map from LABOCA
observations and N, H*(1-0) emission (contours).

To search for NoH* condensations, we have first identified
all NyH* peaks with intensity exceeding 1.2 K km s~! and fitted
them with 2D gaussians. For that, we have used the fitting algo-
rithm of the MOPSIC program, which determines automatically
the position, size, and intensity of each emission peak. In regions
where several cores overlap or are very close to each other, the
fitting process has been applied sequentially. In a first step, the
brightest peaks were fitted and subtracted from the image. Then,
a new search for peaks was carried out in the residual image,
fitting additional gaussians to peaks that still exceeded the inten-
sity threshold. This process was repeated until no peaks brighter
than the threshold remained.

Table 2 presents the results of our core search. In total, 19
N,H* cores were identified in the region. This number likely rep-
resents a lower limit to the number of cores, because if we use an
intensity threshold lower than the chosen 1.2 K km s~!, the core-
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Fig.5. Expanded view of the B213 region. Top: C'*0O(1-0) and

N,H*(1-0) maps as in Fig. 3. Bottom: 1200 um continuum map from
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Fig.6. Expanded view of the B218 region. Top: C'®*0(1-0) and
N,H*(1-0) maps as in Fig. 3. Bottom: 850 ym continuum map from
LABOCA observations and N,H*(1-0) emission (contours).

finding algorithm identifies a slightly larger number of cores.
Visual inspection of these weaker cores, however, shows that
their determination is uncertain due to the presence of weak and
extended NoH* emission in several parts of the cloud. To guaran-
tee that each of our selected cores corresponds to a well-defined
emission peak, we have preferred to use a conservative criterion
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Table 2. Dense Cores in B213.

ID  «(J2000) 6(J2000) I(N,H*) DD  YSO ON®
(h m .c) (o ’ r/) (K km S—l) (//)
1 041743 280803 1.6 140 N 5
2 041750 275607 1.6 81 N -
3 041756 281223 1.8 149 N -
4 041804 280814 14 114 N 8
5 041804 282234 1.2 87 N 7
6 041806 280541 2.1 157 N 8
7 041810 273529 1.8 135 N 9
8 041834 282737 2.8 177 Y® 11
9 041841 282322 1.2 178 N -
10 041937 271548 2.1 139 N 13a
11 041944 271336 2.8 123 YW 13b
12 041952 271142 1.9 100 N -
13 041959 271030 2.0 116  Y® 14
14 042015 270559 1.1 171 N -
15 042059 270229 1.8 258  Y© 16b
16 042121 270009 2.6 156 N -
17 042754 261750 2.6 137 N 26b
18 042802 261932 1.2 99 YD 26b
19 042814 262034 2.1 134 N -

(1) FWHM of the N,H* emission (uncorrected for 60” beam);
(2) Core number in the catalog of Onishi et al. (2002);
(3) 104152+2820; (4) 104166+2706; (5) 104169+2702; (6)
2MJ04210795; (7) 104248+2612

based on a relatively high threshold. Our analysis, therefore, will
focus on this set of the brightest dense cores of the cloud.

The results of our core search are presented in Table 2, which
shows that the B213 condensations have sizes and NoH* inten-
sities typical of the Taurus core population (Benson & Myers
1989; Caselli et al. 2002). Some of these cores are associated
with embedded Class 0 and Class I objects and therefore must
have already undergone gravitational collapse, while others are
starless and likely represent pre-stellar condensations. A num-
ber of our N,H*-selected cores have counterparts in the cata-
log by Onishi et al. (2002), which is based on H*CO* obser-
vations. Our core list, on the other hand, has very little over-
lap with the larger list of extinction-selected cores presented by
Schmalzl et al. (2010). As can be seen in the Table 2 of these
authors, these extinction-selected cores have densities on the or-
der of 10* cm™3, and therefore likely represent a population of
condensations at an earlier state of contraction than our N,H"-
selected cores.

4.2. Core clustering

As we saw in Fig. 1, the the spatial distribution of N,H* cores is
not uniform over the B213 cloud. The cores seem to lie in small
groups of a few objects each, as if the formation of one core
would somehow enhance the probability of formation of nearby
cores. Schmalzl et al. (2010) found a similar trend for clustering
in their lower density condensations, and analyzed this effect us-
ing a two-point correlation function. To quantify the clustering
of our N,H" cores, here we follow a similar approach, although
we have found it more convenient to use as a tool the mean sur-
face density of core companions Z(6). This surface density was
used by Simon (1997) in his study of the clustering properties of
young stars, and here we follow a similar implementation. For
each core, we have measured the angular separation to all the
other cores in the cloud, and we have binned the set of angular
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Fig.7. Mean density of companions for the N,H* cores presented in
Table 2. The red solid squares represent observations and the open black
squares with error bars represent the prediction from a series of 100
Monte Carlo runs (see text).

separations in logarithmic intervals with a step equal to a factor
of 2. To convert this number of separations into X(6), we have
divided the result by the area of the bin (which we have assumed
rectangular with a width of 100”), and finally we have normal-
ized the value by the total number of cores in the cloud.

The resulting density of core companions in B213 is pre-
sented in Fig. 7 with solid red squares. To compare it with
the expectation from a truly uniform distribution of cores, we
have carried out a set of 100 Monte Carlo simulations. In each
simulation, 19 different cores have been created with coordi-
nates randomly distributed over a rectangle with dimensions
13100” x 100”, which is approximately the size of the C'80-
emitting region in Fig. 1. Each of these sets of 19 cores has
been treated like the original No;H* data set, and has been used
to calculate a separate mean surface density of core compan-
ions with the same code used for the data. The mean of the
100 Monte Carlo experiments is represented in Fig. 7 with open
black squares, together with error bars indicating the rms value
of the dispersion.

As can be seen from the figure, the N,H* data and the Monte
Carlo simulation agree within approximately 1-o in the 4 largest
bins, indicating that the distribution of cores with separations
larger than about 700" (0.5 pc) is consistent with being spatially
uniform. At smaller distances, however, the observed distribu-
tion of cores deviates from the prediction of the uniform model.
This is specially striking for second smallest bin, which is cen-
tered at core separations of 350” (0.25 pc). In this bin, the ob-
served density of core companions exceeds the model predic-
tion by a factor of three, indicating that our sample has three
times more cores with separations of 2-3 core diameters than ex-
pected for a uniform distribution of objects. Whether a similar
or smaller excess of cores occurs at smaller separations is un-
clear. The data in the first bin of Fig. 7 presents an excess that
is not statistically significant, but our experiments with the core-
finding algorithm show that this bin is prone to incompleteness
due to our limited angular resolution and to confusion with ex-
tended emission. Higher quality data are required to analyze the
behavior of the core distribution at distances of 1-2 core diame-
ters.

The excess of cores with separations of about 0.25 pc is a
strong indication that the conditions of core formation in B213
are not randomly distributed over the cloud. Some regions seem
to be specially favorable to form cores, and therefore give rise to
multiple condensations in close proximity. These regions, how-
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ever, cannot extend for much more than about 0.5 pc, as the mean
surface density of core companions approximates a uniform dis-
tribution at scales of that size or larger. As we will see below,
this behavior of the distribution of cores can be understood if
core formation occurs by the fragmentation of filamentary struc-
tures that have 0.5 pc or so in length, provided that the cloud is
composed of a large number of filaments and that only some of
them have conditions leading to core formation. The signature of
core formation by fragmentation of 0.5 pc-long structures seems
therefore imprinted in the distribution of core positions.

5. Velocity structure: evidence for multiple
components

Even taking into account the large-scale fragmentation of the
B213 cloud discussed before, the maps of integrated emission
and dust continuum give the impression that the material in B213
consists of a single filamentary structure. The molecular spec-
tra, however, reveal a much more complex picture, and show
that the cloud contains multiple velocity components that often
overlap in projection. This can be noticed from the inspection
of the FCRAO C'80(1-0) data, but it is better appreciated using
a series of high signal-to-noise spectra taken using the IRAM
30m telescope with the specific goal of characterizing the veloc-
ity structure of the cloud. Some of these spectra are shown in
Fig. 8, which illustrates the kinematics of the gas in the vicinity
of of the B213 region, the one with the most complex veloc-
ity pattern. Previous observations of this region had noticed the
presence of two velocity components separated by more than
1 km s~! (Heiles & Katz 1976; Clark et al. 1977; Duvert et
al. 1986; Onishi et al. 1996; Li & Goldsmith 2012). Our high
sensitivity IRAM 30m data reveal now that the kinematics of
the region is more complex, and that the number of C'30 ve-
locity peaks is higher and changes rapidly with position. Fig. 8
shows how each of two previously known velocity components
(near 5.3 and 6.7 km s~!, see panel 2), splits in some places
into additional well-separated components, like those illustrated
in panel 4. A more extreme splitting occurs in the the vicinity
of (=100”, 200”), where the C'30 spectrum presents 5 separate
peaks (panel 3). Surprisingly, this region with multiple velocity
peaks corresponds to a single emission maximum in both the
continuum and the FCRAO C'30 integrated intensity map.

The multiple velocity peaks in the C'®O spectra of Fig. 8
seem to originate from true velocity components in the gas re-
sponsible for the emission. Self absorption, which can also pro-
duce multiple velocity peaks in a spectrum by depressing the
intensity at intermediate velocities, seems not to play any role
in shaping the C'80 line profiles. We reach this conclusion be-
cause the emission from the optically thin isolated component of
N,H*(1-0), when detected towards a given position, always co-
incides with one of the C'®0 components, and does not appear
at the intermediate velocity expected in a case of self absorp-
tion (e.g., Leung 1978). This is illustrated in panels 1, 2, and 4
of Fig. 8, where the isolated component of NyH*(1-0) is super-
posed in red to the multi-component C'30 spectrum from the
same position. As can be seen, the N,H™ line is associated with
one of the C'80 peaks in a way that is inconsistent with a self-
absorption origin of the C'30 velocity peaks (the lack of NyH*
in the other velocity component suggests it has a lower density
or a lower NpH* abundance). At the extreme position with 5
components in the C'30 spectrum (panel 3), no clear emission
is seen in the isolated component of N;H*, but a nearby position
less than 60" away presents an NyH* spectrum with two weak
components that coincide with the two reddest peaks of the two

groups of C'80 components. This again argues for self absorp-
tion not being the cause of the multiple peaks seen in the C'80
spectrum.

The multiplicity of velocity components in the C'30 spectra
presents a significant challenge for representing and analyzing
the emission. Velocity structure in a cloud is commonly charac-
terized using channel maps, in which the emission is integrated
in narrow ranges of velocity that can be selected to highlight
particular gas components. For the B213 cloud, however, this
approach fails due to the large number of components, their
partial overlap in velocity (as shown by the spectra in Fig. 8),
and the fact that each component changes slightly its velocity
with position. A better approach to study the velocity field is
to search for the different velocity components directly in the
spectra. Fig. 8 shows that the velocity components are relatively
symmetric when found in isolation or detected in N,H*, and this
suggests that fitting multiple gaussians to the emission can deter-
mine the main properties of each component, notably its average
velocity and its velocity dispersion. Fitting manually an indeter-
minate number of gaussians to each spectrum in a dataset that
contains tens of thousands of spectra is highly impractical, so we
have developed a semi-automatic procedure. A number of tests
suggested that the following steps provide a reasonable balance
between automation and supervision.

1. Divide the mapped area in fields of 150" x 150’, each con-
taining 25 individual spectra.

2. For each field, discard all spectra with no channel brighter
than 3 times the typical rms (= 0.3 K). If less than 3 spec-
tra are left in a given field, the field is discarded from the
analysis.

3. Average all accepted spectra in a field to obtain a high S/N
template, which is inspected visually to determine the num-
ber of gaussian components needed to fit it (in cases of doubt,
the individual spectra were inspected). To be considered real,
a component needs to lie at least 0.25 km s~ (3 channels)
apart from the other components in the spectrum.

4. Fit each spectrum in a field using the number of gaussian
components determined in the previous step. This is done us-
ing the MINIMIZE command of CLASS. The fit starts with an
initial guess based on the average spectrum of the field, but
the properties of each gaussian component (intensity, cen-
tral velocity, and dispersion) are left unconstrained and fitted
automatically.

5. Discard those fits whose intensity is lower than 3 times the
rms in the spectrum.

With this procedure, it was possible to process reason-
ably quickly the approximately 23,000 spectra of the FCRAO
C'®0(1-0) map and fit a total of more than 11,000 gaussian com-
ponents with SNR larger than 3. For the N,H*(1-0) data, the
analysis was much simpler, since no FCRAO spectrum showed
two velocity components with high enough signal to noise to
deserve a multi-gaussian fit. We therefore applied a standard
single-component HSF fit in CLASS and again selected as real
those fits exceeding 3 times the rms in the spectrum. Almost 400
N,H* spectra were fitted this way.

As each gaussian component is characterized by a position
in the sky and a velocity centroid (plus a width), the most conve-
nient way to explore the results of the multi-component gaussian
fit to the C'30 data is by plotting the derived velocity centroids
in a cube of position-position-velocity (PPV) space. Such PPV
space uses the LSR velocity as a fictitious third dimension, and
allows visualizing structures spatially confused in the plane of
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Fig. 8. Central panel: FCRAO integrated intensity maps of the B211-B213 region in C'*0(1-0) (grey scale and black contours) and N,H*(1-0)
(red contours). Left and right panels: Spectra from selected positions illustrating the complex velocity structure of the emission. The blue spectra
correspond to C'*O(2-1) and the red spectra correspond to the isolated component of N,H*(1-0) (multiplied by 3) observed simultaneously with
the IRAM 30m telescope. Note the presence of 5 different C'80 peaks in panel number 3.

the sky but separated in velocity. Fig. 9 shows one such a PPV
cube that covers approximately the same region presented in the
integrated map of Fig. 8 and contains the result of our gaussian
fitting. Although undoubtedly complex, the distribution of points
in PPV space shows clear signs of arising from an organized
structure. Most points cluster in elongated groups that lie at dif-
ferent “heights” (velocities) and present smooth and often os-
cillatory patterns. These groups are associated with the different
velocity components seen in the spectra, and their clean sepa-
ration in the cube shows how working in PPV space can help
disentangle the complex gas kinematics of the cloud.

The next step in our analysis requires a procedure to identify
and isolate the different components in the PPV cubes. Visually
exploring those cubes, it is possible to identify a number of indi-
vidual groups of points that form coherent structures and likely
correspond to physically distinct cloud components. It seems
however preferable to have an objective algorithm that not only
automatizes the selection, but also provides a quantitative mea-
surement of the degree of correlation between points in PPV
space. In the next section, we present one such algorithm based
on the “friends-of-friends” method frequently used to identify
structure in redshift survey data.

6. Friends In Velocity (FIVe): an algorithm to
identify velocity components

The problem of identifying velocity structures in a PPV cube
like that of Fig. 9 has a number of similarities with the prob-
lem encountered in cosmology of identifying groups of galaxies
in a redshift survey. Redshift surveys provide catalogs in which
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Fig. 9. Position-position-velocity cube showing the velocity centroids
from the multi-gaussian fit to the C'*O(1-0) spectra towards the B211-
B213 region presented in Fig. 8. Note the presence of correlated struc-
tures.

each galaxy is characterized by two coordinates and a redshift
(equivalent to our PPV data), and a search for galaxy groups
involves identifying those sub-sets of galaxies that are strongly
correlated in both position and redshift. One of the first and sim-
plest algorithms to identify galaxy groups in redshift surveys is
the so-called friends-of-friends (FoF) method, initially presented
by Huchra & Geller (1982) and still widely used (e.g., Berlind
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et al. 2006). This FoF algorithm starts by selecting a random
galaxy in the catalog and searching the rest of the catalog for
related galaxies (“friends”) using pre-determined thresholds in
both position and redshift. Each of the galaxies identified as a
friend is added to the galaxy group, and a new search for friends
is made this time centered on the friend galaxies. The new finds
(friends of friends) are added to the group, and the process is it-
erated until no more friends are found, at which point the group
is considered complete. When this happens, a new unassigned
galaxy is selected from the catalog and a new search for friends
is started to identify a new galaxy group. The final product of
the algorithm is a catalog of galaxy groups and a catalog of iso-
lated galaxies not belonging to any group (see Fig. 1 in Huchra
& Geller 1982 for a flow chart).

Applying the FoF technique to the velocity centroid data of
C'30 follows the spirit of the cosmology implementation, but re-
quires a number of adjustments due to the different nature of the
emitting material. Each galaxy in a redshift survey is a discrete
entity, physically separated from the rest (excluding mergers),
and therefore well represented by a single point in PPV space. A
centroid of C'®0 emission, on the other hand, represents a par-
cel of a fluid that extends over a large region of space and has
no sharp boundaries. The C!80 emission, in addition, has been
mapped with Nyquist sampling and the data points form a dense
grid, in contrast with the sparse sampling of a redshift survey
data. These peculiarities of the C'80 emission require modify-
ing the standard FoF approach, in particular to avoid a weak-
ness of the method when applied to fluids and which we will
refer to as “fragility”. This fragility of the FOF method means
that a single bad point (e.g., from a poor gaussian fit) can poten-
tially create an artificial bridge between two components that are
otherwise disconnected in PPV space, and that represent phys-
ically independent entities. While this is not likely to occur in
redshift data because of their sparse nature, it is a real prob-
lem when dealing with the Nyquist-sampled and diffuse C'80
emission. This fragility can lead, for example, to an absurd sit-
uation in which two distinct velocity components in a spectrum
become connected by the FoF algorithm because each one is
linked through a number of friends to a distant and weak point
with an intermediate velocity, either due to a poor fit or because
of a more complex velocity pattern.

To mitigate the fragility of the FoF algorithm, we need to
combine the proximity concept of the standard FoF implementa-
tion with an additional constrain. One possibility is to use the in-
tensity of the emission as an additional criterion to identify com-
ponents. This approach seems the most natural extension of FoF
when dealing with diffuse emission, since intensity itself (which
is proportional to column density) is the criterion already used
to define cloud components in velocity-insensitive datasets like
continuum or integrated-intensity maps. By adding an intensity
consideration to the FoF algorithm, our goal is to make it capa-
ble of recognizing that structures like two long ridges separated
by a deep emission valley represent different cloud components,
even if the velocity of the gas in both ridges differs by less than
the FoF-imposed threshold. Adding intensity weighting to the
FoF algorithm is however a complex task. A number of geomet-
rical and intensity considerations are needed, and the sophisti-
cation of models used to analyze intensity-only continuum data
from the Herschel Space Observatory testifies the needed level
of complexity (e.g., Men’shchikov et al. 2012). To analyze our
data, we have chosen a simplified method that merges the con-
cepts of FoF and intensity weighting, and that has been shown
to work well in the PPV data set produced from our FCRAO ob-
servations. The main idea behind the method is that the emission
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Fig. 10. Schematic view of the 3 steps in the modified FoF method to
identify components in PPV space. To simplify the view, two projec-
tions of the PPV cube are presented. The left panels show the PP plane
(integrated map) and the right panels show a projection on a PV plane.

intensity can be used to apply the FoF algorithm selectively in a
top-down manner, starting from the brightest points in the map
and working the way downwards in sensitivity. A cutoff that se-
lects the brightest 50% points in the dataset is used to define the
independent components in PPV space. This approach, which is
illustrated in Fig. 10 with an idealized case, consists of the fol-
lowing three steps.

1. We first identify the most significant points in the PPV cube
that can serve as seeds for the FoF algorithm. We do so by
finding positions that either have a SNR larger than 3 in
N,H*, or that have both SNR > 6 in C!¥0? and more than
half of the 8 nearest neighbors in the 30" grid with SNR > 6
and a difference in velocity equivalent to a gradient lower
than 3 km s™! pc™'. (A 3 km s7! pc™! threshold guarantees
that no two points in the 30" differ in velocity by more than
the typical non-thermal dispersion of the C'80Q(1-0) line,
which is on the order of the sound speed, or 0.19 km s7.)
These criteria were found to select the ~ 35% of points in the
sample that lie in regions of homogeneous properties from
which the different cloud components can be identified.

2. Using the points selected in the first step, we run a FoF search
using the C'80 data with a box of 120" and the previous

2 The intensity of the C'*O(1-0) emission in positions with bright
N,H*(1-0) lines (SNR > 3) has been multiplied by 2 to compensate for
the drop in C'®0 intensity due to freeze out, which is typically a factor
of 2 (Tafalla et al. 2004).
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Fig. 11. Analysis of the PPV cube of Fig.9 using the FIVe algorithm.
Top: Seed points selected using the threshold values described in the
text (color coded green). Middle: Points identified after a friends-of-
friends search that starts with the seed points from the previous step.
The color coding illustrates the different cloud components. Bottom:
Final assignment of points to the different cloud components (colored
points). The black points represent unassigned points.

3 km s~! pc™! velocity gradient threshold. The choice of the

box size, which covers two layers of the 30" grid around the
point, allows the algorithm to explore larger distances than
simply the next neighbors, and provides an insurance against
small-scale drops in the intensity of the emission that could
otherwise fragment the component. Once the FoF search has
been completed, the cloud velocity components are defined
as those groups of friends that are isolated from the rest and
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that contain a minimum number of 8 members. This step is
illustrated in the middle panel of Fig. 10.

3. The final step in the analysis consists of assigning the points
with few neighboring friends and/or S/N less than 6 to the
different cloud components defined in the previous step.
For this, we relax the previous neighbor and S/N thresh-
olds, and test each component point for new friends us-
ing the 3 km s~ pc™! velocity gradient threshold. In line
with the intensity-weighting scheme discussed before, this
new search for friends is applied sequentially, advancing
each cloud component by one step. When no new friends
are found, the analysis is stopped and the remaining points
(typically < 20%) are considered unassigned. Most of these
points are low S/N data or points that belong to what appear
to be separate cloud regions that did not have enough points
in step 2 to qualify as a bona-fide component according to
our definition.

All the above steps are carried out automatically using a
dedicated algorithm called FIVe (Friends In Velocity) and pro-
gramed using the R language (http://www.r-project.org/).
More information on the algorithm and its implementation can
be found in Hacar (2012).

7. The nature of the cloud components
7.1. Components as filaments

While Fig. 10 showed an idealized view of our FoF analysis,
Fig. 11 presents the true result of applying the FIVe algorithm
to the the PPV cube of data from the region previously shown
in Fig.9. There may be some ambiguity in the assignment of the
weakest points to the different components, but the algorithm
seems to identify as separate entities most structures in PPV
space that visually appear as distinct components in the cube.
Over the whole cloud, the FIVe algorithm identifies 35 differ-
ent components, 17 of them in the region shown in Fig. 11. The
main physical properties of these components are summarized
in Table. 3 and discussed in the rest of this section.

The most noticeable property of the B213 cloud compo-
nents is their filamentary geometry. This can be seen directly
in the PPV cubes, where many of these components appear as
long and twisted structures. It is however better appreciated us-
ing standard position-position maps. Using these maps, we have
determined for each component a principal axis by connecting
with straight lines the emission centroids of 90”-long fragments.
These principal axes represent the backbones of the components,
and they are shown in Fig. 12 superposed to the 250 um dust
continuum Herschel-SPIRE archive from the Gould Belt Survey
(André et al. 2010, Palmeirim et al. 2012, in preparation).

The most striking aspect of Fig. 12 is the the intricate pattern
of intertwining filamentary components, especially towards the
B211-B213 regions shown with detail in the figure inset. A mul-
tiplicity of components was of course expected from the multiple
velocity peaks seen in the spectra of Fig. 8. The map of principal
axes, however, shows that the components, despite their very dif-
ferent velocities, belong to a rather organized structure. What at
first sight seemed like a single 10 pc-long filamentary cloud be-
comes now a complex network of braided filaments reminiscent
of a rope or a yarn.

7.2. Statistics of filament properties

The relatively large number of components found by our algo-
rithm suggests that we use a statistical approach for their initial
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Fig. 12. Location of the cloud components of B213 identified with the FIVe algorithm. Each component is represented by its central axis and
has been color-coded for easier identification. The background grey-scale image is a SPIRE 250um continuum map from the Gould Belt Survey
(André et al. 2010) that has been blanked out to match the coverage of our FCRAO data.

analysis. Fig. 13 presents a series of histograms with the most
relevant parameters we have derived for our sample. In agree-
ment with the previous discussion, the histogram of aspect ra-
tios (top left) shows a distribution significantly shifted from 1,
with 75% of the components having an aspect ratio larger than
3. This large value of the aspect ratio provides a justification for
our using the word “filament” to refer to most of the observed
components.

The statistics of linear sizes is illustrated in the top-right his-
togram, which shows that despite a significant tail of large val-
ues®, 60% of the cloud components lie in a relatively narrow
peak between sizes 0.2-0.6 pc.

A related quantity is the mass per unit length, which is pre-
sented in the middle-left histogram. This parameter has been cal-
culated directly from the C'80 emission assuming the standard
C'30 abundance of Frerking et al. (1982). To compensate for
CO depletion, the contribution from positions with bright NoH*
emission (SNR > 3) has ben suplemented with a mass estimated
using the N,H* emission and assuming standard excitation and
abundance values (Caselli et al. 2002; Tafalla et al. 2004) These
N,H"-derived contributions increase the filament mass typically
by 25% and never reach 50% of the C!30-derived mass. As the
histogram shows, the mean mass per unit length of the compo-

3 Some of the longest components may result from the artificial
merging of smaller units. Indeed, the longest component (number 20)
often splits into two separate components when we run FIVe using
slightly different thresholds for the FoF algorithm. Higher sensitivity
data are required to solve this ambiguity.
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nents is about 15 Mg, pc™!, which interestingly is very close to
the equilibrium value for an isothermal cylinder in pressure equi-
librium at 10 K (Stoddlkiewicz 1963; Ostriker 1964). This prop-
erty, and both the length and aspect ratio discussed before, make
the B213 components very similar to the velocity-coherent fila-
ments of the nearby L1517 cloud, also studied using C'30 data.
These L1517 filaments had aspect ratios of approximately 4, typ-
ical lengths of 0.5 pc, and mass per unit length in agreement with
the prediction for a 10 K isothermal cylinder (Hacar & Tafalla
2011).

A notable difference with the L1517 filaments is the larger
velocity dispersion of the gas in the B213 components. The
middle-right histogram in Fig. 13 shows the statistics of the
non-thermal velocity dispersion normalized to the sound speed
at 10 K and derived with the same method used for the L1517
analysis Hacar & Tafalla (2011). While the gas in the L1517 fil-
aments was overwhelmingly subsonic (98% of the points) with
a typical oyr/cs = 0.54 + 0.19, the gas in B213 presents an ap-
proximately sonic dispersion of oyr/c; = 1.0 + 0.2. This larger
value of the C'80 non-thermal motions does not arise only from
the action of the embedded protostars (whose effect is notice-
able but local), and indicates a more dynamical state of the gas
in most filaments of B213. (There is a ~ 15% minority of sub-
sonic, L1517-like filaments in B213.) Probably related to this
larger C'80 dispersion is an also larger dispersion of the non-
thermal component of N,H*. The mean oy7/c, value for this
species is 0.61 + 0.17, compared to 0.36 + 0.09 in L1517. Apart
from this higher velocity dispersion, the behavior of the gas in
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Table 3. Main properties of the B213 cloud components.

Fil ID Aa AS Mass L My (Vigr) oVig/cs {onT)/Cs IVVir| Cores
(arcsec)  (arcsec) (M)  (pe)  (Mgpc™)  (kms™!) (km s~ pc!)

