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RESUMEN

El objetivo del presente trabajo es estudiar dos situaciones en las que el material externo a una
nube molecular puede ocasionar una diferencia en su evolucion e historia de formacién estelar.

En el primer escenario considerado se evalia un método cominmente empleado para determinar
el estado dindmico de una nube molecular y sus nicleos densos: la aplicacion de un andlisis de Jeans
a los nicleos densos de una regién molecular cuyo mapa de extincidn fue previamente procesado
mediante un filtrado de dndula. Se aplica este método a mapas visuales de extincion obtenidos de la
simulacién numérica de una nube molecular en formacién para estimar qué nicleos densos se espera
que colapsen a lo largo del tiempo. Al comparar las predicciones obtenidas de dicho anélisis con la
evolucién posterior de la nube en la simulacién, se observa que el método no es adecuado para estimar
la formacion estelar futura de la misma, pues se ignora el ambiente en el que se encuentran, del cual
los nicleos acretan material continuamente hasta colapsar.

Dentro de un segundo escenario, se evalda el efecto que el fondo de materia oscura ejerce sobre
el contenido energético de una nube molecular y en su capacidad de formar estrellas. Se considera
semi-analiticamente la contribucién de un halo de materia oscura al colapso de una concentracién
de gas molecular y se encuentra que, para nubes localizadas dentro de los 10 pc centrales de una
galaxia masiva, la materia oscura juega un papel tan importante como la auto-gravedad de la nube en
su evolucién. Igualmente, se estudia el efecto que la perturbacion en el fondo local de materia oscura
causado por una nube molecular tendrd en el desarrollo de esta dltima. Analficamente, se encuentra
que un ambiente de materia oscura denso y de baja velocidad induce fuertemente a la nube a colapsar
gravitacionalmente. Esta aseveracion se comprueba mediante simulaciones numéricas.

Los resultados de dichos escenarios demuestran que el potencial gravitacional externo puede jugar
un importante papel en la evolucién de una nube molecular y su formacion estelar si se cuenta con las
condiciones adecuadas. Por lo anterior, la componente externa no debe ser ignorada al momento de
evaluar el estado dindmico de una region de gas molecular.
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ABSTRACT

The present work has the main goal of studying two situations in which the material surrounding
a molecular cloud can make a difference in its evolution and star formation history.

We consider two scenarios. In the first scenario we evaluate a method commonly used to determine
the dynamical state of a molecular cloud: a Jeans analysis of its dense cores, which are obtained by
the application of a wavelet filter to an extinction map of the region. We apply this method to visual
extinction maps obtained from the numerical simulation of a forming molecular cloud, in order to
estimate which cores are expected to collapse later on. When we compare the predictions obtained
from these analysis with the later evolution of the cloud in the simulation, we observe that this method
is not adequate to estimate its subsequent star formation; the method tends to ignore the environment
in which the cores live, from which they continually accrete material until their collapse.

In a second scenario, we evaluate the effect that the dark matter background exerts on the energy
content of a molecular cloud and its star forming capacity. We perform semianalytical calculations
to estimate the contribution from a dark matter halo towards the collapse of a molecular gas concen-
tration and we find that, for clouds located within the central 10 pc of a massive galaxy, dark matter
plays a role as important as the cloud’s self-gravity on its evolution. Similarly, we study the effect
that a perturbation in the local dark matter background caused by a molecular cloud will have on its
development. We analytically find that a dense and low velocity dark matter environment will stron-
gly induce the cloud to its gravitational collapse. This statement is corroborated through numerical
simulations.

The results obtained from these scenarios show that the external gravitational potential can play
an important role on the evolution of a molecular cloud and its star formation, given the appropriate
conditions. Hence, the external component should not be ignored when evaluating the dynamical state
of a molecular gas region.
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Capitulo 1

INTRODUCCION

1.1. Motivacion

A diferencia de la teoria de evolucidn estelar, que se encuentra bastante consolidada actualmente,
existen hasta la fecha notables incertidumbres en el escenario de la formacién estelar. La construccion
de un modelo tedérico autoconsistente que explique adecuadamente la formacion estelar es basica para
mejorar nuestro entendimiento del fenémeno del nacimiento de las estrellas, que ayude a integrar
aspectos tan variados como el Universo actual, el Sistema Solar y hasta los origenes de la Tierra y sus
propiedades.

