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Resumen

En el presente trabajo hemos estudiado la emisiéon de la transicion (1,1) del
amoniaco en un nucleo considerado prototipo de los ntcleos densos y tranquilos
(L1517B, localizado en la nube molecular de Tauro). Hemos comparado su estructura
y cinemdtica con las de un ntcleo denso en simulaciones numéricas de una nube
molecular con turbulencia supersénica. El proposito fue determinar si era posible
explicar la estructura espacial y la cinematica del nticleo observado con simulaciones
turbulentas.

Para llevar a cabo esto, realizamos observaciones tanto interferométricas como
de antena de un solo plato. En las observaciones interferométricas encontramos dos
estructuras bien definidas a diferentes velocidades al interior de L1517B, en tanto
que en las observaciones de antena tunica determinamos la velocidad sistémica y
encontramos que el ancho de linea es constante, con valor de 0.22 km s~! en todo el
ntucleo.

Para complementar los datos del interferometro derivamos, a partir de los datos
de la antena tnica, las visibilidades de la regién central del plano (u, v) no muestrea-
das por el interferometro, a fin de combinar las visibilidades resultantes con las del
interferémetro. Elaboramos mapas de canales de velocidad con los datos combina-
dos, obteniendo datos que contienen la alta resolucion angular del interferémetro y
la emision extendida de la antena tnica, simultaneamente. En estos datos combina-
dos, pequenas diferencias de estructura siguen existiendo entre canales de velocidad
contiguos.

Estos datos observacionales se compararon con datos de un nucleo denso ob-
tenidos con unas simulaciones numéricas de nubes moleculares isotérmicas y con
turbulencia supersonica. A dichos datos se les aplicé un cédigo Montecarlo de trans-
porte radiativo, a fin de obtener perfiles de linea que fuesen comparables con los
datos observacionales. Encontramos que el nicleo denso seleccionado de las simula-
ciones también presenta estructuras bien definidas en canales de velocidad contiguos.
Argumentamos entonces que estas diferencias en la estructura de diferentes canales
de velocidad es dificilmente explicada por el modelo estandar, donde se presuponen
estructuras relajadas y en equilibrio, mientras que aparecen de manera natural en
simulaciones numéricas de nubes moleculares turbulentas. Asi, concluimos que es
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factible que los nicleos densos en nubes moleculares tengan un origen turbulento.



Capitulo 1

Antecedentes

Casi toda la luz que recibimos del cielo durante una noche clara y despejada
tiene su origen en las estrellas de nuestra Galaxia, la Via Lactea, la cual aparece
como una banda luminosa y difusa a través del cielo. En contraste con la luz de
las estrellas, existen zonas oscuras a lo largo de esa banda luminosa. Tales regiones
oscuras son nubes de polvo y gas, conocidas como nubes moleculares, que bloquean
la luz de las estrellas lejanas.

Observaciones a diferentes longitudes de onda nos han permitido saber que toda
la formacién estelar en la Via Lactea se lleva a cabo en los nucleos densos den-
tro de nubes oscuras de hidrégeno molecular y polvo. Por esto, el estudio de los
nicleos densos nos permite conocer mas a fondo los mecanismos que intervienen en
la conversion de una nube molecular en estrellas.

En este capitulo se revisan las caracteristicas basicas de los ntcleos densos al
interior de las nubes moleculares, y los modelos que explican cémo éstos colapsan
para formar estrellas.

1.1. Nubes moleculares

Las nubes moleculares son entidades densas en el gas interestelar, compuestas
principalmente por hidrégeno molecular (Hs), mezclado con granos de polvo, gas
atémico y moléculas mas complejas. La mayor parte del contenido de las nubes
moleculares es invisible pues su principal componente, el hidrogeno molecular, al
carecer de momento dipolar permanente, no emite radiacién en transiciones pura-
mente rotacionales. Asi la emisién de Hy en general es muy débil y no se observa
directamente.

Es posible estudiar las nubes moleculares mediante la emisién térmica de polvo,
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Tabla 1.1: Caracteristicas de las nubes moleculares

GMC Nubes Grumos Ntcleos

Densos

Masa (Mg) 10* —10% 10% —10*  50-500 0.5-50
Tamano (pc) 20-60 2-20 0.3-3 0.03-0.2
Densidad media (cm™2)  50-500 100 —10® 10* —10* 10*—10°
Ancho de linea (km s™!) 5-15 2-5 0.3-3 0.1-0.3
Temperatura (K) 7-15 ~10 10-20 8-12
Ejemplos Orion L1630 B123 L1498

Tauro L1517B

la absorcion de luz interestelar en diferentes longitudes de onda y mediante la obser-
vacion de lineas de emision de moléculas que trazan la presencia de Hy tales como
amoniaco (NHj), monéxido de carbono (CO), monosulfuro de carbono (CS), etc.

La molécula de 2C'0 (escrita como CO) es el trazador de gas molecular m4s
comunmente empleado, debido a que ésta es una de las moléculas mas abundantes en
las nubes moleculares después del Hy. El CO se observa principalmente en regiones
de densidad relativamente baja (n~ 100 — 1000 cm™?). A densidades mayores (n~
103 — 10* ecm™?) se vuelve éptiamente grueso, y a densidades aun mayores el CO se
congela en hielo y polvo, por lo que esta molécula no es trazadora de Hy para estas
regiones.

A las moléculas cuya densidad critica es elevada se les llama trazadoras de alta
densidad, y entre ellas tenemos el NHs, el CS, el HCO™, etc.

Aunque en la literatura existen diferentes definiciones de nubes moleculares gi-
gantes (Giant Molecular Clouds), nubes moleculares, grumos (clumps) y niicleos
densos (cores), en el presente trabajo las definiremos de acuerdo a la Tabla 1.1, don-
de presentamos propiedades como masa (en My), tamano (en parsecs), densidad de
particulas (en cm™2), velocidad (en km s71) y temperatura (en K).

Al interior de los grumos se encuentran los nucleos densos, condensaciones de
gas molecular a partir de los cuales podrian formarse estrellas. Estos nticleos son
de particular importancia para nosotros, pues el presente trabajo versa sobre ellos.
Los ntcleos han sido observados en transiciones de CO (Myers et al. 1983), lineas
de inversion de NHj y otros trazadores como HC;N (Benson & Myers 1983, 1989),
NyoH+, C3Hy y CCS (Benson et al. 1998).

Nosotros nos enfocaremos a ntcleos densos de baja masa, los cuales tienen ta-
manos tipicos de 0.1 pc y consisten de unas cuantas masas solares (1 —3 M) con
temperaturas cercanas a 10 K, densidades promedio de 10* cm ™ y con dispersién de
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velocidad transénica (Myers & Benson 1983; Benson & Myers 1989). La correlacién
entre las posiciones de niicleos densos con la localizacion de objetos estelares jévenes
(Young Stellar Objects a los que denominaremos YSO por sus siglas en inglés) de-
tectados con el satélite IRAS en el infrarrojo lejano porporcionaron prueba de que
algunos nicleos densos actualmente estan formando estrellas o lo han hecho reciente-
mente (Beichman et al. 1986). La presencia de YSOs inmersos en los niicleos densos
condujo a la clasificacién de nicleos en dos grupos: los que no contienen estrella
en su interior, y los que si la tienen. El estudio de nticleos densos sin estrella en su
interior proporciona la mejor oportunidad para estudiar las condiciones iniciales que
dan lugar al nacimiento de nuevas estrellas en las nubes moleculares.

En particular, estudiaremos el nicleo denso L1517B que forma parte de la nube
ntimero 1517 del catélogo de Lynds (Lynds 1962). Este catélogo lo componen nubes
de polvo y gas cuya silueta se ve sobre el fondo de la luz estelar de la galaxia.
Esas nubes también son conocidas como nubes oscuras frias (cold dark clouds por
su denominacién en inglés) o nebulosas oscuras.

Al igual que las nubes del catdlogo de Lynds, los glébulos oscuros, o glébulos
de Bok se observan sobre el fondo de la luz de la galaxia. Constituyen una clase
de ntcleos densos caracterizados por su apariencia éptica pequena y redonda. Sus
tamanos llegan hasta algunos parsecs, su masa hasta 10> Mg, y poseen densidad
promedio menor que los nicleos densos (Bok & Reilly 1947). Los glébulos de Bok
comparten caracteristicas similares con los nticleos densos y son el sitio de formacién
de estrellas individuales de baja masa (Clemens & Barvainis 1988; Yun & Clemens
1990). A diferencia de los nicleos densos, estos glébulos no residen en nubes mole-
culares. Por el contrario, éstos han debido experimentar el efecto de algin fenémeno
externo como podria ser el caso de ionizacién por una estrella tipo O (Lada & Black
1976; Reipurth 1983). Algunos glébulos de Bok parecen no contener estrella en su
interior, y probablemente representen una etapa previa al colapso gravitacional. Su
aislamiento ha favorecido el estudio de su estructura interna mediante estudios de
extinciéon (Alves et al. 2001).

1.2. Escenarios de formacion estelar

Los ntcleos densos presumiblemente son el resultado de la condensacion de re-
giones menos densas en nubes moleculares. Aunque no es clara la forma detallada
en que ocurre este proceso, la formacién de nicleos densos puede estar relaciona-
da con la inestabilidad gravitacional, la fragmentacién turbulenta, y probablemente
otros procesos como la inestabilidad térmica, la inestabilidad de Kelvin—Helmholtz,
etc. Asi, una inestabilidad como las anteriores podria provocar la formacion de una
regién molecular mas densa, misma que podria colapsar.
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Considerando minimos los efectos del campo magnético y la turbulencia, el so-
porte contra la gravedad en una parcela de gas estd dado por la energia interna. La
masa maxima que puede poseer esta parcela sin colapsar es dada por:

wk T, \'°
My () 0 = 18M TR 0, 1.1
J g G p o1k (1.1)
donde Mj es la masa de Jeans, Tk es la temperatura cinética (K), k es la constante
de Boltzmann, G es la constante gravitacional, p es la densidad de masa (g cm™3),
i es el peso molecular medio (consideramos p =2.29 para una nube molecular con
25% de masa de Helio), my es la masa del hidrégeno y n es la densidad numérica

de particulas en cm™3.

Por ejemplo, para una nube de Hy con temperatura T'= 10 K, y densidad media
n = 300 cm 3, la masa de Jeans es de 32 Mg. Sin embargo, una nube molecular con
las caracterfsticas anteriores tiene una masa cercana a M = 10> My. Dado que la
masa de la nube es superior a la masa de Jeans, ésta nube deberia colapsar.

Para visualizar esto més claramente, en la Fig. 1.1 graficamos la masa de Jeans
como funcion de la densidad numérica para temperatura 7' = 10K haciendo uso de
la ecuacién (1.1). En la gréfica, la regién donde se localizan las nubes moleculares (de
acuerdo a la tabla 1.1) se representa por la zona sombreada. Vemos que en general
las nubes moleculares tienen masas mayores que la masa de Jeans. Por tanto, todas
las nubes moleculares (gigantes, nubes, grumos y nicleos densos) deberfan colapsar
como un todo si no hubiera mayor soporte que la energia interna y en consecuencia
se deberian estar formando estrellas en forma eficiente en las nubes.

Sin embargo, la eficiencia en la formacion estelar al interior de las nubes mole-
culares es baja, del orden de unos cuantos porcientos (Myers et al. 1986), es decir,
solo una pequena fraccién de material de la nube molecular asociada con regiones
de alta densidad se convierte en estrellas.

Observaciones de nubes moleculares mostraron que éstas tienen anchos de linea
de algunos km s~ (por ejemplo Liszt et al. 1974), hecho que Goldreich & Kwan
(1974) interpretaron como evidencia de colapso gravitacional en las nubes molecula-
res. Sin embargo, Zuckerman & Evans (1974) desecharon esta hipétesis al considerar
que si el gas molecular de la Galaxia estuviese en colapso (convirtiendo entonces su
masa en estrellas), la Galaxia no deberia tener gas molecular. Los anchos de linea
observados en las nubes moleculares fueron entonces interpretados como ensancha-
miento de linea debido a turbulencia al interior de las nubes moleculares (Zuckerman
& Evans 1974).

Suponiendo que las nubes no estdn en proceso de colapso gravitacional globall,

'Las nubes moleculares si podrian estar en colapso global siempre y cuando las estrellas sean
capaces de ionizar y disipar la nube, manteniendo baja la tasa de formacién estelar (Leisawitz et
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Figura 1.1: Masa de las nubes moleculares en funciéon del niimero de particulas. La
linea continua indica la masa de Jeans dada por la ecuacién 1.1 correspondiente
al nimero de particulas n (en cm™?), para una temperatura 7' = 10 K. La regién
sombreada corresponde a las caracteristicas de las nubes moleculares dadas en la
tabla 1.1.

deducimos que debe haber mecanismos de soporte en las nubes contra la gravedad.
Para entender el papel de los diferentes mecanismos de soporte en las nubes podemos
emplear el teorema del virial. Este teorema se obtiene al hacer el producto punto
de la ecuacién de momento y el vector de posicién, e integrar el resultado sobre
el volumen de interés. Un sistema que obedece la ecuacién de momento, obedece
también el teorema del virial, el cual se puede expresar como:

1d%I

2 dt?
en donde I es el momento de inercia, Ey, = 5 [, pu®dV es la energfa cinética, Ey, =
3 [, PdV es la energia térmica y Enag = 5= [, | B | dV es la energfa magnética.
W es el término gravitacional, que en el caso de una nube puede aproximarse como
W = fv pxig—aidv. El término Tiy, es el término de superficie térmico dado por:

= 2Eyin + 2E + Emag + W — 214 + Thnag, (1.2)

Ty = jf (2:P)isdS, (1.3)
S

siendo P la presion externa a la nube, a la que consideramos constante. Tiy,g €s el
término de superficie magnético :

Tmag = %(szzj)ﬁ]dS, (14)
S

al. 1989; Hartmann et al. 2001; Burkert & Hartmann 2004; Hartmann & Burkert 2007; Vazquez-
Semadeni et al. 2007; Ballesteros-Paredes & Hartmann 2007; Vazquez-Semadeni et al. 2008).
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en donde T}; = ﬁ(BZBj - %ij@j) es el tensor de esfuerzos de Maxwell, z; es la
posicién y n es un vector normal a la superficie S. Las integrales de las ecuaciones
(1.3) y (1.4) se evaluan sobre toda la superfice S.