01 -654 3204 1.5 0.1 11.3 59 0.3 0.82 1.11 —
02 -420 2545 30.9 1.0 324 7.0 1.1 0.99 0.23 —
03 -181 350 1.8 0.4 3.9 5.7 0.3 0.86 0.02 —
04 -136 228 1.2 0.2 54 53 0.3 0.81 0.62 —
05 -130 316 4.0 0.4 9.1 4.9 0.4 0.73 0.16 —
06 -99 1911 53 0.5 11.4 6.0 1.0 1.41 1.29 1
07 -50 141 0.7 0.2 4.6 7.0 0.4 0.69 0.91 —
08 -35 1573 2.5 0.3 9.3 6.7 0.5 1.37 0.02 —
09 159 -237 4.3 0.5 8.7 5.0 0.7 0.83 0.18 —
10 183 2055 15.5 0.8 20.4 6.8 0.7 1.39 0.34 34,6
11 305 -44 6.9 0.5 14.7 6.7 0.7 1.27 0.39 7
12 433 -502 29.3 14 21.8 5.6 1.1 1.25 0.16 —
13 462 -981 1.2 0.3 43 6.5 0.5 0.84 1.10 —
14 633 -650 5.6 0.5 10.3 5.0 1.0 0.97 0.04 —
15 675 2712 95.9 1.3 71.4 7.2 0.8 0.97 0.01 8,9
16 993 -1156 1.6 0.4 4.5 4.8 0.8 0.81 1.28 —
17 1114 3092 43 0.3 13.1 7.2 0.5 0.84 0.38 —
18 1123 -1255 15.7 0.9 17.0 5.6 1.3 1.01 0.84 —
19 1483 -1766 18.9 1.1 17.1 59 0.8 1.33 0.06 —
20 2259 -2015 48.3 2.5 19.7 6.6 1.2 1.15 0.11 10-16
21 2637 -1960 5.7 0.6 9.1 59 0.7 1.07 0.27 —
22 3347 -2530 3.1 0.6 5.5 7.0 0.6 0.87 0.34 —
23 3472 -2565 4.6 0.5 9.4 6.1 0.7 1.05 0.14 —
24 3630 -2999 0.7 0.3 2.7 6.3 0.4 0.58 0.92 —
25 4106 -2975 1.0 0.2 4.6 6.4 0.3 1.09 0.35 —
26 4371 -3255 1.4 0.2 7.7 7.0 0.6 0.77 1.55 —
27 4740 -3248 1.3 0.3 5.0 6.7 0.4 0.76 0.82 —
28 5227 -3665 43.7 1.8 24.1 6.5 1.0 1.03 0.07 —
29 7206 -4938 9.8 0.7 14.1 6.8 0.5 0.90 0.34 —
30 7369 -5465 39 0.4 9.1 6.5 0.5 1.17 0.35 —
31 7369 -4301 4.9 1.0 5.0 7.1 0.7 0.63 0.51 —
32 7979 -4642 8.7 0.5 17.8 7.1 0.7 0.98 0.12 17,18
33 8257 -4251 0.6 0.2 3.1 6.4 0.4 0.70 1.32 —
34 8578 -4493 13.3 1.0 13.4 6.9 1.1 0.90 0.65 19
35 9349 -4960 5.5 0.4 15.8 6.7 0.9 1.11 1.66 —

the B213 filaments is very similar to L1517, as we discuss in the
following section.

The final two histograms present the distribution of velocity
gradients in the components (bottom panels of Fig. 13). The left
histogram shows the distribution of global velocity gradients,
which are determined by fitting all the LSR velocity values in
each component. The right histogram shows the distribution of
local velocity gradients, which are determined using similar fits
but this time restricted to 0.1 pc-sized fragments. As can be seen,
the mean value of the global gradients is close to 0.5 km s !'pc~!,
and the mean value of the local gradients is about 1 km s™'pc~!.
These gradients are similar to those found in the filaments of
L1517, being the larger local values a result of the presence of
velocity oscillations inside the components (see Sect. 7.4).

7.3. Core formation in the B213 filaments

In section 4 we identified 19 dense cores in the B213 cloud based
on their N;H* emission. Now we study the relation between
these dense cores and the 35 filamentary components identified
from the C'30 data. Table 3 shows the assignment of the cores
to the different filaments based on the matching of the NoH*
and C'80 emission in both position and velocity. Cores 2 and
5 were not assigned to any filament because their surrounding
C'30 emission did not meet the minimum number of points re-
quired for filament definition in the FIVe analysis. This lack of
association seems a sensitivity problem and not an indication
that these cores are peculiar, since a FIVe analysis using a SNR
threshold of 2.5 (instead of the standard 3 value) identifies C'30
filaments associated to these cores (but also suffers from confu-
sion in different regions).
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A notable aspect of the assignment of cores to filaments is
that only 5 out of 19 cores can be classified as single, in the
sense that they belong to filaments containing no other core (to
be conservative, unassigned cores 2 and 5 are treated as sin-
gle). This low number of single cores seems highly improbable,
since there are almost twice as many filaments as cores. A Monte
Carlo simulation shows indeed that the probability of having 5
or less single cores in the cloud is less than 1%, and therefore,
that the observed distribution of cores in filaments is unlikely to
arise from a random process (as it would be throwing 19 cores
into 35 independent filaments). Core formation in B213, there-
fore, seems to have occurred by some type of correlated process
that makes the presence of a core in a filament increase the like-
lihood of having another core. As a result, some filaments are
prone to form cores, and produce more than one, while other
filaments have little or no tendency to form cores, and remain
sterile.

The dichotomy between “fertile”” and “sterile” filaments pro-
vides a simple explanation for our finding in section 4 that there
is an excess of cores with separations around 0.25 pc. This is
so because if most of the cores in the cloud have formed inside
a small number of fertile filaments, with each fertile filament
generating more than one core, the resulting core population is
expected to be distributed in small groups, and each core is ex-
pected to have a neighbor at a distance on the order of a fraction
of the filament length. As the median filament length is approx-
imately 0.5 pc, the excess of cores should occur at separations
around 0.25 pc, which is what is shown in Fig. 7.

The fertile/sterile dichotomy of filaments, together with the
multiplicity of cores per fertile filament, points to a core forma-
tion mechanism that depends more on a global property of the
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Fig. 13. Distribution of parameters in the 35 cloud components derived
using the FIVe algorithm. (a) Aspect ratio, (b) length, (c) mass per unit
length, (d) non-thermal velocity dispersion, (e) global velocity gradient,
(f) local velocity gradients.

filament than on a local event in its interior. To explore this possi-
bility, we have compared the physical properties of the two fila-
ment populations using the data in Table. 3. One noticeable trend
is that fertile filaments have a larger mass per unit length than
sterile filaments: 24 vs 10 Mg, pc~! when comparing the means
and 18 vs 9 Mg pc™! when comparing the medians. Although
the mass per unit length is undoubtedly an uncertain parameter
due to its dependence on the C!80 abundance, part of this uncer-
tainty is mitigated by the relative nature of the comparison, and
by the fact that all cores have been analyzed in the same way.
Interestingly, the data in Table. 3 shows that fertile filaments not
only have higher mass per unit length, but that both their mean
and their median values exceed 16 Mg, pc™!, which is the equi-
librium limit against fragmentation for an isothermal cylinder at
10 K (Stoddlkiewicz 1963; Ostriker 1964). Sterile filaments, on
the other hand, have on average a mass per unit length that is
below the fragmentation limit and therefore should be gravita-
tionally stable. If this is correct (and it should be tested with a
more accurate mass estimate, preferable from continuum dust
emission), it would suggest that core formation in the filaments
of B213 simply depends on how much mass the filament has
been able to accumulate. Most filaments seem to not reach the
fragmentation limit, and therefore fail to form cores, while a se-
lected few do so and produce multiple condensations.
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Fig. 14. Velocity profiles of filaments with cores. Blue squares are C'*0
data and red triangles are N,H* data.

7.4. Velocity coherence of the filament gas

In L1517, Hacar & Tafalla (2011) found that the internal velocity
field of the cores follows the large-scale velocity gradients of the
filaments, suggesting that core formation has occurred inside the
filaments with little external interaction (in contradiction with
the expectation from some turbulent models, see Klessen et al.
2005). To explore this issue in B213, we present in Fig. 14 ve-
locity profiles for all filaments containing dense cores. As can be
seen, the gas in the dense cores of B213 (red triangles) presents
large-scale velocity fields that follow the large-scale gradients of
the lower-density material traced in C'80 (blue squares), in good
agreement with the L1517 results. This suggests that core forma-
tion in B213 has proceeded, like in L1517, without decoupling
the velocity field of the dense gas from its surrounding material,
despite the higher level of non-thermal motions. Internal frag-
mentation of the filaments, and not collisions between gas flows,
seems therefore the most likely mechanism of core formation in
B213.

Although the velocity field in the cores continues the mo-
tions of the surrounding material, and this suggests that no kine-
matic changes occur during core formation, the non-thermal ve-
locity component of the N,H* lines is on average almost half the
C'8Q value. A similar difference was found in L1517, and could
in principle result from a lower level of local random motions
in the dense core material. This would suggest that turbulence
has been dissipated during core formation. As argued for L1517,
however, it is also possible that the velocity difference between
C'80 and N,H* arises from a combination of large-scale gas
motions and the fact that each molecule traces a different col-
umn of cloud gas. The N,H" emission is very selective of the
dense gas due to a combination of excitation and chemistry, and
only samples a small fraction of the gas along any line of sight
(as illustrated by the sparse distribution of No,H* emission in the
maps of Fig. 1). The C!30 emission, on the other hand, is sen-
sitive to the extended and lower-density cloud material due to
its close-to-thermal excitation and high abundance, and it sam-
ples a much larger column density of gas than NoH*. As seen
in Fig. 14, all filaments present large scale velocity gradients in
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the plane of the sky, and is therefore likely that similar gradients
occur along the line of sight. Thus, any C!30 spectrum must
contain the contribution from more parcels of gas gas moving
at different velocities along the line of sight than the equivalent
spectrum of N,H™, and this will undoubtedly cause a larger non-
thermal component. This effect is confirmed by the recent nu-
merical simulations of core-forming filaments by Smith et al.
(2012).

The final characteristic of the velocity field that we investi-
gate is the presence of large-scale organized patterns, often in
the form of quasi-sinusoidal oscillations (see, e.g., filament 34
in Fig. 14). These patterns, also seen in L1517, suggest that the
velocity of the gas in the filaments can be correlated over scales
as large as the filament length, or about 0.5 pc. Such a level of
organization in the velocity field seems to deviate from the ex-
pectation for gas belonging to the turbulent cloud regime, which
is characterized by a random pattern that follows a linewidth-
size relation (Larson 1981). Because of that, the L1517 filaments
were refereed to as “velocity coherent,” extending the term pro-
posed by Goodman et al. 1998 for scales of dense cores. As
Fig. 14 shows, the same attribute of coherence seems now ap-
plicable to the B213 filaments, even if their non-thermal mo-
tions are close to the sound speed. The B213 filaments seem to
have also decoupled from the general turbulent velocity field of
the cloud and become separate entities with a coherent velocity
field.

In L1517, some filaments presented a correlation between
the oscillations of the velocity field and oscillations in the fil-
ament density, and from that, it was proposed that the os-
cillations represent core-forming streaming motions (Hacar &
Tafalla 2011). The origin of the B213 oscillations is less clear
due to the more complex velocity patterns and the mix of cores
at at different stages of evolution (i.e, starless and protostellar)
next to each other, which indicates that core-formation in the
B213 filaments cannot be treated with the simple perturbation
formalism used in the case of L1517. Higher angular resolution
observations of selected filaments are being planned to explore
the possible connection between velocity oscillations and fila-
ment formation.

7.5. Filament bundles: a scenario of filament-forming
fragmentation

The picture that emerges from the previous sections is one of hi-
erarchical fragmentation. The B213 cloud (~ 10 pc long) seems
to have fragmented first into velocity-coherent filaments of about
0.5 pc in length. Then, some of these filaments have further
fragmented into cores (< 0.1 pc) in an almost quasi-static way.
Our discussion so far has concentrated on the second level of
fragmentation, the one that breaks up the velocity-coherent fila-
ments into star-forming dense cores. This process is better con-
strained by the data because both the “before” (filament) and
“after” (core) stages can be studied. In this section we turn our
attention to the first level of fragmentation, the one by which
the large-scale cloud produces the velocity coherent filaments,
which unfortunately is less constrained by the data at hand.

A clue to a possible sequence of filament-forming fragmen-
tation comes again from the spectra of the B211-B213 region
shown in Fig. 8. As discussed before, these spectra reveal two
families of velocity components, one near 5.4 km s~! and the
other near 7.0 km s~'. Each of these families further splits into
two or three individual components, which according to our
analysis, represent distinct velocity-coherent filaments. Panel 3
in Fig. 8 illustrates how the velocity differences between the
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Fig. 15. Distribution of the different bundles of filaments identified by
FIVE and superposed on the same SPIRE map shown in Fig. 12.

components in each family are smaller than the differences be-
tween the families. This pattern suggests that there is some type
of hierarchy in the gas velocity field, in the sense that the com-
ponents are grouped into families, and that the filaments of a
given family are more closely connected to each other than to
filaments of other families.

The idea that filaments are grouped into families is rein-
forced by the analysis of the physical and chemical properties
of the gas. Filaments with velocities close to Visg = 5.4 km s7!
(blue-shifted group of components in Fig. 8) are associated with
intense emission in C'®0 and SO, and at the same time have very
weak N,H* emission. As discussed in Sect. 3, these signatures
indicate that the gas has an early-type composition, which is ex-
pected if the material has condensed recently from a more diffuse
state. The group of components near Visg = 7.0 km s™!, on the
other hand, is associated with bright N,H" emission and dense
cores containing YSOs, which are signatures of more chemically
evolved gas. The 5.4 and 7.0 km s~! families of filaments, there-
fore, not only differ in their kinematics, but seem to have fol-
lowed different evolutionary paths. This behavior strengthens the
idea that there is a close connection between the filaments inside
a given family, while there are noticeable differences between
the families themselves.

To further explore the possibility that the filaments in the
B213 cloud are organized into families, we have used again the
FIVe algorithm. This time, we have relaxed its parameters so
that it can identify structures that are more loosely connected
than the filaments themselves, but that are still noticeably dis-
tinct from each other. Motivated by the differences and simi-
larities between the 5.4 and 7.0 km s~! families, we have set
the velocity gradient threshold required to define a “friend” to
5 km s~! pc7!. Also, to favor structures larger than the fila-
ments, we have required a minimum of 30 points to define a dis-
tinct component. The results of this search are shown in Fig. 15,
where the different families of filaments are identified using dif-
ferent colors. As can be seen, the filaments in the B213 cloud
seem to belong to a small number of families, which from now
on will be referred to as “bundles” because of their thread-like
appearance. (The number of bundles may be smaller than the 9
shown in Fig. 15, since bundle 3 is likely connected to bundle 6
by low-level emission, Narayanan et al. 2008.)
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While the search for families using the FIVe algorithm is
strictly based on the kinematic properties of the gas, the resulting
bundles shown in Fig. 15 reproduce remarkably well the division
of the cloud into regions proposed by Barnard and illustrated in
Fig. 2. In Sect. 3, we saw that Barnard’s sub-division is not sim-
ply a morphological one, but that reflects a separation of the gas
into regions that have had almost-independent contraction histo-
ries. The similarity we find now between these Barnard regions
and the velocity-defined bundles suggests that the two structures
are either coincident or closely related, and therefore are likely
to have a common origin. As discussed in Sect. 3, the differ-
ent Barnard regions seem to have condensed from the diffuse
gas with different time scales, indicating that a large-scale (pc-
sized) fragmentation has occurred early on in the history of the
cloud. If the velocity-defined bundles correspond to these frag-
ments, bundle-formation must be related to the assemblage of
the large-scale filamentary cloud, and therefore must have pre-
ceded filament formation.

A piecewise formation picture of B213 seems at first to con-
tradict the high degree of organization suggested by the single-
filament appearance of the cloud at large (~ 10 pc) scales (e.g.,
Schmalzl et al. 2010). This however is not necessarily so if
the B213 cloud was formed by the convergence of large-scale
flows, a mechanism favored by a number of theoretical con-
siderations and numerical simulations (e.g., Elmegreen 1993;
Viazquez-Semadeni et al. 2006; Hennebelle et al. 2008; Heitsch
et al. 2008). In this converging-flows scenario, it is unlikely that
gas spread over 10 pc linear scales can synchronize its conver-
gence without producing pc-scale irregularities. For example,
perturbations in the gas velocity on the order of 10% can eas-
ily produce over the expected 10-20 Myr accumulation time of
the cloud (e.g., Bergin et al. 2004) the 1-2 Myr differences in the
convergence time required to explain the B213 data (Sect. 3).
Thus, although the 1-2 Myr differences in contraction time have
had a notable influence in the fragmentation of the cloud into
bundles of filaments, they still represent a small amount from
the point of view of the full cloud formation process.

While the fragmentation of the cloud gas into families of fil-
aments seems to arise from local differences in the time-scale of
gas concentration, the internal fragmentation of each family into
a small group of velocity-coherent filaments seems to be intrin-
sic to the gas. Even B211, the youngest region of the cloud, con-
sists of multiple velocity-coherent filaments despite not having
yet formed stars or cores. This early appearance of the filaments
in the gas suggests that their presence results from physical pro-
cesses that took place at density regimes lower than those traced
by our C'80 data (approximately < 10* cm™). A number of in-
stabilities are known to occur at those regimes (e.g., Heitsch et
al. 2008) and may be responsible for this fragmentation, which
has a typical scale length of 1.5-2 pc. Observations of lower den-
sity gas, like those provided by the more abundant CO isotopes
(Goldsmith et al. 2008), may hold the key to understand the ori-
gin of these velocity-coherent filaments.

8. Summary

We have studied the 10 pc-long B213 filamentary cloud in
Taurus with the goal of clarifying the process of dense core
formation. Our data consists of Nyquist-sampled maps in lines
of C'80, N,H*, and SO, together with partial mapping in the
870 um and 1200 pm dust continuum. From the analysis of these
data we have reached the following main conclusions.

L.
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While B213 appears globally as a single large-scale fila-
ment, there are significant differences in the YSO popula-
tion and chemical composition across the cloud. These dif-
ferences suggest that the B213 cloud has not assembled all at
once, but that different regions have concentrated with time
scales that differ by up to 1-2 Myr. These regions approxi-
mately coincide with the condensations originally identified
by Barnard from optical images (Sect. 3).

The B213 cloud contains at least 19 dense cores, some of
them starless and some of them protostellar. These cores are
not distributed uniformly over the cloud, but tend to cluster
with favored separations on the order of 0.25 pc (Sect. 4).
The C'30 spectra reveal that the gas in the cloud has a num-
ber of velocity components. In some regions, these compo-
nents overlap spatially and give rise to spectra with multiple
peaks (up to five) (Sect. 5).

We have characterized the velocity components of B213 by
fitting multiple gaussians to the C'80 spectra. When the ve-
locity centroids are represented in position-position-velocity
(PPV) space, the components can be seen as coherent struc-
tures well-separated from each other (Sect. 5).

We have developed an algorithm to identify and extract auto-
matically the cloud components in PPV space by searching
for coherent structures. The algorithm, named FIVe, uses a
friends-of-friends approach similar to that often employed to
identify clusters of galaxies in redshift surveys (Sect. 6).
Using our FIVe algorithm, we have identified 35 separate
components in B213. These components are filamentary
structures that tend to be aligned with the axis of the large-
scale cloud. They have typical lengths of 0.5 pc, internal ve-
locity dispersions on the order of the sound speed, and mass-
per-unit-lengths close to the fragmentation threshold of an
isothermal cylinder at 10 K (Sect. 7.2).

. Despite the large number of filaments in the cloud, only a

few of them have been able to form dense cores. Filaments
seem to be either unable to form cores (sterile) or to have
formed two or more dense cores (fertile). This dichotomy
suggests that core formation does not depend on local events
inside the filaments, but that occurs due to some filament
global property. Although not accurately measured with our
data, the mass per unit length seems to be an important factor
determining whether a filament is sterile or fertile (Sect. 7.3).
The velocity field of most filaments presents large-scale os-
cillations. When a filament contains cores, the velocity field
of the cores follows the large-scale filament velocity field.
This indicates that core formation occurs with little effect
on the gas kinematics, in contradiction with the expecta-
tion from models of core formation by gas flow collisions
(Sect. 7.4).

The large-scale oscillatory velocity field of the filaments in-
dicates a degree of coherence that must arise from the gas
having decoupled from any cloud-wide turbulent velocity
field . In this sense, the B213 filaments are similar to those
found in the L1517 cloud, and can be classified as velocity
coherent despite having a higher level of non-thermal mo-
tions (Sect. 7.4).

Most velocity-coherent filaments can be assigned to a small
number of families, which we refer to as bundles. Filaments
inside a given bundle have similar kinematics and chemical
composition, suggesting that they have a common physical
origin. (Sect. 7.5).

Core formation in B213 seems to have proceeded by hier-
archical fragmentation. First, the cloud has fragmented into
sub-regions that coincide approximately with the condensa-
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tions identified originally by Barnard. This large-scale frag-
mentation seems to have resulted from differences in the
local time-scale of gas condensation. At later times, the
sub-regions have fragmented into collections (bundles) of
velocity-coherent filaments that have typical sizes of 0.5 pc
and velocity dispersions on the order of the sound speed.
Finally, a small group of fertile velocity-coherent filaments
have accumulated enough mass to fragment quasi-statically
into individual dense cores (Sect. 7.5).
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5 Friends-In-Velocity (FIVe): Nueva
metodologia de analisis de estructura
de nubes moleculares

En el Capitulo [] analizamos la estructura cinemitica de la nube de Barnard 213
para investigar los mecanismos de formacion de nicleos densos en la nube molecular
de Tauro. Como se vio en [Hacar et al.| (2012), dicho estudio se llevd a cabo mediante
la aplicacién de un nuevo método para caracterizacion de la estructura interna de nubes
moleculares denominado Friends-In-Velocity (FIVe). Este método comprende una nue-
va coleccion de técnicas y algoritmos especificamente desarrollados en este tesis para
el andlisis de observaciones de lineas moleculares. En este capitulo describiremos en
detalle el disefio y fundamentos del método de FIVe, asi como sus principales carac-
teristicas y limitaciones. Con ello se espera que este capitulo pueda servir de guia para
la posible aplicacion general de las técnicas de FIVe en el estudio de otros objetos a

partir de observaciones moleculares a gran escala.

5.1. Técnicas de caracterizacion de la estructura
interna de nubes a partir de observaciones de lineas

moleculares

La estructura interna de las nubes moleculares estd determinada por la accién de
la turbulencia, la gravedad y los campos magnéticos (Seccién [I.1). Los efectos de es-
tos procesos fisicos a diferentes escalas dan forma a las estruturas de gas dentro de las
nubes. Esta estructura determina la localizacién, la masa y el nimero de estrellas for-

madas en las nubes moleculares. La caracterizacion de la estructura interna de las nubes
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moleculares es por tanto vital para entender los mecanismos fisicos que gobiernan la

formacion de estrellas.

La estructura interna de las nubes moleculares ha sido investigada observacional-
mente mediante todo tipo de estudios de extincion (Alves et al|[2001), emisién del
continuo (André et al.|2010) y lineas moleculares (Goldsmith et al.|2008). De entre
todas estas observaciones, la informacion cinematica contenida en los espectros mole-
culares proporciona la descipcion mds detallada y rica de la estructura de estos obje-
tos (Goodman!2011). Resulta evidente que las nubes moleculares son objetos dindmi-
cos con una estructura 3D tanto espacial como en velocidades. Sin embargo, el acceso
observacional a este espacio de 3+3 dimensiones, posicion-posicidén-posicién (PPP) y
velocidad-velocidad-velocidad (VVV), es muy limitado. De hecho, la mayoria de ob-
servables s6lo proporcionan una descripcion de la estructura proyectada en el plano del
cielo, esto es, en un unico plano posicion-posicion (PP) (e.g. continuo y extincion). S6lo
en el caso particular de las observaciones de lineas moleculares puede obtenerse cierta
informacion de la componente espacial asociada a la direccién de observacion a partir
de la separacion por velocidades de las estructuras que forman la nube. En este tipo de
observaciones, la informacién en velocidad proporcionada por los espectros moleculares
permite investigar la tercera dimension espacial de las nubes mediante el estudio de la

distribucién de la emision en el (pseudo-)espacio posicion-posicion-velocidad (PPV).

La identificacion y cuantificacion sistematicas de la estructura interna de las nubes
a partir de observaciones de lineas moleculares resulta sin embargo extremadamente
compleja. Gran parte de la dificultad de este andlisis reside en la amplia variedad mor-
foldgica de los objetos que se encuentran en el interior de las nubes. Toda clase de
filamentos, globulos, vacios y diferentes concentraciones de gas son identificados a di-
ferentes regimenes de densidad dentro de estos objetos (Falgarone et al.|1992). Debido
a su naturaleza jerarquica (Larson||1981)), estas estructuras estdn ademads interconectadas
a diferentes escalas dentro de las nubes moleculares. Si bien el nivel de organizacién
interno en estos objetos puede ser cuantificado a partir de métodos estadisticos (fun-
ciones de estructura, A-Varianza...), dada la falta de una topologia unificada y de limites
claros entre las diferentes estructuras identificadas en las nubes, su caracterizacion fi-
sica presenta enormes dificulatades matemadticas y computacionales A todo ello hay que
afladir que, por las propiedades intrinsecas de las moléculas (abundancia, excitacion,

opacidad...), cada especie molecular es tinicamente sensibles a un determinado rango de
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Figura 5.1: Aplicacién del algoritmo GAUSSCLUMP para la identificaciéon en clumps a partir de la
emisién de 13CO (2-1) en la region de Orion B South (Kramer et al.|[1998). (a) Mapa de la emisién
integrada original. (b2-b20) Mapas de la emisién integrada tras la sustraccidn iterativa de 2 a 20 clumps,
respectivamente. Para todos los casos, las elipses en negro indican la posicién y tamafio de clumps sus-
traidos en la iteracién anterior. (¢) Mapa de emisién integrada construido a partir de la emisién obtenida
por el ajuste de los 20 clumps identificados en la regién segtin el algoritmo de GAUSSCLUMP.

densidad (Seccién[2.1.2)). Toda la informacion derivada de este tipo de andlisis estd por

tanto sesgada por el tipo de trazador utillizado en cada caso.

A lo largo de las ultimas décadas una gran variedad de métodos y algoritmos au-
tomadticos han sido propuestos para caracterizar la estructura interna de las nubes a partir
del andlisis de espectros moleculares. De entre todos ellos, 3 métodos destacan por su
relevancia y la extension de su aplicacion: el método de GAUSSCLUMP, el método de
CLUMPFIND Yy el anélisis de Dendrogramas.

El método de GAUSSCLUMP (Stutzki & Guesten [1990) surge como uno de los
primeros métodos para el andlisis de las estructura de las nubes moleculares. GAUSS-
CLUMP basa su andlisis en los resultados observacionales (e.g. Blitz & Shu |1980)

que indican que las nubes moleculares estdn altamente fragmentadas formando un con-
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glomerado de pequenos clumps de gas de diferentes tamaﬁoﬂ El objetivo de GAUSS-
CLUMP es por tanto el de caracterizar las nubes moleculares a partir de su descomposi-
cién o segmentacion en forma de estos clumps como bloques elementales que determi-

nan la estructura interna fundamental en estos objetos.

La Figura[S.I|muestra la aplicacion del método de GAUSSCLUMP durante la carac-
terizacion de la estructura interna del gas en la region de Orion B South (Kramer et al.
1998)). Como principio fundamental, GAUSSCLUMP asume ad hoc, y por simplicidad
matematica y computacional, que la emision de cada uno de los clumps que forman la
nube presenta una estructura gaussiana, tanto en el espacio posicidn-posicién como en
el dominio de las velocidades. A partir de esta idea, este método sustrae la emision de
cada clump gaussiano a la emision total de la nube. En una primera iteracién GAUSS-
CLUMP identifica el maximo absoluto de emision integrada en el espacio PPV (Figura
[5.Tp) dentro de un volumen caracteristico unitario definido a tal efecto (pixel unidad;
O0Vppy). Mediante un proceso de minimizacién multiparamétrico, a este maximo se le
ajusta una gaussiana 3D que define la emision asociada a este primer clump (Figura
[5.1b2). La sustraccién de este ajuste a la emision total deja ademds una emisién resi-
dual que es utilizada por GAUSSCLUMP para identificar y ajustar un nuevo maximo
absoluto que definird el siguiente clump. La aplicacién de este proceso de ajuste de los
sucesivos residuos se repite recursivamente hasta un umbral seleccionado que define
la emision extendida o medio intra-clumps (Figura[5.1b20). Este proceso iterativo per-
mite entonces a GAUSSCLUMP descomponer la emisién del espacio PPV en diferentes

clumps gaussianos ordenados por su maximo de intensidad (Figura[5.1Ik).