En la actualidad es ampliamente aceptado que toda la formacién estelar estd asociada a nubes
moleculares (Blitz, 1993; Williams et al., 2000) y que las estrellas se forman debido a la contraccién
gravitacional de nicleos densos dentro de dichas nubes (ver, p. ej., Spitzer, 1978; Shu et al., 1987;
Williams & McKee, 1997); sin embargo, no es claro el camino que sigue una nube molecular (NM,
en lo subsecuente) para convertir una fraccién de su masa en estrellas. Las teorfas disponibles sobre
la evolucién y colapso de NMs podrian englobarse en dos grupos con premisas distintas: por un lado,
el escenario tradicional de formacidn estelar concibe al medio interestelar y a sus condensaciones de
gas molecular como entidades cuasi-estaticas que mantienen un balance entre las diferentes fuerzas
que actdan sobre ellas y por lo tanto permanecen inmutables por largos periodos de tiempo antes de
formar estrellas (hasta varias veces 107 afios; Blitz & Shu, 1980; Tassis & Mouschovias, 2004); en este
esquema, la formacion estelar presente en una region dada puede ser de baja masa, cuando la nube
se encuentra con soporte suficiente contra su colapso gravitacional y sélo un puilado de subregiones
cuentan con las condiciones para formar estrellas no muy masivas, o de alta masa, en casos donde
la gravedad domina y genera un colapso mds generalizado de la region, permitiendo la aparicion de
estrellas masivas.

La visioén alternativa es la de la formacidn estelar rdpida que, en busca de una explicacién al origen
mismo de las NMs, postula que éstas se forman a partir de flujos de gas atémico que colisionan y
sufren un cambio de fase hacia densidades mayores y temperaturas mas bajas: el material se convierte
en gas molecular. Como consecuencia, en este modelo las NMs aparecen como entidades dindmicas
en constante evolucién y de duracién efimera (de apenas unos 10 millones de afios), en la que la
formacion estelar inicia de manera casi simultdnea a la aparicién del gas molecular. En este escenario,
una NM mantiene un constante intercambio de material y energia con su entorno (Ballesteros-Paredes
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et al., 1999b; Vazquez-Semadeni et al., 2007) y una misma nube puede atravesar distintos estadios de
formacion estelar a lo largo de su vida, desde fases tempranas en las que sélo se forman unas cuantas
estrellas, hasta momentos de mayor actividad donde se consume un porcentaje mayor de su masa.

En la vecindad Solar existen muchas NMs con formacién estelar activa (p. ej. el complejo mole-
cular de Orién o p-Ophiuchus). Son menos comunes las regiones de gas molecular en las que no se
han formado estrellas de manera vigorosa (p. €j. la nube nolecular de Tauro o la nebulosa de la Pipa)
o incluso donde no se han formado estrellas (p. €j. la nebulosa Saco de carbén). En el marco de la
formacién ripida de las NMs puede suponerse que algunas de tales regiones con poca actividad se
encuentran en un estadio temprano de su vida, previo a comenzar a crear estrellas. Por ello, su estudio
resulta muy util para lograr comprender como se realiza la transicion hacia estados mds activos de
formacion estelar. La determinacién de las propiedades actuales de regiones como éstas puede arrojar
luz sobre los procesos involucrados en lograr las densidades criticas requeridas para iniciar el colapso
gravitacional que culminard en el inicio de reacciones nucleares y el nacimiento de estrellas. La reco-
pilacién de evidencia que subraye cualquiera de los modelos existentes es valiosa para complementar
el cuadro incompleto de la formacién estelar y logar explicar los detalles de la existencia de las NMs.
Parte de esta tesis trabaja sobre esta linea, al poner a prueba el modelo de NMs de corta duracién para
explicar la aparente bimodalidad encontrada observacionalmente en la actividad de las NMs.

Por otro lado, es comun realizar un balance energético en las NMs con el fin de evaluar sus condi-
ciones dindmicas y estimar si procederdn a formar estrellas o se mantendran en equilibrio. Con dicho
balance, se pretende dictaminar si las fuerzas que acttian sobre la nube favoreceran o no el colapso
de la misma. Entre los factores que suelen incluirse en una comparacién de este tipo figuran la au-
togravedad del sistema, la hidrodindmica, los campos magnéticos e incluso rotacién de la nube. Una
contribucién que por lo general se obvia es la influencia gravitacional del ambiente que rodea a la
NM. Como Ballesteros-Paredes (2006) argumenta, dicha omisién es valida para una estructura aislada
o embebida en una distribucién de materia muy ténue, es decir aquella en que las fuerzas gravitacio-
nales ejercidas por cualquier factor externo sean despreciables en comparacion con la autogravedad
de la NM. Sin embargo, para la gran mayoria de las nubes moleculares y para todas aquellas en la
vecindad solar, la situacién dista mucho de ser asi. Esta premisa es la que se pondrd a prueba a lo
largo del presente trabajo al evaluar el papel que el material circundante a una NM puede jugar en su
evolucion.