Para interpretar los términos de la ecuacién (1.2), veamos el siguiente ejemplo.
Supongamos una nube esférica con radio Ry en balance de fuerzas, y que se encuen-
tra rodeada de un medio mucho mas tenue, de densidad y temperatura constantes.
Supongamos que el campo magnético de la nube es constante con valor By, en tanto
que en el exterior varfa como B = By (r/Ry) ™3, el cual reproduce el comportamiento
de un dipolo magnético a grandes distancias. Para un volumen esférico de radio Ry,
el cual consideraremos suficientemente grande de manera que los términos superfi-
ciales del campo magnético sean despreciables en Ry, y que el término gravitacional
de todo el volumen de radio R, pueda aproximarse como la energia gravitacional de
la nube de radio Ry, el término gravitacional es :

3GM3

A

(1.5)
en donde My = fv pdV es la masa de la nube. La energia magnética estd dada por:
[
Suponiendo que el gas es ideal e isotérmico, de forma que P = c?p, se tiene:
3 3
By = —/ PdV = =c*My. (1.7)
2 Jy 2
El término superficial de presion es
Tlch = /(P:L’Z)ﬁldS = Pext / .TZ’fLZdS = QWR?VPexty (18)
s 5

donde la presién externa a la nube esta dada por P, y es de valor constante.
Sustituyendo estos términos en la ecuacién (1.2) y suponiendo equilibrio (cuasi)
hidrostéatico (Ex = 0) se obtiene:

3GM% 1

3
. 3R§’VB]2V + §CQMN — 47 R3 Pgg = 0, (1.9)

en donde Pgg es la presion externa que permite que la configuracion esté en equili-
brio. Despejando Pgg vy arreglando términos se tiene:

1 /3G
EE=—< —(M;—MJQV)-F

o 302MN>
47 \5 R} ’

- (1.10)
> R,
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en donde la masa critica Mg esta dada por:

2

My = (i) G0, (1.11)
107

y donde el flujo magnético que atraviesa la seccién recta de la nube estd dado por

b, = WR?VBN. De esta ecuaciéon podemos considerar dos casos: si My < Msg,

independientemente del valor de la presién externa, la energia magnética es capaz

de soportar la nube si la masa de la nube My es menor que la masa critica Mg (ver

Fig. 1.2). A esta configuracién, se le llama nube subcritica.

En la Fig. 1.2, supongamos una nube con un radio inicial 7y en un punto arbitrario
de la curva. Al estar la nube en equilibrio, la presién externa del medio es el valor
inicial de presion de equilibrio, es decir Pgg = Pey. Si el radio de la nube disminuye,
pasando de ry a un valor r;, vemos en la figura que el valor de Pgg que necesita la
configuracion para estar en equilibrio se incrementa a una presiéon P;. Sin embargo,
la presién del medio que rodea la nube (Peyy) es menor que la presiéon P, por lo que el
medio no tendra la presion suficiente para comprimir la nube y esta se re-expandera.

Ahora veamos el otro caso. Supongamos que el radio de la nube aumenta, pasando
ro a un valor rq. incrementar radi un ra resion n ri
de rg a alor rq. Al incrementarse el radio, se la grafica, la presién necesaria
para el equilibrio Pgg disminuird, pasando a Pgg = P;. Como la presién externa
P.) del medio es mayor que la presion de equilibrio, el medio comprimira la nube
?
hasta que regrese a su radio inicial, y la nube recuperara su estado de equilibrio.
nton nalisi nterior ncluye que una nube subcriti
Entonces, del analisis de los dos casos anteriores se concluye que una nube subcritica
presenta situacién de equilibrio estable.

ST T

Pee [c® My'/G* (Mg"=M*)’]

Figura 1.2: Presién externa de equilibrio Pgg en funcion del radio Ry para el caso
subcritico (My < Mg). En este caso la situacion de equilibrio es estable.
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Para el caso en que My > Mg a la nube se le conoce como supercritica (Fig.
1.3). La nube no puede ser soportada contra su propia gravedad si el radio es menor
a un cierto valor critico, dado por la ecuacion :

4 G(M5 — MR)

Ry = ———7F7—7—-, 1.12
1 M (1.12)
en donde, para este radio, la presion maxima de equilibrio esta dada por:
1 /.My  3G(M2— M3)
Pog = — (3 ° ) 1.13
TR TR RA (1.13)

on

o~
R RmaREE
I

< Rcri\! Pcri()

MG (M =M
[@N)
T

00 02 04 06 08 1.0
Ry [GW{’MNZ)/CZ MN]

Figura 1.3: Presién externa de equilibrio como funcién del radio de la nube Ry
para una configuracion de equilibrio cuasihidrostatico, en el caso magnéticamente
supercritico. Rt v Pyt senialan el radio y presion critica respectivamente.

De manera similar al andlisis anterior, supongamos que la nube tiene un radio
ro, inicialmente mayor que el radio critico R.;:. Ante un incremento en el radio de
la nube, la presién necesaria para el quilibrio disminuye a Pgg = P4. Sin embargo,
la presién del medio es mayor que Py, por lo que el medio comprimira la nube hasta
que regrese a su tamano original. Por otro lado, si el radio de la nube disminuye,
la presion necesaria para el equilibrio se convierte en Pgg = P, y como la presion
del medio es menor que la presion de equilibrio P, el medio permitird que la nube
se reexpanda. En este caso la situacién de equilibrio es estable.

Sin embargo, a radios menores que R la situacion de equilibrio es inestable.
Iniciando en un punto con rg < R, vemos que si el radio de la nube disminuye, la
presién del medio (P.y) es mayor que la presién de equilibrio P, y el colapso serd
inevitable, pues la presién externa siempre sera mayor que la presién de equilibrio
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provocando mayor compresion y disminucién del radio. Por lo tanto, si la presion
externa es mayor a Pgg, la nube colapsara forzosamente.

El andlisis anterior nos indica que una nube con un campo magnético dado posee
una masa critica Mg, la cual define si la nube se encuentra en el caso subcritico o
en el supercritico. Con estos conceptos, a continuacion citamos los dos modelos de
formacién estelar méas importantes en la actualidad: el modelo estandar, y el modelo
turbulento. En el primero, el estado de sub- o super-criticalidad de los niicleos densos,
que hemos mencionado, es un concepto fundamental.

1.2.1. Modelo estandar de formacion estelar

El modelo estandar fue motivado por la aparente necesidad de que todas las
fuerzas en el medio interestelar deberian estar en balance y de que el medio no
deberfa tener aceleracién (Spitzer 1978 capitulo 11).

El modelo estdndar de formacion estelar propone un escenario bimodal de for-
macién estelar, en el cual las estrellas de alta y baja masa se forman en distintas
regiones de la Galaxia. Mientras las estrellas de alta masa se forman rapidamente
en nucleos densos masivos y turbulentos, las estrellas de baja masa (M < 10My)
se forman en ntucleos densos en equilibrio cuasiestdtico, los cuales son soportados
contra el colapso gravitacional por una combinacion de energias térmica, cinética y
magnética.

A partir de la ecuacién (1.10), vemos que si el campo magnético es suficientemen-
te intenso para hacer una nube subcritica y si las nubes estan congeladas al campo
magnético (magnetohidrodindmica ideal), la nube en principio no colapsard, ya que
la energia gravitacional no puede vencer a la energia magnética pues los términos
tanto de Ey; como Ey,,e varfan de la misma manera con el radio R (como R™).
Entonces en magnetohidrodinamica ideal, dado un campo magnético B, si una nube
es subcritica siempre lo serd, y si es supercritica siempre lo sera también.

En esta situacién fisica, las nubes moleculares subcriticas podrian evolucionar
bajo la accién de la gravedad y formar estrellas sélo si pueden deshacerse del campo
magnético, o ganar masa mediante el proceso conocido como difusion ambipolar.

Se sabe que las nubes moleculares se componen de particulas ionizadas (iones
y electrones) y neutras (dtomos y moléculas), y también se sabe que la fraccién
de ionizacién en las nubes moleculares es pequena, del orden de Z—n ~ 1077 para
ny ~ 10* em 3 (Shu et al. 1987). Tanto los iones como los electrones se encuentran
anclados al campo magnético de la nube, en tanto las particulas neutras no sienten
directamente los efectos del campo magnético, y son afectadas por la gravedad que
las atrae hacia el pozo de potencial gravitacional. En la Fig. 1.4 se muestra una
nube con simetria esférica permeada por un campo magnético homogéneo. En ella
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las particulas neutras se representan con circulos vacios y particulas ionizadas a
circulos rellenos. Por ejemplo, una particula neutra localizada en la orilla de la
nube experimenta la atracciéon gravitacional de la nube, que le hace avanzar hacia
el centro de la configuracién. Una particula cargada también localizada en la orilla
de la nube, experimentard la atraccion gravitacional, pero permanecera anclada al
campo magnético, como le ocurre a todas las particulas cargadas de la nube. Asi,
la particula neutra avanzara hacia el interior de la nube, pero en su camino sufrira
constantes colisiones con las demas particulas cargadas, mismas que le dificultaran
su avance. Las particulas neutras gradualmente resbalan a través de las lineas de

Figura 1.4: Nube molecular con lineas de campo magnético y particulas ionizadas y
neutras.

campo magnético en respuesta a la gravedad. Como resultado, la region central de
la nube gana masa y el soporte magnético se pierde debido a que el cociente entre
el valor absoluto de la energia gravitacional y energia magnética aumenta. Una vez
que la energia gravitacional excede la energia magnética, el colapso dinamico inicia

(ver i.e. Shu et al. 1987; Lizano y Shu 1989).

Los modelos iniciales de formacion estelar sugerian que si la masa de la nube
era menor que Mg el proceso de difusion ambipolar seria lento y esto haria que la
evolucion de un ntucleo denso previo a la formacién de estrellas ocurriese en forma
cuasi-estatica ya que la masa no colapsa en escala de caida libre.

Una manera de caracterizar la relacion entre la masa de la nube y su campo
magnético es mediante el cociente masa-flujo en unidades del valor critico, dado
por pg = (M/®p)/(M/®pg)eit. Valores de o menores que 1 corresponden a nubes
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Figura 1.5: Evolucion temporal de la densidad numérica central para tres diferentes
valores de razén masa-flujo. Tomado de Tassis & Mouschovias (2004).

subcriticas, y en particular, los valores pequenos de pg corresponden a masas cada
vez menores que la masa critica. En la Fig. 1.5 se muestra la evolucién temporal de
la densidad numeérica central de un nticleo denso para tres valores distintos de razén
masa-flujo inicial (Tassis & Mouschovias 2004). Las curvas representan o = 0.25
(curva sélida), pg = 0.5 (curva segmentada), y 1o = 0.8 (curva de puntos y segmentos
de linea). La linea horizontal senala la densidad central de 2 x 10* cm™3, en tanto
las estrellas senalan en cada curva el tiempo de formacién del nicleo supercritico.
En este caso los tiempos de formacion son: 17 Myr para py = 0.25, 9 Myr para
o = 0.5y 2 Myr para py = 0.8. Vemos que a la nube subcritica con razén masa-
flujo inicial més baja (o = 0.25) le toma més tiempo que a los demds convertirse
en supercritica.

De aqui vemos que para justificar un tiempo prolongado de evolucién, se requie-
re de ntcleos subcriticos con p inicial pequeno, evolucionando lentamente bajo el
proceso de difusién ambipolar.

La presencia de algunos ntcleos densos de baja masa (< 10) y con baja disper-
sién de velocidades (sub y transénica) sugiere que éstos podrian estar en equilibrio
cuasi-hidrostatico (ver, i.e. Goodman et al 1998; Tafalla et al 2004), favoreciendo la
evolucién lenta y cuasi-estatica de nicleos densos propuesta por el modelo estandar
de formacién estelar.
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1.2.2. Modelo turbulento

Aunque el modelo estandar de formacién estelar fue exitoso para explicar aspec-
tos basicos sobre el nacimiento y evolucion de las estrellas, el modelo tuvo dificultades
para explicar, entre otros problemas, el llamado “Problema post-T Tauri” (Herbig
1978), el cual consiste en que todas las nubes moleculares de la vecindad Solar (a
distancias del Sol no mayores a 1 kpc) tienen estrellas T Tauri, (estrellas jovenes,
de entre 1 y 3 millones de anos de edad, las cuales ain no llegan a la secuencia
principal), pero no tienen estrellas més viejas, de unos 10 millones de anos. Pero si
las nubes moleculares viven unos ~ 30 millones de anos (ver, i.e. Blitz & Shu 1980),
ipor qué no vemos estrellas mas longevas, digamos de unos 10-20 millones de atnios
asociadas a las nubes moleculares? En otras palabras, considerando que la tasa de
formacion estelar es razonablemente constante en la vecindad Solar, seria de esperar
que en las regiones de formacién estelar se encontrasen estrellas con edades similares
a la edad de la nube en donde éstas se formaron.

Mas atn, nubes como el complejo molecular de Tauro, considerada durante mu-
chos anos como el ejemplo ideal del modelo estandar tiene estrellas jovenes distribui-
das a lo largo de toda su extensién (unos 20 parsecs de lado a lado). Considerando la
dispersi6n de velocidades de 2 km s™! observada en el CO (Ungerechts & Thaddeus
1987), la escala de cruce turbulento es de

R 20
Leross = e mchl = 10 millones de anos, (1.14)

donde R es el tamano de la nube y o es la dispersiéon de velocidades. Resulta entonces
dificil explicar como toda la formacion estelar en la nube de Tauro estd sincronizada
a los ultimos 3 millones de anos.

Que estrellas T-Tauri se hayan formado simultaneamente en toda la nube en
un tiempo menor que 5 millones de anos, aun cuando el tiempo dindmico es de
10 millones de anos representa un problema para el modelo estandar, pues bajo la
accién de su propia gravedad y/o turbulencia interna, la nube no puede evolucionar
en un tiempo menor que su tiempo dinamico.

Como una alternativa para explicar el problema de las T Tauri, Ballesteros-
Paredes et al. (1999) propusieron un escenario distinto al escenario esténdar, en
el que sugerian que las nubes moleculares podian formarse en escalas de tiempo
pequenas.

Se sabe que las nubes moleculares muestran evidencia de movimientos turbulen-
tos en su interior (Zuckerman & Evans 1974), caracteristica que presenta el medio in-
terestelar en general. La turbulencia es un fenémeno en el cual la energia se transmite
en cascada desde escalas grandes a escalas menores, iniciando por ejemplo en colisién
de galaxias, brazos espirales, la rotacion diferencial galactica, remanentes de super-
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nova etc. y se transmite a escalas mas pequenas (ver i.e. Vazquez-Semadeni et al.
2000; Elmegren & Scalo 2004). Y, para el caso de las nubes moleculares, la energia se
transmite en escalas que van desde nubes hasta nicleos densos (Ballesteros-Paredes
et al. 1999; Mac Low & Klessen 2004).