Una aproximacion diferente, aunque con una filosofia similar, es la propuesta por
el método de CLUMPFIND (Williams et al.|[1994). Este método asume de nuevo que
las nubes se encuentran formadas por clumps. Sin embargo, y a diferencia con lo que
ocurria en el caso anterior, CLUMPFIND no asume ninguna propiedad geométrica o
cinematica para la extraccion de clumps. Por contra, asocia la emision del espacio PPV
a los diferentes clumps definidos a partir de los maximos locales de emision integrada a

lo largo de toda la region.

Una version simplificada de la aplicacién del método de CLUMPFIND puede verse
en la Figura [5.2] obtenida del articulo de Williams et al.| (1994). El método de CLUMP-

ILa palabra inglesa clump se refiere a los objetos identificados como pequeiia concentraciones de gas
dentro de las nubes. Este término no tiene una traduccién directa al espafiol, por lo que hemos decidido
mantenerlo en su forma inglesa.
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Figura 5.2: Tlustracion simplificada de la aplicacion del algoritmo de CLUMPFIND para la descomposi-
cién de nubes moleculares (Williams et al.||1994)). (Izq.) Definicién de isocontornos e identificaciéon de
clumps (A, B, Cy D). (Dcha.) Asignacién de la emisién a los diferentes clumps tras la aplicacién del
método de CLUMPFIND.

FIND comienza con la definicién de los isocontornos de emision en el espacio PPV
(Fig.[5.2]1zq.). Estos isocontornos estdn determinados a partir de un conjunto de pixeles
adyacentes de intensidad similar donde, en este caso, los pixeles unitarios se definen
segin un elemento de resolucién basico dado por el muestreo espacial y espectral de las
observaciones. Una vez identificados los isocontornos en el espacio PPV, CLUMPFIND
actia en orden descendente de intensidad, desde los isocontornos méds prominentes has-
ta los mas débiles. Los primeros pixeles conectados por un dnico isocontorno aislado
(i.e. los maximos locales de emision en el espacio PPV) definen los centros de los
clumps identificados en la nube. Bajando en intensidad, todos los pixeles confinados
por los isocontornos que rodean inicamente a uno de estos maximos locales son asocia-
dos directamente a sus correspondientes clumps. Esta asignacién continda hasta que los
isocontornos de emision rodean a més de un clump. En este caso, los distintos pixeles
del isocontorno de emision se asignan al clump mas cercano que forman la asociacién
a partir de un algoritmo de Friends-of-Friends (FoF; ver Seccién [5.2) segtin un crite-
rio de proximidad geométrica en el espacio PPV. Este proceso de asignacion de pixeles

continda hasta un nivel de ruido dado, tipicamente, en funcién del RMS de los datos.

Debido a su simplicidad conceptual y computacional, los métodos de GAUSSCLUMP
y CLUMPFIND han sido extensamente aplicados para el estudio de las propiedades fisi-
cas de las nubes moleculares a partir de su deconvolucién en clumps (e.g. Schneider &
Brooks |2004). Sin embargo, ambos métodos presentan algunas limitaciones practicas.
Primero, tanto la descomposicion de la nube en clumps como el resultado producido
por ambos métodos es altamente dependiente de los pardmetros definidos para la iden-

tificacion de los maximos de emision (distancia minima entre clumps, saltos en inten-
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Figura 5.3: Tlustracién esquemdtica del proceso de andlisis de Dendrogramas para un caso de emisién
1D (Goodman et al.[2009). La figura muestra como el descenso progresivo del nivel de la emisién de
test (en morado) promueve la asignacién de la emisién a las diferentes hojas (Leafs), identificadas como
maximos locales de emision, y su consiguiente asociacion (Merge) en sucesivas ramas (Branches) hasta
la asociacién total de la emision en el tronco (Trunk).

sidad, ...) particularmente dentro de regiones compactas o con una alta complejidad
cinemadtica (e.g. Pineda et al.2009). Por otro lado, estos métodos tienden ademds (por
construccidn) a sobrefragmentar las estructuras alargadas en favor de estructuras mas
concentradas. Por altimo, tanto GAUSSCLUMP como CLUMPFIND trabajan a un tni-
co nivel jerdrquico (i.e. los clumps), por lo que no son incapaces de definir ningin tipo

de correlacidn interna entre las estructuras dentro de las nubes moleculares.

El método de andlisis de Dendrogamas (Rosolowsky et al.|2008a) trata de paliar
las carencias en términos de andlisis de estructura y jerarquia de los métodos de seg-
mentacion en clumps. Este método surge como una aplicacion alternativa de los drboles
de estructura (Houlahan & Scalo||1992) para el andlisis de datos moleculares. Su ob-
jetivo es el de parametrizar la jerarquia interna de la nube a partir de la asociacién de
estructuras con diferentes niveles de emision segun el andlisis de las propiedades de las

isosuperficies en el espacio PPV.

Aunque su aplicacién técnica es compleja, los fundamentos del método de andlisis
por Dendrogramas son relativamente sencillos y pueden comprenderse facilmente a par-

tir de diagramas de arbol como el presentado en la Figura[5.3]| (Goodman et al.2009). Al
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igual que ocurre en el caso de CLUMPFIND, la estructura primaria de los Dendrogra-
mas estd totalmente determinada por los maximos locales de emision en el espacio PPV.
Dichos maximos se determinan de nuevo a partir de la fragmentacién de este espacio en
pixeles de emisién y su posterior asociacion a partir del cdlculo de isosuperficies. Den-
tro de los Dendrogramas, estos maximos constituye lo que se denominan hojas (Leafs),
las cuales definen las estructuras de menor nivel en la jerarquia. Actuando de nuevo de
manera descendente en emision, el método de Dendrogramas asocia a estas hojas toda la
emision de las isosuperficies en niveles inferiores siempre y cuando estas isosuperficies
contengan a una unica hoja primaria. Este proceso de asociacion se repite hasta que las
isosuperficies contienen mds de una hoja (merging). En tal caso, las diferentes hojas se
fusionan en un nodo formando una uUnica estructura o rama (Branch). A efectos poste-
riores, estd nueva rama actia como una estructura unica similar a las hojas primarias, a
la que se le asocia toda la emision contenida en las isosuperficies con niveles de emision
inferiores. Este proceso de asociacion a diferentes de hojas y ramas se aplica hasta llegar
al limite que define el nivel raiz (Root) y que contiene toda la emision de la regién por

encima de un umbral determinado.

Una aplicacién del método de Dendrogramas puede verse en la Figura[5.4](Goodman
et al.|2009), donde esta figura muestra ademds las diferencia intrinsecas en la descom-
posicion del espacio PPV que produce este método comparado con CLUMPFIND. En
contraposicion a CLUMPFIND, el andlisis por medio de Dendrogramas no segmenta
la nube en bloques elementales aislados sino que es capaz de codificar las diferentes
estructuras jerarquicas siguiendo la correlacion de la emision en el espacio PPV dentro
de la nube (Fig.[5.4p y b). Estas diferencias se pueden ver claramente en los distintos
arboles de estructura para estos dos métodos. Mientras que en el método de CLUMP-
FIND (y también en el caso de GAUSSCLUMP) cada maximo local de emision define
uno clump tnico e independiente (Fig. [5.4d), en el caso de los Dendrogramas las es-
tructuras a pequefia escala se van asociando a partir del andlisis de las diferentes hojas
y ramas, formando en estructuras cada vez mds extensas que engloban a las estructuras

de niveles inferiores en jerarquia (Fig. [5.4f).

Aunque efectiva en términos matemadticos, la descomposicion del espacio PPV pro-
puesta por los Dendrograma presenta sin embargo problemas a la hora de interpretar
fisicamente sus resultados. El método de descomposicién por Dendrogramas asume im-
plicitamente el denominado principio de biyeccién por cual existe una relacion directa

entre el volumen en el pseudo-espacio PPV y el volumen real de la nube definido en el
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Figura 5.4: Comparacién de las diferentes estructuras identificadas por el método de Dendrogramas y el
método de CLUMPFIND para el andlisis de la emisién de '*CO (1-0) en la regién de 11448
let al]2009). a) Representacién 3D de las estructuras identificadas por el método de Dendrogramas en el
espacio PPV. En morado se identifican los isocontornos que definen las hojas (Leafs) del dendrograma
caracterizadas por ser estructuras autogravitantes. Por su parte, en rosa se representan aquellas estructuras,
o ramas (Branches), que contienen varias de estas hojas autogravitantes. Por dltimo, el verde se representa
el isocontorno que engloba la emisién mds extendida identificado como raiz (Root). b) Representacion
en el espacio PPV de los clumps, identificados a partir de sus isocontornos mas extendidos y codificados
por colores, obtenidos a partir del método de segmentacién de CLUMPFIND. ¢) Arboles de estructuras
extraidos de la aplicacion de los Dendrogramas en esta region. d) Representacion de la estructura (en
forma de pseudo-dendrogramas) dada por el método de CLUMPFIND. Para todos los diagramas, las bolas
de billar numeradas indican la posicién de las 4 estructuras autogravitantes identificadas en la regién por
estos dos métodos, tanto en el espacio PPV (Figuras a y b), como en los drboles de estructura (Figuras ¢
y d).
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espacio fisico PPP (Rosolowsky et al.[2008a)). Bajo este paradigma, las isosuperficies de
emision en el espacio PPV se corresponden con las isosuperficies fisicas en el espacio
PPP, lo que permite vincular de manera directa la estructura jerdrquica en ambos es-
pacios. No obstante, este principio de biyeccion se encuentra limitado por dos factores
fundamentales. Primero, multiples estructuras con velocidades proyectadas similares
pueden contribuir a la emisién de un mismo punto en el espacio PPV. Y segundo, cada
unidad de volumen fisico no contribuye a un tnico punto en el espacio de velocidades,
sino a un determinado rango de esta variable dado por la dispersion interna de veloci-
dades (térmica + turbulenta; Seccién [2.1.2)) del gas contenido en dicho volumen. Estos
dos factores afectan principalmente a la aplicacién de los Dendrogramas en zonas con
superposicion de multiples componentes en velocidad, lo que complica la interpretacion

de las propiedades fisicas de las estructuras identificadas en tales regiones complejas.

5.2. Friends-In-Velocity (FIVe)

En este capitulo presentamos el método de Friends-In-Velocity (FIVe; Hacar et al.
2012). FIVe describe un nuevo conjunto de técnicas de andlisis de datos moleculares
para la caracterizacion de las estructuras en velocidad dentro de las nubes. Nuestro an-
terior trabajo en L1517 nos permitié explorar un amplio abanico de técnicas de andlisis
cinematicas a partir de observaciones de lineas moleculares (estudio de centroides y dis-
persiones, diagramas PV, cdlculo de gradientes, oscilaciones, etc). El método de FIVe
representa una extension de muchas de estas técnicas para el estudio general de la es-

tructura interna de nubes moleculares a gran escala.

La diferencia fundamental del método de FIVe respecto a los algoritmos de iden-
tificacién previos radica en su aproximacion al tratamiento de la emisién en los datos
moleculares. Como se discuti6 en la Seccién [5.1] todos los métodos anteriores de iden-
tificacion de estructuras trabajan simultaneamente en las tres dimensiones del espacio
PPV. Para facilitar su tratamiento, estos métodos pixelizan la emision presente en los es-
pectros moleculares tanto espacialmente como en velocidades. A partir de esta descom-
posicion, estos métodos recuperan las estructuras fisicas bien mediante la correlacién
directa de los pixeles en el espacio PPV (CLUMPFIND y Dendrogramas) o bien medi-
ante el ajuste simultaneo de la emision en las tres dimensiones espaciales y en velocidad
(GAUSSCLUMP). Por contra, el método de FIVe fundamenta su anélisis de estructura
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en el estudio de las componentes del gas como unidades fisicas fundamentales. En este
sentido, FIVe asume que cada una de las estructuras fisicas continuas en el espacio PPP
estdn formadas por una tnica componente en velocidad. Basado en esta hipétesis, FIVe
esta disefiado para reconocer dichas estructuras a partir del estudio de la distribucion es-
pacial de las componentes del gas detectadas mediante observaciones moleculares. Para
llevar a cabo este proceso, FIVe actda en 2 pasos sucesivos, primero en velocidad (1D)
y luego espacialmente (2D). En la primera de estas fases FIVe realiza una identificacién
de las componentes del gas por velocidades a partir del anélisis directo de los espectros
individuales. Con tal objetivo, FIVe desarrolla un nuevo sistema semiautomatico y su-
pervisado de descomposicién de la emisién en miltiples gaussianas (Seccién [5.3)). Tras
la caracterizacion de los espectros, y en una fase posterior, FIVe utiliza un algoritmo
especificamente disefiado para reconocer las componentes con patrones coherentes en

velocidad a partir del andlisis de los centroides de linea en el espacio PPV (Seccion|[5.4).

La implementacién de cada uno de estos procesos de descomposicion e identifi-
cacion de componentes se lleva a cabo a partir de 2 nuevos programas especifica-
mente desarrollados en esta tesis para FIVe. Ambos programas estdn implementados
en plataformas de software libre y estdn adaptados al tipo y la estructura de datos
disponibles en nuestros estudios de nubes moleculares. Primero, el proceso de identi-
ficacién de componentes se basa en una nueva rutina desarrollada dentro del paquete
CLAS del software GILDA para el andlisis de observaciones de lineas molecu-
lares en el rango milimétrico. Por su parte, el algoritmo de identificacién de estructuras
de FIVe esta formado por un conjunto de rutinas desarrolladas dentro del paquete de

software de computacién estadistica Rlﬂ

El método de FIVe surge a partir de las investigaciones llevadas a cabo en la region
de Barnard 213 (Capitulo [). El desarrollo de los procedimientos de descomposicién
gaussiana y caracterizacion de coherencia estdn por tanto optimizados para el estudio
de nuestras observaciones a gran escala. Dichas observaciones consisten en 2 mapas
completos de esta region para las transiciones de C80 (1-0) y NoH™ (1-0). Cada uno de
ellos cubre un area total de ~ 1.6 deg2 con una resolucién de Opw gy = 60 arcsec y un
muestreo uniforme Nyquist cada medio haz (®@pw /2 = 30 arcsec). Como resultado

de las observaciones se dispone de mas de 23000 espectros para cada una de las lineas

ZCLASS: http://iram.fr/IRAMFR/GILDAS/doc/html/class-html/class.htm]
3GILDAS: http://iram.fr/IRAMFR/GILDAS/
4R-projec: http://www.r-project.org/
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http://www.r-project.org/
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moleculares anteriores. En las secciones siguientes presentaremos de forma detallada la
metodologia seguida por FIVe para la identificacién de estructuras a partir del andlisis
de datos moleculares. Para ello, abordaremos esta exposicién tanto desde un punto de
vista formal del propio método como a partir de su aplicacion en el estudio de nuestras

observaciones en Barnard 213.

5.3. Proceso de descomposicion de la emision por

componentes y ajuste de gaussianas

El primer paso del método de FIVe se basa en la descomposicién de la emisiéon por
velocidades a partir del ajuste gaussiano de las diferentes componentes del gas presentes
en los espectros individuales. Este tipo de ajustes presenta numerosas ventajas para el
andlisis de datos moleculares a gran escala. Por un lado, el estudio por componentes y su
caracterizacion mediante ajustes gaussianos permite obtener una descripcion completa y
sistemdtica de toda la informacién cinemaética del gas en términos sencillos (i.e. veloci-
dades tipicas y dispersiones internas). Dicha descomposicion facilita ademas el posterior
andlisis de las estructuras cinematicas presentes en la nube (identificacion, obtencion de
propiedades fisicas, etc; Secciones [5.4] y [5.5]). Por otro lado, la descomposicién de los
espectros por componentes evita muchos de los problemas de asignacién de la emision
a estructuras fisicas del espacio PPP. Comparado con los métodos anteriores, el ajuste
de una distribucion caracteristica (gaussiana) para cada una de las componentes de los
espectros permite desentrafiar de manera automatica la emision de estructuras super-
puestas en velocidad (blending) basandose unicamente en las propiedades intrinsecas

de la distribucién en velocidad de las lineas (ver a continuacion).

Un ejemplo de este tipo de descomposiciones es nuestro propio estudio de la regién
de L1517 (Capitulo [3). La aplicacién de las técnicas desarrolladas en L1517 para el
andlisis de gaussianas se encuentran no obstante muy limitadas. Como se vio en (Hacar
& Tafalla2011)), gran parte de la descomposicién gaussiana llevada a cabo en L1517
se fundament6 en la presencia mayoritaria de espectros con una tGnica componente en
velocidad (i.e. el 92 % de C'80 (1-0) y el 100 % de los espectros de NoH™ (1-0)). A esta
especial caracteristica cinemdtica se uni6 el hecho de que toda la emision del gas en la
nube se encuentra acotada en un rango de velocidades de 1.25 km s~!. La simplicidad

en los perfiles de linea y su baja variabilidad permitié entonces que la mayor parte
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Figura 5.5: Tlustracién de la complejidad cinemaética presente en nuestros datos de Barnard 213 en com-
paracién con la sencilla estructura en regiones como L1517 (Véase la Fig. 6 de [Hacar & Tafalla/2011)).
(Centro) Mapa de la emisién integrada de C'80 (1-0), en escala de grises, comparada la emisién integrada
de NoH™ (1-0), en rojo, en la regién de B211-213 obtenida a partir de los datos del FCRAO. (Laterales)
Espectros seleccionados de C'%0 (2-1) (azul) y NoH™ (1-0) (rojo; componente aislada multiplicada por
3) observados con IRAM30m para 4 posiciones (x,y) [arcsec] a lo largo de esta region: (1) (322,-94), (2)
(-1290,-1290), (3) (-118,186) y (4) (665,-744). En todos estos espectros el eje de abscisas se corresponde
con el eje en velocidades (calibrado en km s~!), mientras que el eje de ordenadas estd calibrado en T (en
K).

del ajuste por gaussianas pudiera realizarse a partir de rutinas automaticas de CLASS
dando como unico pardmetro inicial un valor tipico de la velocidad del gas en la nube. La
descomposicion gaussiana del espacio de velocidades no resulta sin embargo tan sencilla
para regiones con una estructura cinematica mds intrincada. La Figura [5.5] muestra un
caso limite que ilustra la complejidad de este tipo de analisis en la region de B211-213.
A partir de la inspeccién visual de los datos de C'30 (2-1) mostrados en esta figura
puede verse como dentro de esta regidn existe una presencia generalizada de espectros
con componentes multiples. Esta complejidad alcanza en algunos casos niveles extremos
con espectros donde se identifican 3, 4 y hasta 5 componentes en velocidad a lo largo
de la misma direccién de observacion (Fig. [5.5)). Dichas componentes cambian ademads
tanto en nimero como en su velocidad central respecto a las observadas a lo largo de la
nube en un rango de ~ 3.5 km s~ !. Esta riqueza cinemdtica presente en los espectros en
nubes como Barnard 213 hace entonces que un andlisis tan basico como el desarrollado
para L1517 no pueda exportarse directamente para el estudio general de este tipo de

regiones.
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A pesar de su complejidad cinematica, incluso en regiones como B211 las compo-
nentes del gas presentan ciertos patrones caracteristicos. Aunque variables, una inspec-
cion directa de los datos individuales muestra que las diferentes componentes del gas
son reconocibles a velocidades no muy diferentes en multiples espectros y de manera
continua en escalas tipicas de algunos centenares de arcsec. Esta correlacion espacial
entre componentes resulta de especial interés a la hora de caracterizar colecciones de
espectros proximos a partir de un niimero reducido de pardmetros iniciales. En concre-
to, la distancia maxima a la que se puede identificarse esta correlacion espacial puede
utilizarse para definir una escala tipica de correlacion L.,,. Por su propia construccion,
todos los espectros contenidos dentro de esta escala presentan propiedades cineméticas
similares (nimero de componentes, velocidad, anchura...). Invirtiendo este argumento,
y siempre dentro de esta escala L., €l comportamiento individual de cada uno de estos
espectros puede entonces predecirse, en primera aproximacion, a partir de un tnico es-
pectro caracteristico representativo. Aprovechando entonces esta propiedad, el método
FIVe desarrolla un nuevo sistema semiautomadtico y supervisado de ajuste de multiples
componentes en datos gran escala a partir de su divisién en pequefios grupos de espec-

tros.

El proceso seguido por FIVe para la descomposicion gaussiana de la emision por
componentes se lleva a cabo mediante un método de seleccion y andlisis de espectros en
5 pasos o niveles. Apoydndonos en la Figura[5.6| detallaremos a continuacién cada uno
de ellos asi como su aplicacién en el tratamiento de los datos de C'80 (1-0) en Barnard
213:

1. Definiciéon de subcampos

FIVe comienza su proceso de ajuste con la particion del volumen total de datos
en pequefios grupos de correlacion. Para ello, y a partir de la inspeccién visual
de los espectros, se identifica la longitud o escala de correlacién L., dentro de
la region a estudio. Esta escala define entonces el tamaiio tipico del subcampo

(Leorr X Leorr) que serd utilizado como unidad bésica en el ajuste de gaussianas.
2. Seleccion de espectros

Como se discuti6 en el caso de L1517, el anélisis cinematico del gas a partir de
la descomposicion en gaussianas depende de manera critica de la precision en las
medidas del centroide de velocidad V. y la anchura a media potencia AV. De

acuerdo con (Goodman et al.| (1993)), una determinacién precisa de estos dos pa-
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Figura 5.6: Diagrama esquematico que describe los 5 pasos del proceso de ajuste de multiples gaussianas
en el método de FIVe: (1) Seleccion del subcampo. (2) Seleccion de espectros. (3) Obtencion de las carac-
teristicas generales del subcampo a partir del espectro promedio. (4) Ajuste de los espectros individuales.
(5) Seleccion final de ajustes. Esta figura ilustra el proceso de descomposicién gaussiana en Barnard 213
para el caso del subcampo centrado en la posicién de (x,y)=(0,0). En este caso los Ny, = 25 espectros
del subcampo satisfacen las condiciones de seleccidén tanto a nivel individual como a nivel de grupo. El
promedio de los espectros muestra la presencia de 3 componentes independientes centradas a velocidades
~5.0, 5.4y 6.6 km s~! respectivamente. FIVe utiliza entonces estos valores como pardmetros iniciales
para ajustar de manera automadtica cada uno de los espectros individuales dentro de este subcampo.
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rametros sélo es posible para lineas con al menos SNR> 3. La obtencion de una
medida fiable para estas dos variables hace entonces que, incluso aunque sea posi-
ble realizar su ajuste, todas las componentes con SNR< 3 deban ser eliminadas
directamente del andlisis. Normalmente, y como ocurri6é en L1517, esta discrimi-
nacién de componentes se realiza una vez terminado el proceso de descomposicion
de la emisién. El proceso de ajuste de gaussianas puede sin embargo mejorarse y
acelerarse si se realiza una seleccion previa de los espectros considerados para
el mismo eliminando (a priori) aquellos que directamente no vayan a superar el

umbral de deteccidn establecido por el criterio de SNR anterior.

A partir de estas consideraciones, y con el objetivo de optimizar los procesos de
ajuste y descomposicion finales, el método de FIVe lleva a cabo una seleccion de
espectros en 2 fases diferenciadas, una a nivel de los espectros individuales y otra

a nivel del propio subcampo:

= El primer nivel de seleccion se centra en el comportamiento de los espectros
individuales respecto al RMS tipico. En este primer paso se calcula en primer
lugar el RMS tipico de los espectros en toda la regiéon (RMSg). A partir de
ese valor, se eliminan todos aquellos espectros que no tienen al menos un
canal con una emisiéon con SNR > 3 x RMSj dentro del rango de velocidades

presentes en la nube.

» Tras ello, y en segundo lugar, se realiza una seleccién a nivel del subcampo
como unidad. En este paso, se determina el nimero de espectros que han su-
perado el primer criterio de seleccion dentro del subcampo (Njpec). El niimero
de espectros Ny, determinara entonces si los espectros dentro del subcampo
serdn ajustados. Dos posibilidades existen en este caso: (1) si Nypee < 3, el
subcampo es descartado y todos sus espectros son ignorados en el ajuste; y
(2) si Nypec > 3, €l campo es aceptado por el método y los N espectros que

cumplieron el criterio de seleccion anterior pasan a la siguiente fase de ajuste.

3. Obtencion de las caracteristicas generales del subcampo a partir del espectro

promedio

Como comentamos anteriormente, la método de ajuste de gaussianas se basa en es-
timar la propiedades tipicas de las diferentes componentes del gas dentro de cada
subcampo (i.e. Neomp, Visei y AVi). En FIVe todas estas propiedades se determi-
nan a partir de un espectro caracteristico que define el comportamiento general de
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los espectros dentro del subcampo. Por simplicidad de célculo, el método de FIVe
toma como espectro prototipico del subcampo su espectro promedio. Este espec-
tro promedio resulta ademds como un espectro de alta calidad. Como puede verse
en los espectros presentados en la Fig.[5.6] el ruido de muchos de espectros indi-
viduales plantea dudas a la hora de identificar el nimero exacto de componentes
presentes en los mismos. E1 RMS de un espectro prototipico calculado a partir del
promedio resulta sin embargo unas ~ 1/ \/m veces inferior al de los espectros
aislados. La identificacion y ajuste de componentes en un espectro como €ste es
entonces no solo representativa de la regidn, sino también mucho mads fiable que

en cualquiera de los espectros dentro del subcampcﬂ

Una vez obtenido este espectro promedio, el siguiente paso consiste en caracteri-
zar sus propiedades fundamentales a partir de su ajuste gaussiano. Este proceso de
ajuste se lleva a cabo segtin una minimizacién en CLASS de un perfil de multiples
gaussianas. Aunque automatizado, este tipo de ajustes multiparamétricos necesita
al menos unos valores iniciales aproximados, tanto para el nimero de componentes
(Ncomp) como sus velocidades centrales (Vy,;). A tal efecto, los valores de Neopp
¥ Visr; se introducen manualmente tras su identificacion visual a partir de este es-
pectro promedio. Puede darse el caso no obstante en que, incluso en este promedio
de alta calidad, puedan existir dudas a la hora definir visualmente el nimero exacto
de componentes. S6lo en esa situacion se procede a la identificacion de las mis-
mas a partir inspeccion de los espectros dentro del subcampo. Si se da este caso,
la decision final de incluir componentes adicionales se toma si, y s6lo si, dichas

componentes se observan en mds de 3 espectros individuales.
4. Ajuste de los espectros individuales

Una vez determinadas las caracteristicas tipicas de cada grupo, s6lo resta obtener
el ajuste de los espectros individuales dentro del subcampo. Para ello el método
de FIVe lleva a cabo un proceso de ajuste en CLASS tomando ahora como valores
iniciales los valores deducidos del ajuste del espectro promedio proporcionados en
el paso anterior. Dicho ajuste se lleva a cabo de manera automatica en cada uno

de los N;pee espectros individuales del subcampo que cumplieron los criterios de

SNoétese que la seleccién de los subcampos planteada en el paso 2 tiene parte de su fundamento en
este ajuste posterior del espectro promedio. En particular, la seleccién del valor de Nyp.. > 3 como caso
limite para diferenciar el ajuste o no del subcampo asegura entonces que el RMS del espectro promedio
sea, al menos, V/3 = 1.7 veces inferior al el RMS de los espectro individuales.
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los Niveles 1y 2, dejando libres todos los pardmetros de ajuste de cada una de las

componentes (Vyg.;, AVewapm i y Tgi).
5. Seleccion final de ajustes

Repitiendo cada uno de los pasos anteriores (Niveles 1-4) en los diferentes sub-
campos este método es entonces capaz de obtener el ajuste gaussiano de todos los
espectros de la zona de estudio. Para finalizar, y para asegurar de nuevo la cali-
dad de los resultados, el proceso de descomposicion gaussiana se completa con
una seleccion final de los ajustes segun su relacion SNR comparada con el rui-
do especifico de cada espectro individual (RMS;). Como tltimo paso, se eliminan

entonces todos los ajustes con Tp tal que su SNR < 3x RMS;.