La presente tesis estudia, desde diferentes puntos de vista, cudl es la importancia relativa del
entorno en la evolucién de una cierta regién de gas molecular y el efecto que tiene sobre la historia
de formacidn estelar de la misma. Tal incdgnita se plantea en dos contextos distintos. El primero de
ellos se sitia a escala de los niicleos densos internos a una NM y rodeados del resto del material que
compone a esta ultima. Estudios observacionales sugieren que la falta de formacién estelar en ciertas
NMs es consecuencia de que los nicleos analizados se encuentran en una situacién de equilibrio con el
medio circundante, y no gravitacionalmente ligados (e.g. Lada et al., 2008), propuesta congruente con
el esquema tradicional de formacién estelar. Sin embargo, si las NMs, mas que entidades longevas
y cuasiestdticas fuesen complejos en proceso de formacién y colapso, como propone el escenario
dindmico de formacién de nubes y estrellas, surge la duda si es adecuado dictaminar su futuro evolutivo
a partir de la medicién de propiedades en un instante de tiempo y no tomando en cuenta el entorno en el
que se desarrollan (especialmente si estas NMs se encuentran en un estadio temprano de su existencia).
El andlisis de ondula (también conocida por el anglicismo wavelet; ver Press et al., 2005) con que se
procesan dichas observaciones puede jugar un papel importante en la subestimacion de la capacidad
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de formar estrellas de los niicleos densos: es por esto que, en el capitulo 2, se pretende demostrar
con base en andlisis de simulaciones numéricas que, aunque las condensaciones de gas molecular no
muestren condiciones de colapso en un momento dado, es factible que éstas sigan acretando masa del
entorno conforme evoluciona la NM y colapsen en tiempos posteriores.

El segundo caso estudiado se refiere a la influencia que el potencial gravitacional de material ex-
terno a una nube molecular puede tener en su evolucién, el cual es analizado en el capitulo 3. Las
NMs, lejos de ser distribuciones de materia aisladas, se encuentran inmersas en galaxias que gene-
ran un fuerte potencial gravitacional; sin embargo, al evaluar su estado dindmico tiende a ignorarse
tal hecho, pues no suele considerarse la contribucidon gravitacional que el entorno puede tener en la
evolucién de la nube. En particular, el campo gravitacional externo al que estd expuesto la nube estd
dominado por el halo de materia oscura de la galaxia, pues este contribuye con la mayor parte de
la masa de la misma y dicta su dindmica. Se busca evaluar la contribucién de la materia oscura al
contenido energético de una NM utilizando dos enfoques: por un lado, comparando la energia de ma-
rea con que contribuye el potencial del halo contra la energia gravitacional interna de la nube; por
el otro, evaluando la interaccién gravitacional entre el fondo local subyacente de materia oscura y la
materia que compone la NM: se espera que la materia baridnica ocasione un pozo de potencial en el
fondo homogéneo de materia oscura y que este a su vez genere una fuerza de contraccién en favor
del colapso de la NM, estimulando la formacion estelar en ella. Tales propuestas son evaluadas de
manera semi-analitica; posteriormente, las predicciones hechas respecto a la evolucidon de una nube
en el fondo local de materia oscura se ponen a prueba mediante simulaciones numéricas.

Los resultados obtenidos de ambos escenarios contemplados demuestran que, dadas las condicio-
nes adecuadas, la fuerza de marea ocasionada por el material perteneciente al entorno de una NM
puede jugar un importante papel en su evolucién y formacion estelar. Por lo anterior, dicha contribu-
cion deberia ser evaluada al momento de estudiar el estado dindmico de una regién de gas molecular.
Aunado a lo anterior, el presente trabajo refuerza el escenario rdpido de formacion estelar y fortalece
su hipétesis, que concibe a las NMs como entidades dindmicas y efimeras.