El escenario turbulento propone entonces que toda la estructura en el medio in-
terestelar, como nubes, grumos y nucleos densos tiene un origen turbulento al menos
parcialmente. Este escenario considera que la formacion de estructuras en el medio
interestelar ocurre principalmente como consecuencia de compresiones o choques de
flujos de gas, mismos que, al moverse en direcciones opuestas y colisionar, producen
regiones de alta densidad. Estas regiones pueden proceder o no al colapso gravita-
cional, dependiendo de si tienen una masa mayor a la masa de Jeans (ver ec. 1.1).
Para el caso de Tauro, Ballesteros-Paredes et al. (1999) estiman que la nube debid
formarse a partir de flujos de HI (hidrégeno neutro) en un tiempo menor a los 3
millones de anos. Esto se logra facilmente considerando que la nube molecular se
forma al tiempo que dos corrientes de HI chocan, con lo cual la escala de tiempo
relevante estda dada por la ec. (1.14), pero donde R es la escala transversal de la nube
(unos pocos parsecs) y o es la dispersion de velocidades del gas atémico, tipicamente
mayor que la del gas molecular. Adicionalmente, al ser grandes los flujos de HI, la
compresion se da a lo largo de toda la regién, pudiendo desatar simultaneamente la
formacion estelar en regiones que parecieran internamente disconexas. Estos resulta-
dos fueron apoyados posteriormente por Hartmann et al. (2001), quienes mostraron
que, dadas las condiciones en la vecindad solar, el gas interestelar se vuelve molecu-
lar basicamente al mismo tiempo que se vuelve autogravitante, pudiendo entonces
proceder réapidamente al colapso. Més aun, Bergin et al. (2004) muestran que el
gas molecular puede formarse rapidamente, siempre y cuando haya las condiciones
adecuadas de autoescudamiento contra la radiacion disociante interestelar.

En este momento conviene preguntarse si el modelo turbulento es capaz de ex-
plicar algunos de los resultados observacionales en los que el modelo estdandar se
apoyaba, a saber, la existencia de nicleos densos tranquilos (quiesent en inglés), asi
como la baja eficiencia de formacion estelar. En el primer caso, Ballesteros-Paredes
et al. (2003) mostraron que los nicleos densos producto de compresiones turbulen-
tas evolucionando dindmicamente podian presentar perfiles de densidad volumétrica
similares a perfiles de Bonnor-Ebert o perfiles BE (Ebert 1955; Bonnor 1956), es de-
cir, nicleos cuasiestaticos donde el gas estd en balance entre su autogravedad, el
gradiente de presién interno, y la presion externa. Estos perfiles son casi planos en
las regiones centrales mientras que a grandes radios se aproximan a perfiles de la
esfera singular isoterma (SIS) en donde n(r) o< r~2. Posteriormente, Klessen et al.
(2005) mostraron que, como consecuencia de la compresién que los forma, los nicleos
densos presentaban bajas dispersiones de velocidad en las regiones internas, frecuen-
temente transénicas y subsénicas, es decir, los nucleos aparentemente “quiescent”
se producen de manera natural en simulaciones turbulentas y supersénicas como
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consecuencia de la misma compresién que los formd, ya que cuando la compresion
es maxima, la dispersién de velocidades es minima.

Respecto a la baja eficiencia observada en la Galaxia (Myers et al. 1986), el
modelo turbulento sugiere que la turbulencia supersénica al interior de la nube
fragmenta al medio, dejando solamente una pequena fraccién de la masa (grumos y
ntcleos densos) con densidades altas. Algunos de esos nicleos o grumos podrian ser
inestables gravitacionalmente y colapsar en su propio tiempo de caida libre, el cual
es mucho menor que el tiempo global de caida libre de la nube, ya que este tiempo
depende de la densidad como:

1/2

3
¢ :( ) — 3.4 x 107 n~05 yr, 1.15
"= \32G, A (1.15)

en donde G es la constante gravitacional, p es la densidad de masa (en g cm™3) y n
la densidad numérica de particulas (en cm~?). Al ocurrir el colapso sélo localmente,
y no en forma global, la cantidad de masa involucrada es tan sélo una fraccion
pequena de la masa total de la nube.

Es importante senalar que, aun cuando la fragmentacion turbulenta permite la
disminuciéon natural de la eficiencia de formacion estelar, una vez formadas las es-
trellas, el gas molecular es dispersado rapidamente gracias a la inyeccién de energia
y momento de las estrellas mismas. Ballesteros-Paredes & Hartmann (2007) propo-
nen que las estrellas son un factor fundamental para la reduccién de la eficiencia de
formacién estelar en el modelo turbulento.

1.3. Motivacion

En el presente trabajo se buscara distinguir cual de los dos escenarios de forma-
cion estelar, el estandar o el turbulento, puede explicar la estructura en velocidad de
un nicleo denso. Para esto, hemos seleccionado un niicleo denso (L1517B) en la nube
molecular Taurus-Auriga. Los niicleos densos en esta nube molecular representan el
ambiente mds simple donde las estrellas se forman (Codella et al. 1997).

Taurus-Auriga es una de las mejores regiones de la Galaxia para estudiar la
formacion estelar de baja masa principalmente por su cercania, ya que se localiza
aproximadamente a 140 pc (Torres et al. 2007). A esta distancia, un minuto de
arco (1") corresponde a 0.04 pc. Esta region estd asociada con estrellas T Tauri
identificadas por observaciones en el infrarrojo y éptico (Strom et al. 1989; Kenyon
et al. 1990; Weintraub 1990), fluyjos moleculares (Fukui et al. 1989) y fuentes de
méaser de agua (Wouterloot et al. 1993), todo ello indicando formacion estelar en
proceso.
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L1517B es un prototipo de nticleo denso tranquilo. Fue identificado por Myers et
al. (1983). No tiene asociada ninguna fuente puntual IRAS (Beichman et al. 1986)
o fuente puntual a 1.2 mm (Tafalla et al. 2002). La carencia de una fuente puntual
IR en un ntcleo denso se considera evidencia de que no existe fuente de calor proto-
estrelar en un ntcleo denso, y a un nicleo denso con esta caracteristica se le llama
nicleo denso sin estrella o starless core. Observaciones del telescopio espacial Spitzer
a 24 pm confirmaron recientemente la ausencia de una fuente puntual al interior de
este objeto (Kirk et al. 2007). En la Fig. 1.6 se muestra un mapa de la nube L1517
obtenido de observaciones del telescopio Spitzer a 160 um. Ha sido estudiado en
detalle principalmente por Tafalla et al. (2002, 2004 y 2006) mediante observaciones
de linea y continuo (ver siguientes secciones), usando telescopios como el de 30 m
del IRAM Yy el radiotelescopio de 100 m de Effelsberg.
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Figura 1.6: Imagen del Multiband Imaging Photometer for Spitzer (MIPS) a 160 pm
(escala gris con contornos negros) del telescopio espacial infrarrojo Spitzer. En esta
figura, se ven las componentes A, B y D de L1517. Los contornos blancos correspon-
den a emisién en el continuo obtenidos con SCUBA (Submillimetre Common-User
Bolometer Array) a 850 pum. El componente B estudiado en este trabajo se localiza
en la parte superior derecha del mapa. Tomado de Kirk et al. (2007).

1.3.1. Observaciones en el continuo

En observaciones a 1.2 mm en el continuo, Tafalla et al. (2004) encuentra que
la emisiéon milimétrica se encuentra centralmente concentrada. Sin embargo no en-
cuentra una componente puntual (que indique la existencia de un objeto inmerso en
la nube, ver Fig. 1.7). Este resultado confirma la no existencia de un objeto (proto-)
estelar inmerso.
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Figura 1.7: Mapa de emisién en el continuo a 1.2mm de L1517B obtenida con el
telescopio de 30 m del IRAM. Tomado de Tafalla et al. (2004).
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Figura 1.8: Perfil radial de emision en el continuo a 1.2 mm de L.L1517B. Los cuadrados
representan los datos observados. Las lineas corresponden a predicciones de dos
modelos: la linea sélida corresponde a un modelo analitico y la linea discontinua a
un modelo isotérmico. Tomado de Tafalla et al. (2004).

A partir de la emisién en el continuo es posible derivar un perfil de densidad
del niicleo denso, pues se espera que el polvo tenga una emisividad razonablemente
constante en todo el nicleo (Ward-Thompson et al. 1994; Andre et al. 1996; Evans et
al. 2001). A partir de su mapa de continuo, y aproximando el nticleo como un sistema
esférico, Tafalla et al. (2004) derivaron un perfil radial de densidad el cual se muestra
en la Fig. 1.8. El perfil obtenido de las observaciones se aproxima al perfil radial de
flujo emergente de una esfera de BE isoterma, de donde los autores concluyen que
los perfiles de densidad de ntcleos sin estrella pueden modelarse aproximadamente
por esferas BE en equilibrio hidrostatico.
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1.3.2. Observacion de lineas

L1517B ha sido observado en diferentes transiciones de lineas moleculares, prin-
cipalmente por Myers & Benson (1983), Tafalla et al. (2002, 2004,2006) y Daniel
et al. (2007) con radiotelescopios de antena tnica. Algunas de las moléculas que
han sido observadas en este nticleo son: C¥0(1-0), C**0(2-1), C'"O(2-1), CS(2-1),
CS(3-2), C318(2-1), C31S(3-2), NH3, NoH' y NyD ™. La Fig. 1.9 muestra los mapas de

ACL(arc sec)

Figura 1.9: Mapas de intensidad integrada de las moléculas NH3 y NoH' de L1517B.
El contorno minimo y el intervalo entre contornos son (en unidades de K km s™1)
1.5 para NH3(1,1) y 0.25 NyH*(1-0). Tomado de Tafalla et al. (2004).

intensidad integrada obtenidos para NoH™ y NHj3 por Tafalla et al. (2004). En ellos
se puede observar que, al igual que las observaciones en continuo, la emisién aparece
compacta y concentrada centralmente. De sus observaciones de amoniaco (NHj),
estos autores encuentran que la temperatura es constante a lo largo del nicleo con
un valor de 9.7 K| sin evidencia de un gradiente radial de temperatura en la regién

central (0.1 pc). Ademds, reportan un ancho de linea intrinseco de 0.2 km s~

Tafalla et al. (2004) encuentran que la componente no térmica del ancho de
linea es constante con el radio sobre al menos 0.1 pc. Usando un cédigo Monte
Carlo de transferencia radiativa basado en el de Bernes (1979), Tafalla et al. (2004)
ajustan los perfiles centrales de NHz y NoH™ de L1517B, y encuentran que tal
componente es menor que el ancho térmico con un FWHM de 0.12 km s~!. De aqui
estos autores concluyen que los movimientos no térmicos contribuyen muy poco al
soporte del ntucleo, y que en la ausencia de un campo magnético, la presion térmica
es el principal soporte de la nube.

El analisis de las velocidades de ambas moléculas revela variaciones espaciales
del orden de 0.1 km s~!. La distribucién espacial de estas variaciones es compleja y
no puede explicarse como un patrén simple de rotacién.
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Adicionalmente Tafalla et al. (2004) encuentran una fuerte diferenciacién quimica
al interior del nicleo. De sus resultados sobresale el hecho de que la abundancia de
NH; se incrementa hacia el centro del nicleo, en tanto que la de NoH™ tiene una
abundancia constante. En contraste, las moléculas de CO y CS se extinguen al
interior de los nicleos debido principalmente al congelamiento en granos de polvo
frio. En los mapas de emisién integrada (ver Fig. 1.10) este efecto se aprecia en la
emision de CO y CS, la cual no aparece concentrada centralmente sino que aparece
extendida.
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Figura 1.10: Mapas de intensidad integrada para lineas de CO y CS en L1517B. El
contorno minimo y el intervalo entre contornos son (en K km s™1) 0.15 para C'®¥0O(1-
0) v (2-1), 0.05 para CTO(2-1), 0.15 CS(2-1), 0.1 CS(3-2) y 0.05 para CHS(2-1).
Tomado de Tafalla et al. (2004).

A pesar de que el perfil de densidad tiene la forma esperada de equilibrio isotérmico,
la masa obtenida del continuo es mayor que la masa obtenida suponiendo equilibrio.
Por ello, sugiere que, o bien la seleccién de parametros en sus codigos es incorrecta
(y hay entonces algin soporte magnético), o el nicleo estd en un estado de ligera
contraccion.



Capitulo 2

Observaciones

La emisién de las nubes moleculares en longitud de onda de radio puede de-
tectarse mediante dos técnicas distintas: a través de la observaciéon con radioin-
terferémetros y mediante antenas de un solo plato. Nosotros hemos observado la
transicion de inversion NH3(1,1) hacia el niicleo denso L1517B con el interferémetro
Very Large Array (VLA) localizado en EUA, y con la antena de 70 m de Robledo
de Chavela, Espana. En este capitulo presentaremos los datos obtenidos en nuestras
observaciones, y también la combinacion de ambas observaciones en un solo conjun-
to de datos, que nos ha permitido obtener imdgenes que combinan las ventajas de
las dos técnicas de observacion.

2.1. La molécula de NHj;

Las regiones méas densas de las nubes moleculares, los grumos y ntcleos densos,
pueden estudiarse observando la emisiéon de moléculas que trazan la presencia de gas
molecular. Entre esas moléculas se encuentra la de amoniaco (NHj3), que posee una
densidad critica de termalizacién elevada y, por lo tanto, se considera una molécula
trazadora de alta densidad.

La molécula de amoniaco fue una de las primeras moléculas poliatomicas en ser
detectada en el espacio interestelar (Cheung et al. 1968), y desde entonces ha sido
util en el estudio del medio interestelar. Esta molécula tiene estructura piramidal, en
la cual tres a&tomos de hidrégeno forman la base y el atomo de nitrégeno se localiza
en el vértice.

La molécula de NH3 puede presentar varios tipos de transiciones energéticas
basicas. Las transiciones rotacionales, que involucran la rotacién de la molécula; las
transiciones vibracionales, que ocurren cuando los dtomos vibran en torno a sus
posiciones de equilibrio y las transiciones electronicas, que suponen un cambio en

21
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Figura 2.1: Diagrama de niveles de energia para los estados de inversion del amoniaco
—~tomado de Ho & Townes (1983).

la distribucién de los electrones. Adicionalmente, cada una de estas transiciones
bésicas puede presentar estructura fina o hiperfina, o desdoblamiento por efectos de
inversion.

Sabemos que la temperatura de las nubes moleculares es del orden de 10 K, que
es un valor demasiado bajo para excitar las transiciones electrénicas (que requieren
alrededor de 10* K) o vibracionales (cerca de 600 K). En consecuencia, solamente
se excitaran las transiciones rotacionales, que requieren del orden de 5 K.

El estado rotacional del NHj se describe por dos nimeros cudnticos (J, K), con
J=0,1,2...., vy K =0,%1,... &£ J, que corresponden al momento angular total y a
su proyecciéon. El diagrama de energia correspondiente se muestra en la Fig. 2.1.

En la molécula de amoniaco, el atomo de nitrégeno puede atravesar periddicamente
el plano que forman los tres atomos de hidrégeno, mediante efecto tunel. A diferen-
cia de otras moléculas no planas, la barrera de potencial debida a los atomos de
hidréogeno es débil, por lo que el efecto tunel ocurre rapidamente. El paso periddico
del 4tomo de nitrégeno modifica los niveles de energia; cada nivel rotacional (J, K)
aparece desdoblado en dos sub-niveles muy préoximos, uno de paridad positiva y otro
de paridad negativa (exceptuando el nivel K=0), como se muestra en la Fig. 2.1.