En el caso particular de Barnard 213, y siguiendo el desarrollo del método de FIVe de
la Figura[5.6] el tamafio del subcampo tipico se define segtin una escala L= 150 arc-
sec. Para un muestreo como el que disponemos en nuestros mapas finales de 30 arc-

sec, el subcampo de 150 x 150 arcsec?

se corresponde entonces con una region de
5 x 5 espectros. El andlisis global de los espectros de Barnard 213 muestra un RMS,
tipico ~ 0.3 K. De acuerdo con los criterios de seleccion de los Niveles 1 y 2, FIVe
s6lo considera para su ajuste aquellos espectros que tienen al menos un canal con
Tp > 0.9 Ky que pertenecen a grupos de al menos Ny, > 3 espectros. De acuerdo con
Onishi et al. (1996)), las lineas de C!30 (1-0) en Tauro presentan una AV tipicamente de
~ 0.5 km s~!. Siguiendo un criterio Nyquist, la identificacién de componentes en los
espectros promedio de cada subcampo se limita a lineas moleculares separadas al por al
menos ~ 0.25 km s~ !, esto es, 3 canales de velocidad segtin la resolucién espectral de
los datos disponibles (§V= 0.07 km s~1). Con este criterio se han ajustado los espectros
promedio de cada uno de los subcampos, cuyos resultados se aplican en el ajuste poste-
rior de los espectros individuales en los Niveles 3 y 4. Por tltimo, y ya una vez obtenida
la descomposicion de todos los espectros disponibles, se realiza la dltima seleccion de

los ajustes segun los criterios del Nivel 5 anteriores.

Esta sencilla descomposicién por grupos de espectros permite a FIVe obtener el
ajuste gaussiano de grandes volimenes de datos moleculares. En Barnard 213, a partir
de la aplicacién de este método ha sido posible la descomposicion sistemdtica y multi-
componente de los ~ 23000 espectros de C'80 (1-0) obteniéndose como resultado mds
de 11000 ajustes individuales con SNR> 3. Este método supervisado desarrollado por

FIVe optimiza ademas el tiempo necesario para realizar el proceso de descomposicion
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gaussiana. Comparado con el ajuste de los espectros individuales, esta estrategia semi-
automadtica por grupos de espectros correlacionados incrementa la velocidad de descom-
posicion por componentes en un factor de (al menos) N, fiera ¥ Sﬁ}t o> $1€nd0 Ny ficra
el nimero tipico de espectros por cada subcampo y S fj0q €l ratio entre el nimero de
subcampos rechazados (S, jecreq) frente al nimero de subcampos totales (S;,,) dentro de
M. En el caso de Barnard 213, con

tot

la zona de estudio definido como S fiyjeq =
Nypec = 25 espectros y Siyeq ~ 0.5, el incremento de la eficiencia y velocidad de ajuste

de FIVe se estima en un factor ~ 50 respecto al ajuste individual de espectros.

5.4. Algoritmo de identificacion de estructuras
coherentes en velocidad

Como se menciond anteriormente, el objetivo de FIVe es la caracterizacion de pa-
trones de velocidad dentro de la estructura del gas a partir de la correlacion espacial de
las componentes por velocidad. El resultado del proceso de ajuste de gaussianas anteri-
or es la descomposicion total de la emision presente en los espectros en funcidn de sus
componentes constituyentes y su parametrizacion en términos de su centroide de ve-
locidad 6 velocidad tipica (Vy,), su anchura a media potencia (AV) y su temperatura de
brillo (Tg) (Seccién [2.1.2)). De entre estos tres pardmetros que describen la emision de
las componentes del gas, el centroide de velocidad resulta sin duda el mas relevante para
nuestro andlisis cinemdtico. La obtencién de los centroides de linea hace que cada una
de las componentes del gas observada en los espectros quede caracterizada de manera
univoca a partir de un tnico punto en el espacio PPV definido segin las coordenadas
(x,y,Vsr). Asumiendo que cada una de las componentes de los espectros describen la
emision del gas de diferentes estructuras fisicas, FIVe usa entonces el estudio estadis-
tico de la distribucion y continuidad de los centroides de velocidad en el espacio PPV

para investigar la estructura 3D de la nube.

Un resultado directo que puede deducirse del estudio de la distribucién de de los
centroides de linea en regiones como B211-213 es la alta tendencia que tienen las com-
ponentes de diferentes espectros para agruparse por velocidades en estructuras a gran
escala. Una muestra de ello puede verse a partir del andlisis visual del espacio PPV en
la Figura En esta figura se representan la distribucién de los centroides de linea

obtenidos segtin nuestra descomposicién por componentes de los espectros de C'80 y
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Figura 5.7: Diagrama PPV de los centroides de velocidad deducidos del ajuste de espectros en la region de

B211-213, donde se incluyen tanto los puntos de C'80 como los de NyH* (Ver seccién . La opacidad
del punto corresponde con la SNR del ajuste, ya sea SNR> 3 (semi-transparente) o SNR> 6 (opaco).
Para facilitar el reconocimiento de las diferentes regiones, todos estos puntos se encuentran proyectados
ademds sobre el plano inferior del cubo el cual define a su vez el espacio PP.

N,H™ en esta regién (Ver seccion [5.5). Como puede apreciarse directamente de esta
figura, los centroides velocidad se concentran mayoritariamente en pequefios rangos de
velocidad de unas pocas fracciones de km s~! formando estructuras alargadas y oscila-

torias dentro del espacio PPV.

Para cuantificar el nivel de estructura cinemaética de los centroides de linea en el es-
pacio PPV hemos definido un nueva variable estadistica a la que hemos denominado
pardmetro de afinidad, la cual representa el nimero de puntos cercanos en el espacio
PPV respecto a un punto dado. En otras palabras, este pardmetro representa el nimero
de espectros cercanos que contienen componentes con una velocidad similar al de una
componente de referencia. Una medida estadistica de este pardmetro para todos los pun-
tos del espacio PPV proporciona entonces una medida objetiva del nivel de agrupacion
de los centroides de velocidad. La Figura [5.8] muestra el histograma de la distribucién
del parametro de afinidad para todos los datos de Barnard 213. Para ello, el pardmetro

de afinidad se ha calculado (ad hoc) segtn el nimero de puntos del espacio PPV con-
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Figura 5.8: Histograma de la distribucion del pardmetro de afinidad calculado para todos los centroides de
C'80 con SNR> 3 medidos en Barnard 213 (azul) comparados con una poblacién de puntos con las mis-
mas caracteristicas espaciales pero una distribucion aleatoria de velocidad (verde). Las lineas verticales
en rojo muestran los valores promedio para cada una de estas dos distribuciones.

tenidos dentro de un volumen de 8V ppy = 60 arcsec x 60 arcsec x 0.1 km s~! centrado
en cada una de las posiciones (x,y, V) que definen a las componentes del gas ajustadas
en los espectros. Tomando como referencia el volumen 8Vppy anterior, el parametro
de afinidad medido en los datos de Barnard 213 (azul) indica que las componentes en
velocidad tiende a agruparse en bloques de tipicamente ~ 5 puntos (= pardmetro de
afinidad + punto central). Utilizando un célculo similar se ha determinado el mismo
parametro de afinidad para un campo de velocidad aleatorio, esto es, una coleccion de
centroides con el mismo nimero de puntos y con las mismas propiedades espaciales
pero con una distribucién aleatoria de velocidades (verde). En este caso, el valor del
parametro de afinidad se encuentra tipicamente entre O y 1, lo que indica que los cen-
troides con velocidades aleatorias suelen estar relativamente aislados en el espacio PPV.
La comparacion del pardmetro de afinidad en estas dos distribuciones permite entonces
afirmar que el origen de esta organizacion por velocidades no se debe a un fenémeno
estocdstico. Por otro lado, y como puede verse de nuevo en la Fig. la escala méaxi-
ma a la que se produce esta correlacion cinemaética alcanza tamafios del orden de varios
centenares de arcsec, esto es > L., Por tanto su origen tampoco puede ser atribuido a
un posible sesgo introducido por nuestro método de ajuste. La observacion generalizada

de este tipo de patrones en la distribucion de los centroides de velocidad a gran escala
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sOlo puede indicar entonces una organizacion sistematica de las componentes del gas ya

preexistente en la nube.

Esta clase de estructuracion cinemética de las componentes del gas tiene enormes
similitudes con algunos de nuestros resultados anteriores. En Hacar & Tafalla (2011)),
definimos las estructuras “coherentes en velocidad” como aquellas estructuras cine-
maticas caracterizadas por presentar campos continuos de velocidad dominados por
movimientos internos subsénicos. En términos observacionales este tipo de estructuras
se identificaron a partir de la continuidad espacial (PP) y en velocidad (PV) de los cen-
troides de linea (e.g. Fig.11 de |[Hacar & Tafalla|2011). La observacion generalizada de
estructuras contintas en el espacio PPV (esto es, simultaneamente en los espacios PP y
PV) dentro de pequeiios rangos de velocidad como las observadas en B211 sugiere por
tanto la presencia masiva de estructuras coherentes en velocidad dentro de este tipo de

regiones complejas.

Para identificar estas estructuras coherentes en velocidad FIVe utiliza un nuevo al-
goritmo automadtico especificamente diseflado para reconocer agrupaciones de puntos
dentro del espacio PPV. Todas las estructuras fisicas en velocidad han sido previamente
atomizadas espacialmente en componentes durante la caracterizacion de los espectros
llevada a cabo por la descomposicién gaussiana de la emisién (Seccion[5.3). El objetivo
de este algoritmo es por tanto reconstruir y recuperar las estructuras coherentes en ve-
locidad presentes en nuestros datos a partir del anélisis por velocidades de la continuidad

espacial de los centroides de linea.

Para ilustrar el proceso de identificacion de estructuras coherentes llevado a cabo
por FIVe utilizaremos un ejemplo sencillo como el presentado en la Figura [5.9 Por
simplicidad, en este caso supondremos que la estructura interna de la nube a estudio
se restringe Unicamente a dos estructuras coherentes en velocidad, cada una de ellas
definidas por una tnica componente independiente. Supondremos ademas que hemos
realizado un ajuste de gaussianas como el descrito en la Seccién [5.3] y que tenemos
entonces informacion tanto de la emision en el espacio PP (Figura [5.9]1zq.) como de la
distribucién de centroides en el espacio PPV (Figura[5.9|Drcha.). A partir de una simple
inspeccion de las figuras anteriores puede verse que los ajustes de los espectros en este

tipo de objetos siguen dos comportamientos claros:

= Dado un ruido uniforme para todos los espectros, los ajustes con mayor SNR se

concentran cerca del eje principal de cada una de estas estructuras (Figura[5.9]1zq.).
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Figura 5.9: Ejemplo ilustrativo y simplificado de la observacién (simulada) de una nube formada por 2
estructuras coherentes en velocidad. (Izq.) Distribucién de la emision (escala de grises) y posiciones ob-
servadas con ajustes de SNR> 3 (puntos negros) en el espacio PP. (Drcha.) Distribucién de los centroides
de velocidad de los puntos observados en el espacio PV. Nétese que, aunque este ejemplo simplificado
presenta la proyeccion de los centroides de linea sobre un tinico eje espacial, todas las consideraciones
hechas en este espacio PV pueden aplicarse directamente al andlisis general del espacio PPV llevado a
cabo por FI'Ve.

= Dentro de cada una de estos objetos coherentes, los centroides de velocidad de sus
componentes definen estructuras simples y continuas en el espacio PPV (Figura[5.9|
Drcha.).

Basandonos en las propiedades anteriores, el objetivo del nuevo algoritmo de FIVe
es por tanto reconstruir las estructuras coherentes en velocidad a partir del andlisis de las
propiedades de las componentes derivadas del ajuste gaussiano teniendo en cuenta (1)
la conexion cinemdtica de los centriodes de linea en el espacio PPV y (2) la relacién de
los ajustes con estas estructuras en funcién de su SNR. Para ello, este algoritmo sigue un
procedimiento secuencial de identificacion, conexion y asociacion de todos los puntos

del espacio PPV dividido en 3 niveles o etapas de asignacion:
= Paso 1: Identificacién de puntos intensos con alta densidad en el espacio PPV.
= Paso 2: Definicion de estructuras coherentes en velocidad.
= Paso 3: Asociacion de puntos préximos.

Siguiendo el ejemplo anterior y la Figura[5.10] discutiremos en detalle cada uno de estos

pasos.
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Figura 5.10: Tlustracién esquematica del desarrollo del algoritmo de FIVe para el ejemplo presentado en la Fi (a) Paso 1:
Identificacién de puntos de alta densidad en el espacio PPV. Los puntos verdes representan los puntos seleccionados en este nivel
siguiendo los criterios de SNR y pppy propuestos segtn el texto. Las lineas rojas definen los limites del volumen Ax X Ay X AV,
donde se calcula el pardmetro de pseudo-densidad pppy proyectado sobre el plano PP (Izq.) y el plano PV (Drcha.). (b) Paso 2:
Aplicacion del algoritmo de FoF y definicion de estructuras coherentes en velocidad. La linea azul delimita la subregién, de tamaiio
Lfriends ¥ Lfriends» que contiene a los puntos que pueden ser conectados mediante el método de FoF. Los puntos en rojo y azul
indican las dos estructuras identificadas tras la aplicacion del algoritmo (modificado) de FoF y conectadas segtn el pardmetro de
correlacion VVyg, rriends- (€) Paso 3: Asociacion de puntos préximos. Los nuevos puntos en rojo y azul indican los puntos asociados a
cada una de las estructuras identificadas en el paso anterior segtin los criterios de asociacion Lagsoc ¥ VVisrassoc = VVis, friends- Tras
la finalizacién del proceso asociacion los puntos quedan asociados a las diferentes estructuras coherentes (puntos rojos y azules) o
pasan a considerarse parte del campo incoherente de velocidad de la nube (puntos negros).
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= Paso 1: Identificacion de puntos intensos con alta densidad en el espacio PPV.

El primer paso del proceso para la reconstruccién de FIVe consiste en la identifi-
cacion de los puntos del espacio PPV que forman la parte central de las estructuras
coherentes en velocidad dentro de la zona de estudio. Por la propia definicién de
este tipo de estructuras, estos puntos se diferencian del resto por presentar dos
propiedades caracteristicas: (1) son puntos de alta SNR y (2) son puntos con un
gran nimero de puntos vecinos en el espacio PPV. Para proceder a su identifi-
cacion, el algoritmo de FIVe determina la pseudo-densidad local de puntos (pppy)
dentro del espacio PPVE Para cada punto considerado, pppy se calcula a partir del
nimero total de puntos del espacio PPV préximos, definiendo como tales aquellos
contenidos en una superficie Ax X Ay centrada en dicho punto y que pueden aso-
ciarser a éste mediante un gradiente de velocidad que no supere el valor limite de
|VVig| friends (ver a continuacion). El célculo de este parametro permite entonces
una identificacién directa de los puntos que, con mayor probabilidad, forman la
region central de las estructuras coherentes siguiendo un sencillo criterio basado
en la seleccion de puntos intensos de alta densidad en el espacio PPV, esto es,
puntos con una alta pseudo-densidad pppy y una alta SNR individual. A partir
de la eleccion de dos pardmetros limites, pppyo Yy SNRg (> 3), FIVe selecciona
entonces todos los puntos con pppy > pppy,o Yy SNR > SNR( (Figuraa).

= Paso 2: Aplicacion del algoritmo de FoF y definicion de estructuras coherentes
en velocidad.

Tras la identificacion de los puntos del eje, FIVe procede a agruparlos en cada una
de las estructuras coherentes en velocidad. Con tal objetivo los puntos se asocian
seglin su proximidad en el espacio PPV siguiendo un método de Friends-of-Friends
(FoF).

El algoritmo de FoF (Huchra & Geller| 1982) es uno de los métodos cldsicos mds
utilizados para la caracterizacion de grupos de galaxias a partir del andlisis de su
distribucidn espacial. A partir de medidas de posicion (x e y) y redshift (z), el algo-
ritmo de FoF estd especialmente disefiado para identificar agrupaciones de galaxias
proximas dentro del espacio segun un criterio de afinidad dado por una distancia o

longitud de correlacién A;,;. Este algoritmo identifica 2 galaxias como préximas

La denominacién de pseudo-densidad se refiere a que el parametro pppy no tiene ningiin significado
fisico real, sino que Unicamente se trata de un pardmetro definido dentro del algoritmo de FIVe para
facilitar el tratamiento del espacio PPV.
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o amigas (i.e. friends) si su distancia es menor al valor limite de Aj;;. A partir
de un par de galaxias amigas, el algoritmo busca otros objetos que puedan aso-
ciarse a alguno de los miembros de este par siguiendo un criterio espacial similar
de proximidad. De manera progresiva cada una de estas nuevas asociaciones (i.e.
friends-of-friends) define un nuevo miembro del grupo al que pueden asociarse

otras galaxias en iteraciones posteriores.

El origen del nombre de Friends-In-Velocity (FIVe) proviene de la adaptacién que
este nuevo método hace del algoritmo cldsico de FoF para la asociacién de puntos
en velocidad. Usando una aproximacion similar a FoF, el algoritmo de FIVe estd
disefado para identificar puntos préximos (i.e. centroides de velocidad) en el es-
pacio PPV. En este caso sin embargo, y en lugar de utilizar la distancia fisica entre
objetos, FIVe emplea el cdlculo de gradientes de velocidad (VV | friends) como
variable para estimar la correlacion de los puntos en el espacio PPVIZ} Bajo esta
nueva interpretacion, dos puntos se definen entonces como préximos (i.e. como
amigos) si (1) los puntos estdn localizados en posiciones cercanas en el espacio

PP, y (2) si el mddulo del gradiente de velocidad entre ellos es < |VV,| friends-

FIVe utiliza este algoritmo para identificar las asociaciones primarias de puntos en
el espacio PPV que forman las estructuras coherentes en velocidad. Para ello, el
tratamiento de los datos comienza por la seleccion (aleatoria) de un punto que haya
superado el Paso 1 de seleccion. Por su propia definicidn, este punto tiene una alta
probabilidad de estar asociado a una de estas estructuras seguin nuestros criterios de
coherencia y, por tanto, puede ser utilizado como semilla para su reconstruccion.
Aplicando las condiciones de proximidad determinadas por el algoritmo de FIVe,
a este punto se asocian a todos aquellos puntos seleccionados en el Paso 1 que,
dentro de la longitud de correlacion L ¢/0nq5, pueden conectarse a partir de un gra-
diente de velocidad |VV | < |V Vis|friends- Este criterio de conexion en velocidad
se aplica de manera recursiva en cada uno de los nuevos puntos que se van acre-
tando a la estructura coherente. Este proceso se repite hasta que ninguno de los
puntos restantes cumple con los requisitos de proximidad. En tal caso, FIVe con-
tinda seleccionando otro punto aleatorio entre los puntos no asignados hasta ese

momento. Con este nuevo punto comienza de nuevo la bisqueda de compaiieros

7El valor del gradiente VVisr| frienas define un pardmetro tinico que serd utilizado para la asociacién
de puntos en el espacio PPV a lo largo de todo el algoritmo, de ahi que se utilice en diversas parte del
mismo como el célculo de pppy (Paso 1), la definicién de amigos en el algoritmo de FoF (Paso 2) y la
asociacion final de puntos (Paso 3; ver a continuacidn).
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en el espacio PPV, la cual prosigue hasta que se identifican todos las estructuras

coherentes presentes en la region (Figura[S.10/b).
Paso 3: Asociacion de puntos préximos en el espacio PPV.

Si las condiciones de coherencias impuestas por el método son correctas, las agru-
paciones de puntos identificadas en el paso anterior constituyen el nicleo de las
estructuras coherentes en velocidad en la regién. Una vez definidas estas estruc-
turas el algoritmo de FIVe completa su reconstruccion mediante la asociacion a

cada una de ellas del resto de puntos en el espacio PPV.

De acuerdo con nuestra experiencia, esta asociacion no puede realizarse sin em-
bargo directamente con un método de FoF como el anterior. La razén es simple. Al
tratarse de un fluido, todas las estructuras cinemdticas de la nube pueden estar, en
algiin momento, conectadas tanto por una emision difusa en el espacio PP como
en velocidad en el espacio PPV. Puede darse el caso entonces en que la asociacion
sucesiva de puntos de SNR cada vez menor a partir de un proceso continuo co-
mo el anterior llegue a mezclar puntos de estructuras cinematicas proximas. Para
evitar este problema, el método de FIVe cambia el método de conexién de pun-
tos a un proceso de asociacién progresiva. Para esta asociacion, todos los puntos
de cada una de las estructuras coherentes son considerados al mismo tiempo. De
manera similar a las capas de una cebolla, a partir de un método recursivo todas
las estructuras coherentes van entonces creciendo simultaneamente acretando los

puntos adyacentes (i.e. L < Ly ) a los identificados en iteraciones anteriores.

La definicién de esta asociacion progresiva se realiza con unos criterios similares
al caso del algoritmo de FoF, esta vez relajando los criterios tanto de SNR como
de densidad pppy. Para ello este proceso de asociacion se lleva a cabo siguien-
do el mismo criterio de velocidad anterior con |VV g |assoc = |V Visr| friends (Figu-
ra[5.10|c) aplicado a todos los puntos no asignados en el espacio PPV cualesquiera

sea su SNR 6 pppy .

El proceso de identificacion de estructuras coherentes, y por tanto todo el algoritmo
de FIVe, termina cuando no puede conectase ningin punto mas por los criterios de
asociacion descritos previamente. A partir de ese momento todos los puntos que
no han sido asociados en ninguno de los 3 niveles anteriores se identifican como

incoherentes (puntos negros en la Figura[5.10|c).
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5.5. Implementacion practica del algoritmo de FIVe en
los datos de Barnard 213

Hasta ahora hemos descrito los fundamentos basicos del algoritmo de identificacién
de estructuras de FIVe con un ejemplo simplificado. La aplicacién de este algoritmo
en el estudio de regiones como Barnard 213 requiere sin embargo algunas considera-
ciones adicionales para asegurar la correcta identificacidn de las estructuras coherentes
en velocidad a partir de observaciones de lineas moleculares reales. A continuacion dis-
cutiremos estos detalles practicos mediante la aplicacion del algoritmo de identificacion

de estructuras de FIVe a nuestras observaciones moleculares de esta region.

5.5.1. Deplecion

La limitacién practica mds importante en la aplicacion del método de FIVe viene de-
terminada por las propias limitaciones intrinsecas de utilizacién del C'®0 como trazador
de la estructura molecular completa de la nube. Como se discutié en la introduccion
(Seccion [2.1.2)), esta molécula sufre fuertes variaciones de abundancia en aquellas re-
giones densas afectadas por deplecion. Este efecto es especialmente visible en varias
zonas como la Cadena en B213, la cual es practicamente indetectable a partir de ob-
servaciones de C180 (véase la region en torno a (Xx,y) ~ (+1600,-1500) arcsec de la
Fig. . La identificacién de estructuras cinematicas a partir de C'80 en este tipo de
regiones debe tener en cuenta entonces los efectos quimicos de la deplecion para evitar

posibles sesgos en la interpretacion de las mismas.

Para cuantificar el efecto de la deplecion en Barnard 213 el método de FIVe iden-
tifica las posiciones de la nube que pueden estar afectadas por este proceso quimico a
partir de los espectros de N;H' (1-0). Este proceso comienza con una estimacién de
los puntos que presentan deplecion considerando como tales todos aquellos puntos (x,y)
que presentan una emision de NoH™ (1-0) cuyo ajuste hiperfino satisface un criterio de
SNR > 3. Para el caso de esta molécula la inspeccidn visual no revela multiplicidad de
componentes en los espectros (e.g. véase la Fig[5.5)) por lo que este proceso se realiza
de manera automdtica en CLASS a partir del ajuste de una dnica componente en ve-
locidad. Tras el ajuste de los espectros de NoH™, FIVe considera 2 posibles escenarios:

(1) que la emision de CO presente s6lo una deplecion moderada y que el espectro de
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Figura 5.11: Diagrama esquematico de la rutina de identificacién de puntos con deplecién para el andlisis
de Barnard 213.

NoH™ esté asociado a la componente de C!30 atin detectable en nuestros datos, 6 (2)
que el CO haya sufrido una deplecién severa y que por tanto el ajuste de NoH™ no tenga

correspondencia con ninguna componente observable de C'30 con SNR> 3.

Para evaluar estas dos posibilidades FIVe sigue un simple proceso de seleccion por
posiciones y velocidades esquematizado en la Figura [5.11} Como puede verse en el di-
agrama, la posibilidad de que el NoH' y el C'®0 correspondan a la misma componente
del gas se considera si, y s6lo si, el espectro observado de N;H™ tiene una contrapartida
de C'80 en la misma posicién y si la diferencia de velocidades entre las dos moléculas
satisface que |Vi,(C'80) — Vi (NoH')| < 0.2 km s~ 1. Por contra, se considera que el
N,H™ identifica una componente adicional no observable a partir del C'80 si la emisién
de NoH™ no tiene contrapartida espacial en C'80 o si, atin cuando existe contrapartida
espacial, ésta no puede asociarse a la misma componente observada en NoH™ al tener
velocidades diferentes, esto es | Vi (C'30) — Vi (NoHT)| > 0.2 km s~!. Esta identifi-
cacion del nivel de deplecién en nuestros datos permite entonces corregir los ajustes de
C'80 de manera sencilla siguiendo un criterio basado en los dos escenarios anteriores.

En el primero de los escenarios propuestos el C'30 atin traza la emisién de la nube. En
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tal caso el descenso en la emision de CO producido por efecto de la deplecion sobre
nuestro datos se contrarresta simplemente multiplicando la SNR del espectro de C'30
en un factor 3, de acuerdo con los estudios de deplecion en nucleos densos de [Tafalla et
al.| (2002). En el segundo de estos escenarios, el C'80 ha desaparecido completamente
por deplecion y es indetectable en nuestro andlisis. En tal caso, y para que el algoritmo
de FIVe tenga en cuenta la emision de ese punto en la identificacién de las estructuras
coherentes en velocidad, a la lista de puntos de C'80 se afiade un punto adicional con
las mismas caracteristicas en el espacio PPV que el NoH™, esto es (x,y,V,(NoH)), y
con SNR = 10.

Esta correccion en el nimero y la SNR de los puntos considerados para el andlisis
se aplica antes del inicio del algoritmo de identificacion de estructuras coherentes. En el
caso de Barnard 213 la correccién por deplecién tiene en cuenta los 375 ajustes de NoH™
(1-0) y SNR > 3 obtenidos en esta regién. De ellos, 336 tienen contrapartidas de C'30
(1-0) con SNR > 3, mientras que 39 trazan regiones de alta deplecion sin emision de
CO, de acuerdo con nuestros criterios de seleccion anteriores. A partir de ese momento,
y aunque se mantendra identificado el origen de cada uno de ellos, todos los puntos de
C'80 asi como los nuevos puntos afiadidos a partir del NyH™ son tratados por igual
en el algoritmo. En particular, y dado que todo el algoritmo trabaja en funcién de la
SNR de los ajustes, esta correccion permite entonces seguir aplicando dicho algoritmo

directamente sin que haya que modificar su disefio interno.