1.2. Las nubes moleculares

Se conoce como medio interestelar (en adelante, MIE) a todo el material que se encuentra disperso
en el espacio entre las estrellas dentro de una galaxia. Tal material estd compuesto principalmente de
hidrégeno y helio (en una proporcién de aproximadamente 10 a 1 en masa) con trazas de algunos
otros elementos con nimeros atémicos mayores (que conforman alrededor del 1 % en masa), en parte
presentes en forma de polvo interestelar (Schultz, 2005).

EI MIE constituye alrededor del 1 % de la masa total de la Via Lactea y permea casi la totalidad de
su volimen (Estalella & Anglada, 1999). Este medio se compone de material en distintas condiciones
fisicas, que pueden clasificarse por el su estado fisico y su temperatura: existen regiones atémicas frias
conformadas principalmente por &tomos neutros, que se encuentra a temperaturas de 7 ~ 50 — 150 K;
también hay regiones de gas tibio, formadas tanto de 4&tomos neutros como ionizados por radiacidn, a
temperaturas que oscilan entre 7 ~ 5000 — 10000 K; igualmente puede detectarse una componente ca-
liente que contiene dtomos ionizados por colisiones, a altas temperaturas de alrededor de 7 ~ 10° K.
Estas tres componentes se encuentran en equilibrio de presion entre si, por lo que son capaces de
coexistir. Adicionalmente, existen condensaciones denominadas nubes moleculares (NMs), compues-
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tas mayormente por hidrégeno molecular (H»), con trazas de particulas de polvo con materiales mas
pesados (conformando alrededor del 2 % de la masa total) y rodeadas de un medio de hidrégeno neu-
tro (HI) con densidades columnares mayores a 10! cm=2 y que escuda a las moléculas de radiacién
ultravioleta disociante que proviene de las estrellas de la Galaxia. Estas regiones poseen densidades
relativamente altas (7 > 100 cm™), se encuentran a temperaturas entre 7 ~ 10 — 30 K y a una presién
superior a la de las otras componentes mencionadas (Estalella & Anglada, 1999).

La clasificacién anterior no pretende definir estadios permanentes de la materia que compone cada
clase de regiones; es mas adecuado pensar que dicho material oscila entre los diferentes estados guia-
do por los procesos fisicos a los que se ve sometido. Asi, el MIE es una estructura compleja con una
dindmica activa; el gas y particulas que lo componen alternan, a lo largo del tiempo, desde tempera-
turas altas y densidades bajas hacia regimenes mds frios y densos en donde puede proceder a formar
estrellas, para después ser retroalimentado por las mismas de vuelta al espacio interestelar.

Las NMs distan de ser condensaciones homogéneas de gas; al contrario, contienen subestructura
filamentaria y granular. Dentro de los filamentos, el material tiende a agruparse en grumos (en inglés,
clumps). Las regiones con mayor concentracién de material dentro de tales subestructuras se cono-
cen como nticleos densos (cores en inglés), las cuales alcanzan densidades del orden de 106 cm™
(Williams et al., 2000). Las NMs abarcan extensiones que alcanzan desde unos parsecs hasta algunas
decenas de estos, en sus versiones gigantes. Se ubican principalmente en las cercanias del plano ga-
l4ctico, dentro de un anillo molecular entre 3.5 y 7 kiloparsecs del centro galdctico (Ferriere, 2001).
Existe también una correlacion entre la ubicacion de las NMs y los brazos espirales de gas en la Gala-
xia. La evidencia observacional sugiere que la Galaxia cuenta con dos brazos espirales formados por
estrellas. Estos parecen perturbar al disco y generar cuatro brazos espirales de gas (Drimmel, 2000).
El hecho de que una gran cantidad de NMs se encuentren en la cercania de los brazos espirales de
gas sugiere que éstas deben formarse rapidamente a partir del choque que ocasionan los brazos al
encontrarse con el medio interestelar difuso. Al mismo tiempo, comparativamente con la regién de
los brazos, pocas NMs se ubican en el espacio entre ellos (con una razén de emision molecular entre
ambas regiones de 28:1, ver Cohen et al., 1980), lo cual apunta a que las NMs tenderian a disociarse
poco después de que pasa el brazo espiral. De estas premisas se han sugerido escalas de vida para las
NMs menores a 10 millones de afios (Myr, por su abreviacion en inglés) (e.g. Williams et al., 2000),
apoyando el escenario rdpido de formacién estelar (ver seccién 1.1). Simulaciones numéricas que
exploran dicho escenario parecen confirmar la efimera duracién de las NMs como una estructura defi-
nida (e.g. Ballesteros-Paredes, 1999; Ballesteros-Paredes et al., 2007; Vazquez-Semadeni et al., 2007).