A su vez, los dobletes de inversion son desdoblados por interacciones hiperfinas
(Fig. 2.2). El efecto mayor es debido a la interacccién entre el momento cuadrupolar
del ntcleo de nitrégeno y el campo eléctrico de los electrones de la molécula. Cada
sub-nivel de inversion es desdoblado en 3 estados hiperfinos, resultando en 6 distintas
componentes. Interacciones magnéticas débiles producen otros desdoblamientos que
dan lugar a un total de 18 lineas en el espectro de amoniaco para el estado rotacional

(1,1).
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Figura 2.2: Estructura hiperfina de la mélecula de amoniaco para la transicién (1,1)
—tomado de Rydbeck et al. (1977).

La Fig. 2.2 muestra el espectro completo de la transicién (1,1) en la parte su-
perior, mientras que en la parte inferior se muestra la posicién en frecuencia con la
intensidad tedrica de cada transicion. En la figura vemos que los 18 componentes se
concentran en 5 grupos de lineas, una principal y dos conjuntos de lineas satélites
internas y externas. La linea principal tiene al menos 50 % de la intensidad total.
Los dos pares de lineas satélites (con intensidad de linea similar) estdan separadas
de la linea principal por 0.61 MHz para las satélites interiores y 0.92 MHz para las
laterales exteriores.

La molécula de amoniaco es de gran utilidad desde el punto de vista observacio-
nal, pues tiene un amplio rango de valores para los coeficientes de Einstein en sus
numerosas transiciones. En particular el coeficiente de Einstein para la transicién
(1,1) es A = 1.67 x 1077 s, valor elevado del que resulta una densidad critica de
termalizacién también elevada de N = Aoy /721 = 5 x 103 ecm ™3, en donde ~y9; es el
coeficiente de desexcitacion colisional en unidades de cm? s—!. Este valor de ng; es
del orden de la densidad en los nicleos densos de las nubes moleculares, en donde
la abundancia de la molécula de NH3 es de NH3/Hy = 107® (Herbst & Klemperer
1973).

Dado que las intensidades relativas tedricas de las transiciones hiperfinas son
conocidas, la profundidad optica puede ser derivada de las temperaturas de brillo
observadas para las diferentes transiciones. Para la estructura cuadrupolar hiperfina
de la linea de inversion (J,K), se obtiene

AT:(‘L K) m) o 1 — €7T(J’K7m) (2 1)
AT*(J, K,s) 11— e-ar(LEm) .
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Figura 2.3: Antena de 70 m DSS63 en Robledo de Chavela, Espana.

en donde AT es la temperatura de brillo observada, m y sson las componentes prin-
cipal y satélite del espectro; 7(J, K, m) es la profundidad éptica de la componente
principal, y a es el cociente entre la intensidad de la satélite y la de la principal.
En el caso de la transicién (1,1), a = 0.28.

2.2. Observaciones de LL1517B

2.2.1. Antena Unica

Nuestras observaciones de LL1517B con una antena de un solo plato se obtuvieron
con la antena DSS63, localizada en Robledo de Chavela (Espana) que forma parte
de la red Deep Space Network de la NASA (Fig. 2.3). Esta antena tiene un didmetro
de 70 m y una resolucién angular de 42” a la frecuencia (v = 23.6944961 GHz) de la
linea de NH3(1,1). Las caracteristicas de la antena y del receptor usado se muestran
en la Tab. 2.1. Las observaciones fueron obtenidas entre abril de 2005 y marzo de
2006. Un espectrometro de 384 canales fue empleado para cubrir un ancho de banda
de 4 MHz con una resolucién espectral de 10 kHz (aproximadamente 0.13 km s™1).
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Tabla 2.1: Propiedades de la antena DSS-63

Nombre: Deep Space Station 63
Didmetro: 70 m
Tipo: Cassegrain parabdlica
Montura: azimuth/elevacion

Antena  Latitud: 40° 25’ 52" N
Longitud: 04° 14’ 53" W
Altitud: 865.5 m
Tamano del Haz : 42"
Eficiencia de la apertura: 49 % maximo
Sensitividad: 0.7 K/Jy
Intervalo de Frecuencia: 18-26 GHz
Banda K

Receptor  Polarizacién: LCP o RCP (default, LCP)
Teys (invierno): 50 K
Teys (verano): 75 K

La técnica de observacion empleada en estas observaciones fue swicheo de po-
sicién, en la cual, se observa primero el objeto de interés (posicién on), y luego se
mueve el telescopio a una regién vacia del cielo (llamada posicién off) para can-
celar la emisién de la atmosfera terrestre. En total, observamos treinta posiciones
alrededor de la coordenadas nominales de L1517B (agigs0 = 047520650, 051950 =
30°33'03”) formando un mapa de 6 por 5 espectros tomados cada 21”6. Los espec-
tros fueron corregidos por efectos de opacidad atmosférica y convertidos a escala Jy
beam ™! empleando una eficiencia de apertura dependiente de la elevacién.

La reduccién y el analisis de los datos se hizo utilizando el software CLASS
del paquete GILDAS (ver http://www.iram.fr), programa hecho por el Instituto de
Radioastronomia Milimétrica (IRAM).

En los espectros obtenidos, se aprecian las cinco grupos principales de la estruc-
tura hiperfina del NHjs, con la linea principal localizada en el centro del espectro y
dos pares de lineas satélites (Fig. 2.4). En cuatro de los cinco grupos, se alcanzan a
resolver las dos lineas hiperfinas principales. En el quinto grupo (a V &~ —14 km s™!)
solamente se aprecia una linea. Eso se debe a la cercania de las otras componentes
hiperfinas de este grupo (ver Fig. 2.2). En total, se detectan claramente las nueve
componentes hiperfinas més brillantes de la transicién (1,1) de amoniaco.

En la Fig. 2.5 mostramos los mapas de canales de velocidad obtenidos de nues-
tras observaciones con la antena de Robledo. Presentamos tnicamente los canales
correpondientes al grupo principal del espectro de NHjs, por ser estos de utilidad en
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Figura 2.4: Espectro tipico de L1517B obtenido con la antena DSS63. El eje vertical
muestra unidades en Jy.

la seccion correspondiente a la combinacion con los datos interferométricos. Vemos
que la emision se detecta principalmente en 8 de los canales mostrados, que corres-
ponden al rango de velocidad LSR de 5.4—6.3 km s™!, con la emisién més intensa
localizada en los canales con velocidad Vi, = 5.51 v 5.64 km s~!. La emisién es
ligeramente elongada en la direccién este-oeste (que en este mapa corresponde al eje
horizontal).

Para derivar parametros fisicos (e.g. ancho de la linea, velocidad y opacidad), es
necesario que a cada espectro de L1517B, se le ajuste un perfil de linea de amoniaco.
En este caso, supusimos un perfil Gaussiano. De los ajustes, obtenemos una velocidad
sistémica LSR de 5.7 km s™! que presenta un ligero gradiente a través del nicleo.
El ancho de la linea, por otro lado, es constante en todo el nicleo, con valor de
0.22 km s~!. Este dltimo valor es ligeramente mayor al obtenido por Tafalla et al.
(2004), quien usando mejor resolucién espectral encuentra un ancho de 0.20 km s~
Asimismo, hemos encontrado que la opacidad de la linea central tiene un valor de

7 = 3.8 en el centro del ntcleo.

2.2.2. Interferéometro
Funcionamiento de un interferometro

El interferémetro empleado en el presente trabajo es el Very Large Array (al
que en adelante nos referiremos como VLA) localizado en Nuevo México, EUA.
Este instrumento consta de 27 antenas de 25 metros de didmetro cada una. Estas
antenas pueden posicionarse en diversas configuraciones, un ejemplo de las cuales se
muestra en la Fig. 2.6. Las antenas se colocan a lo largo de los 3 brazos en forma de
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Figura 2.5: Mapas de canales obtenidos con nuestras observaciones de LL1517B hechas

con la antena de Robledo. El primer contorno, y el intervalo entre contornos es de
0.3 Jy beam™!.

“Y” teniendo una separacion maxima entre antenas de 36 km en la configuracién
mas extendida (A), y 1 km en la configuracién més compacta (D). El VLA posee

receptores en diferentes bandas de frecuencia, y en nuestro caso se emplea el de
banda K (v =22 — 24 GHz, A =1.3 cm).

El principio de operacién del VLA puede explicarse a partir de un interferémetro
de dos antenas como se muestra en la Fig. 2.7. La emisién a radiofrecuencia vgrg es
amplificada y mezclada con una sefial de un oscilador local (LO) a una frecuencia

Figura 2.6: El Very Large Array (VLA) en configuracién D.
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intermedia v para posterior amplificacién y tratamiento de senal. En cada receptor
se mide la polarizacién derecha (R de right) e izquierda (L de left). Después de la
amplificacion inicial, la senal se separa produciendo dos pares de IF independientes,
cada uno midiendo dos polarizaciones. Este hecho permite medir la emisién sobre el
doble de ancho de banda que seria posible con un solo par de IF.

Las senales son enviadas al correlador, en donde se correlacionan en forma cru-
zada con las senales de otra antena para crear, para cada par de IF, los productos
RR y LL. A la correlacion de senales de la antena ¢ y la antena j se le llama funcién
de coherencia de radiacién, también conocida como funcion de visibilidad verdade-
ra, que denotaremos por V;;. Un arreglo interferométrico de antenas muestrea esta
funcién de visibilidad, obteniendo para cada par de antenas una visibilidad llamada
visibilidad observada, a la que denotaremos por ‘723 En general, las visibilidades
observadas no son las visibilidades verdaderas porque la radiacion detectada por el
interferémetro ha atravesado la atmosfera y ha pasado a través de la electronica del
propio interferémetro. Para recobrar la visibilidad verdadera se sigue un proceso de
calibracién de las visibilidades observadas.

Figura 2.7: Esquema de interferémetro simple.

Dado que la funciéon de visibilidad es muestreada a cierto intervalo de tiempo
para cada par de antenas, cada visibilidad V;; puede expresarse como:

Vii(t) = / / Ay (1, m) (1, m)e™ 20w O Om) gy gy (2.2)

en donde,
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v es la frecuencia.

(I,m) especifica la direccién de los cosenos directores con respecto al centro de
fase.

(u,v) denota las coordenadas de la linea base proyectada.

I,(l,m) es la distribucién de intensidad de la fuente.

A, (I, m) es el patrén de recepcién normalizado de la antena.

Vi; es la visibilidad verdadera del par de antenas i, j.

Vi; se expresa como funcién del tiempo ¢ debido a que las visibilidades se muestrean
a tiempos discretos para cada par de antenas. La ecuacion 2.2 expresa el hecho
de que la funcién de visibilidad es la transformada de Fourier del brillo del cielo
(modificada por el patrén de recepcién normalizado de las antenas).

En su mayoria, los arreglos interferométricos son dispositivos lineales, por lo que

la relacion entre la entrada (V') y la salida (V) es una funcién que puede expresarse
como lo indica la ecuacion basica de calibracién:

Vij(t) = Gii (1) Vii (t) + €i5(1) (2.3)

donde:

» G;;(t) es la ganancia compleja de la linea base.

m ¢;:(t) es el offset complejo de la linea base.
j(t) plej

A su vez, la ganancia compleja G;;(t) puede aproximarse como el producto de
dos ganancias complejas ¢;(t) y g;(t) asociadas a cada antena,

Gij(t,v) = gi(t)g; (1) = ait)a;(t)e" @@= (2.4)

donde a;(t) es la correccién de amplitud de la antena 4, y ¢;(t) es la correccién de
fase de la antena 7. En la ecuacién (2.4) se puede separar el término de amplitud y
el de fase para dar:

Aij(t) = ai(t)a;(t) (2.5)

©i(t) = ¢i(t) — ¢;(t) (2.6)
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Para calibrar las visibilidades de un interferémetro, lo mas comun es observar
fuentes puntuales. Eso es porque la transformada de Fourier de una fuente puntual
(i.e. un pico de Dirac) localizada en el centro del campo de visién es una constan-
te real. En consecuencia, las visibilidades verdaderas para una funte puntual son
A;; = S (donde S es el flujo de la fuente) y ¢;; = 0, para cualquier par (7,7). Eso
implica que (para una fuente puntual) la relacién entre las vibilidades observadas y
verdaderas es:

Aij(t) = a;(t)a;(t)S (2.7)

Qgij(t) = ¢i(t) — ¢;(t). (2.8)

Dado que para N antenas, se forman N(N — 1)/2 lineas de base, las ecuaciones
(2.7) y (2.8) representan un sistema de N (/N — 1)/2 ecuaciones con 2N incognitas
(las a; y ¢;) que se puede resolver. Vemos en las ecuaciones (2.7) y (2.8) que la fase
depende de la diferencia entre fases de antenas, por lo que comtunmente se emplea
en forma arbitraria la fase de una antena como referencia asignandole fase ¢ = 0.

Recordemos que las ecuaciones anteriores estan dadas en funcion del tiempo, ya
que las visibilidades son muestreadas a intervalos de tiempo discreto para cada par
de antenas. Y como las soluciones de ganancia de las antenas se determinan como
funcién del tiempo sélo para los tiempos en que se observé los calibradores, no se
cuenta con observaciones de calibracion mientras se observa las fuentes bajo estudio
(L1517B en nuestro caso), por lo que las ganancias se deben interpolar a los tiempos
en que se observé esa fuente.

Dado que la respuesta de un interferémetro depende de la frecuencia, es necesario
calibrar dicha dependencia cuando se observan lineas espectrales. A este proceso, se
le denomina calibracion de pasabanda. La ganancia G;; de la linea base (i,j) dada
por la ecuacién (2.4) puede separarse en un término promedio G7;(t) y otro factor
Bij(v,t) que describe la variacién de la ganancia como funcién de la frecuencia:

Gij(v,t) = Gi;(t) By (v, 1). (2.9)

El término B;;(v, t) varia poco con el tiempo. Su valor se determina observando una
fuente brillante cuya distribucién de energia espectral es conocida. Normalmente
se observa una fuente cuyo flujo se puede suponer constante dentro del ancho de
banda observado. Al igual que las ganancias que describen la calibracion de fase y
de amplitud, las ganancias de pasabanda para una linea de base (i,7) se pueden
escribir como el producto de las ganancias de cada antena:

Bij(v,t) = bi(v, )b} (v, 1). (2.10)
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Deconvolucién

Una vez calibrados los datos interferométricos, estos deben ser deconvolucionados
al dominio de la imagen. La visibilidad V' (u,v) se relaciona con la distribucién de
intensidad 1,(I,m) de acuerdo a la ecuacién (2.2). Sin embargo, dado que sélo un
ntimero finito de muestras de visibilidades son medidas en la practica, I(l,m) no
puede ser recuperado directamente. El plano (u,v) es muestreado en puntos discretos.
Eso se puede describir con una funcién de muestreo definida por:

M

S(u,v) :Z(S(u—uk,v—vk) (2.11)

k=1

A partir de esto, podemos definir una funcién V*(u,v) tal que

M
VS (u,v) = S(u,v)V(u,v) = Z O(u — ug, v — vE)V (ug, vg) (2.12)
k=1

siendo V¥ la funcién de visibilidad muestreada, y V (u,v) la visibilidad observada.
La transformada de Fourier de la funcién de visibilidad muestreada:

1P = F(V%) = F(SV) (2.13)

se llama el mapa sucio. Dado que la transformada de Fourier de un producto de
funciones es el producto de convolucién de sus transformadas de Fourier, la ecuacién
(2.13) puede expresarse como:

P =F(S)«F(V)=1°%*B. (2.14)

Por lo tanto, el mapa sucio I” es el producto de convolucién de la imagen ver-
dadera I° por el haz sucio (B — también llamado a veces Point Spread Function).