5.5.2. Estructuras a nivel subsonico: Filamentos coherentes en
velocidad

La eleccion de los pardmetros que gobiernan el algoritmo de FIVe (8Vppy, SNR,
PrPv,0> Ltriendss |V Visr| friends ¥ Lassoc) debe estar adaptada tanto al tipo de estructuras
que se desean buscar como a los datos disponibles para el andlisis. Para el estudio de
Barnard 213 estamos interesados, en primer lugar, en identificar las estructuras conec-
tadas a nivel subsonico dentro del la nube. Como se demostro en el caso de L1517, la
escala a la que se forman estas estructuras subsénicas define la escala a la que se disi-
pa la turbulencia y en la que la evolucion del gas comienza a estar gobernada por la
gravedad. La caracterizacion de las estructuras en este nivel cinemético resulta por tan-
to capital para entender los mecanismos de formacién de nicleos densos dentro de las

nubes. A continuacién veremos brevemente los criterios seguidos para la seleccion de
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Figura 5.12: Aplicacién del algoritmo de FIVe para la identificacién de estructuras coherentes en velocidad en B211-213 a partir
de los datos de la Fig@ (a) Paso 1: Identificacién de puntos de alta densidad en el espacio PPV. Los puntos verdes representan los
puntos seleccionados en este nivel con SNR>SNRg = 6y pppy > 5. (b) Paso 2: Definicién de estructuras coherentes en velocidad.
Los diferentes colores muestran las distintas estructuras coherentes identificadas por el algoritmo dentro de B211 a partir de un
pardmetro de correlacion de |VVig,|frienas < 3 km s~! pc~!. (¢) Paso 3: Asociacién. En este caso los criterios de asociacion se
basan de nuevo en un pardmetro de correlacion |VVig|assoc = |V Visr| friends = 3 km s~! pc~!, aplicado esta vez a todos los puntos
cualesquiera sea su SNR 'y pppy.



FIVe: Nueva metodologia de analisis de estructura de nubes moleculares 117

cada una de estas variables del algoritmo durante el andlisis de nuestras observaciones
de Barnard 213, utilizando como ejemplo la aplicacién del algoritmo de FIVe en los
datos de B211-213 (Figura [5.12)):

= Como se discutié anteriormente, el algoritmo de identificacién de estructuras de
FIVe comienza el Paso 1 con la caracterizacion de los puntos de alta densidad en
el espacio PPV. Para ello es entonces necesario identificar los puntos con un alto

nivel de compaiieros y, a su vez, con una alta SNR.

En Barnard 213, la estimacién de la densidad de puntos en el espacio PPV (pppy)
se realiza siguiendo un criterio de proximidad espacial definido en una caja de
60 x 60 arcsec? y una asociacion cinematica con VVg| friengs = 3 km s—! pc*1
(ver a continuacion). Segun esta definicion, los puntos de alta densidad se iden-
tifican como aquellos puntos que tienen una SNR >SNR(y = 6 y presentan una
pppv = pppvo = 5. Como se discuti6 anteriormente, el valor de pppy da cuen-
ta del nivel de agrupacion de los puntos en el espacio PPV. En analogia con el
pardmetro de afinidad, la eleccion de pppy,o = 5 en Barnard 213 asegura entonces
que los puntos seleccionados en el Paso 1 cuentan con un alto nimero de veci-
nos en el espacio PPV. Mientras, por su parte, nuestra seleccion del pardmetro de
SNR( asegura la seleccién tnicamente de los puntos mds intensos y, por tanto, mas

probablemente asociados a un objeto coherente en velocidad.

La Figura[5.12]a muestra en verde los puntos que cumplen los requisitos anteriores
dentro de la region de B211-213. Como puede verse de la inspeccidn visual de su
distribucién, y como se esperaba del algoritmo, los puntos seleccionados en este
nivel ya comienzan a definir las estructuras en velocidad més prominentes dentro

de esta region.

= Una vez seleccionados los puntos de alta densidad espacial y en emisién en el es-
pacio PPV segtin el criterio anterior, el siguiente paso consiste en la aplicacion del
algoritmo de identificacion de vecinos segtin el método de FoF. Esta identificacion
se encuentra completamente determinada por 2 pardmetros fundamentales que de-
finen el criterio por el cual los puntos serdn considerados como pertenecientes a

una misma estructura cinematica: la distancia L ¢4, y €l gradiente VViel friends-

Para el estudio de Barnard 213 a la primera de estas variables se le ha adjudicado
un valor de Ly jengs = 120 arcsec. En este caso, la eleccion de la escala L fyjen4s

tiene en cuenta tanto las propiedades de los espectros (muestreo y haz), asi como
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las propiedades de continuidad derivadas de los diagramas PPV anteriores. Con
un muestreo Nyquist cada 30 arcsec en esta region, la distancia de 120 arcsec per-
mite la bisqueda de puntos afines en dos anillos concéntricos alrededor del punto
de origen (véase como ejemplo la Figl5.10]b). Por otro lado, y tras la exploracién
sistematica del espacio de pardmetros para Lyyjenas ¥ VVigl friends (Ver a contin-
uacion), la eleccion de este valor minimiza simultaneamente tanto los problemas
de sobrefragmentacion de estructuras para casos donde los puntos adyacentes no
hayan cumplido el criterio de seleccion del Paso 1, como la unién de diferentes
estructuras por la amplificacién excesiva de su conexién en velocidad a partir del

gradiente a distancia largas.

La eleccién del gradiente de velocidad V'V .| riends durante la aplicacion del méto-
do de FoF es el punto mas critico del algoritmo. Este pardmetro determina el
nivel cinemdtico primario al que se unen los puntos dentro de las estructuras co-
herentes. Para Barnard 213 el valor critico de esta variable se ha tomado como
\VVisr| frienas = 3 km s7! pc’l. Dado un Lyyjenqs = 120 arcsec, la separacion
maxima entre el punto de referencia y el punto mds alejado considerados para
el cilculo del gradiente es de v/2 x 60 ~ 85 arcsec. A la distancia de Tauro de
140 pc (Elas|[1978), un gradiente de este tipo se traduce entonces en que dos pun-
tos a tales distancias serdn conectados si, y s6lo si, su diferencia de velocidades es

<0.17 km s~ !. La aplicacién de este gradiente de 3 km s~! pc™!

asegura entonces
que todas las uniones producidas en este nivel del algoritmo son de tipo subsénico

(ie. < cg=0.19 km s~ ff]

= La aplicacion de los criterios anteriores en distancia y velocidad segin L jengs ¥
V'V sr. friends» Tespectivamente, lleva al algoritmo de FIVe a identificar las estruc-
turas primarias en el espacio PPV. Como se discuti6 anteriormente, estas estruc-
turas resultantes del Paso 2 forman entonces las semillas de todas las estructuras
coherentes en velocidad que serdn identificadas en los datos. Sin embargo, de la in-
speccion de la distribucién de puntos en el espacio PPV en la Fig[5.12a es evidente
que, si no se aplica ningtn tipo de restriccion, la seleccion generalizada de puntos
de alta densidad como semillas de coherencia puede llevar a la superproduccion

de estructuras en el espacio PPV. Antes de continuar, conviene entonces definir

8N6tese que aunque esta condicién imponga que localmente la unién punto a punto deba ser subsénica
(i.e. AV, < cy), esto no impide que puedan existir diferencias supersonicas a gran escala entre puntos

distantes dentro de una misma estructuras coherente (i.e. AV, > Cy) a partir de la propagacion lineal del
gradiente a distancias L> L ¢,jenqs.
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una serie de criterios adicionales para discriminar todos aquellos puntos aislados o
incluso pequefas asociaciones que puedan producir una identificacioén errénea de

estructuras coherentes.

Para evitar la formacién espurea de estructuras cinematicas, la aplicacion del algo-
ritmo de identificacion de estructuras de FIVe en Barnard 213 incluye la definicién
de 2 nuevos parametros: N,i, ¥ Nyense- Estos nuevos pardmetros identifican respec-
tivamente el nimero minimo de puntos de c3o y NoH™ (N,,i) 6, tinicamente, de
NoH™ (Nyense) que deben estar agrupados tras la aplicacién del algoritmo en el Pa-
so 2 para que puedan ser considerados estructuras coherentes en el siguiente nivel.
Para el caso de Barnard 213, y basdandonos en diferentes ensayos, los valores 6pti-
mos de estas variables se establecen como N,;;, = 10 y Nyp5e = 4 puntos. Usando
estos pardmetros como discriminantes, todas las agrupaciones de puntos dados por
el algoritmo en el Paso 2 se consideran si, y sélo si, estan formados por al menos

un niimero de puntos > 10 ¢ por al menos 4 puntos con emisién de NoH™.

De la comparacion de los puntos seleccionados en el Paso 1 (Fig.[5.12]a) y los pun-
tos resultantes de la seleccion especifica de estructuras tras el Paso 2 (Fig. [5.12]b)
puede verse como la aplicacion de estos sencillos criterios permite al algorit-
mo de FIVe identificar automaticamente las estructuras en velocidad mas promi-
nentes discriminando al mismo tiempo todas aquellas estructuras con asociaciones

menores o dudosas.

= Tras la definicién de las estructuras coherentes, la identificacién de los puntos se
completa con la aplicacion de la fasea de asociacion en el Paso 3. En este ultimo
paso todas las variables se encuentran ya determinadas por las elecciones de los
pasos anteriores, como en el caso de VV g |assoc (=VVise| friends), © por el propio

muestreo de los datos, como le ocurre a L 4, = 60 arcsec (= haz).

Siguiendo los mismos criterios de asociacion subsonica en Barnard 213, el valor
del gradiente del Paso 3 de asociacién se toma como |VV g, |ass0c = 3 km s7! pc_l.
La Figura[5.12]c muestra la evolucion de la fase de asociacién. Tras su aplicacién,
la gran mayoria de los puntos se encuentran ya asociados a alguna estructura co-
herente en velocidad (puntos con color), mientras que s6lo una pequefia fraccion

de los puntos iniciales permanecen como incoherentes (puntos negros).

El algoritmo de FIVe proporciona una identificacién objetiva del nivel de estruc-

turacion interna del gas dentro de las nubes moleculares. En Barnard 213 este algoritmo
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revela la presencia una alta organizacion cinemadtica del gas donde se identifican 36 es-
tructuras coherentes en velocidad a nivel subsénico las cuales contienen més del 90 % de

las componentes en velocidad (con SNR > 3) detectadas en los espectros de esta regién

(Seccién[5.6).

Morfolégicamente las estructuras de gas identificadas por FIVe a partir del anélisis
de los centroides de linea de C'®0 y NoH™ en Barnard 213 muestran una alta ten-
dencia a formar estructuras alargadas dentro del espacio PPV (e.g. Fig. [5.12] ¢). Esta
caracteristica es especialmente llamativa teniendo en cuenta que el algoritmo de FIVe
no asume ninguna geometria especifica durante su desarrollo. Por tanto, esta propiedad
morfolégica sélo puede ser atribuida a la distribucién real de materia dentro de estas
estructuras. De manera cuantitativa, hemos calculado la relacién de tamafios de estos
objetos segun el cociente de sus didmetros principales en el espacio PP estimados a par-
tir del ajuste del eje mayor de cada una de estos objetos (ver mds adelante). El resultado
de este andlisis muestra que las estructuras identificadas por el algoritmo de FIVe pre-
sentan razones de tamafio tipicas de ~ 4:1. Este tipo de estructuras cinematicas de tipo
filamentoso son similares a las encontradas en nuestro anterior trabajo durante el estudio
de L1517 (Hacar & Tafalla|2011). En aquel caso, a partir de un andlisis por rangos de
velocidad se demostré que todo el gas que rodea a los niicleos densos en esta region
esta altamente organizado formando filamentos coherentes caracterizados por un campo
de velocidad subsénico. Comparado con estos resultados, las estructuras identificadas
por FIVe en Barnard 213 comparten todas las propiedades fisicas de estos filamentos
coherentes, tanto en su morfologia alargada como en su campo de velocidad subsénico
y continuo. La aplicacién del algoritmo de FIVe en Barnard 213 demuestra entonces
que todo el gas de la nube trazado por el C'80 y el NyH™ se encuentra estructurado en

forma de filamentos coherentes en velocidad.

Caracterizacion de filamentos

Al igual que ocurria en L1517, el estudio de las propiedades internas de los filamen-
tos de Barnard 213 requiere la definicidn de su eje principal. Dada que estos filamentos
se desvian tipicamente de la linealidad, el método de FIVe incluye una rutina especial
para definir de manera general el eje principal de cada uno de estos objetos. Siguiendo
el esquema de la Figura[5.13] esta rutina se basa en una aproximacién geométrica en 2

pasos a partir del estudio de la distribucion de la SNR de los espectros asociados a cada
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Figura 5.13: Método de caracterizacion del eje principal de filamentos en Barnard 213. Dicho método
se divide en 2 fases: (1) Ajuste lineal a primer orden para definir el eje principal del filamento y su
orientacion a partir del Angulo Polar (PA; verde); (2) Definicion del eje real del filamento (rojo) segin
el ajuste a segundo orden a partir la determinacion de los centroides de emision cada AL,,;s = 90 arcsec.
El punto negro presenta ademas un ejemplo de la reparametrizacién de las coordenadas de los puntos
pertenecientes a cada uno de estos objetos segin sus coordenadas en funcién de su distancia radial (R) y
su posicion (L) en funcién del eje del filamento.

uno de estos ﬁlamentoﬂ El primero de estos pasos consiste en obtener el ajuste lineal de
la distribucion espacial de la emision total del filamento calculada a partir de un ajuste
de minimos cuadrados de cada uno de sus puntos asociados con un peso normalizado
segtin su SNR? (linea negra en la Fig. Este primer ajuste proporciona entonces
una primera aproximacion de la orientacion global de la estructura a partir de su dngulo
polar (PA). Utilizando este ajuste como eje principal a primer orden, el objeto se divide
posteriormente en pequeiias subregiones de tamafio AL,,;; = 90 arcsec a lo largo de di-
cho eje. Para cada subregion se calcula el centro geométrico de la emision contenida en
la misma a partir del promedio en x e y de todos sus puntos pesados de nuevo segin su
relacién de SNR?. Finalmente el eje de cada estructura coherente se define entonces a
partir de los segmentos que unen los diferentes centroides dentro de estas subregiones

(linea poligonal roja en la Fig[5.13).

Nétese que la utilizacién de la SNR en lugar de la emisién integrada permite usar indistintamente
los datos de C'30 y N,H™.
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Una vez aplicado el algoritmo de FIVe el resultado es una relacién completa de todos
los puntos analizados clasificados segtn la estructura cinematica a la que pertenecen.
A partir de esta clasificacion, se pueden obtener entonces una caracterizacion de las
propiedades fisicas globales de cada uno de estos filamentos coherentes. La mayoria de
las propiedades de estos objetos pueden deducirse mediante calculos directos a partir
de las componentes asociadas a cada uno de estos filamentos. Tal es el caso de aquellas
caracteristicas como su masa total (M), su velocidad promedio ((Vg,)) y su dispersion
global (0'Vyq,) y su dispersién interna de velocidad ((oyr)). Para el caso de (Vy,,), 0Vyq,
y (onT) su valor se calcula a partir del promedio de cada una de estas variables para to-
dos los puntos de C'®0 que constituyen cada uno de los filamentos. Por su parte, M;;
se estima a partir de las contribuciones a la masa tanto del C'80 como del NoHT asu-
miendo que ambas moléculas presentan una emisiéon épticamente delgada. En el primer
caso esta contribucién se calcula a partir de la densidad de columna de C'®0 asumiendo
condiciones LTE con T; = 10 K y una abundancia de X(C'80) = 1.7 x 107 (Frerking
et al. |1982), mientras la densidad de columna de NoH™ se estima a partir de una ex-
citacién subtérmica con T., = 6 K y una abundancia tipica de X(NoH") =2 x 10710
(Caselli et al.|2002).

Ademads, la determinacion del eje principal de estas estructuras permite también
derivar otro tipo de propiedades bdsicas como su tamaiio tipico (L) y su masa lineal
(My;,). El tamafio L de estos objetos se calcula directamente a partir de la longitud total
de cada filamento a lo largo de su eje principal. Una vez obtenida esta medida de la

longitud, la My;,, queda entonces automaticamente definida segun el cociente My, /L.

En nuestro estudio de Barnard 213 estamos interesado no sélo en estudiar las pro-
piedades globales de los filamentos sino también la variacion local de los diferentes
parametros cinematicos (Vyg-, 6V, OnT ¥ VV4,) dentro estos objetos. A tal efecto, es
imprescindible definir una nuevo sistema coordenadas en funcién al eje del filamento.
Para ello, a cada punto del campo coherente de velocidades se le asigna una nueva posi-
cion determinada por sus componentes radial y longitudinal (R,L) respecto a este eje.
Ambas componentes se calculan a partir de la proyeccion ortogonal de cada uno de estos
puntos sobre la posicion del eje més cercana. Tomando como origen de coordenadas su
extremo mads oriental, cada punto del eje del filamento tiene asociada una distancia (1)
respecto a esta posicion. Las nuevas coordenadas radial y longitudinal de cada punto
considerado se determinan entonces a partir de la distancia (D) y la coordenada espacial
(A) del punto del eje sobre el que se proyectan (i.e. (R,L) = (D,A); Fig. Una vez
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obtenidos, estos nuevos pardmetros (R,L) permiten calcular todo tipo de correlaciones
en funcién de estas nuevas variables. Entre todas ellas resultan especialmente intere-
santes para el estudio del campo de velocidades a lo largo del eje, el cual proporciona
medidas de los gradientes globales de velocidad (|VV,,|), a partir del ajuste lineal de
todos los puntos a lo largo del eje, o de las oscilaciones y gradientes internos dentro de

estos objetos (Diagramas PV), mediante un andlisis local de sus variaciones internas.

5.5.3. Estructuras a nivel transonico: Haces de filamentos

Al igual que veiamos en el caso de los centroides de velocidad para las diferentes
componentes del gas, la inspeccion de los diagramas PPV indica que los filamentos
coherentes en velocidad no son completamente independientes en términos cinemati-
cos. Como puede verse en la Fig. ¢, los filamentos identificados en regiones como
B211-213 forman pequefios grupos a lo largo de distancias de varios miles de arcsec
en rangos de velocidad tipicos de ~ 1.5 km s~!. Un comportamiento similar se observa
en los diagramas PPV en regiones como B216-217 6 L1495 donde pueden distinguirse
varios de estos grupos de filamentos afines en velocidad. Este tipo de agrupacién cine-
matica sugieren entonces la presencia de una estructura subyacente dentro del campo de
velocidades de Barnard 213.

Para caracterizar las estructuras de gas en este nuevo nivel cinemaético, la aplicacion
del método de FIVe en Barnard 213 sigue una aproximacion del tipo Hierarquical
Friends-of-Friends (HFoF; Klypin et al.[1999). El método de HFoF permite caracterizar
la estructura jerdrquica de una distribucién de objetos a partir de su estudio mediante
la aplicacién de un algoritmo de FoF con diferentes longitudes de correlacion Ay,y.
Siguiendo una metodologia similar al método de HFoF, utilizamos entonces una nue-
va clasificacion de los puntos del espacio PPV para identificar las supraestructuras en
las que se agrupan los filamentos coherentes en velocidad. Como se discutié anterior-
mente, el nivel de la estructura cinematica sobre el que actia FIVe se determina a partir
de los criterios de correlacién impuestos durante la aplicacion del algoritmo de iden-
tificacion de estructuras, principalmente durante la eleccion de las variables L yjcnas Y
|VVig friends €n €l Paso 1 de FIVe. Para el estudio de los filamentos la eleccion de estos
pardmetros se restringié para identificar las agrupaciones de puntos coherentes conec-

tados por campos subsénicos de velocidad. Para caracterizar entonces este nuevo nivel
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Figura 5.14: Haces de filamentos caracterizados por FIVe en la regién de B211-213. Los colores identi-
fican los 3 haces de filamentos que se identifican en esta regién. Como puede verse de la comparacion
de esta figura con la Fig. [5.12) c, estas nuevas estructuras se organizan internamente a partir grupos de
filamentos coherentes en velocidad entrelazados en el espacio PPV.

jerarquico el método de FIVe utiliza el mismo algoritmo de identificacion de estructuras

anterior siguiendo esta vez un criterio de coherencia supersonico.

En Barnard 213, FIVe identifica la correlaciéon supersénica de los puntos en el es-
pacio PPV mediante la definicion de una nueva serie de pardmetros en los Pasos 2 y 3
adaptados a esta nueva condicién cinemdtica. Basandonos en la misma seleccién del
valor de SNR( anterior, FIVe se aplica de nuevo en todo el espacio PPV siguiendo
unos criterios de correlacion determinados por L f,;e,q5s = 180 arcsec y |VV g friends =3
km s~! pc~! tanto para la determinacién de pppy como para el algoritmo de FoF. Esta
seleccién por velocidad permite entonces uniones cinematicas de hasta 0.43 km s~ !,
esto es, uniones en velocidad de tipo transénico ~ 2Xxcs. Una vez identificadas las
estructuras cinemaéticas segun el algoritmo de FoF, el proceso de identificacion de es-
tructuras continda aplicando un tnico criterio de seleccién segin N,,;, = 30. Por ulti-
mo, la asociacion del Paso 3 se restringe segin unos criterios 6ptimos de asociacion de

1

_ _ 1 o _
\VVisr|assoc = |V Visr| frienas = 5 km s~ pc™" en una L0 = 60 arcsec.

Un ejemplo de esta nueva aplicacion de FIVe en Barnard 213 puede verse en la Figu-
ra[5.14l Como se observa, nuestro estudio de la correlacién cinematica a nivel transénico
revela la presencia de un nuevo tipo de estructuras a gran escala. Dentro de la nube, es-

tos objetos supersénicos definen un nivel intermedio de estructura entre los filamentos
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coherentes en velocidad y la propia nube de Barnard 213. Comparando la Fig. con
la[5.12k, puede verse como internamente estas nuevas estructuras parecen organizarse
a partir de conjuntos de filamentos coherentes entrelazados y enrollados en el espa-
cio PPV. Dada estas caracteristicas morfoldgicas, hemos definido entonces los objetos
de este nivel jerarquico con el término de haces ¢ familias de filamentos (Hacar et al.
2012).

El resultado de esta nueva aplicacion de FIVe en todo Barnard 213 es la identifi-
cacion de 9 de estos haces de filamentos. Una vez reconocidos en el espacio PPV, sus
propiedades se caracterizan de manera similar al caso de los filamentos individuales. To-
dos los puntos identificados como pertenecientes a cada una de estos haces son utilizados
para obtener sus propiedades fisicas globales (Mo, (Visr)s Vi, (OnT) Y V(). El
eje principal de estas estructuras se define de nuevo siguiendo la aproximacion en dos
pasos introducida en la Seccién[5.5.2] Por dltimo, y a partir de este nuevo eje, se definen

entonces todas las propiedades lineales de estos objetos (L, My, ¥ |V Vi ]).

5.6. Eficiencia del algoritmo y validacion de los
resultados de FIVe

Las propiedades de todos los filamentos coherentes y haces derivadas de la apli-
cacion del algoritmo de FIVe en Barnard 213 se pueden encontrar en los Apéndices
y La interpretacion de estas propiedades y sus implicaciones en nuestro estu-
dio del proceso de formacién estelar se discutieron en el Capitulo 4 En esta seccién
repasaremos no obstante la eficacia del método de FIVe para identificar estas estructuras
en velocidad y la validez de estos resultados derivados del andlisis de datos moleculares

a gran escala.

La principal caracteristica del método de FIVe es la robustez de su método de identi-
ficaciéon de componentes y estructuras en velocidad. La aplicacién de la descomposicion
gaussiana en los més de 23000 espectros de C'80 (1-0) y NoH* (1-0) en Barnard 213
dio como resultado la obtencion de 11765 ajustes con SNR > 3 (i.e. puntos en el espacio
PPV). Tras la aplicacion del algoritmo de FIVe, 9998 de estos ajustes (~ 85 %) se han
asignado a 36 filamentos coherentes en velocidad, mientras que 10744 (~ 91 %) se han

identificado como pertenecientes a estructuras cineméticas del tipo de haces de filamen-
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tos. A partir de estos datos se estima entonces un nivel de completitud en la asignacion

de los puntos de mas del 85 %.

Para validar la identificacion de las estructuras detectadas en Barnard 213 hemos
comparado los resultados del algoritmo de FIVe con los datos disponibles del satélite
Herschel. Para ello hemos tomado las imdgenes de archivo de SPIRE a 250 pum de esta
region pertenecientes al proyecto Gould BeltIT_GI (Palmerin et al.|[2012, in prep.). La sen-
sibilidad sin precedentes alcanzada por las observaciones de Herschel proporcionan la
mejor descripcion, hasta la fecha, de la distribucién de polvo y gas en las nubes molecu-
lares. Como puede verse en las Figuras y hemos superpuesto la distribucion de
filamentos y haces detectados automaticamente por FIVe sobre las imdgenes de SPIRE
en la regién de Barnard 213. A pesar de lo limitado de esta comparacién morfoldgica,
puede verse directamente de estas imagenes como la practica totalidad de las estructuras
cinematicas identificadas por FIVe presentan una correlacion directa con las estructuras
de gas observadas en el continuo en los mapas de SPIRE. Més atin, la descomposicién
cinematica llevada a cabo por FIVe permiten explicar la mayor parte de la subestructura
interna presente en los datos de Herschel, desentrafiando ademas aquellas regiones mas
complejas de la nube donde la emisién del continuo es demasiado compacta. El limite
de deteccion de estructuras de FIVe estd impuesto por la sensibilidad de nuestras ob-
servaciones del FCRAO. A partir de la comparacion de los resultados de FIVe con los
mapas de extincion de Schmalzl et al.| (2010), se estima que este algoritmo realiza una
identificacion satisfactoria de las estructuras de la nube de Barnard 213 para densidades
de columna de Ay 2 3-4"%. Incluso con unos datos tan limitados como los disponibles
en Barnard 213, el método de FIVe es por tanto capaz de identificar la gran mayoria de

las estructuras de gas presentes en la nube.

Aunque satisfactoria, la identificacion de estructuras llevadas a cabo por FIVe pre-
senta algunas limitaciones en casos puntuales. Como se aprecia en los diagramas PV de
las Figuras del Apéndice, el algoritmo de FIVe identifica eficientemente la ma-
yor parte de estructuras cinemadticas que cumplen los requisitos de coherencia definidos
anteriormente. A partir de un criterio dnico de seleccidon, este método es capaz de re-
conocer, en la mayoria de los casos, las estructuras oscilantes y gradientes de velocidad
internos de estos filamentos y haces dentro de la estructura cinemaética de la nube (e.g.
Filamento 18). Sin embargo existen algunos casos donde el método de identificacion y

asignacion de estructuras de FIVe introduce ciertas distorsiones en el andlisis. Primero,

19Gould Belt Project (PI: P. André): http://starformation-herschel.iap.fr/gouldbelt/
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el limite impuesto por el criterio de asociacion por velocidades produce, para determi-
nadas configuraciones en el espacio PPV, la mezcla artificial (merging) de estructuras
coherentes con velocidades cercanas (e.g. Filamentos 15 y 20). Por otro lado, la identifi-
cacion y seleccion de puntos en los Pasos 1y 2 del algoritmo segtn los criterios de SNR
induce la sobrefragmentacion puntual de algunas de estas estructuras cinemaéticas (e.g.
Filamento 32). Por ltimo, en algunos casos concretos, estos mismos criterios de SNR
limitan la identificacion de estructuras en regiones con espectros de baja calidad o SNR
(e.g. Nucleo 2). Todos estos efectos afectan principalmente a las medidas de la longi-
tud y al nimero total de filamentos coherentes y haces identificados en la regién. No
obstante, y a partir de una inspeccion directa de las diferentes estructuras en velocidad
detectadas por FIVe, se estima que unicamente un 15 % de estos objetos se encuentra
influido por procesos de mezcla, sobrefragmentacion y/o pérdida de sensibilidad, y por
tanto la incidencia de estos factores durante los célculos estadisticos posteriores es min-

ima.