Debido a la cobertura limitada del plano (u, v), el haz sucio de un interferémetro
generalmente tiene l6bulos secundarios significativos. En consecuencia, el mapa su-
cio suele representar pobremente la verdadera distribucién de brillo del cielo. Un
algoritmo que se usa muy a menudo para mejorar esta situacién es el algoritmo

CLEAN (Hogbom 1974).

CLEAN aproxima la distribucién de brillo verdadera I(l, m) con la superposicién
de un numero finito de fuentes puntuales con intensidad A; localizadas en posiciones
(x;,y;). El algoritmo es iterativo y consiste en una repeticién de los siguientes dos
pasos:
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1. Encuentrar el punto de mayor intensidad en el mapa sucio.

2. Restar del mapa sucio una fracciéon v de esta intensidad multiplicada por el
haz sucio. v se llama ganancia del lazo y se toma tipicamente v = 0.2. La
amplitud y posicién de la componente removida se conservan en una tabla,
conocida como tabla de componentes limpios.

Este proceso se repite hasta que toda la estructura significativa haya sido removida
del mapa.

También se obtiene un haz llamado limpio al ajustar una gaussiana eliptica al
l6bulo principal del haz sucio. El haz limpio tiene una amplitud media igual al del
haz sucio, pero no tiene lébulos secundarios. Finalmente, se construye un mapa
(lamado mapa limpio) a partir de las entradas de la tabla de componentes limpias
convolucionadas por el haz limpio. Ha sido demostrado que el mapa limpio obtenido
de esta manera suele representar fielmente la verdadera distribuciéon de brillo del
cielo.

N9 (1)
NE ( 9)
N7 (26)
N6 ( 2)
N5 (24)
Nd (7)
N2 (27)
N1 (5)
(21) W1 E1 (25)
Gl E2 (3)

(4) W3 E3 (17)
(8) we E4 (15)
() ES (18)
(23) wWe E6 (12)
(11) w7 L
( 6) w8 EB (10)
(22) w9 E9 (28)

VLA: OUT (13)
VLA: OUT (14)
VLA: OUT (16)
VLA: OUT (18)
VLA: OUT (20)
VPT: OUT (29)

Figura 2.8: Antenas del VLA empleadas en nuestras observaciones de LL1517B.

Observaciones de L1517B con el VLA

La transicion NH3(1,1) fue observada hacia L1517B con el VLA en su configu-
raciéon D en dos épocas durante noviembre de 2005. Solamente se detecta el grupo
central de lineas hiperfinas (ver Sec. 2.1). Para esta configuracion y a esta frecuencia,
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Figura 2.9: Canales de velocidad la emisiéon NHj(1,1) hacia L1517B observado por
el VLA. El primer contorno y el intervalo entre contornos sucesivos es de 3 mJy
beam .

la resolucion angular del VLA es de ~ 3”. El correlador contaba con un total de 128
canales que permitieron una resolucién espectral de 0.074 km s~!, misma que fue
degradada a 0.13 km s™! para poder combinar nuestros de Robledo y VLA en un
unico conjunto de datos.

De las 27 antenas que componen el VLA, un total de seis antenas no fueron
utilizadas en nuestras observaciones por razones diversas, quedando una distribucién
como la mostrada en la Fig. 2.8. En esa figura, las letras N, E y W corresponden
a los brazos norte, este y oeste, respectivamente. El nimero adjunto a esta letra se
refiere al niimero de la estacion utilizada, mientras que el niimero entre paréntesis es
el nimero de cada antena. En la parte inferior se indican las antenas que no fueron
utilizadas en las observaciones.

La calibracion y el tratamiento de los datos del interferémetro se hicieron con el
programa AIPS. Previo al inicio de la calibracion se examinan las visibilidades y se
eliminan aquellas que se encuentran corruptas. Se usaron dos calibradores (04144343
y 05124406) cuyos flujos (0.65 Jy y 0.69 Jy, respectivamente) fueron determinados
a partir de observaciones del calibrador principal 13314305 (3C286). La calibracién
de pasabanda se hizo usando observaciones del quasar brillante 0319+415 (3C84 —
F ~12.2 Jy).

Resultados de las Observaciones con el VLA

La Fig. 2.9 muestra los mapas de canales para los datos del VLA. La emision es
detectada en 6 canales a velocidades entre Vi, 5.5 km s™! y 6.2 km s™!'. En cada
canal se observa la presencia de l6bulos positivos y negativos alrededor de la emision
detectada. Esto resulta de la técnica interferométrica y del problema de los espacios
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Figura 2.10: Mapas promedio de los canales con estructura triangular (izquierda) y
redonda (derecha). Los rectdngulos rojos senialan cortes en las direcciones este-oeste
(horizontal) y los azules en direccién norte-sur (vertical), con las lineas punteadas
correspondiendo a la estructura triangular y las lineas continuas a la estructura
redonda.

cortos (ver §2.2.3).

Los canales con emisién muestran la presencia de una estructura bien definida
en el centro de cada mapa, con una apariencia redonda en el primer canal donde es
detectada (Vi ~ 5.5 km s71), volviendose triangular en los dos canales siguientes
correspondientes a Vi, ~ 5.6 — 5.8 km s~!. Esta secuencia se repite en los tres
siguientes canales, con la estructura redonda en Vi, ~ 5.9 km s™! y la emisién
triangular en Vi, ~ 6.0 — 6.2 km s~!. Esta repeticién se debe a la superposicién de
dos componentes hiperfinas en la linea observada.

Para aclarar las diferencias entre las dos estructuras detectadas anteriormente
hemos promediado por separado los canales con estructura triangular en un mapa
y los de estructura redonda en otro, los cuales mostramos en la Fig. 2.10. En los
dos mapas de esta figura vemos que la forma de las dos estructuras detectadas se
acentia y queda bien definida.

En la Fig. 2.11 graficamos el flujo promedio a lo largo de los dos cortes indicados
en la Fig. 2.10. En la primera grafica mostramos el flujo para el corte este-oeste, don-
de podemos apreciar que en general la estructura redonda (linea continua) muestra
emision mds intensa y extendida que la estructura triangular (linea punteada) para
valores positivos de Acq, tal como se puede ver en los mapas. En el corte norte-sur
vemos que la emision se extiende mas tanto al norte como al sur para la estructura
triangular que para la redonda.

Al calcular la diferencia entre las curvas de cada corte obtenemos las graficas
que se muestran en la parte inferior de la Fig. 2.11. En ellas podemos ver que la
diferencia es significativa para valores de positivos de A« en el caso del corte este-
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Figura 2.11: Cortes en los mapas de la Fig. 2.10 (graficas superiores). En rojo (iz-
quierda) indicamos los cortes este-oeste y en azul (derecha) los cortes norte-sur.
Las lineas punteadas corresponden a la estructura triangular y las continuas a la
estructura redonda. En las graficas inferiores se muestra la diferencia entre la emi-
sion correspondiente a la estructura triangular y la emision correspondiente a la
estructura redonda.

oeste (izquierda), mientras que para el corte norte-sur la diferencia es importante
en los extremos de Ad.

2.2.3. Combinacion de datos

Las observaciones hechas con interferometros poseen una limitacién importante,
relacionada con el hecho de que dos antenas de un arreglo dado no pueden ser sepa-
radas por menos que su diametro (sino, colisionarian). En consecuencia, la cobertura
del plano (u,v) resultante tendrd un vacio en el centro, con radio igual a la linea
base de menor tamano observada. Eso se conoce como “el problema de los espacios
cortos” (del inglés short spacings problem).

En la Fig. 2.12 vemos esquematicamente el efecto de la falta de espacios cortos
para un interferémetro unidimensional. En todos los casos, se muestra a la izquier-
da la cobertura del plano (u,v) y a la derecha el haz sintetizado resultante. En la
primera grafica se considera un caso ideal en el que todas las visibilidades hasta un
cierto valor maximo se registran. El haz correspondiente muestra un lébulo principal
y unos lébulos secundarios. Cuando la parte central del plano (u,v) no se muestrea
(tercer caso), el l6bulo principal estd rodeado por un anillo negativo. La severidad
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Figura 2.12: Haz sintetizado de un interferometro unidimensional (derecha) como
funcién de la cobertura del plano (u,v) (izquierda). Tomado de Braun & Walterbos
(1985).

de este problema dependera de la naturaleza de la fuente observada. Para una fuente
compacta, el problema sera menor, ya que existe poca senal a las frecuencias espa-
ciales correspondientes a la parte central del plano (u,v). En este caso, el proceso
de deconvolucién sera generalmente suficiente para eliminar los 16bulos negativos.
Para una fuente extendida, sin embargo, el problema puede ser mucho més severo, y
se apreciara en las imagenes en forma de un fuerte envolvente negativo alrededor de
la emisién positiva de la fuente. Este problema es claramente presente en nuestras
observaciones VLA de L1517B: en la Fig. 2.9, vemos como la emisiéon positiva de
L1517B en todos los canales de velocidad donde se detecta esta rodeada por un
anillo negativo.

En contraste a un interferémetro, una antena tinica mide un intervalo continuo
de frecuencias espaciales desde cero hasta un valor maximo, que corresponde al
diametro de la antena. Una solucién al problema de los espacios cortos es entonces,
complementar las observaciones del interferémetro con las de una antena de un solo
plato. Los interferometros proporcionan las visibilidades a frecuencias espaciales
altas, mientras que la antena unica proporciona las frecuencias espaciales bajas,
incluyendo el flujo total que corresponde al espacio cero.

Existen métodos para realizar la combinacién de los datos tanto en el dominio
de la imagen como en el dominio de Fourier (Stanimirovic et al. 1999). Nosotros
combinaremos las observaciones interferométricas obtenidas con el VLA con las ob-
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servaciones de un solo plato de Robledo en el dominio de Fourier.

La combinacion de datos no es tarea simple pues se trata de conjuntar observa-
ciones de dos técnicas de observacion distintas, hechas con equipos diferentes. Las
diferencias entre los sistemas empleados para la observacion astrondémica, asi como
las diferencias en software para la reduccion de datos ha hecho de la combinacion
de datos una tarea compleja. Para combinar apropiadamente los datos, es necesario
que se cumplan algunas condiciones, entre las se encuentran:

= El didmetro de la antena tnica debe ser mayor o igual que el vacio central en
el plano (u,v) del interferémetro para poder llenar todos los espacios cortos.

= Debe existir una region de traslape en las frecuencias espaciales para poder
determinar el factor de calibracién necesario.

= Se requiere un muestreo de la informacion de la antena tnica a la tasa de
Nyquist (el doble de ancho de banda) para evitar “aliasing” durante la decon-
volucién (Vogel et al. 1984).

» Las visibilidades derivadas de los datos de la antena tunica deben tener una
razén senal a ruido mayor o comparable a la del interferémetro en la regién
de traslape para no degradar el mapa combinado.

= Las frecuencias de observacion de los dos conjuntos de datos deben ser iguales.

En su configuracién D, la linea de base minima del VLA es de 0.035 km (35
m) y la maxima de 1.03 km. A 1.3 cm la méxima escala angular detectable en esta
configuracion es de 1’ mientras que el ancho del haz sintetizado es =~ 3”. El didmetro
de la antena de Robledo es de 70 m, mas del doble de la linea de base minima del
VLA.

El ancho de banda cubierto por la antena de Robledo es mayor que el cubierto
por VLA. Sin embargo, la resolucién espectral es mejor para los datos del VLA
que para los de Robledo. Para homogeneizar los dos juegos de datos, los espectros
de Robledo fueron remuestreados espectralmente. En este procedimiento, se divide
la transformada de Fourier de los datos por la forma del canal de entrada y se
multiplica por la transformada de la forma del canal deseado. El producto resultante
se translada al dominio de la frecuencia.

La antena tnica observa la distribucion de intensidad del cielo dada por

[sd

obs

(I,m) = I(l,m) % Bsg(l,m) (2.15)
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Figura 2.13: Regién de visibilidades comunes a ambas observaciones para determinar
factor de calibracién.

donde I es la distribucién de intensidad verdadera, B,; es el patrén del haz de la
antena unica. La transforma de Fourier de este producto de convolucién da:

Via(u,v) = V(u,v)sabsa(u, v) (2.16)

donde by es la transformada de Fourier del patron del haz de la antena tinica, la cual
es una funcién continua entre cero y la mas alta frecuencia espacial muestreada por la
antena tnica (que corresponde al didmetro de la antena). No requiere interpolacion
ni extrapolcaién dado que Vi, es una funcion continua. Por otro lado, las visibilidades
obtenidas por un interferémetro son dadas por:

it (U, 0) = [V (1, 0)ing * @i (0, 0")[Dige (0, ), (2.17)

donde Vj,; es la transformada de Fourier de la distribucion de brillo verdadero del
cielo I, a;, es el patron del haz primario y b;,; es la funciéon de muestreo del in-
terferémetro. Notemos que tanto las visibilidades del interferometro como las de la
antena tUnica tienen extensién finita en el plano (u,v), lo que limita la resolucién
final. Ademds, la determinacién de I a partir de I2, en el proceso de deconvolucién
involucra la interpolacién y extrapolacién de Vi, debido a la naturaleza discontinua

de by,:. Al transformar la ecuacion anterior se obtiene:

IP(1,m) = I(1,m) Aie (1, m) * By (I', m)) (2.18)

int

D

donde Bj,; es el haz sintetizado e I;,, es la imagen sucia (del inglés dirty image).

7

Las visibilidades obtenidas de la antena tunica (también llamadas pseudovisibi-
lidades) son visibilidades similares a las que produciria un interferémetro si estas
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no fuesen filtradas. Para crear las pseudovisibilidades, las imagenes tomadas por la
antena unica son transformadas al plano (u,v) mediante una transformada rapida
de Fourier. La informacién es deconvolucionada del haz de la antena tinica mediante
una divisiéon por su transformada de Fourier truncada al radio de la antena. Los
datos resultantes son transladados al dominio de la imagen mediante una transfor-
macién inversa de Fourier, y se multiplican por el haz primario del interferémetro.
Finalmente, el resultado es nuevamente transformado al plano (u,v) donde las visi-
bilidades son muestreadas en una malla regular. Las pseudovisibilidades se calculan
sOlo para frecuencias espaciales menores que D —d siendo D el didametro de la antena
unica y d el de las antenas del interferémetro.