En cuanto al estudio de las propiedades internas de los filamentos y haces, los pa-
rametros derivados de la masa (M;,; y My;,) son los que presenta un mayor nivel de
incertidumbre. El error en la medida de estas propiedades se estima en torno a un factor
2-3 de la masa presente en los filamentos y un factor 2-4 en los haces de Barnard 213.
La fuente de este error proviene de la propia construccion del método. Para ambos casos
la estimacién de la masa estd condicionada por la utilizacién de las especies molecu-
lares de C'®0 y N,H™ y el desconocimiento preciso de sus abundancias y niveles de
excitacion. A todo ello hay que afiadir que la seleccidon de espectros por los criterios
de SNR del ajuste gaussiano elimina gran parte de los espectros de baja intensidad que
forman la emisién extendida de la nube. A partir de la comparacién de la masa total
derivada del C'®0O con la masa asociada a cada uno de estos tipos de objetos, la frac-
cién del gas ignorada (por definicidn) en este andlisis se estima en torno un 40 % de la
masa total de los filamentos. Este déficit en la estimacién de la masa es mayor incluso
para el caso de los haces, ya que el C'30 comienza a plantear problemas para trazar
el medio intra-filamentos. La determinacion precisa de estas propiedades requiere por
tanto de observaciones mds profundas o, incluso, la combinacién de estas observaciones
con trazadores moleculares de mayor abundancia sensibles a regimenes de densidad
menores (e.g. 13C0o 6 12C0).

La utilizacion de trazadores moleculares no afecta sin embargo al estudio de las

propiedades cinemadticas de las estructuras identificadas por FIVe. Al igual que ocurre



128 FIVe: Nueva metodologia de analisis de estructura de nubes moleculares

con los pardmetros de la masa, FIVe deriva todas las propiedades cinematicas a partir
de la seleccién de espectros de C'80 y NoH™. Para evaluar el efecto del uso de es-
tos trazadores moleculares y la seleccion del algoritmo de FIVe hemos comparado las
propiedades cineméticas derivadas de los filamentos coherentes y haces para dos mues-
tras independientes de puntos, una primera muestra con todos los puntos ajustados y
asociados con estos objetos y otra con una muestreo de estos mismos objetos a partir de
una seleccion aleatoria de tnicamente la mitad de sus puntos. Comparando la muestra
original con la muestra aleatoria y diezmada hemos comprobado que las propiedades
cinemadticas derivadas para ambas distribuciones (i.e. (Vig), 6Vis, (OnT) ¥ |VVis|)
son similares con un error < 10 %. La determinacién de las propiedades cinematicas en
FIVe son por tanto robustas e independientes de los trazadores utilizados tanto para el

caso de los filamentos como el caso de los haces.

5.7. Conclusiones

En este capitulo hemos presentado el método de Friends-In-Velocity (FIVe) desa-
rrollado en este tesis para el estudio de observaciones moleculares a gran escala. A

continuacion resumimos los resultados mds importantes de este método:

= FIVe describe una nueva coleccion de técnicas de andlisis de datos moleculares
para la caracterizacion de estructuras en velocidad dentro de las nubes molecu-
lares. FIVe fundamenta su andlisis de estructura en el estudio de las componentes
en velocidad del gas como las unidades fisicas fundamentales que describen el
comportamiento cinemaético del gas en el espacio. Dicho estudio se lleva a cabo en
2 pasos diferenciados. En una primera fase, FIVe realiza una identificacion de las
componentes del gas mediante un nuevo método semiautomatico y supervisado de
andlisis de espectros moleculares a partir de su descomposicion y ajuste por medio
de gaussianas. Tras ello, y en una fase posterior, FIVe utiliza un algoritmo espe-
cificamente disefiado para reconocer estructuras definidas por patrones coherentes
en velocidad a partir del andlisis directo de los centroides de linea en el espacio
PPV.

= Todos los procedimientos seguidos por FIVe para la caracterizacion de los es-
pectros y la posterior identificacion de estructuras han sido automatizados y es-

tandarizados para su aplicacion general en el estudio de observaciones de lineas
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moleculares a gran escala. FIVe incluye ademds una serie de rutinas automaéticas
para facilitar el estudio de las propiedades fisicas de las estructuras cinemaéticas
identificadas por este método (Seccién [5.5.2)). Todos estos programas desarrolla-
dos para FIVe en esta tesis se han realizado a partir de plataformas de software
libre (GILDAS y R) y se espera poder ponerlos a libre disposicion de la comu-
nidad cientifica en un breve espacio de tiempo.

= Las limitaciones de FIVe se centran principalmente en aspectos técnicos. La falta
de un algoritmo eficiente que permita realizar la identificacién de componentes por
velocidad de manera automdtica hace que el proceso de ajuste requiera la inspec-
cién visual de los espectros (Seccion [5.3). Aunque optimizado para el tratamien-
to masivo de grupos de espectros, este proceso supervisado es relativamente lento
comparado con los algoritmos automaticos previos. Por otro lado, y para minimizar
los efectos subjetivos de este ajuste manual, FIVe incluye diversos controles inter-
nos (separaciéon minima entre componentes, nimero minimos de espectros dentro
del subcampo, etc...). Estos controles, asi como algunos de los pardmetros del algo-
ritmo de FoF (Seccién[5.4), limitan sin embargo la separacién de las componentes
por velocidad y las extensién minimas de las estructuras a la que es sensible el

método.

= Aunque costosos en tiempo, los ajustes de las componentes de los espectros pro-
porcionan a FIVe una ventaja analitica respecto a los métodos de identificacion de
estructuras anteriores. El tratamiento de toda la informacién cinematica presente en
los espectros a partir de estos algoritmos cldsicos requiere un considerable esfuerzo
de computacional para estudiar la correlacion de los diferentes pixeles de emision a
lo largo la nube. Este volumen de calculo crece ademds rapidamente con el nimero
de espectros considerados, tanto si se aumenta la resolucion espacial de las obser-
vaciones como el drea a estudio. Por contra, los ajustes gaussianos llevados a cabo
por FIVe permiten reducir toda la informacion cinematica de la emision presente
en los espectros a 3 pardmetros fundamentales: V., AV y Tp. Una vez descom-
puesta toda la emisién por componentes, la identificacién por velocidades de este
nuevo método simplifica la identificacion de estructuras en velocidad a un proble-
ma “geométrico” de conexion de un nimero reducido de puntos en el espacio PPV
(Seccion[5.4). Ademds, mediante la variacién de unos sencillos pardmetros de cor-
relacion dentro del algoritmo, estos mismo ajustes pueden utilizarse para estudiar

los distintos niveles jerarquicos dentro de las nubes moleculares (Secciones
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y[5.5.3). Por dltimo, y por primera vez en este tipo de métodos, la correlacién de
ajustes de multiples especies moleculares permiten ademads a FIVe tratar de manera

simplificada e intuitiva los efectos de deplecién (Seccién [5.5.1).

Las capacidades de FIVe pueden verse a partir de la aplicacién de esta nueva
metodologia en el analisis de las observaciones moleculares de Barnard 213 (Hacar
et al.|2012). En este caso, FIVe ha permitido el ajuste y descomposicion de més
de 46000 espectros de C80 (1-0) y NoH™ (1-0), obteniendo la identificacién sis-
tematica y homogénea de casi 12000 componentes a lo largo de la nube con una
eficiencia de més del 85%. A partir de su algoritmo de anélisis de coherencia ci-
nematica, FIVe ha identificado de manera automatica 35 filamentos coherentes en
velocidad a nivel subsénico similares a las estructuras identificadas en L1517. As{
mismo, la aplicacion de este algoritmo a nivel transénico ha permitido identificar,
por primera vez, un nuevo tipo de estructuras cinemadticas a las que hemos deno-
minado haces 6 familias de filamentos. Estos haces se encuentran internamente
formados por conjuntos de filamentos coherentes entrelazados en el espacio PPV

y definen un nivel jerdrquico intermedio entre los filamentos y la propia nube.

En términos de analisis de estructura, los resultados de FIVe en Barnard 213 son
compatibles con las observaciones de alta sensibilidad de Herschel en esta misma
regién (Seccién [5.6). Atdn con observaciones mucho més limitadas en calidad, el
andlisis por velocidad llevado a cabo por FIVe permite explicar la mayor parte de la
emision y subestructuras observadas en los mapas de nubes moleculares en el con-
tinuo de Herschel para densidades de columna equivalentes de Ay > 3-4"48 de-
sentrafiando ademads aquellas regiones con superposicion de estructuras a lo largo

de la direccion de observacion.



6 NGC 1333: Formacion de nucleos
densos en cumulos

El dltimo capitulo de esta tesis estd dedicado al estudio de la regién de formacion
estelar de NGC 1333. Este capitulo completa las investigaciones llevadas a cabo en esta
tesis mediante el estudio del proceso de formacién de nucleos densos en regiones de
formacion en cimulos. La motivaciéon del mismo surge como un intento de aplicar los
conocimientos aprendidos en regiones de formacién estelar aislada y distribuida como
Tauro en regiones de complejidad creciente. Aunque ain provisionales, los resultados de
estas investigaciones describen la nueva linea de trabajo que se espera pueda ser seguida

tras la consecucion de esta tesis doctoral.

6.1. Introduccion

En los capitulos precedentes hemos estudiado el proceso de formacion de nucleos
densos en varias regiones dentro del complejo molecular de Tauro. Clasicamente, la
nube molecular de Tauro es descrita como el paradigma de formacion estelar aislada
y quiescente. Sin embargo, la mayor parte de las estrellas de la Galaxia (90 %) se for-
man en grupos 6 cdmulos mucho mas activos y compactos que esta nube (Lada & Lada
2003)). Cualquier intento de caracterizacion del proceso general de formacion de estrel-
las en nubes moleculares requiere por tanto el estudio de la formacion de nicleos densos

en entornos de formacion en cimulos estelares.

Dado el fuerte y rdpido impacto de la poblacién estelar formada en el interior de un
cumulo sobre el gas molecular presente en la nube, el estudio de la formacién de nucleos
densos en estas regiones requiere la observacion de este tipo de objetos durante las

primeras fases de su evolucién. De entre los diferentes cimulos estelares conocidos en
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Figura 6.1: Region de formacion estelar de NGC 1333 observada en el rango 6ptico. Imagen cortesia de E.
Ivanov (http://www.emilivanov.com). En la imagen pueden observarse claramente la nebulosa de reflexién
(en azul) creada por las estrellas BD+30°549 y SSV 3, asi como la fuerte actividad estelar presenten en la
region mas embebida de NGC 1333 (regiones horadadas e iluminadas por los YSO embebidos, observadas
en rojo y amarillo en el interior de la nebulosa oscura de L1450 en el centro de la imagen).

las nubes cercanas, NGC 1333 es un caso unico para llevar a cabo este tipo de estudios.
Tras p-Oph (D ~ 140 pc), NGC 1333 es el cimulo estelar embebido mds cercano al Sol
(D ~ 235 pc; Hirota et al|2008). Situado al Oeste del complejo molecular de Perseo,
NGC 1333 esta formado al menos 1200 M, de gas molecular (medidas en 13co,

1996{')) organizadas en torno a una estructura alargada (ridge) con mas de 1 deg
de longitud (ver Figura [6.T). Junto con IC 348, NGC 1333 es uno de los dos ctimulos

'Medidas corregidas a la distancia de 235 pc respecto a los valores originales dados en los articulos.


http://www.emilivanov.com
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estelares mas prominentes de Perseo con ~ 150 YSOs confirmados. Comparado con
IC 348, presenta sin embargo una formacion estelar mas reciente dominada por una
poblacién de estrellas con una edad de ~ 10° yr (Lada et al.[1996). NGC 1333 presenta
ademds una alta fraccion del material molecular en forma de gas denso atin prestelar
(~ 200 M_con n(Hp) > 10*cm =3, a partir de medidas de NHj3 segtin |Lada et al.|1974;
1, 1o que le confiere la posibilidad de formar todavia un elevado niimero de estrellas.

La proximidad y juventud de NGC 1333, junto con el hecho de que sea facilmente
observable desde el hemisferio norte (6 = +30.5°), han convertido a esta regién en uno
de los cumulos estelares jovenes mas conocidos, investigados a lo largo de todo el es-
pectro electromagnético (rayos X, dptico, IR, radio...) tanto en observaciones a gran
escala como de alta resolucién (una lista completa de referencias puede encontrarse
en Walawender et al.[2008). Clasicamente, la region de NGC 1333 es conocida por su
prominente nebulosa de reflexion observable en el rango 6ptico (van den Bergh |1966).
Dicha nebulosa se encuentra producida por el fuerte campo de radiacién UV prove-
niente de las estrellas BD+30°549 y SSV 3 de tipos espectrales B8 y BS respectivamente
(Racine|1968; Strom et al.|1974)). El resto de la poblacion estelar de NGC 1333 presenta,
por su parte, una extensa variedad de fuentes IRAS (Jennings et al.|[1987)), muchas de
ellas multiples, entre las que destacan 3 objetos Clase 0: SVS 13 (IRAS 3), IRAS 4A e
IRAS 2A (Ver Figura[6.2p). Ademds de estos objetos, NGC 1333 contiene una amplia
poblacién de objetos estelares donde se identifican, al menos, 39 protoestrellas Clase 0/1
y 94 objetos Clase II detectados mediante observaciones de Spitzer (Gutermuth et al.
2008). Muchos de estos objetos presentan asi mismo una prominente actividad de flujos
bipolares con hasta 30 grupos de objetos HH asociados con al menos 12 fuentes diferen-
tes en la region central de NGC 1333 (Bally et al.|1996). Internamente, la mayor parte
de las estrellas pertenecientes a NGC 1333 se concentran en una region de ~ 20 x 20
arcmin? en la parte mas embebida del cimulo conocida como nebulosa oscura L1450 (6
Barnard 205; Barnard et al.|1927; |Lynds||1962). Entre estas estrellas, los objetos clasi-
ficados como Clase II se organizan en dos subcimulos, uno centrado alrededor de las
estrellas BD+30°549 y SSV 3y otro localizado en la regién en torno a SVS 13 e IRAS
2, mientras que, por su parte, los objetos mas jévenes de Clases 0/I siguen una distribu-
cién similar al gas denso en el interior de NGC 1333 (Lada et al. [1996; |Gutermuth et
al/2008) (Figura[6.2]b). Por dltimo, NGC 1333 contiene alrededor de cuarenta niicleos
densos (con y sin estrella) organizados en una compleja red de filamentos observados

en el continuo y en diversas moléculas (Sandell & Knee [2001; Walsh et al. 2007; ver

Secciones[6.3.2]y [6.3.3).
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El objetivo de este trabajo es estudiar los mecanismos de formacion de nucleos en
la regién de NGC 1333 como region representativa de formacidn estelar en cimulos.
Para ello, disponemos de una nueva serie de observaciones moleculares de esta region
las cuales serdn presentadas en la Seccion Los resultados preliminares del andlisis
de estos datos se exponen en la Seccion [6.3] con especial hincapié en el estudio de las
estructuras coherentes en velocidad identificadas en esta regién y su correlacién con los
nicleos densos y estrellas formados en NGC 1333. Asi mismo, y ya en la Seccion [6.4]

se resumirdn las principales conclusiones derivadas de este andlisis.

6.2. Observaciones

Hemos observado la region central de NGC 1333 haciendo uso del radiotelescopio
de IRAM30m en una campaiia de observaciones llevada a cabo durante el mes de Di-
ciembre de 2011. En dicha campaiia se observaron simultaneamente las transiciones de
NoHT (1-0) (3 mm; Opwapm ~ 25 arcsec) y C'80 (2-1) (1 mm; Opwuym ~ 11 arcsec)
haciendo uso del receptor EMIR. El grueso de las observaciones forman un mapa a gran
escala en una regién de ~ 230 arcmin? centrado en la posicién del niicleo Per73 de
Rosolowsky et al.| (2008b)), con (&,0)2000 = (032908.590,+31°15°12”). La cobertura
de esta region se llevo a cabo mediante una combinacién de un mosaico de 25 submapas,
tipicamente de 200 x 200 arcsec”, todos con un muestreo Nyquist a 1 mm, observados
en orientaciones perpendiculares para minimizar las inestabilidades atmosféricas y del
receptor (efectos de striping). Dichos mapas se realizaron mediante una observacion
continua segiin un método On-The-Fly (OTF) con una velocidad de scan vg.,, = 5 arc-
sec s~ ! y en modo de conmutacién de frecuencias (FSw; Frequency switching) con un
desplazamiento entre fases de Oyro1,3mm = £ 3.9 MHz y Oy0, 1mm = £ 7.1 MHz, re-
spectivamente, y un tiempo de integracion por fase de 7,445, = 0.2 s. A estos mapas se
afiadieron observaciones puntuales de algunas posiciones individuales (tracks) utilizan-
do de nuevo un modo FSw con los mismos pardmetros anteriores. En todos los casos
los datos fueron tomados con el autocorrelador VESPA configurado segin una resolu-
cién espectral en frecuencia de 8v = 20 kHz y un ancho de banda total de Av =40 MHz,
obteniéndose una resolucién y un ancho de banda en velocidad de 6 V3, ~ 0.06 km s7!
Y AV3pm ~ 130 km s™' y de 8V ium ~ 0.03 km s~ y AVy,, ~ 55 km s~! para las
transiciones seleccionadas a 3 y 1 mm, respectivamente. La punteria del telescopio se

comprobd cada ~ 1.5-2 h en el cuasar 02344285 y se realizaron calibraciones cada
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~ 15 min. Finalmente, las intensidades medidas en los espectros, en unidades de tem-
peratura de antena (T7}), fueron convertidos a unidades de temperatura de haz principal
(T)up) usando los valores de eficiencia estandares (B.rr y F.rr) para cada una de las

frecuencias observadaﬂ

Una region aproximadamente similar a la mapeada con IRAM 30m fue observada
en el rango de ondas centimétricas con el radiotelescopio de Effelsberg 100m durante el
mes de Noviembre de 2011. En este caso se observaron simultaneamente, y en la mis-
ma banda, las transiciones de NHz (J,K) = (1,1) y (2,2) (1.3 cm; Opwgy ~ 40 arcsec)
con el receptor en foco primario P13mm, haciendo uso del autocorrelador FFTS segtin
una configuracion estrecha (narrow), el cual proporciona una resolucion espectral en fre-
cuencia de 6v = 6 kHz y un ancho de banda total de Av =100 MHz 6, de manera equiv-
alente, una 8V 3., ~ 0.08 km s~! y un AV 34, ~ 1300 km s~ ! en la banda de 1.3 cm.
La punteria se comprobd cada 2 h utilizando las fuentes de NGC7027 y 3C84, mientras
que para asegurar una correcta calibracioén se observo regularmente la posicion central
de LISSIE Al igual que en el caso de IRAM30m, las observaciones llevadas a cabo en
Effelsberg combinaron mapas y observaciones puntuales a lo largo de todo NGC 1333,
usando como centro de referencia para todas ellas la posicion del nicleo Per73. Todas
estas observaciones se realizaron mediante un modo FSw con ©yp,0,.1.3cm = £ 7 MHz
y un tiempo por fase de T4 = 1 8. En el caso de los mapas, €stos se llevaron a cabo

1 combinando obser-

de nuevo siguiendo un método OTF, con una vy, = 5 arcsec s~
vaciones en direcciones ortogonales en un mosaico de 18 submapas de tamaiios tipica-
mente de entre 300 x 300y 100 x 100 arcsec?. Dichas observaciones han supuesto un
hito para el radiotelescopio de Effelsberg 100m, ya que son el primer set de observa-
ciones heterodinas llevadas a cabo en estas instalaciones combinando técnicas de OTF

y FSw a gran escala.

Nuestro andlisis por velocidad requiere una determinacién de alta precision de las
velocidades Doppler del gas trazado por cada una de las moléculas. Para ello utilizamos
las frecuencias mas precisas conocidas para cada uno de los trazadores moleculares
seleccionados. En nuestro caso, las frecuencias en reposo para las diferentes moléculas
se han tomado como v = 93173.7640 MHz para el N,H™ (1-0) (Pagani et al.[[2009),

ZEfficiencias del telescopio de IRAM30m: http://www.iram.es/IRAMES/mainWiki/Iram30mEfficiencies
3La calibracién de los datos provenientes de Effelsberg 100m debe realizarse a posteriori a partir
de la correccion manual de la opacidad del cielo y la ganancia del receptor dependiente de la altura de
observacidn. Estas correcciones no han sido atn realizadas en nuestros datos, por lo que las intensidades
de los espectros se encuentran en unidades de Tj.


http://www.iram.es/IRAMES/mainWiki/Iram30mEfficiencies
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219560.3582 MHz para el Ccl80 (2-1) (Cazzoli et al.[2003)), 23694.4949 MHz para NH3
(1,1) y 23722.6349 MHz para NH3 (2,2) (Kukolich/1967).

El resultado de las observaciones en los radiotelescopios de IRAM30m y Effels-
berg 100m es la obtencién de més de 2.7 x 10° espectros de NoHT (1-0) y ~ 4 x 10*
espectros de NH3 (1,1) y (2,2). Cada uno de los espectros individuales ha sido reducido
en CLASS de manera independiente a partir del andlisis de cada uno de los subscans
obtenidos durante la observacién, corrigiendo la respuesta de cada receptor mediante
la aplicacion de una base de orden 3. Para mejorar la SNR de los espectros, los cubos
finales de datos para cada una de las especies observadas se ha obtenido a partir de
sucesivos promedios cada 20 x 20 arcsec’. El resultado final es la obtencién de ~ 2100
espectros para cada una de las transiciones observadas de NoH™ y NHj los cuales cubren
toda la region central de NGC 1333 (Ver Figura[6.2).

Aunque observado simultaneamente con el NoH™ (1-0), problemas derivados de un
mal funcionamiento del sintetizador de frecuencias en el receptor de EMIR E230 du-
rante parte de nuestras observaciones en IRAM 30m han obligado a la eliminacién de
~ 50% de los espectros de C'80 (2-1). Los datos disponibles actualmente de C!30
(2-1) no permiten hacer un andlisis detallado de la cinemaética del gas trazado por es-
ta molécula en NGC 1333, por lo que no serdn tratados durante la exposicion de los
resultados preliminares presentados en este capitulo. No obstante, una nueva sesion de
observaciones de la region de NGC 1333 ha sido recientemente programada en el ra-
diotelescopio de IRAM 30m. Se espera que esta nueva sesion proporcione los datos

necesarios para completar este estudio.

6.3. Resultados provisionales

6.3.1. Mapas de emisién integrada

Las Figura [6.2] muestra los mapas de emisién integrada de NH3 (1,1) (Fig.[6.2c) y
NoH™ (1-0) (Fig. ) en NGC 1333 obtenidos en nuestras observaciones. La caracte-
ristica mds evidente de estos mapas es la correlacion directa que existe entre la emision
de NH3 y N,H™ en esta regién. Como puede verse en la figura, la emisién de ambas
moléculas presenta una distribucion similar tanto morfolégica como en la posicién de

sus maximos. Las diferencias entre estas moléculas se identifican principalmente por
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Figura 6.2: Observaciones de la region central de NGC 1333. De arriba a abajo y de izquierda a derecha:
(1) Imagen 6ptica DSS-Roja; (2) Mapa de la emision del continuo de Herschel-SPIRE a 250 pum; (3)
Mapa de emision integrada de NH3 (1,1) obtenido en el radiotelescopio de Effelsberg 100m (contornos
cada 0.7 K km s~! en unidades de T,); (4) Mapa de la emisién integrada de NoH™ (1-0) obtenido de las
observaciones con el radiotelescopio de IRAM 30m (contornos cada 1 K km s~!). En las imagenes ptica
y del continuo se indican las posiciones de los YSO Clase 0/I identificados en esta regién a partir de los
datos de SPITZER por|Gutermuth et al. (2008) (estrellas blancas) asi como de las 2 estrellas que iluminan
la nebulosa por reflexion de NGC 1333 (estrellas verdes), BD+30°549 y SSV 3. En la imagen 6ptica las
etiquetas identifican a los objetos mas conocidos para facilitar su localizacién. Para los paneles (1), (2) y
(4) la linea punteada indica la cobertura de los mapas de NyH™ (1-0), mientras que en el panel (3) indica
la cobertura de los mapas de NH3.
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la distinta sensibilidad y resolucion de nuestros mapas de amoniaco obtenidos en el
radiotelescopio de Effelsberg 100m comparados con los datos de NoH™ obtenidos en
IRAM 30m (ver Seccién[6.2)). La correlacién entre la emisién de NH3 y NoH™ ha sido
recientemente estudiada en Perseo por Johnstone et al. (2010). Tras la comparacién de
una muestra de 71 nicleos densos pre- y protoestelares, estos autores encontraron una
correlacion directa entre ambas moléculas, tanto en su relacion de abundancias como en
sus propiedades cinematicas. El nivel actual de reduccion de nuestros datos de amoni-
aco no nos permite realizar (ain) un andlisis tan detallado como el llevado a cabo por
Johnstone et al. Sin embargo, una relacién preliminar punto a punto de los espectros de
estas dos moléculas a lo largo de nuestros mapas indica que (1) la emisién integrada
de NH3 (en T4) y NoH™ (en T,,;,) siguen una relacion lineal para todos los puntos con
IN,H")> 1 K km s~ ! (esto es, el segundo contorno en la Fig. d), y (2) que la dife-
rencia en velocidades de ambas moléculas es tipicamente < 0.2 km s~ !, De acuerdo con
las conclusiones de Johnstone et al. (2010), dicha correlacién espacial y en intensidad
de los mapas en la Fig parece indicar entonces que la emisién de NH3 (1,1) y NoH™
(1-0) trazan por tanto el mismo gas dentro de la regién de NGC 1333.

Los puntos mas brillantes en emisién integrada en los mapas de NoH™' (1-0) y NH3
(1,1) se encuentran, en la mayoria de los casos, asociados a las posiciones de las fuentes
IR identificadas en NGC1333 como IRAS 1, 2, 4, 5, 6 y 7 (Fig. @}a). Cada uno de
estos maximos coinciden a su vez con los maximos de emision en el continuo, tanto en
los mapas en emision de SCUBA a 850 y 450 um (Sandell & Knee|2001) como en los
datos mds recientes de Herschel a 250 um (Fig.[6.2p). La relacién entre los maximos de
emisién de NoH™, NHj3 y la posicion de las estrellas ha sido ya previamente identificada
observacionalmente en NGC 1333. En la mayoria de estos maximos se observan ademas
lineas moleculares con anchuras tipicas (AV) estadisticamente mds anchas que las ob-
servadas en las regiones sin estrella (Walsh et al. 2007). Dichos maximos de emision
con lineas mds turbulentas estdn asociados a un efecto de calentamiento del gas (Tg ~

15 K) por parte de las fuentes embebidas en estas regiones (Rosolowsky et al. 2008b).

Existen no obstante 2 excepciones donde la emisién molecular trazada en nuestros
mapas no sigue la emision del continuo dentro de la region estudiada. La primera de
estas excepciones se centra en la region alrededor de las estrellas BD+30°549 y SSV 3
(i.e. IRAS 8; (x,y) ~ (+100,+500) arcsec). Como puede verse en la Fig.[6.2] ain con una
prominente emision en el continuo (Fig.[6.2b) toda esta region resulta casi invisible para
las moléculas de N,H' y NHj3 (Fig. cy d). En este caso, la presencia de la nebulosa
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por reflexion asociada a estos objetos (Fig[6.2]a) sugiere que el material molecular ha si-
do ya fotodisociado por el fuerte campo de radiacion UV proveniente de estas estrellas.
Por otro lado, el mdximo de emisién de NoH™ y NH;3 en la regién de SSV 13 (IRAS 3)
se encuentra desplazado respecto a la posiciéon del maximo de emisién en el continuo
(Fig.[6.2]b). Este déficit de emisién molecular en la posiciéon de SSV 13 ha sido previ-
amente sefalado por Walsh et al.| (2007). Estudios interferométricos anteriores revelan
un fuerte calentamiento del gas localizado en la posicion de la fuente central de SSV 13
(i.e. VLA-3, de acuerdo con Rodriguez et al.[|[1997) a temperaturas > 40 K (Rudolph
et al.[|2001). Por otro lado, parte del material molecular parece haber sido ya evacuado
por el flujo bipolar de HH 7-11 (Lefloch et al.|[1998]). De nuevo, el exceso de emision
del continuo en esta region parece estar por tanto causado por un efecto combinado de

sobrecalentamiento del polvo y fotodisociacion del gas.