La tabla de pseudovisibilidades obtenida de los datos de la antena tinica se une
con la tabla de visibilidades del interferometro de acuerdo a la férmula:

‘/comb - wint‘/;nt + wsdf‘/sd (219)

donde Vo, s la visibilidad combinada, Vi y w;,; es la visibilidad del interferometro
y su peso, Vi v wsg es la visibilidad de la antena tnica y su peso, y f es el factor
de calibracion relativa entre los dos instrumentos.

El factor f se obtiene al comparar las visibilidades de la antena tinica con las del
interferémetro en la regién de traslape (Fig. 2.13). En nuestro caso, las visibilidades
del VLA y de Robledo coinciden en la regién entre =~ 2 y 3 kA (25 — 40 m). La
comparacién (ver Fig. 2.14) muestra que las amplitudes de las pseudovisibilidades
de Robledo son sistematicamente 8 % mayores que las de las visibilidades del VLA.
Esto se debe a la diferencia de calibracion entre los dos juegos de datos, y queda
dentro del rango de incertidumbre esperada.

Las visibilidades en el plano (u,v) pueden expresarse como:

V(u,v) = W(u,v)V(u,v) (2.20)

donde W (u,v) es la funcién de muestreo pesada, la cual es distinta de cero sélo para
los puntos del plano (u,v) muestreados.

La funcién de peso W (u,v) puede elegirse para favorecer ciertas caracteristicas
de los datos. Por ejemplo, al establecer W (uy, vy) como el inverso de la varianza del
error en V (uy, vy), se optimizara la razén senal a ruido en la imagen final, en tanto
que ajustarla al inverso de alguna aproximacién de la densidad local de muestras se
minimizard el nivel de l6bulos laterales.

Para combinar nuestros datos, y de acuerdo a la ecuacién (2.19), los pesos a
asignar a uno de los conjuntos de datos (la antena de Robledo en este caso) son un
parametro libre. Nosotros nos hemos basado en las recomendaciones de Gueth &
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Figura 2.14: Region de traslape de las visibilidades. Los puntos de color rojo entre
0 y 40 m corresponden a las visibilidades de Robledo, en tanto los puntos verdes
(entre 25 y 100 m) corresponden a las visibilidades del VLA. Las visibilidades son
comunes a ambos conjuntos entre 25 y poco mas de 40 m.

Guilloteau (2000) quienes proponen que los pesos deben ser ajustados para minimi-
zar los lobulos negativos laterales en la imagen final limpia, manteniendo la maxima
resoluciéon angular posible.

En la practica, empezamos sobre-pesando las pseudovisibilidades de la antena

; —7 ; - ; — =
T Vi = 551 km s~ 5& Vi = 564km s 2% v, =57 km s} =2

60r v, =524kms"' T Vg =537kms

R
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Figura 2.15: Canales de velocidad la emisién NH3(1,1) hacia L1517B combinando los

datos de Robledo con los del VLA. El primer contorno y el intervalo entre contornos

sucesivos es de 10 mJy beam™!.
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Figura 2.16: Mapas promedio de canales de velocidad para los datos combinados
Robledo+VLA. Los canalese promediados son los mismos que en la Fig. 2.10.

unica. Esto produce una imagen practimente igual a la que se obtiene directamente
la antena tnica (Fig. 2.5). Luego, disminuimos el peso atribuido a los datos de la
antena Unica para recobrar la estructura a pequena escala contenida en los datos
del interferémetro. Esto aumenta la resolucién de la imagen final, practicamente
hasta la resolucién del interferometro. Paramos este proceso antes de que aparezcan
l6bulos secundarios. La imagen que optimiza este proceso se muestra en la Fig. 2.15.
Este mapa ha sido suavizado a una resolucién angular de 5”. Nota como combina la
emision extendida contenida en la Fig. 2.5 con la alta resolucién de la Fig. 2.9.

Para comparar los mapas resultantes de la combinacion de datos, promediamos
los mismos canales de velocidad que en la Fig. 2.10. Esto resulta en los mapas de la
Fig. 2.16 en donde hemos senalado dos cortes —uno este-oeste, el otro norte-sur. Los
perfiles a lo largo de estos cortes se muestran en las graficas superiores de la Fig.
2.17. Como se puede ver, la emisién en el mapa de la derecha de la Fig. 2.16 (que da
lugar a los perfiles con lineas continuas en la Fig. 2.17) es sisteméticamente mayor
que la emisién en el mapa de la izquierda. Por esta razén, la resta directa entre
los perfiles no muestra facilmente si hay o no diferencias entre los dos mapas. Para
remediar esta situacion, los cortes fueron normalizados, y las restas se hicieron entre
estos cortes normalizados. El resultado se muestra en las graficas de la parte inferior
de la Fig. 2.17. Ademads, para estimar el nivel de ruido estadistico en estas restas,
hemos realizado el mismo procedimiento usando un corte este-oeste de los mapas de
la Fig. 2.16 donde no habia emisién (al extremo norte del mapa). El resultado para
este ltimo corte se muestra como un linea punteada en la Fig. 2.17.

El las gréficas inferiores de la Fig. 2.17, notamos que existen zonas contiguas don-
de la resta es sistematicamente positiva y otras donde es sistematicamente negativa
(ver por ejemplo, las zonas Aa +60 — +15 y Aa +15 — 20 en el corte este-oeste).
La amplitud de la resta en estas zonas es mayor que el nivel de ruido (medido con
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Figura 2.17: Cortes en mapa combinado, las graficas superiores muestran el perfil de
los cortes mientras que en las inferiores se muestra la diferencia de sus respectivos
perfiles.

la linea punteada), y el hecho de que se quede positiva o negativa de manera cohe-
rente a lo largo de regiones de 30” a 50” de longitud sugiere que las diferencias son
reales. Este resultado sugiere que las diferencias a pequenas escalas identificadas en
los datos del VLA siguen existiendo en los datos combinados.



Capitulo 3

Resumen del articulo
Velocity Structure in the dense core L1517B

Dado que toda la formacion estelar presente ocurre en los ntucleos densos al
interior de las nubes moleculares, es esencial conocer a detalle la estructura y condi-
ciones fisicas de los nicleos densos sin estrella en su interior para entender las eta-
pas tempranas de formacién estelar. Los nicleos densos de baja masa (M< 10M)
usualmente tienen dispersiones de velocidad subsénicas (ver i.e. Myers et al. 1983,
di Francesco et al. 2007). En algunos casos, esta dispersién de velocidad no depende
de la posicién dentro del nticleo. Estas caracteristicas se han interpretado algu-
nas veces como evidencia inequivoca de configuraciones cuasi-estables, dominadas
térmicamente. Sin embargo, tales conclusiones se basan en hipétesis asociadas con
modelos fisicos particulares usados para derivar las propiedades fisicas a partir de
las observaciones.

La hipotesis mas comtn es la relacionada con la simetria esférica, la cual se
hace frecuentemente cuando las propiedades son derivadas de la extincion de luz
estelar de fondo, o de perfiles de lineas moleculares. Dado que los niicleos no son
perfectamente esféricos, esta hipotesis puede afectar las conclusiones derivadas de
las observaciones (Ballesteros-Paredes et al. 2003; Hartmann 2004; Steinacker et
al. 2004). Adicionalmente, las bajas resoluciones espacial y espectral de la gran
mayoria de observaciones disponibles de ntcleos densos sin estrella (starless) tiende
a borrar la estructura espacial y cinematica, produciendo datos suavizados. Datos
de baja resolucién pueden entonces ser erréneamente interpretados, de manera que
los objetos observados pueden interpretarse como objetos méas tranquilos (quiescent)
de lo que son en realidad.

Por otra parte, se ha mostrado que nicleos en simulaciones de nubes molecu-
lares turbulentas, con estructura espacial intrinsecamente compleja, pueden dar la
apariencia de ntcleos en equilibrio hidrostético (perfiles BE), sobre todo si son pro-
yectados espacialmente, y posteriormente promediados azimutalmente (Ballesteros-
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Paredes et al. 2003; Hartmann 2004, Steinacker et al. 2004). Tales nicleos simula-
dos pueden ademas exhibir dispersiones de velocidad constantes y sub- o transonicas
(Klessen et al. 2005). Estas firmas observacionales fueron interpretadas originalmen-
te como evidencia en favor del modelo estandar, el cual proponia la existencia de
nucleos densos tranquilos, en equilibrio cuasi-hidrostatico, deshaciéndose 1éntamente
de su soporte magnético antes de colapsar. Sin embargo, Klessen et al. (2005) mues-
tran que los nicleos densos de simulaciones de nubes moleculares isotérmicas y con
turbulencia presentan frecuentemente estas caracteristicas. Estos autores reinterpre-
tan la constancia de la dispersion de velocidades a través de los nicleos densos como
producto de que los nicleos densos, al ser resultado de compresiones turbulentas,
son puntos de estancamiento, donde la compresiéon es méaxima y la diferencia de
velocidades es minima.

Para investigar si las propiedades fisicas de un ntcleo denso pueden reproducirse
por simulaciones numéricas de turbulencia supersénica, compararemos la estructura
detallada del nicleo denso LL1517B con la de un nicleo “numérico” obtenido de una
simulacién numérica de una nube molecular isotérmica, y con turbulencia homogénea
supersonica. L1517B fue seleccionado porque es considerado uno de los prototipos
de nicleo de nube molecular sin estrella, y de baja masa. Este nicleo se localiza
una distancia aproximada de 140 pc en el complejo molecular Taurus-Auriga, y
no tiene asociada ninguna fuente IRAS o Spitzer. Su estructura sera derivada de
nuevas observaciones interferométricas y de antena tnica. El nicleo numérico fue
tomado de simulaciones de Klessen et al. (2005) y fue elegido porque reproduce
varias caracteristicas de ntcleos tipicos de baja masa sin estrella en su interior.

El ntcleo denso L1517B fue observado en la transicion NH3(1,1) a 23.694 GHz.
Esta transicién comprende un total de 18 componentes hiperfinas, pero solo las 9
mas brillantes son facilmente detectables. Esta transién fue seleccionada por ser un
buen trazador de gas en las regiones mas densas al interior de las nubes moleculares.
La informacién obtenida es complementaria, por un lado se tienen los datos de
antena Unica que proporcionan informacién sobre la emisiéon de estructura a gran
escala, mientras que las observaciones interferémetricas dan gran resolucién angular,
a expensas de una baja sensitividad particularmente de la emision extendida.

Las observaciones de antena tnica fueron hechas con la antena de 70 m (DSS-
63) de la NASA localizada en Robledo de Chavela (Espana) entre abril de 2005 y
marzo de 2006. Las observaciones interferométricas fueron hechas con el Very Large
Array del National Radio Astronomy Observatory (VLA) en la configuraciéon maés
compacta (D) en noviembre de 2005. El ancho de banda empleado (4 MHz) contiene
solo las dos componentes hiperfinas centrales.

En los mapas obtenidos con el VLA se encuentran dos estructuras diferentes en
canales contiguos de velocidad, separados 0.13 km s~!. En el primer canal de cada
linea la estructura tiene una apariencia mas redonda que en el segundo y tercer
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canal, donde da una apariencia mas triangular. Este patron se repite en las dos
lineas hiperfinas.

Los datos de ambas observaciones se combinan para contruir un cubo de da-
tos que proporcione el flujo total de la antena de Robledo, pero con la resolucion
angular del VLA. La combinacion se efectua en el dominio de Fourier. La combina-
cion de datos se hace generando pseudovisibilidades de los espectros de la antena
unica, corrigiendo la calibracion relativa entre las visibilidades de la antena y el in-
terferometro. Las visibilidades resultantes se combinan y se deconvolucionan. Para
combinar los datos se aplican pesos a las visibilidades. La asignacién de los pesos
se hace siguiendo el criterio de ajustar éstos para minimizar los l6bulos laterales
negativos en la imagen final limpia, tratando de mantener la maxima resolucion
angular.

El mapa resultante de la combinacion muestra estructuras libres de lébulos la-
terales, con la resoluciéon angular similar a la del VLA, y el flujo total de los datos
de Robledo. Pequenas diferencias de estructura siguen existiendo entre canales con-
tiguos de estos datos combinados.

Los mapas obtenidos de nuestras observaciones para LL1517B se comparan con
el modelo de un ntucleo denso resultado de simulacién de modelos gravoturbulentos.
Para comparar el nicleo simulado con las observaciones de L1517B se produjeron
mapas de emision usando un cédigo Montecarlo tridimensional, mismo que es una
extension del cédigo de Bernes (1978, 1979), al cual se le incorporé informacién
molecular actualizada de la base de datos de Leiden!.

Los anchos de linea del perfil resultante son transénicos y constantes a través
del nucleo y reproducen caracteristicas de ser estructuras tranquilas y coherentes.
Cuando los mapas de emisiéon simulados son convolucionados a la resoluciéon angu-
lar y espectral de las observaciones, el aspecto de los nicleos simulados presenta
caracteristicas similares a las observadas en los mapas de L1517B. En particular, se
muestra que mapas de canales contiguos de velocidad presentan estructura sustan-
cialmente diferente, pese a que el nicleo denso es subsonico.

Es importante comentar que, en el caso de estructuras relajadas y en equilibrio,
la estructura entre canales de velocidad contiguos, con separacion en velocidad del
orden de la velocidad del sonido, esperamos que no difiera drasticamente. Los re-
sultados encontrados, es decir, la diferencia morfolégica entre un canal de velocidad
y el siguiente, nos sugieren que este nucleo denso podria estar siendo formado por
dos estructuras diferentes en velocidad. Sin embargo, los datos observados requieren
de mayor resolucién espectral, especialmente en el caso de Robledo, a fin de poder
verificar en detalle este modelo.

Concluimos entonces que perfiles de tipo Bonnor-Ebert, asi como dispersiones de

http://www.strw.leidenuniv.nl/ moldata/
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velocidad transénicas, no pueden considerarse pruebas definitivas de un nticleo en
equilibrio, y sugerimos que estos objetos deberian ser llamados “nicleos transénicos”
en lugar de “ntcleos tranquilos”.
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Articulo

Velocity structure in the dense core L1517B

por ser enviado al Astrophysical Journal

Guillermo Manjarrez (CRyA), Laurent Loinard (CRyA), Javier Balles-
teros-Paredes (CRyA), Luis F. Rodriguez (CRyA), José F. Gémez
(IAA), Olga Suarez (Obs. Niza), Diego Mardones (U. de Chile), En-
rique Vazquez-Semadeni (CRyA), Ralf S. Klessen (Heidelberg)

We present new ammonia observations of the low-mass dense core
L1517B in Taurus, obtained by combining single-dish and interferome-
tric data. Thanks to the high angular and spectral resolutions of these
observations, two well-defined velocity components could be identified
within the core. Thus, in spite of being considered a prototype quiescent
core, L1517B appears to have significant internal structure. Numerical si-
mulations can produce dense objects that —when projected and smoothed
to the angular and spectral resolution of the data— display very similar
spatial and kinematical properties. We, therefore, argue that the quies-
cent and coherent appearance of some observed low-mass cores do not
necessarily imply that such objects are thermally dominated, quasi sta-
tic configurations. They may instead correspond to transitional stages of
dynamical structures.

Keywords: stars: formation — ISM: structure — turbulence — ISM:
individual (L1517B) — ISM: clouds
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4.1. Introduction

Since all present star formation occurs in dense cores within molecular clouds,
a detailed knowledge of the structure and physical conditions of starless cores is
crucial to understand the earliest stages of star formation. Low-mass (M < 10 M)
dense cores usually have subsonic velocity dispersions (Myers 1983), that —in many
cases— do not depend on the position within the core (e.g., Barranco & Goodman
1998; Goodman et al. 1998; Caselli et al. 2002; Tafalla et al. 2002; Tafalla et al.
2004; Schnee et al. 2007). These characteristics have sometimes been interpreted
as unequivocal evidence for thermally dominated, quasi stable configurations (e.g.,
Lada et al. 2007, and references therein), but such a conclusion rests on a number of
additional hypotheses associated with the particular physical models used to derive
physical properties from the observations. Arguably the most common assumption
is that of spherical symmetry, which is often made when the core properties are
derived from background star-light extinction (e.g., Alves et al. 20001; Kandori et
al. 2005), or from molecular line profiles (e.g., Caselli et al. 2002; Bergin et al. 2006;
Tafalla et al. 2002, 2004; Kandori et al. 2005). Since actual cores are very unlikely to
be perfectly spherical, this assumption may affect the conclusions derived from the
observations. More generally, the necessarily limited spatial and spectral resolution
of actual observations tends to smear out any complex intrinsic spatio-kinematical
structure, and to generate images that look smoother (and therefore more quiescent
and coherent) than the object under study.

Indeed, it can be shown that simulated cores with a complex intrinsic spatial
structure may have the appearance of cores in hydrostatic equilibrium, when projec-
ted in space and azimuthally averaged (Ballesteros-Paredes et al. 2003; Hartmann
2004; Steinacker et al. 2005). Moreover, such simulated cores may exhibit both sub-
sonic and nearly constant velocity dispersions, and therefore look coherent! (Klessen
et al. 2005), although they are produced by turbulent compression. Their proper-
ties are a natural consequence of the size-linewidth relationship, which implies that
typical velocity differences across regions smaller than ~ 0.1 pc are subsonic. Note
finally, that in turbulent flows, the cores are assembled by random ram-pressure
compressions in large-scale flows. As they are compressed, the cores convert kinetic
compressive energy into internal energy, so when the compression is maximum, the
velocity dispersion is minimum. Thus, the observed properties of quiescent low-mass
cores in molecular clouds do not necessarily imply equilibrium, nor a near balance
between self-gravity and internal energy.

In order to investigate whether or not the physical properties of actual cores can
be reproduced by numerical simulations of supersonic turbulence, we will compare
the detailed structure of the dense core L1517B with that of a “numerical” core ob-

L As defined by Barranco & Goodman (1998)
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tained from an isothermal, supersonically turbulent simulation. L1517B was chosen
because it is considered prototypical of low-mass, starless molecular cloud cores. Lo-
cated in the Taurus-Auriga molecular complex at a distance of about 140 pc (Torres
et al. 2007 — 1’ = 0.04 pc), it is not associated with any IRAS or Spitzer source
(Beichman et al. 1986; Kirk et al. 2007). Its structure will be derived from new
single-dish and interferometric ammonia observations. The “numerical” core was
taken from the simulations presented by Klessen et al. (2005), and it was chosen
because it reproduces several characteristics of typical low-mass starless cores.

4.2. Observations and simulations

4.2.1. Observations

We observed the starless core L1517B (apigs0.0 = 04252™06.0° 51950.0 = 30°33'03")
in the NH3(1,1) transition at 23.694 GHz. This transition comprises a total of 18
hyperfine components (e.g. Rydbeck et al. 1977), but only the 9 brightest ones are
easily detectable (see Fig. 4.1). That transition was chosen here because it is known
to be a good tracer of the gas found in the dense parts of starless cores. Comple-
mentary single dish and interferometric data were collected: the single-dish data
provides sensitive information on the large-scale emission structures, while the in-
terferometric observations deliver higher angular resolution, but at the expense of a
reduced sensitivity, particularly to extended emission.

Single dish

The single-dish observations were carried out with NASA’s 70-m antenna (DSS-
63) located in Robledo de Chavela (Spain), between 2005 April and 2006 March.
The half-power beamwidth of the telescope at the observing frequency is =~ 40”.
The 1.3 cm receiver uses a cooled high-electron-mobility transistor (HEMT), and
was connected to a 384-channel spectrometer, covering a bandwidth of 4 MHz (~ 51
km s71) with about 10 kHz (=~ 0.13 km s™!) spectral resolution. This was sufficient
to detect and resolve the 9 brightest hyperfine components (Fig. 1). The data were
taken in position-switching mode with the OFF position well outside of L1517B.
Only the left circular polarization of the incoming signal was recorded. The system
temperature was typically ~ 75 K, and the r.m.s. pointing accuracy of the telescope
was better than 10”. The spectra were corrected for atmospheric opacity, and con-
verted to a Jansky beam™! scale using an elevation-dependent aperture efficiency.
A total of 30 positions were observed, forming a 6 x 5 rectangular map centered
on L1517B, and sampled every 21”6. The CLASS program of the GILDAS packa-
ge (http://www.iram.fr/IRAMFR/GILDAS) was used to reduce and analyze the
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Figura 4.1: Example NH3(1,1) spectrum of L1517B from our Robledo observations.
The positions, expected theoretically, of the nine main hyperfine components are
indicated as arrows at the bottom of the panel. The inset shows a zoom on the
central two hyperfine components, which are —in this case— fairly well separated.
The six velocity channels with the highest intensity are labels Aa—Ac and Ba—Bc
(see text).
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Figura 4.2: Velocity channels maps of LL1517B obtained from our single-dish obser-
vations. The first contour, and the contour interval are at 0.3 Jy beam™?.

spectra.

Since only the two central (blended) hyperfine components were observed with
the interferometer (see below), we will focus on these two components in the rest
of the paper. In our single-dish data, emission is detected above 0.3 Jy beam™! in

eight spectral channels, corresponding to the LSR velocity range 5.4 — 6.3 km s~!
(Fig. 4.1 and 4.2).
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Interferometer

The interferometric observations were obtained with the Very Large Array of the
National Radio Astronomy Observatory in its most compact (D) configuration, in
2005 November. A total bandwidth of 0.781 MHz split into 127 channels of 6.104
kHz each was used. At the observed frequency, this corresponds to a total velocity
coverage of about 10 km s™!, and a velocity resolution of 0.074 km s~!. Only the
central two hyperfine components could fit into this narrow bandwidth. The first
part of the data calibration consisted in producing a pseudo-continuum dataset by
averaging the central 75 % of the total observed bandwidth, and calibrating it. The
calibration followed standard procedures, and was made using the AIPS software
(Greisen 2003). The absolute flux scale was set using an observation of J1331+305
obtained at the beginning of the observing track, while temporal variations of the
visibility amplitudes and phases were tracked using observations of J04144-343 ob-
tained every few minutes. During the second part of the calibration process, we
applied the calibration curves obtained from the pseudo-continuum dataset to the
full spectral data, and determined the frequency dependence of the visibility correc-
tions using an observation of the strong quasar J0319+4415. For compatibility, the
VLA data were eventually smoothed to the frequency resolution of the single-dish
observations.

Once calibrated, the visibilities were imaged with a pixel size of 0”5, and decon-
volved with the CLEAN algorithm. The synthesized beam is 3”41 x 3726; p.a. =
+54°. In this dataset, emission is clearly detected in the central six channels (Fig.
4.3). The total flux restored in the interferometric data represents only a small frac-
tion of that found in the single-dish observations. This points to the existence of a
significant amount of extended emission detected by the single-dish telescope, but
filtered out in the interferometer data. The existence of this extended emission ma-
nifests itself in the interferometer maps by the deep negative torus seen surrounding
the positive emission associated with L1517B (Fig. 4.3).

Data combination

In order to construct a data cube that retrieves the total flux of the single-dish
data, but provides the high angular resolution of the interferometer, our Robledo
and VLA observations had to be combined. In recent years, several methods for
combining interferometer and single-dish data have been proposed. Some schemes
work in the Fourier domain (Bajaja & van Albada 1979; Vogel et al. 1984; Gueth &
Guilloteau 2000) while others perform the combination in the image domain (Ye et
al. 1991; Schwarz & Wakker 1991; Stanimirovic et al. 1999; Williams et al. 2006).
Here, we performed the combination in the (u,v) plane using the GILDAS software.
The first step was to extract pseudo-visibilities from the single-dish observations.
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Figura 4.3: Velocity channels maps of LL1517B obtained from our VLA observations.

The first contour, and the contour interval are at 3 mJy beam™!.

For that purpose, a map larger than the actual observed region, and smoothly ex-
trapolated to zero, was constructed from the single-dish observations. This step is
necessary to avoid spurious Fourier components that would affect the final image.
The pseudo-visibilities deduced from the single-dish data were truncated at about
2.7k\ (=35m / 1.3 cm) to eliminate the poorer visibilities corresponding to the
highest spatial frequencies. Note that the VLA provides visibilities starting at 2 kA,
so there is a significant overlap in spite of the truncation.

We checked the relative calibration between the Robledo and VLA observations
by comparing the visibility amplitudes in the (u,v) range common to both datasets.
The VLA amplitudes were found to be systematically about 8 % smaller than the
Robledo amplitudes. This factor is well within the absolute uncertainties of our data.
Since we consider the VLA absolute flux calibration more reliable, we lowered the
Robledo amplitudes by 8 %. The single-dish and interferometer visibilities were then
combined, and jointly deconvolved. An important free parameter in this process is
the relative weighting of the data. Here, we followed the recommendation of Gueth
& Guilloteau (2000): the weights were adjusted to minimize the negative sidelobes
in the final dirty image, while keeping the highest possible angular resolution. The
final combined (u,v) data were imaged with a pixel size of 0”5, and cleaned. The
synthesized beam obtained was 3”45 x 3”23; p.a. = +83°, but the map was slightly
smoothed (to 5” resolution) to improve the signal to noise ratio (Fig. 4.4).

4.2.2. Numerical Simulations

As it has been mentioned in previous works (e.g. Klessen et al. 2005), an im-
portant prerequisite for adequately describing the density and velocity structure of
cores in numerical models of gravoturbulent molecular cloud evolution is the ability
to resolve high density contrasts at arbitrary locations within the cloud. Smoothed
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Figura 4.4: Velocity channels maps of L1517B obtained from the combination of
Robledo and VLA observations. The first contour, and the contour interval are at

10 mJy beam™!.

particle hydrodynamics (SPH; see Benz 1990, Monaghan 1992, 2006), is probably
the best method currently available for this purpose, even though it may have some
caveats as a numerical scheme. The properties of our numerical scheme and reso-
lution issues in the context of gravoturbulent fragmentation have been extensively
discussed in Klessen et al. (2000) and Klessen (2001). To further our understanding
of the physical nature of prestellar cores, we will perform, here, a detailed compari-
son between L1517B and a core from the gravoturbulent models. For this purpose,
we choose the seemingly quiescent and coherent core presented in Fig. 1.a of Kles-
sen et al. (2005). The reason for choosing this specific core is because its properties
resemble those of L1517B: its mass is 1.63 M, while L1517B has a mass of 1.23 Mg
according to the density profile obtained from the 1.2 mm emission by Tafalla et
al. (2004). Also, it exhibits a nearly transonic, coherent velocity dispersion, and its
linear extent is of the order of 0.08 pc Klessen et al. (2005), comparable to that of
L1517B.

4.3. Results

4.3.1. Observations

The bandwidth of the single dish observations was sufficient to observe all 18
hyperfine components of the NH3(1, 1) transition. This allowed us to measure very
precisely the systemic LSR velocity of the core (5.7 km s71), as well as the linewidth
—constant at 0.22 km s™! across the core. This is slightly larger than the value
reported by Tafalla et al. (2004), who had a better spectral resolution, and obtained
0.2 km s!. The line opacity of the strongest hyperfine component could also be
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measured across the core, and was found to be significant everywhere, with 7 ~ 3.8
at the center of the cloud. The spatial structure of the emission can be seen from the
channel maps of the two central (blended) hyperfine components shown in Fig. 4.2.
As we mentioned earlier, emission is detected in eight consecutive velocity channels
from Vi, ~ 5.4 km s™! to Vi, ~ 6.3 km s~!. The emission is slightly elongated in
the east-west direction, and is brightest in the channels at V.. = 5.51 and 5.64 km

Sfl

In the VLA map (Fig. 4.3), emission is well-detected only in the central 6 channels
at Vig, ~ 5.5 km s™! to Vi, ~ 6.2 km s~!. The emission is fairly patchy, but with a
very noticeable velocity structure, defining a roundish structure in the first channel
where it is detected (at Vi, =~ 5.5 km s7!), but becoming roughly triangular in
the following two channels at (Vs ~ 5.6 — 5.8 km s™!). There is also an evident
position shift of the peak emission between these channels. This sequence repeats
itself in the following three channels, with roundish emission again at Vi, ~ 5.9 km
s, and triangular emission again at Vi, ~ 6.0 — 6.2 km s~!. The reason for this
repetition is that the central profile actually corresponds to blended emission from
the central two hyperfine components (Fig. 4.1). This can be seen in more detail
considering the inset of Fig. 4.1: the channels marked Aa, Ab and Ac correspond
to the first hyperfine component, while channels Ba, Bb, and Bc correspond to
the second hyperfine component. The structure seen in the first three channels in
Fig. 4.3 thus correspond to channels Aa—Ac and to the first hyperfine component,
while the following three channels correspond to Ba—Bc and to the second hyperfine
component. Since the two hyperfine components are sensitive to similar physical
conditions, one would expect that the structure seen in both of them would be
similar —as observed. The transition from a roundish (in channels Aa or Ba) to a
triangular (in channels Ab-Ac or Bb-Bc) morphology shows that the structure of the
blueshifted gas is different from that of the redshifted gas. The velocity separation
between those two spatio-kinematical structures is only about 0.1-0.2 km s, while
their spatial separation is only 10-20" (Fig. 4.3). As a consequence, only data with
high angular and spectral resolutions could separate them.

In the combined Robledo-VLA data (Fig. 4.4), the entire emission is retrieved
(note in particular how the deep negative sidelobes have disappeared), and the
angular resolution is similar to that of the VLA data alone. Similar morphological
changes are seen from channel to channel, with the channels at V;,, ~ 5.5 and 5.9
km s~! showing emission that is mostly elongated in the east-west direction, whereas
in the channels at Vi, ~ 5.6 to 5.8 km s~ and 6.0 to 6.2 km s™!, the emission is
elongated in the north-south direction.
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Figura 4.5: Three projections of the density field of our selected quiescent and cohe-
rent low-mass core. From left to right, the view is through the direction —z, y, and
—x.