Fuera de los médximos de emision anteriores, el material molecular trazado por el
N,H™ y el NHj3 se concentra en forma de estructuras filamentosas. De entre todas estas
estructuras destacan los filamentos formados al suroeste de IRAS 6, el filamento que
conecta IRAS 4 y SSV 13 y el filamento alrededor de IRAS 2 (Fig. [6.2). Una estruc-
tura filamentosa similar ha sido ya observada por |Walsh et al.| (2007) en los mapas de
emision integrada de NoH' de NGC 1333. Comparado con este dltimo trabajo, nues-
tros mapas presentan sin embargo una mayor sensibilidad a la emision mds extendida
de N,H™ en esta regién (Compérese la Fig. con la Fig. 3 de Walsh et al.[2007). De
hecho nuestras observaciones trazan toda la emisién compacta observada en los mapas
de Herschel dentro de esta regién (Fig. [6.2b). Estas similitudes entre los mapas de con-
tinuo y nuestros mapas de IRAM 30m hacen del NoH™ el trazador ideal para estudiar la

estructura interna del gas dentro del cimulo de NGC 1333.

6.3.2. Estructura interna del gas en NGC 1333: Filamentos
coherentes en velocidad.

La estructura cinemaética del gas en el interior de la region de NGC 1333 presenta, al
igual que ocurria en regiones como B211 (Capitulo f)), una enorme riqueza cinematica.
Las componentes del gas observadas en los espectros de NoH™ y NHj de esta regién
presentan una gran variabilidad con claros gradientes internos de velocidad dentro de
un rango de velocidades de entre 6.2 y 9.0 km s~!. Como se ilustra en la Figura

la inspeccién de nuestros datos de NoH™ revela la presencia de amplias regiones con
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Figura 6.3: Espectros representativos de NoH™ en NGC 1333 con miiltiples componentes en velocidad.
En rojo se muestran la componente aislada de los espectros de NoH™ (1-0) en 4 posiciones (x,y) [arcsec]
a lo largo de esta region: (1) (0,0); (2) (+120,-200); (3) (-140,+400); (4) (-180,-20).

espectros con multiples componentes en velocidad, algunos de ellas ya identificadas en
estudios previos (e.g. ndcleos 99, 103 y 106 de [Kirk et al.[2007a)). Tipicamente estos es-
pectros presentan 2 componentes con diferencias de ~ 0.5-1.0 km s~ (espectros 1-3).
Existen ademds casos puntuales mds extremos donde se sugiere la presencia de has-
ta 3 componentes en velocidad (espectro 4). Aunque mas compleja de diferenciar por
el solapamiento de sus componentes hiperfinas y la peor sensibilidad de los espectros,
esta estructuracion con multiples componentes en velocidad se observa igualmente en
nuestros datos de NH3, asi como en varios espectros de alta calidad de esta molécula de
estudios anteriores (Rosolowsky et al.|2008b; e.g. posiciones de Per38, Per54 y Per82).
Muchos de estos espectros multiples se observan en los nodos donde parecen conectarse
las estructuras filamentosas identificadas en los mapas de drea integrada, mientras que
los espectros simples parecen concentrarse en las regiones mds rectilineas y aisladas de
estos filamentos. Este tipo de estructura de componentes multiples, similar a la obser-
vada en Barnard 213 (Hacar et al.|2012), parece indicar de nuevo la presencia multiples
estructuras en velocidad superpuestas a lo largo de la direccién de observaciéon dentro
de la region de NGC 1333.

Para caracterizar la estructura interna del gas en la regiéon de NGC 1333 hemos uti-

lizado el método de FIVe desarrollado en el Capitulo [5| de esta tesis. Para ello, FIVe
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se ha modificado para su aplicacion en los datos de NoH™ (1-0) provenientes de nues-
tras observaciones de IRAM 30m. En este caso, los pardmetros tanto del método de
descomposicién de la emision (Seccién [5.3) como del algoritmo de identificacion de
estructuras (Seccién se han aplicado siguiendo los mismos criterios de seleccion
espacial y correlacion cinematica subsonica utilizados en Tauro (~140 pc, Elas| (1978)))
adaptados a la nueva distancia de NGC 1333 (= 235 pc, Hirota et al. [2008). Primero,
el proceso de descomposicion por componentes llevada a cabo por FIVe se realiza me-
diante el ajuste (hiperfino) de los diferentes espectros dentro de esta region a partir de
su anélisis por grupos de correlacion definidos por una distancia de L., = 100 arcsec,
esto es en grupos de 5 x 5 espectros segun la resolucién de 20 arcsec, y con unos cri-
terios de seleccion dados por Ny, > 3 espectros, RMSy ~ 0.1 K'y SNR > 3. Una vez
obtenidos los centroides de linea de todas las componentes identificadas en N;H™, se ha
aplicado el algoritmo de identificacion de estructuras de FIVe siguiendo unos criterios
tales que Ax = Ay = 40 arcsec, AV, = 0.2 kms~!, SNRy = 5y pppy = 4 puntos para la
identificacion de los puntos intensos de alta densidad en el espacio PPV (Paso 1), unos
pardmetros de Ly,jonqs = 80 arcsec, |VVis|frienas = 3 km s~ pc™! y N,uin = 5 puntos
para la aplicacion del algoritmo de FoF (Paso 2), y unos valores de L, = 40 arcsec,

|VVisr|Assoc = 3 km g1 pc_1 para el proceso final de asociacion (Paso 3ﬂ

El resultado de la aplicacién de FIVe sobre los 2090 espectros de NoH™ (1-0) obser-
vados en NGC 1333 es la obtencién de 1307 componentes individuales con SNR > 3.
A partir de estos ajustes, y utilizando los pardmetros anteriores para el estudio de las es-
tructuras cineméticas dentro del espacio PPV, FIVe identifica 12 estructuras coherentes
en velocidad a nivel subsonico dentro del cimulo de NGC 1333, con una eficiencia de
asignacion de puntos del ~ 83 %. Segtin un andlisis de sus didmetros principales (ver
a continuacion), estas estructuras presentan una morfologia alargada con relaciones de
tamafio ~ 3.5:1. Este resultado indica que la gran mayoria del gas en NGC 1333 se en-
cuentra altamente estructurado cinemdticamente en forma de filamentos coherentes en

velocidad.

Para estudiar las propiedades de estos filamentos coherentes hemos definido el eje
principal de cada una de estas estructuras siguiendo, de nuevo, una aproximacion geo-
métrica en dos pasos similar a laempleada en la caracterizacion de filamentos en Barnard

213 aplicada esta vez segtin una AL,,;; = 40 arcsec (ver Fig.[5.13). Los ejes principales

“Nétese que, a la distancia de 235 pc, la eleccién anterior de L friends> |V Visr| friends» Lassoes |V Visr|assoc
asegura de nuevo un nivel de correlacion subsoénica (i.e. < c;) entre puntos dentro del espacio PPV con
una tolerancia maxima de velocidad de |AV/,,| < 0.19 km s~ (ver Seccién .
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Figura 6.4: Filamentos coherentes en velocidad identificados por FIVe en la region de NGC 1333 (colores)
sobre el mapa de emision integrada de NoH™ (1-0) (escala de grises; Fig. . Las estrellas negras indican
la posicién de las estrellas BD+30°549 y SSV 3, mientras que los tridngulos indican la posicién de los
ntcleos densos identificados por|Rosolowsky et al.| (2008b)).

deducidos para cada uno de los filamentos coherentes en velocidad identificados en
NGC 1333 se pueden ver en la Figura [6.4] Como muestra la figura, y como se intufa
de la inspeccidn de los espectros individuales, estos filamentos parecen formar una red
compleja de estructuras entrelazadas en el interior de NGC 1333. La complejidad de
esta red de filamentos parece ademds aumentar hacia las regiones donde se encuentran
los mayores focos de formacion estelar en NGC 1333, tanto en la region que ha formado
el subcimulo norte cerca de SSV 3 e IRAS 6 (Filamentos 5 y 6) como, y muy especial-
mente, en la regiéon mas activa actualmente en torno a las estrellas SSV 13, IRAS 4 e
IRAS 2 (Filamentos 4,7, 8,9, 10y 11).
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Tabla 6.1: Propiedades de los filamentos identificados por FIVe en NGC1333.

FIID Aa  AS) L (Vi)  oVig/es (onr)/cs VVis| N2,
(arcsec) (arcsec) (pc) (kms™!) (km s~ pc™h)
01 -492 -44 0.2 7.6 0.6 0.91 0.27 0
02 -485 -224 0.4 7.3 0.4 0.75 0.42 2
03 -405 164 0.4 8.2 1.0 1.50 1.01 2
04 =277 -10 0.3 8.0 1.1 1.46 1.20 2
05 -219 386 0.2 8.4 0.6 1.35 0.80 0
06 -118 286 0.5 7.8 1.2 1.49 0.05 6
07 -100 -136 0.6 7.1 1.2 1.27 0.15 3
08 -68 -59 0.3 7.7 0.7 1.78 0.58 1
09 -2 141 0.5 8.4 1.0 1.49 0.78 4
10 58 -50 0.2 7.8 0.7 1.55 1.01 1
11 134 -209 0.3 7.7 1.3 0.94 1.45 3
12 160 743 0.5 7.4 0.6 0.66 0.05 3

Notas: (1) Offsets relativos calculados en proyeccién radio a partir de la posicién (o,8)2000=(03"29"08.9, +31°15°12”).

(2) Nicleos densos, segtin el catdlogo de|Rosolowsky et al.|(2008b), pertenecientes a los filamentos identificados por FIVe
en NGC1333. Nétese que muchos de estss nticleos presentan més de un objeto embebido (e.g IRAS 2a, by ¢)

Una vez identificados todos los filamentos formados en la regiéon de NGC 1333
hemos calculado todas sus propiedades fisicas basandonos en los espectros asociados
a cada una de estas estructuras coherentes. La Tabla[6.1|y la Figura del Apéndice
resumen los valores obtenidos para la razén de tamafios (AR), la longitud (L), la veloci-
dad tipica ((Vy,)), la dispersion interna de velocidades (0'Vy,), la dispersion no-térmica
tipica del gas ((on7)) y el gradiente global de velocidades (|VVj,,|) de cada uno de es-
tos objetos. Ademads de sus propiedades estadisticas, hemos estudiado las propiedades
cinematicas de los filamentos coherentes en velocidad en funcidn de su eje principal. La
distribucién de los centroides de linea y dispersiones no-térmicas de velocidad a lo largo
de estos objetos pueden encontrarse en las Figuras|[C.2]y

Los filamentos de NGC 1333 estdn caracterizados por presentar unos campos con-
tinuos de velocidad con suaves oscilaciones y gradientes internos de velocidad. A partir
del anélisis estadistico de las propiedades podemos concluir que estos objetos presentan
unos tamafios tipicos de L~ 0.4 pc con una AR~ 3.5, y un campo interno de velocidad
caracterizado por unos valores tipicos de oV, ~ 0.85 c;, |[VVjg,| ~ 0.6 km s7! pc:_1
y (onT) ~ 1.3 c,. Las propiedades cinemadticas anteriores se han calculado suponiendo

que la temperatura cinética del gas es Ty = 10 K. Como se vio en la Seccién [6.3.1]
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existen sin embargo evidencias de un aumento de la temperatura del gas hasta Ty ~ 15
K en regiones cercanas a las fuentes embebidas en esta region (e.g. SSV3, IRAS 4, etc;
Rosolowsky et al.2008b)). Los valores calculados anteriormente para la 6V, y (OnT)
segtin una c;(10K) (= 0.19 km s~!) son por tanto cotas superiores de las propiedades
cinematicas de muchos de los filamentos dentro de esta regién, pudiendo reducirse en
algunos casos hasta en un ~ 20% si ¢, = c,(15K) (= 0.23 km s~!). No obstante, y atin
asumiendo estas cotas superiores, estos resultados indican por tanto que los filamen-
tos coherentes en velocidad en la region de NGC 1333 presentan campos de velocidad

transonicos (~ c;) a lo largo de toda su estructura.

La presencia de filamentos con bajas dispersiones de velocidad en NGC 1333 ha sido
propuesta anteriormente en el caso particular de los filamentos al sureste y suroeste de
IRAS 6y al suroeste de SSV 13 por Walsh et al. (2007)) (filamentos 6, 9y 11 en nuestra
notacion, respectivamente). Ademds de en NGC 1333, estudios anteriores sugieren la
presencia de multiples filamentos en el interior de otros ciimulos estelares como p-Oph
(Motte et al.[[1998) y OMC-1 (Wiseman & Ho||1998). Medidas locales de la emisién
de No,H™ de algunos de estos objetos muestran que en regiones como p-Oph A (Di
Francesco et al.|[2004), p-Oph F (André et al.|2007) y p-Oph B (Friesen et al.|2009)
existen multiples componentes de gas asociadas a estructuras filamentosas con campos
de velocidad transénicos caracterizados por una dispersion no-térmica de oy7 < 1.5 ¢
y una dispersion interna de velocidades de 6V, < c,. La similitud de estos resultados
parciales con nuestro estudio global de NGC 1333 sugiere por tanto que la formacién
de filamentos coherentes en velocidad es proceso general dentro de la evolucion del gas

en el interior de los cumulos.

Segun las simulaciones turbulentas, los filamentos se forman en las regiones de in-
terseccion de corrientes supersonicas (Padoan et al. 2001} en analogia a la formacién
de una recta mediante la interseccion de dos planos). Las simulaciones que intentan
modelizar la formacion de cimulos indican que este tipo de colision de corrientes de
gas supersonicas disipa eficientemente la turbulencia generando complejas redes de fil-
amentos coherentes (Klessen/[2001)). Los filamentos en estos modelos son, no obstante,
objetos altamente variables (e.g. Bonnell et al.[|2011). Incluso los filamentos mas qui-
escentes obtenidos en estas simulaciones (aquellos con dispersiones internas de ve-
locidad oyt ~ c,) presentan campos internos de velocidad con gradientes tales que
IVVi| > 10km s~! pc~! y altas variaciones a lo largo de su estructura §V,, (Smith et

al.[2012)). Estos intensos campos de velocidad perturban eficientemente estas estructuras



NGC 1333: Formacion de niacleos densos en camulos 145

destruyendolas en escalas de tiempo similares al tiempo dindmico de la nube 7y, (i.e.
~ unos pocos 10° yr). Aunque cualitativamente parecidos, los filamentos observados
en NGC 1333 presentan sin embargo dispersiones maximas de velocidad con 6 Vg, sub-
sénicas y |VVy,,| <2-3kms~! pc~!. Esta estructura cinemética, similar a la encontrada
en los filamentos de Barnard 213 (Hacar et al.|2012), sugiere por tanto que la evolucién
de los filamentos en el interior de los cimulos es mds lenta que la predicha en los mode-
los anteriores. De hecho, la presencia de objetos Clase I atin embebidos en estos objetos
(ver Seccion ya indica que los filamentos de NGC 1333 deben ser estables (al
menos) durante escalas de tiempo similares a las escalas de formacién de estos YSOs de
~ 1 Myr (Evans et al. 2009), esto es, varias veces €l T4y,. Esta estructura de filamentos
quiescentes y coherentes en velocidad sugiere por tanto que la evolucion del gas en los

camulos es lenta, de acuerdo con [Tan et al.| (2006).

6.3.3. Nucleos densos en NGC 1333

La distribucion de nucleos densos en la region de NGC 1333 ha sido caracterizada
previamente en detalle en todo tipo de estudios en el continuo (Sandell & Knee 2001}
Hatchell et al.|2005} Enoch et al.|2006), asi como en varios trazadores moleculares co-
mo NoH™ (Walsh et al.[2007) y NH3 (Rosolowsky et al.[2008b). Entre las diferentes
muestras, el estudio de Rosolowsky et al presenta la compilacién mds completa y pre-
cisa al realizar una recopilacién de los resultados anteriores comparando observaciones
tanto de lineas moleculares como del continuo. De los 39 nicleos (pre- y protoeste-
lares) identificadas en NGC 1333 por estos autores, 34 se encuentran dentro de la region
cartografiada por nuestras observaciones. De entre ellos, todas los nicleos densos con
Tp(NH3) > 0.3 K (i.e. 30 nuicleos, 88 % de la muestra) son detectados en nuestros mapas
a gran escala (ver Fig. [6.4)). Nuestras observaciones capturan por tanto la mayor parte

del gas que actualmente se encuentra formando estrellas dentro de esta region.

A partir de medidas de NH3, Rosolowsky et al.| (2008b) proporcionan un catilogo
uniforme de las las posiciones (x,y) y velocidades del gas (V,(NH3)) en cada un de
los nicleos de NGC 1333. Para identificar cada uno de los niicleos de Rosolowsky et
al en nuestros datos de NoH™ (1-0) hemos seguido un criterio de asociacion espacial y
por velocidades segun una distancia D < 20 arcsec y una separacion por velocidades
|V (NH3) — Vi (NoHT)| < 0.2 km s~!, esto es, similar a las diferencias tipicas me-

didas en nuestras observaciones de NH3 y NoH™. Este criterio nos permite vincular
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automdticamente cada una de estas condensaciones a los filamentos previamente identi-
ficados por FIVe (Seccién[6.3.2). Siguiendo este anlisis, 27 de los 30 nicleos (= 90 %)
previamente detectados en NGC 1333 se encuentran asociados a filamentos coherentes
en velocidad (Tabla , mientras que sélo 3 de ellos, localizados no obstante en torno a
la nebulosa generada por SSV 3 (Seccién[6.3.1]; e.g. nicleo en (x,y) ~ (+120,+500)), se
identifican como aislados. En estos 27 nucleos densos identificados en nuestros datos se
encuentran embebidos la mayor parte de los objetos Clase 0/I detectados en NGC 1333
(ver Fig. b). Esta relacion entre el gas y las estrellas en el interior de la nube indi-
ca por tanto que los nicleos densos y estrellas de NGC 1333 se forman a partir de la

fragmentacion de filamentos coherentes en velocidad previamente formados en la nube.

6.3.4. Formacion de nucleos densos en nubes moleculares:

formacion aislada vs. formacion en cumulos

Un problema fundamental en el estudio de la formacidn estelar es entender si los
nucleos y estrellas en el interior de los cimulos se forman del mismo modo que cuando
lo hacen de manera aislada. Observaciones previas sugieren que los nucleos densos for-
madas en cimulos presentan dispersiones no-térmicas de velocidad mds turbulentas que
aquellos encontrados en regiones aisladas (Jijina et al.|1999). Por otro lado, los nicleos
encontrados en el interior de los ctimulos son tipicamente mas densos, mds compactos
y presentan una distancia entre compafieros menor que los nicleos observados en nubes
con poblaciones estelares mas distribuidas. Asi mismo, los nicleos formados en cimu-
los presentan una mayor subestructura con multiples objetos embebidos, mientras que
los nucleos aislados exhiben formas simples y dan lugar a objetos individuales (Ward-
Thompson et al.|2007). Tipicamente los nicleos prestelares formados en cimulos se
encuentran inmersas en regiones con una mayor densidad de columna, en un ambiente
maés turbulento y con una actividad estelar mayor que sus contrapartidas aisladas, lo
que cldsicamente ha sugerido que las diferencias entre ambos regimenes de formacién

estelar tienen su origen en la influencia del entorno.

En esta tesis hemos estudiado la estructura del gas en las regiones de Barnard 213
(Capitulo 4) y NGC 1333 (este Capitulo). Estas dos nubes son regiones prototipicas
dentro de las regiones de formacion estelar de Tauro y Perseo, respectivamente. Para
realizar el estudio de la estructura de estas dos nubes hemos aplicado en ambos casos el

algoritmo de FIVe con los mismos pardmetros, adaptados segun la distancia de cada una
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de estas nubes, tanto para la descomposicion de la emision como para el algoritmo de
identificacion de estructuras por velocidad. Los resultados de estos andlisis nos permiten
por tanto comparar directamente los mecanismos de formacion de nucleos prestelares
en regiones de formacion estelar aislada como Tauro con los mecanismos de formacion

de nucleos densos en nubes como Perseo dominadas por una formacién en ctimulos.

El primer resultado que se desprende del andlisis comparativo de Barnard 213 y
NGC 1333 es la semejanza existente entre los mecanismos de formacién de nucleos
en estas dos nubes. En ambos casos, nuestro analisis de la estructura interna demuestra
que, antes de la formacién de los nucleos densos, todo el gas de estas dos nubes se
encuentra altamente estructurado formando filamentos coherentes en velocidad. Este
resultado favorece la tesis principal de nuestro primer trabajo en L1517 (Hacar & Tafalla
2011) por la cual para formar un nucleo denso es necesario formar anteriormente un
filamento coherente en velocidad. Nuestro estudio en NGC 1333 nos permite ademas
afirmar que este mecanismo de formacidn de nicleos densos se produce no s6lo en nubes
relativamente tranquilas como Tauro sino que este mismo mecanismo parece igualmente
dominar la formacidn de estos objetos en cimulos mucho mas complejos y activos como
NGC 1333.

Otro resultado directo de nuestro andlisis es la enorme similitud entre los tamafios y
las propiedades cinematicas de los filamentos coherentes en velocidad identificados en
Barnard 213 y NGC 1333. Comparando los resultados de FIVe puede verse que los fila-
mentos identificados en estas dos regiones comparten unos tamaifos tipicos con L ~ 0.5
pc, y unos campos de velocidad oscilatorios caracterizados por una oy7 y 6 Vg, ambos
~ ¢y (ver Tablas [A.2]y [6.T)). Estas similitudes entre las propiedades de los filamentos
formados en regiones tan dispares como Barnard 213 y NGC 1333 sugieren la presencia
de un mecanismo de formacién de filamentos comun en ambos casos. Atin cuando nues-
tras observaciones no nos permiten obtener una informacion detallada de este proceso
de formacién de filamentos, la deteccion generalizada de redes de filamentos transoni-
cos (< ¢,) con tamafios similares en Barnard 213 y NGC 1333 sugiere entonces que la
formacion de estos objetos en el interior de las nubes moleculares se ve favorecida por

los procesos de disipacion de turbulencia a escalas de ~ 0.5 pc.

A pesar de sus similitudes cinemadticas y de tamafio, un estudio preliminar indica
la presencia de una notable diferencia entre las masas de los filamentos coherentes que
dan lugar a la formacién de nicleos densos y estrellas en Tauro y Perseo. Como se vio

en Hacar et al.| (2012), los filamentos de Barnard 213 (y L1517) presentan unas masas
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totales tipicas de M;,; ~ 12 M, y unas masas lineales tales que M;;,, ~ 14 M, pcfl.

La inmensa mayoria de estos filamentos presentan ademas masas cercanas al equilibrio
(Myin S Myin.0st), con la tinica excepcién del filamento principal en el pequefio cimulo
de L1495 (Filamento 13), el cual presenta una M;,; ~ 100 M, y una My;,, ~ 73 M, pc*1
(> 4 Myin,05)- La falta de medidas de la temperatura del gas en los diferentes filamentos
de Perseo nos impide obtener una estimacion similar de los valores de M;,; y My;, para
los filamentos de NGC 1333. No obstante, estudios previos han estimado unas masas lin-
eales tipicas para los filamentos de Perseo entre 47-115 M., pc~! (Hatchell et al[2005).
Indirectamente, la deteccion de filamentos completos en una molécula como NoH™,
sensible a densidades n(H,) > 10° cm™3 (Bergin & Tafalla|2007) sugiere igualmente la
presencia de objetos mas densos y compactos que los observados en C'80 en Tauro con
n(H,) ~ 10* cm—2 (Hacar & Tafalla/2011). Estos valores parecen indicar entonces que
los filamentos coherentes en velocidad formados en cimulos como NGC 1333 (6 in-
cluso L1495) son tipicamente mas masivos que los filamentos identificados en regiones

con formacion estelar mas distribuida como Barnard 213E]

Las diferencias entre Perseo y Tauro se observan también en el nimero de filamentos
que forman estrellas en cada una de estas regiones. Para cuantificar este efecto hemos
definido dos parametros fundamentales que caracterizan la densidad de filamentos tanto
por unidad de superficie (pop) como en el espacio PPV (p3p). En este caso, y para re-
alizar una comparacién homogénea entre ambas regiones, hemos realizado este cdlculo
tinicamente con los filamentos que forman niicleos densos con emisién en NoH™, esto
es, aquellos filamentos fértiles (Hacar et al. 2012). A partir de esta seleccion, pyp se
ha definido segun el nimero de filamentos con nicleos embebidos (Ngz) por unidad de
superficie observada (A) en cada una de las nubes de Barnard 213 y NGC 1333, esto es
p2p = Ngp/A. Mientras, p3p se calcula a partir de la densidad espacial de filamentos
(p2p) dividido por el rango de velocidades al que se encuentran la emision dentro de ca-
da region (AVig = Vigrlmax — Visr|min) segtn la relacién psp = pzD/AVls,ﬁ En el caso
de Barnard 213 tenemos que, para un 4drea mapeada de A = 1.6 deg?, Ng = 8 filamentos
forman estrellas dentro de un rango de velocidades de AV, ~ 1.1 km s~1 (Tabla .
Por su parte, Ngr = 10 filamentos de NGC 1333 presentan nucleos densos embebidos

SPréximamente se espera poder realizar un anlisis detallado de la distribucién de masas en los fil-
amentos de NGC 1333 a partir de las medidas de la temperatura de las diferentes componentes del gas
proporcionadas por los datos de NH3 (1,1) y (2,2).

SPor simplicidad los valores de Vig|max ¥ Visr|min S€ toman, respectivamente, como los valores
méaximo y minimo entre los valores tipicos de la velocidad de todos los filamentos con formacién de
nucleos en cada region.
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en un drea de A = 232 arcmin® y dentro de un rango de velocidades de AV, ~ 1.3
km s~! (Tabla . A partir de los parametros anteriores se obtiene unos valores para la
densidad de filamentos de pop = 0.83 fils pc 2 y p3p = 0.75 fils pc =2 (km s~!)~! para
Barnard 213 y de pp = 8.8 fils pc =2 y p3p = 6.8 fils pc =2 (km s ') ~! para NGC 1333.
Comparando los valores de pop y p3p puede verse como el caimulo de NGC 1333 presen-
ta, tanto espacialmente como en velocidades, una organizacién compacta del gas denso
con una densidad de filamentos con formacién estelar tipicamente un orden de magnitud
mayor que los encontrados en regiones con una formacion estelar mas distribuida como
Barnard 213.