4.3.2. Simulations

We now turn to the results of the simulations. We show in Fig. 4.5 the isometric,
three-dimensional projections of the density field of this core. These projections
correspond to those shown in Fig. 1 of Klessen et al. (2005). The linear size of the
box is 0.15 pc, comparable to the linear size of the maps shown in Fig. 4.2-4.4
(~ 3" = 0.12 pc). The core itself has a linear size of ~ 0.07-0.08 pc. To compare
this simulated core with the L1517B observations, we have produced emission maps
using a three-dimensional Montecarlo code. This code is an extension of the original
program from Bernes (1979), and incorporates the molecular data from the Leiden
database. Further details of the radiative transfer code will be presented in Mardones
& Ballesteros-Paredes (2008). The resulting profile linewidths are transonic (i.e.
smaller than, but of the order of the local sound speed), and constant across the core,
reproducing the characteristics of a quiescent and coherent structure. Indeed, when
the simulated emission maps are convolved to the angular and spectral resolution
of the observations (Fig.4.6), the overall aspect of the simulated core is very similar
to that seen in the observations of L1517B (see also Fig. 1 in Klessen et al. 2005).
Note, in particular, how the structure changes from channel to channel.

4.4. Discussion

At first glance, quiescent cores can be approximated as spheres in equilibrium.
Indeed, such an approximation has some advantages: it is much simpler to deal
with spherical structures, and frequently it is possible to approximate their radial
structure by analytical expressions. Moreover, the fact that many quiescent cores,
have (i) azimuthally averaged column density similar to Bonnor-Ebert (BE, Ebert
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Figura 4.6: Velocity channels for the first projection (—z) shown in Fig. 4.5 at 40”
resolution (top) and 5” resolution (bottom). Note that even at nearly transonic
velocities, changes in the structure of the core can be appreciated.

1955; Bonnor 1956) profiles, and (ii) transonic velocity dispersions strongly suggests
that those cores may be in equilibrium. The BE spheres are isothermal structures in
which the gradient of the thermal pressure is balanced in detail by the gravitational
field and a tenuous confining medium. The transonic non-thermal velocity disper-
sion, on the other hand, has been interpreted in terms of quiescence, with little or
no acceleration. There are several pieces of evidence, however, that suggest that this
view may not be completely correct.

= The turbulent velocity dispersion, even though it is frequently subsonic in the-
se kind of objects, still is of the order of the sound speed. Turbulent motions
(sub— or supersonic) carry mass and are not confined to small scales only since
turbulence is a multiscale phenomenon (e.g., Lesieur 1997). Thus, although it
is small compared to the level of turbulence at larger scales, microscopic turbu-
lence can contribute substantially to produce pressure imbalances within the
core, on timescales of the order of the sound crossing time (7 ~ I/ Avn ~ 1 /c;).
In order to achieve quasi-static evolution, however, this dynamical timescale
should be much smaller than the sound crossing time, otherwise, strong pres-
sure imbalances will rise.
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= Although they tend to be roundish (see Fig. 4.2), dense core have substantial
levels of asymmetry, that becomes more evident when one studies them at
large enough angular resolution (Fig. 4.3 and 4.4). Such asymmetries in the
density field will produce asymmetries in the pressure of an isothermal gas.
As a consequence, non-radial gradients of thermal pressure must occur, and
generate forces that will be hard to compensate in detail by the gravitational
force, as would be needed in quasi-static equilibrium. It appears more likely
that the asymmetries present in low-mass cores are precisely the observational
signatures of their dynamically —out of equilibrium— evolution.

= As has been mentioned before (Ballesteros-Paredes et al. 2007 and references
therein), the picture of isothermal cores in hydrostatic equilibrium seems to
be in conflict with the fact that molecular clouds are supersonically turbulent
(velocity dispersion Av ~ 2 km s~} against a sound speed ¢, ~ 0.2 km s71).
It is not clear that quasi-static entities can survive in such a compressible flow
(e.g., Ballesteros-Paredes et al. 2007, and references therein).

= Finally cores with a complex intrinsic spatial and kinematical structure may
look quiescent and coherent because of the combination of limited angular and
spectral resolution of the data, and because of the additional smoothing that
may be involved in the data processing, such as azimuthal averaging (see also
Ballesteros-Paredes et al. 2003, Klessen et al. 2005, Ballesteros-Paredes et al.
2007).

We end this section by briefly commenting on two criticisms that have been made
to the turbulent models for dense cores.

» The first was put forth by Tafalla et al. (2004) who argues that cores in the
Taurus Molecular Cloud appear to be more quiescent than representative pre-
dictions of supersonic turbulent models. This conclusion by Tafalla et al. (2004)
is based on the fact that the velocity cuts shown in Fig. 9 of Ballesteros-Paredes
et al. (2003) exhibit large gradients. It can be seen in that figure, however, that
most of the velocity changes occur in the low-density gas, located outside of the
formal boundaries of the cores. The contribution of this low-density gas to the
line profiles of the high-density molecular tracers traditionally used to study
dense cores will be negligible. Note that this is, indeed, the case of the simu-
lated core presented here: while the velocity field is transonic inside the core,
the velocity dispersion increases significantly in the surrounding low-density
gas (see Fig. 1 of Klessen et al. 2005).

= Lada et al. (2007), on the other hand, argue that the findings of either Kan-
dori et al. (2005) (and Tafalla et al. 2004) rule out the conclusions given in
Ballesteros-Paredes et al. (2003). Kandori et al. (2005) studied several cores,
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and found that many of them have transonic velocity dispersions, and can be
fitted with BE-like profiles. They interpret their results as evidence for quasi-
static evolution. As we mentioned earlier, however, numerical cores obtained
from turbulent simulations can present these characteristics, although they
are clearly not in equilibrium. As a consequence, the results of Kandori et al.
(2005) cannot be taken as proofs that the cores are not dynamically evolving.

In summary, we argue that the existing body of information does not support
unambiguously the idea that low-mass dense cores are in quasi-static equilibrium
because (i) the evidence traditionally used to classify them as quiescent and coherent
may be at least partly a consequence of the limited angular and spectral resolution of
the observational material, and of the post-processing applied to the data; and (ii)
numerical cores obtained from turbulence simulation present characteristics that
are similar to those cores classified as quiescent, although they are clearly not in
equilibrium. To decide whether actual cores are truly in equilibrium or transitional
stages of a dynamical structure, data with high angular and spectral resolution —
such as those presented here— must be obtained. The present observations of L1517B
reveal the existence of a complex spatio-kinematical structure, and appear to favor
a dynamical state.

4.5. Conclusions

In the present work we have carried out both single dish and interferometric
NH;(1,1) observations of the dense core L.1517B, considered a prototype low-mass,
quiescent, dense core. Our observations confirm a number of results reported by
Tafalla et al. (2004), in particular the constant transonic velocity dispersion across
the core. At high angular and spectral resolution, however, LL1517B appears to show
significant asymmetrical structure, that appears to be similar to that observed in a
numerical core obtained from a turbulent simulation with high Mach number. We
argue that asymmetrical maps (and indeed transonic velocity dispersions) might
constitute an observational proof that low-mass dense cores are dynamically-evolving
structures. This is because asymmetries in the density profile of an isothermal core
necessarily produce asymmetries in the force due to pressure gradients. This, in
turn, is difficult to compensate through self-gravity. As a consequence, quasi-static
equilibrium must be difficult to reach for such cores. If dense cores evolved quasi-
statically (i.e., in timescales much smaller than the sound crossing time), they should
not be asymmetric. We argue further that BE-like profiles, as well as transonic
velocity dispersions cannot be considered proofs that cores are in equilibrium, and
we propose to call the objects showing these properties “transonic cores”, rather
than “quiescent cores”. Quiescent may indeed be misleading if they are evolving
dynamically.
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Capitulo 5

Conclusiones y Perspectivas

En el presente trabajo hemos estudiado un nicleo denso de baja masa. Hemos
analizado dos teorias que explican el origen y condiciones fisicas de los niucleos den-
sos, y, apoyandonos en observaciones, analizamos cudl de ellos predice las condiciones
fisicas de esos nucleos. Para esto, revisamos primero las caracteristias fisicas de las
nubes moleculares, desde las gigantes, nubes, grumos y nicleos densos, considerando
que los ntcleos densos, al localizarse al interior de las nubes, evolucionan bajo la
influencia del medio que les rodea y les da origen: las nubes moleculares.

En el aspecto tedrico, revisamos los dos escenarios de formacién estelar existentes
en la actualidad: el escenario estandar, y el escenario turbulento. El primero de ellos
considera que las estrellas de baja masa se forman en ntcleos densos tranquilos, en
donde el soporte contra la energia gravitacional esta dado por la suma de las energias
magnética, cinética y térmica en una evolucién lenta y cuasi-estéatica, gobernada por
el proceso de difusion ambipolar. En contraste, el modelo turbulento considera que
los ntcleos densos se forman como resultado de compresiones de flujos turbulentos al
interior de las nubes moleculares, y propone que los niicleos densos no son tranquilos,
sino que se encuentran en una etapa dinamica transitoria.

Para investigar cudl de los dos escenarios puede reproducir las propiedades fisicas
de los nicleos densos, se realizaron observaciones de un niucleo de baja masa en lon-
gitud de onda de radio con alta resolucién angular y espectral. El niicleo seleccionado
fue L1517B, considerado prototipo de ntcleo denso tranquilo que no contiene estre-
lla en su interior. L1517B se localiza en la nube molecular de Tauro, y fue observado
en la transicién (1,1) de amoniaco (a 1.3 cm) que nos permite trazar la regién més
densa al interior de la nube.

Las observaciones se hicieron empleando dos técnicas complementarias en la
radioastronomia: mediante antena de un solo plato (o antena tnica) e interferémetro.
La antena de un solo plato nos muestra la emisién de la estructura a gran escala
de la fuente observada, mientras que las observaciones interferométricas nos dan
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alta resolucién angular a expensas de baja sensitividad a la emision extendida de la
fuente. Las observaciones se llevaron a cabo con el interferémetro Very Large Array
y con la antena de 70 m de Robledo de Chavela, Espana.

De estas observaciones, encontramos que este niicleo denso tiene velocidad sistémi-
ca LSR de 5.7 km s7!, asf como ancho de linea constante y transénico de 0.22 km
s~! en todo el nicleo. Ademés, encontramos un gradiente de velocidad al interior de
L1517B. Por otro lado, en las observaciones del VLA encontramos dos estructuras
bien definidas al interior de L1517B, una de aspecto redondo y otra de aspecto mas
irregular, similar a un triangulo.

Sin embargo, la emision detectada por el interferometro se ve limitada a una
regién pequena, que para nuestras observaciones es menor a un minuto de arco. Es
por esto que complementamos los datos obtenidos con el VLA, con las observaciones
de antena tnica de Robledo. Para lograr esto, uniformizamos los dos conjuntos de
datos de nuestras observaciones. Una vez uniformizados, los datos se combinan en el
plano (u,v). Corregimos los datos por diferencias de calibracién y asignamos pesos a
las visibilidades hasta obtener un mapa con alta resolucion angular y libre de l6bulos
laterales.

En los mapas de canales de velocidad resultantes podemos apreciar que siguen
existiendo pequenas diferencias morfolégicas entre canales de velocidad contiguos.
Tales diferencias morfologicas no se esperan de un escenario como el escenario
estandar, en especial la asimetria detectada en los estructuras de canales de ve-
locidad adyacentes.

Esta estructura en velocidad del nticleo L1517B fue comparada con un ntcleo
denso seleccionado de las simulaciones de Klessen et al. (2005), las cuales pretenden
reproducir las principales caracteristicas fisicas de las nubes moleculares. El ntcleo
seleccionado fue sometido a un cédigo Montecarlo de transporte radiativo, a fin
de reproducir perfiles de linea, y comparar con los datos observacionales. Asi, se
reprodujeron mapas de alta y de baja resolucion espacial, con la idea de reproducir
las caracteristicas de las observaciones interferométricas y de antena tunica de las
observaciones.

Como resultado, encontramos que los mapas sintéticos muestran caracteristicas
similares a las de los mapas observados: el nticleo denso de las simulaciones presenta
también estructuras bien definidas en canales contiguos de velocidad.

Consideramos que los mapas asimétricos constituyen una prueba de plausibilidad
observacional de que los nicleos densos de baja masa pueden ser estructuras que evo-
lucionan dindmicamente, més que entidades en equilibrio cuasiestatico. Concluimos
entonces que nuestras observaciones concuerdan con las predicciones de estructura
en velocidad obtenidas en el escenario turbulento de formacion estelar.

De este trabajo se derivé el articulo Velocity structure of the dense core L1517B,
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mismo que forma parte de esta tesis. Adicionalmente, junto con nuestras observacio-
nes de L1517B, también se observé el niicleo 1.L1512 localizado en la nube molecular
de Tauro. Las observaciones se hicieron también con el VLA con las mismas carac-
teristicas de las de L1517B. Al reducir y analizar los datos de L1512, se encontrd
estructura entre canales contiguos, de manera analoga a L.L1517B. También se obser-
va asimetria en las mapas de canales de velocidad de esa fuente, sin embargo no se
conté con los datos de Robledo para esta fuente, por lo que no fue posible la com-
binacién de sus datos. Las observaciones de L1512 se publicaran en forma separada
en fecha proxima.

Nuestras observaciones de los dos nucleos densos con el VLA en los que en-
contramos estructura en velocidad en cada uno de ellos, nos motiva a observar mas
nucleos densos, usando alta resolucion espectral y espacial, a fin de encontrar estruc-
tura. Asi, para continuar nuestro estudio, proponemos observar mas nicleos densos
de baja masa en la nube molecular de Tauro, y analizar su estructura en velocidad y,
siempre que sea posible, complementar las observaciones interferométricas con datos
de antena de un solo plato, a fin de mejorar la comprension de la situacion fisica
de cada nucleo. Para aprovechar al maximo la alta resolucion angular y espectral
de las observaciones del VLA, proponemos complementar las observaciones interfe-
rométricas con las de la antena de Green Bank. Sin embargo, aunque se propone
observar con trazadores de alta densidad como NHj, también podriamos observar
con otros trazadores como CCS y CO, para conocer la estructura y distribuciéon del
gas alrededor de la regiéon méas densa de los ntcleos. Sabemos que la abundancia
de la molécula de CCS se incrementa ligeramente fuera de las regién central de los
nicleos y grumos (Suzuki et al. 1992) la cual es trazada por la molécula de NHs.
Esta distribucion relativa entre el NH3 y CCS es explicada en términos de evolucion
dinamica y quimica de los nticleos protoestelares. Asi, contar con observaciones de
la emisién de esas molécuas nos permitira conocer el papel de la evolucién quimica
en los ntcleos, que puede complementar los resultados de la evolucion dinamica
obtenidos mediante los modelos de formacion estelar.

Al tener mas nicleos observados podriamos analizar las condiciones fisicas de ca-
da uno de ellos, y evaluar como el medio que les rodea afecta su evolucion dinamica.
Por ejemplo, no se espera la misma evolucién para un nicleo denso localizado cerca
de una estrella joven, que para un ntucleo denso inmerso en gas y polvo sin calenta-
miento externo.
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