De acuerdo con los modelos de fragmentacion de filamentos, la escala a la que un
filamento se fragmenta gravitacionalmente (4s,4,) para dar lugar a los nicleos densos
es proporcional a la densidad central del filamento segiin Af,,q o< n~—!/2 (Larson||1985;
ver Seccion [1.3). A pesar de poder existir cambios en la densidad central de los fila-
mentos durante su evolucidn, la fragmentacién de los filamentos se encuentra favoreci-
da a la escala Af,q,0 determinada por la densidad en el momento en que el gas de la
nube se vuelve isotermo, i.e. Afrqg0 = Afrag(Niso) (Kawachi & Hanawa 1998; Jappsen
et al.|2005). Suponiendo que las densidades actuales de los filamentos de Barnard 213 y
NGC 1333 son similares a las densidades originales durante su fragmentacion, a igual-
dad de tamafios los filamentos compactos de NGC 1333 deberian por tanto fragmentarse
en un nimero mayor de objetos que en el caso de los filamentos de menor densidad de
Barnard 213. Segin nuestras observaciones, el niimero de ndcleos densos por filamento
(Ne¢ores) €s similar en ambos casos con un valor de Neges ~ 2.5 cores fil~!. No ob-
stante, los nuicleos utilizados para el estudio de NGC 1333 provenientes de la muestra
de Rosolowsky et al.|(2008b) son, en muchos casos, objetos multiples (e.g Per60 = IRAS
2a, 2b y 2¢), mientras que la gran mayoria de nicleos de Tauro forman una tnica estre-
lla. A partir de una inspeccion de los resultados de la literatura, se estima entonces que
los filamentos de NGC 1333 forman entre un 20-50 % més estrellas que los filamentos

observados en Tauro (i.€ Neores, 1333 ~ 1.2-1.5 Neores, Taurus)-

La presencia de un mayor nimero de filamentos masivos con un nimero més ele-
vado de fragmentos podria favorecer una mayor formacion de estrellas en regiones como
NGC 1333 respecto a nubes como Tauro. Para evaluar este efecto hemos calculado el
nimero de ntcleos densos formados en filamentos por unidad de superficie segtn la
relacion Peores = Neores X P2p. Sorprendentemente, la razén de densidades de nucleos

densos formados en filamentos en las regiones de Tauro y NGC 1333 presenta un valor
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aproximadamente similar a la razon entre las densidades de estrellas ya formadas en ca-
da una de estas regiones (i.e. Pcores, N1333/ Peores, Taurus ~ Pstars,N1333/ Pstars, Taurus)> donde
Pstars = 1-10 stars pc 2 (Gomez et al.|[1993) y pygrars = 140 stars pc~2 (Lada et al.|1996)
respectivamente. Estos resultados sugieren la existencia de una correlacion directa entre
el nimero de filamentos activos (fértiles) formados en una nube y la cantidad de estrellas

formadas en su interior.

La correlacion entre la cantidad de gas de las nubes moleculares y su nivel de for-
macion estelar ha sido recientemente estudiada por Lada et al.| (2010). Mediante me-
didas de extincion en las 11 nubes moleculares mas importantes a distancias de < 0.5
kpc, estos autores encontraron que, a partir de densidades de columna tipicamente de
Ago 2 0.8™ (i.e. Ay ~ 7.8™), existe una relacion lineal entre la tasa de formacion
estelar de las nubes moleculares (Star Formation Rate, SFR) y la masa de gas denso
presente en las mismas. En otras palabras, a mayor cantidad de gas denso mayor forma-
cion estelar dentro de las nubes moleculares. En un estudio posterior, Lada et al. (2012)
vinculan estos resultados a los estudios extragaldcticos que demuestran una correlacién
similar entre la luminosidad infrarroja de las galaxias (L;g, utilizada como proxy de
la SFR) y la luminosidad de estos objetos en la molécula de HCN (Lgcy, un trazador
molecular sensible al gas denso presente en las galaxias) (Gao & Solomon|2004), lo que
parece sugerir que la formacion estelar dentro de las galaxias depende principalmente
del proceso local de formacion de gas denso (a Ag > Ag o) en las nubes moleculares in-
dividuales. Segtin las estimaciones de Lada et al.[(2010), las regiones con Ak o 2, 0.8
se corresponden con las zonas de las nubes moleculares con densidades espaciales con
n(Hp) > 10* cm—3. De acuerdo con nuestros trabajos en Barnard 213 y NGC 1333, todo
el gas a tales densidades se encuentra en forma de filamentos coherentes en velocidad.
Los diferentes regimenes de formacion estelar observados entre estas nubes parecen es-
tar por tanto originados por la eficiencia del gas en formar estos filamentos densos y
coherentes en velocidad que dan lugar a la formacién de nicleos densos. Nuevas ob-
servaciones de un mayor nimero de nubes moleculares a gran escala son no obstante

necesarias para confirmar estos ultimos resultados.
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6.4. Conclusiones preliminares

A continuacién resumimos los resultados mas relevantes obtenidos del estudio de
NGC 1333:

= Hemos investigado los mecanismos de formacion de ntcleos prestelares a partir
del estudio de la estructura interna del gas en la regién de formacién estelar de
NGC 1333. Para ello hemos hecho uso de una nueva serie de observaciones a
gran escala de N,H™ y NHj obtenidas con los radiotelescopios de IRAM 30m y
Effelsberg 100m. De acuerdo con los resultados previos, nuestras observaciones
demuestran que todo el gas denso de NGC 1333 se encuentra altamente estruc-
turado formando una compleja red de filamentos entrelazados en el centro de este
cimulo estelar. Mediante la aplicacién del método de FIVe (Capitulo[5) en nuestros
datos de NoH™ (1-0), hemos identificado 12 filamentos coherentes en velocidad en
NGC 1333. Dichos filamentos contienen ademas la gran mayoria de niicleos den-
sos identificados en esta region. Nuestros resultados demuestran por tanto que la
formacion de nicleos en cimulos como NGC 1333 se realiza a partir de la frag-

mentacion de filamentos coherentes en velocidad.

= En términos de tamafios y estructura interna, los filamentos coherentes en veloci-
dad de NGC 1333 presentan caracteristicas similares a los filamentos identificados
en nuestros estudios previos en Barnard 213 (Hacar et al.[|2012). Conjuntamente
estos filamentos se encuentran caracterizados por unos tamaios tipicos tales que
L ~ 0.5 pc, y unos campos de velocidad oscilatorios con oy7 y 0V, tansoni-
cos (~ 1-1.5 c¢,). Esta similitud entre los filamentos coherentes en velocidad en
regiones tan dispares como Tauro y Perseo sugiere un mecanismo de formacion de
nucleos densos comun para las nubes moleculares, favorecido por la disipacion de

turbulencia a escalas tipicas de ~ 0.5 pc dentro de estos objetos.

» Comparativamente, las nubes de Barnard 213 y NGC 1333 parecen presentar no
obstante diferencias claras en su nivel de organizacién interna. Tipicamente, NGC
1333 presenta una densidad de filamentos con formacidn estelar (p2p y p3p) un or-
den de magnitud mayor que en el caso de Barnard 213. Asi mismo, la observacion
de regiones completas trazadas en NoH™ sugiere que los filamentos encontrados
en Perseo tienden a ser mds masivos que los filamentos coherentes de Tauro. De

confirmarse estas conclusiones, los diferentes regimenes de formacién estelar en
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cumulos y en regiones aisladas podrian estar determinados por la eficiencia de las

nubes en formar estos filamentos densos y coherentes en velocidad.

= Se espera poder presentar la version definitiva de este estudio en una préxima
publicacion en la revista A&A durante el final de 2012 o principios de 2013 (Hacar
& Tafalla in prep.).



7 Resumen y conclusiones finales

La formacidn de nucleos densos es el paso mds critico en el proceso de formacion es-
telar. La transformacién del gas en nicleos densos determina tanto la tasa de formacién
estelar como la distribucién de masas de las estrellas en las nubes moleculares. Nue-
stro conocimiento del proceso de formacion de nucleos es, sin embargo, muy limitado.
Tras décadas de estudio la comprension de los mecanismos fisicos que gobiernan la for-
macién de nucleos densos (turbulencia, campos magnéticos 6 gravedad) sigue siendo
materia de un amplio debate en la comunidad cientifica. La caracterizacién de este pro-
ceso requiere entender la relacion entre el gas mas denso en el interior de los nicleos y
sus envolturas més difusas. Para ello, el estudio de las propiedades cinemadticas del gas
en torno a los nucleos densos es una herramienta Unica para testear las predicciones de

los diferentes modelos de formacion estelar.

Con el objetivo de estudiar los mecanismos de formacién de nucleos densos en las
nubes moleculares, hemos investigado 3 regiones prototipicas de formacién de estrellas:
L1517, Barnard 213 y NGC 1333. Estas regiones han sido seleccionadas por presentar
distintos grados de actividad y por cubrir los diferentes modos de formacion estelar,
desde las regiones con formacién aislada hasta aquellas con formacién en cimulos. A
partir de observaciones en lineas milimétricas a gran escala, hemos estudiado cada una
de estas nubes haciendo uso de distintos trazadores moleculares sensibles a diferentes
regimenes de densidad. En particular, nuestro trabajo se ha centrado fundamentalmente
en la observacién sistemdtica de las moléculas de C'80 y NoH™, trazadores selectivos
del gas extendido de las nubes y el gas de los nicleos, respectivamente. Este trabajo
representa la investigacion mas extensa sobre el proceso de formacion de nicleos densos
a partir de observaciones a gran escala en multiples trazadores milimétricos llevada a

cabo hasta la fecha.

Nuestro andlisis se ha basado en la caracterizacién y parametrizacion de toda la in-

formacion cinematica contenida en los espectros mediante el ajuste de gaussianas. Para

153



154 Restimen y conclusiones finales

ello, hemos desarrollado una nueva metodologia de andlisis denominada FIVe, espe-
cificamente disefiada para el tratamiento masivo de observaciones milimétricas en lineas
moleculares a gran escala. A partir de una aproximacion de Friends-of-Friends, FIVe
permite la identificacion automadtica de las diferentes componentes del gas presentes en
los espectros mediante el estudio de la distribucion y la continuidad de los centroides de

linea en el espacio PPV (posicion-posicion-velocidad).

Nuestro andlisis de la cinemadtica del gas ha revelado la presencia de un nuevo tipo
de estructuras en el interior de las nubes moleculares a los que hemos denominado fila-
mentos coherentes en velocidad. Nuestras observaciones demuestran la presencia gene-
ralizada de estas estructuras en las tres regiones de L1517, Barnard 213 y NGC 1333. En
todas ellas, los filamentos coherentes, con tamafios tipicos de ~ 0.5 pc, estdn caracteri-
zados por presentar dispersiones internas de velocidad del orden (o incluso menor) de
la velocidad del sonido y campos continuos de velocidad dominados por suaves gradi-
entes y oscilaciones a lo largo de su eje principal. Las propiedades transénicas de estos
objetos indican entonces que los filamentos coherentes en velocidad son las primeras
estructuras dentro de las nubes desacopladas del régimen supersonico y turbulento que

domina la dindmica del gas a gran escala.

En las tres regiones investigadas, la inmensa mayoria de los nicleos densos obser-
vados se encuentran dentro de filamentos coherentes en velocidad, lo que indica que la
formacion de un nucleo requiere la formacion previa de uno de estos objetos. Nuestros
estudios sobre la cinemdtica del gas muestran ademds que estos niucleos densos com-
parten las oscilaciones internas en velocidad de los filamentos de los que proceden. La
coincidencia entre el campo de velocidad local de los nicleos y el campo de velocidad
a gran escala de los filamentos coherentes indica que la transicion filamento-nucleo se
produce de manera cuasiestdtica y sin grandes cambios en las propiedades cinematicas
del gas. Mds aun, los nicleos densos parecen heredar las propiedades cinemadticas de
los filamentos coherentes donde se encuentran embebidos. Estos resultados demuestran
que la disipacion de turbulencia precede a la formacién de los nicleos, en contraste con

lo propuesto en trabajos anteriores.

Nuestros estudios sefialan entonces a la formacién filamentos coherentes en veloci-
dad como el paso mds determinante en el proceso de formacién de niicleos densos en las
nubes moleculares. Nuestras observaciones demuestran que estos filamentos coherentes
dominan la estructura interna del gas previa a la formacién de nicleos en el rango de

densidades de 103-10* cm™3 en las tres regiones estudiadas en esta tesis. Estas mismas
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observaciones sugieren ademds que el nivel de organizacion y las propiedades de es-
tos filamentos podrian estar relacionadas con la complejidad de cada nube. De hecho el
numero, la densidad espacial y la turbulencia (subsénica) de estos filamentos tienden a
aumentar desde regiones simples como L1517, donde ser observan unicamente 4 fila-
mentos quiescentes, hacia regiones cada vez mds mdsivas y compactas como Barnard
213 y NGC 1333, donde se identifican decenas de estos objetos a nivel transénico. Una
vez creados, los filamentos coherentes o bien son estériles y no forman condensaciones,
o bien son fértiles y se fragmentan por efecto de la gravedad formando més de un nucleo
denso, donde la posibilidad de que un filamento sea fértil o esteril parece depender de

su masa lineal.

Los resultados obtenidos en esta tesis proponen un mecanismo general y jerarquico
para la formacién de nicleos densos en las nubes moleculares. Primero, diferentes partes
de las nubes moleculares se fragmentan en multiples filamentos coherentes en veloci-
dad de tamafos de aproximadamente 0.5 pc. Tras ello, y en una fase posterior, Unica-
mente aquellos filamentos coherentes que han acumulado suficiente masa se fragmentan
gravitacionalmente dando lugar a los ntcleos individuales. Nuestros resultados han de-
mostrado la validez de este mecanismo de formacidn de nicleos densos para entornos
de formacién aislada y en cimulos dominados por poblaciones estelares de masa baja
e intermedia en dos de las nubes moleculares proximas mas conocidas como son Tauro
y Perseo. En un futuro préximo se espera poder testear dicho mecanismo en ctimulos
mds activos y lejanos como Orién 6 incluso entornos de formacién de estrellas masivas
como las IRDC, lo que, de confirmase, potencialmente podria unificar nuestra compren-

sion del proceso de formacion de nicleos prestelares en las nubes moleculares.
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Apéndices

A. Tablas

Indice de contenidos del apéndice:
» Tabla[A 1} Nicleos densos identificados en Barnard 213.

= Tabla[A.2} Propiedades estadisticas de los filamentos coherentes en velocidad iden-
tificados por FIVe en Barnard 213.

» Tabla [A.3} Propiedades estadisticas de los haces de filamentos identificados por
FIVe en Barnard 213.
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Tabla A.1: Nucleos densos en Barnard 213.
Core ID o ) Ao ASM IN,HT)  FWHM YSO? Previously ~ Region
(J2000) (J2000) (arcsec)  (arcsec) (Kkms™!) (arcsec) identified?®

1 04"17m4352  +28°08°03” -50 1845 1.6 140 - ONI02-5 L1495
2 04"17M5057  +27°56°07” 50 1129 1.6 81 - - L1495
3 04"17M56.56  +28°12°23” 127 2104 1.8 149 - - L1495
4 047180450  +28°08’14” 226 1856 1.4 114 - ONI02-8 L1495
5 04"18m04.57  +28°22°34” 234 2715 1.2 87 - ONI02-7 L1495
6 04"18m06.55  +28°05°41” 258 1703 2.1 157 - ONI02-8 L1495
7 047181055 +27°35°29” 312 -109 1.8 135 - ONI02-9 B211
8 04"18M3450  +28°27°37" 623 3019 2.8 177 10415242820 ONI02-11 L1495
9 04"18m4150  +28°23°22” 716 2763 1.2 178 - - L1495
10 041973757 427°15°48” 1470 -1291 2.1 139 - ONI02-13a B213
11 04"19"4451  +27°13°36” 1555 -1423 2.8 123 10416642706  ONI02-13b B213
12 04"19m5255  +27°11°42” 1667 -1536 1.9 100 - - B213
13 04"19m5952  +27°10°30” 1757 -1608 2.0 116 104169+2702 ONI02-14 B213
14 047201550  +27°05°59” 1966 -1880 1.1 171 - - B213
15 047205955  +27°02°29” 2557 -2090 1.8 258 2MJ04210795 ONI02-16b B213
16 04"21m2156  +27°00°09” 2853 -2230 2.6 156 - - B213
17 047275450  +26°17°50” 8067 -4768 2.6 137 - ONI02-26b B217
18 04728M0257  +26°19°32” 8182 -4666 1.2 99 10424842612  ONI02-26b B217
19 04"28M1451  +26°20°34” 8335 -4605 2.1 134 - - B217

Notas: (1) Offsets relativos calculados en proyeccién radio a partir de la posicién (a,6) 12000=(04" 174851, +27°37°18”).

(2) ONIO2: |Onishi et al.|(2002).
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Tabla A.2: Propiedades de los filamentos de Barnard 213.
Fil ID Ao AS Mass L My, (Vigr) oVi/cs  (OonT)/cs [VVig| Cores
(arcsec) (arcsec) (Mg) (pc) (Mg pc’l) (kms™1) (km s~! pc’l)

01 -654 3204 1.5 0.1 11.3 5.9 0.3 0.82 1.11 —
02 -420 2545 30.9 1.0 32.4 7.0 1.1 0.99 0.23 —
03 -181 350 1.8 0.4 39 5.7 0.3 0.86 0.02 —
04 -136 228 1.2 0.2 54 53 0.3 0.81 0.62 —
05 -130 316 4.0 0.4 9.1 4.9 0.4 0.73 0.16 —
06 -99 1911 5.3 0.5 11.4 6.0 1.0 1.41 1.29 1
07 -50 141 0.7 0.2 4.6 7.0 0.4 0.69 0.91 —
08 -35 1573 2.5 0.3 9.3 6.7 0.5 1.37 0.02 —
09 159 -237 43 0.5 8.7 5.0 0.7 0.83 0.18 —
10 183 2055 15.5 0.8 20.4 6.8 0.7 1.39 0.34 34,6
11 305 -44 6.9 0.5 14.7 6.7 0.7 1.27 0.39 7
12 433 -502 29.3 1.4 21.8 5.6 1.1 1.25 0.16 —
13 462 -981 1.2 0.3 4.3 6.5 0.5 0.84 1.10 —
14 633 -650 5.6 0.5 10.3 5.0 1.0 0.97 0.04 —
15 675 2712 95.9 1.3 71.4 7.2 0.8 0.97 0.01 8,9
16 993 -1156 1.6 0.4 4.5 4.8 0.8 0.81 1.28 —
17 1114 3092 43 0.3 13.1 7.2 0.5 0.84 0.38 —
18 1123 -1255 15.7 0.9 17.0 5.6 1.3 1.01 0.84 —
19 1483 -1766 18.9 1.1 17.1 5.9 0.8 1.33 0.06 —
20 2259 -2015 48.3 2.5 19.7 6.6 1.2 1.15 0.11 10-16
21 2637 -1960 5.7 0.6 9.1 5.9 0.7 1.07 0.27 —
22 3347 -2530 3.1 0.6 5.5 7.0 0.6 0.87 0.34 —
23 3472 -2565 4.6 0.5 9.4 6.1 0.7 1.05 0.14 —
24 3630 -2999 0.7 0.3 2.7 6.3 0.4 0.58 0.92 —
25 4106 -2975 1.0 0.2 4.6 6.4 0.3 1.09 0.35 —
26 4371 -3255 1.4 0.2 7.7 7.0 0.6 0.77 1.55 —
27 4740 -3248 1.3 0.3 5.0 6.7 04 0.76 0.82 —
28 5227 -3665 43.7 1.8 24.1 6.5 1.0 1.03 0.07 —
29 7206 -4938 9.8 0.7 14.1 6.8 0.5 0.90 0.34 —
30 7369 -5465 39 0.4 9.1 6.5 0.5 1.17 0.35 —
31 7369 -4301 4.9 1.0 5.0 7.1 0.7 0.63 0.51 —
32 7979 -4642 8.7 0.5 17.8 7.1 0.7 0.98 0.12 17,18
33 8257 -4251 0.6 0.2 3.1 6.4 0.4 0.70 1.32 —
34 8578 -4493 13.3 1.0 13.4 6.9 1.1 0.90 0.65 19
35 9349 -4960 5.5 0.4 15.8 6.7 0.9 1.11 1.66 —
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Tabla A.3: Propiedades de los haces filamentos en Barnard 213.
Fil ID Ao AS Mass L My (Visr) oVir/cs  (OnT)/Cs [VVig| Filaments
(arcsec)  (arcsec) (Mgp) (pe) (Mppc™!)  (kms™h) (kms~! pc—1)
1 -451 2541 30.4 1.0 32.1 7.0 1.0 0.98 0.06 2
2 70 1904 19 0.8 22.6 6.5 2.0 1.42 0.47 6,8,10
3 99 57 10.5 0.8 12.6 6.7 1.0 1.30 0.18 7,11
4 681 2729 101.2 1.5 67.2 7.2 0.9 0.97 0.04 15,17
5 750 -868 89.2 2.6 34.7 5.5 2.3 1.13 0.34 3-5,9,12-14
16,18-19
6 2664 2180 525 25 20.7 6.5 2.1 1.13 0.19 20-24
7 5161 -3621 48.5 1.8 26.6 6.5 1.2 1.00 0.18 26-28
8 7381 -5200 20.8 1.2 17.8 6.8 1.0 0.89 0.32 29-30
9 8241 -4529 29.4 2.3 12.7 6.9 1.3 0.87 0.26 31-35
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B. Resultados de la aplicacion del método de FIVe en
Barnard 213

B.1. Filamentos coherentes en velocidad

Indice de contenidos del apéndice:

» Figura B.I} Finding Chart de los filamentos coherentes identificados a lo largo de
Barnard 213 comparado con los mapas de Herschel SPIRE.

» Figura B.2} Histogramas de las propiedades fundamentales de los filamentos co-
herentes en Barnard 213.

» Figuras Estructura en velocidad y dispersion de velocidad no-térmica a
lo largo del eje principal de los 35 filamentos coherentes identificados por FIVe en
Barnard 213.
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Figura B.1: Filamentos identificados por el algorito de FIVe en Barnard 213 (colores) sobre la imagen
de Herschel-SPIRE a 250um (en escala de grises). Las caracteristicas de cada uno de los filamentos
identificados en la imagen pueden encontrarse en la Tabla[A.2]
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Figura B.2: Histogramas para el estudio de las propiedades de los filamentos coherentes de Barnard 213.
De izquierda a derecha y de arriba a bajo: (1) Angulo polar; (2) Razén de aspect; (3) Masa total; (4)
Longitud total; (5) Masa por unidad de linea; (6) Dispersion no-térmica de velocidades; (7) Dispersion
intrinseca de los centroides de velocidad; (8) Gradientes globales de velocidad a lo largo del eje mayor.
Para todos los paneles la linea roja indica el valor promedio de cada una de estas propiedades. En los
paneles (6) y (7) la linea punteada negra marca el limite sénico. En el panel (5) esta misma linea indica el
Iimite de masa de Ostriker Moy = 16.6 M,).

B.2. Haces de filamentos

Indice de contenidos del apéndice:

= Figura [B.9; Finding Chart de los haces de filamentos identificados a lo largo de
Barnard 213.
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Figura B.3: (Izq.) Diagramas del centroide de velocidad (V) y (Drcha.) de la dispersién no-térmica
de velocidades (oy7; en unidades de c,) para el C'80 (1-0) (azul) y NoH (1-0) (rojo) a lo largo del
eje (L) de los filamentos identificados en Barnard 213 mediante el algorito de FIVe. Para el caso de la
ONT, la linea horizontal discontinua indica el 1imite s6nico donde oyr = c;. En todos los diagramas, los
tres niveles de opacidad de los puntos de C'®0 (1-0) se corresponden respectivamente con el nivel del
algormitmo en que cada uno de estos puntos ha sido asociado a cada una de las estructuras coherentes:
Nivel 1 (opaco), Nivel 2a (semitransparente) y Nivel 2b (transparente).
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» Figura[B.10; Histogramas de las propiedades fundamentales de los haces de fila-
mentos en Barnard 213.

» Figuras[B.11]y Estructura en velocidad y dispersién de velocidad no-térmica
a lo largo del eje principal de los 9 haces de filamentos transonicos identificados
por FIVe en Barnard 213.
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Figura B.9: Componentes identificadas por el algorito de FIVe en Barnard 213 (colores) sobre la imagen
de Herschel-SPIRE a 250 um (en escala de grises). En rojo se muestran los filamentos coherentes en
velocidad identificados por el mismo algoritmo (Ver Fig[B-T).
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Figura B.10: Histogramas de las propiedades de los haces de filamentos coherentes identificados en
Barnard 213. De izquierda a derecha y de arriba a bajo: (1) Angulo polar; (2) Razén de aspect; (3) Masa
total; (4) Longitud total; (5) Masa por unidad de linea; (6) Dispersion no-térmica de velocidades; (7)
Dispersion intrinseca de los centroides de velocidad; (8) Gradientes globales de velocidad a lo largo del
eje mayor. Para todos los paneles la linea roja indica el valor promedio de cada una de estas propiedades.
En los paneles (6) y (7) la linea punteada negra marca el limite sénico. En el panel (5) esta misma linea
indica el limite de masa de Ostriker (Mg = 16.6 M,).
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Figura B.11: (Izq.) Diagramas del centroide de velocidad (V) y (Drcha.) de la dispersion no-térmica
de velocidades (oy7; en unidades de c) para el C'30 (1-0) (azul) y NoH* (1-0) (rojo) a lo largo del eje
(L) de los haces de filamentos identificados en Barnard 213 mediante el algorito de FIVe. Para el caso de
la on7, la linea horizontal discontinua indica el limite sénico donde 6y7 = c,. En todos los diagramas,
los tres niveles de opacidad de los puntos de C'30 (1-0) se corresponden respectivamente con el nivel del
algormitmo en que cada uno de estos puntos ha sido asociado a cada una de las estructuras coherentes:
Nivel 1 (opaco), Nivel 2a (semitransparente) y Nivel 2b (transparente).
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Figura B.12: Ver Fig.[B.I1]

C. Resultados de la aplicacion del método de FIVe en
NGC1333

Indice de contenidos del apéndice:
» Figura[C.I} Propiedades estadisticas de los filamentos de NGC 1333.

» Figuras [C.2HC.3} Estructura en velocidad y dispersién de velocidad no-térmica a
lo largo del eje principal de los 12 filamentos coherentes identificados por FIVe en
NGC1333.
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Figura C.1: Propiedades estadisticas de los filamentos de NGC 1333. De arriba a abajo y de izquierda a
derecha: (1) Razo6n de tamaiios; (2) Longitud del filamento; (3) Dispersion no-térmica de velocidades; (4)
Dispersion interna de velocidad; (5) Mddulo del gradiente global de los filamentos. Para todos los paneles
la linea verde indica el valor promedio de cada una de estas propiedades. En los paneles (3) y (4) la linea
punteada marca el limite sénico (asumido en primera aproximacién como cy(10 K)~ 0.19 km s™1).
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Figura C.2: (Izq.) Diagramas del centroide de velocidad (Vy,) y (Drcha.) de la dispersién no-térmica
de velocidades (oy7; en unidades de c;) del NoH' (1-0) (rojo) a lo largo del eje (L) de los filamentos
coherentes en velocidad identificados en NGC1333 mediante el algorito de FIVe. Para el caso de la oyr,
la linea horizontal discontinua indica el limite sénico donde oy7 = ¢, (a 10 K). En todos los diagramas,
los tres niveles de opacidad de los puntos de NoH™ se corresponden respectivamente con el nivel del
algormitmo en que cada uno de estos puntos ha sido asociado a cada una de las estructuras coherentes:
Nivel 1 (opaco), Nivel 2a (semitransparente) y Nivel 2b (transparente).
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“The truth may be puzzling. It may take some work to grapple with. It may be counter-
intuitive. It may contradict deeply held prejudices. It may not be consonant with what
we desperately want to be true. But our preferences do not determine what’s true. We
have a method, and that method helps us to reach not absolute truth, only asymptotic
approaches to the truth - never there, just closer and closer, always finding vast new
oceans of undiscovered possibilities. Cleverly designed experiments are the key.”

— Carl Sagan
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