De acuerdo a resultados observacionales, toda la formacion estelar conocida en la Galaxia ocurre

en las NMs, las regiones mas densas del MIE (Blitz, 1993; Williams et al., 2000). Dicha aseveracion
se apoya en el hecho observacional de que muchas NMs contienen proto-estrellas embebidas dentro
de si y que la mayoria de las estrellas jovenes se localizan en las cercanias de asociaciones de gas
molecular.
Sin embargo, no todas las NMs que observamos en este momento estdn formando estrellas, y las
que lo hacen no necesariamente tienen propiedades ni comportamientos homogéneos. Debido a esta
diferenciacion, tradicionalmente ha asignado a las NMs dos modos de formacién estelar distintos:
formacion estelar de baja y alta masa (e.g. Shu et al., 1987), en un esquema en el que las NMs pasan
gran parte de su existencia en un modo cuasi-estatico que presenta poca o nula formacion estelar y sélo
aquellas regiones donde no hay suficiente soporte contra su autogravedad alcanzan a formar estrellas
de manera mas activa (ver seccion 1.1).
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En contraste con dicha clasificacidon bimodal, parece existir todo un rango de regimenes de formacién
estelar actual, como se aprecia en la diversidad de NMs en la Galaxia:

= Lanebulosa Saco de carbén y Lupus V no presentan formacién estelar activa.

= La nebulosa de la Pipa parece no estar formando estrellas en la mayoria de su extension; tan
solo se encuentran algunas estrellas en uno de sus extremos (en la nube molecular Barnard 59).

= La nube molecular de Tauro sélo parece crear estrellas de baja masa (con masas menores a
8M;); ademds, éstas se encuentran bastante dispersas en la regién que abarca la NM (de exten-
sién ~ 20 pc).

= La nube molecular de Perseo y la nube rho-Ophiuchi contienen estrellas de masas mayores a las
de la nube molecular de Tauro, pero no tienen estrellas de masa alta.

= La nube molecular de Orién es una regién de formacién estelar muy activa y posee estrellas de
masas superiores a 8Mg.

Dentro de la visién que propone la existencia de dos esquemas de formacidn estelar distintos, los
ejemplos anteriores de NMs caen todos en el regimen de baja masa, a excepcidn de la nube molecular
de Orioén que se considera una region de formacion estelar de alta masa. Por el contrario, modelos
numéricos recientes de formacién y evolucién de NMs plantean un escenario autoconsistente en que
una misma nube atraviesa todos estos estadios de formacion estelar: desde un estado atémico pre-nube
en que no existe estrella alguna, hasta que la nube se condensa y de manera casi inmediata genera es-
trellas de manera vigorosa (e.g. Vazquez-Semadeni et al., 2007; Heitsch & Hartmann, 2008). Asi, una
nube como Lupus V puede no ser otra cosa que la version temprana de Orién. Este esquema evolutivo
puede ser entendido al considerar que las NMs y sus nicleos densos no estdn aislados, sino que estan
embebidos en regiones mas extensas de gas, de las cuales siguen adquiriendo material que contribuye
en su evolucién posterior.

Al mismo tiempo, trabajos recientes (Ballesteros-Paredes, 2006; Ballesteros-Paredes et al., 2009a,b;
Goémez et al., 2007) demuestran que el entorno de una distribucién de material molecular puede alterar
de manera importante el potencial gravitacional al que esté sujeta y contribuir a su colapso o disper-
sién. Por el contrario, cuando se analizan regiones de formacion estelar tiende a ignorarse la presencia
e influencia del material externo.
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Capitulo 2

ANALISIS DE ONDULA DE UNA
NUBE MOLECULAR EN
SIMULACIONES NUMERICAS

2.1. Introduccion

2.1.1. Motivacion

En el marco del escenario de formacidn estelar cuasiestético, en el que se visualiza a las nubes mo-
leculares (NMs) como entidades coherentes y dindmicamente equilibradas durante algunas decenas de
millones de afios, se han estudiado las propiedades de nicleos densos como concentraciones de mate-
ria en equilibrio de presién con su entorno. En este esquema, la evolucion de los niicleos densos ocurre
en unidades temporales grandes, de mas de 10-20 tiempos de cruce sénico (ver, p.ej., Tassis & Mous-
chovias, 2004), siendo el tiempo de cruce sénico de ~ 0.2 pc / 0.2 km sec™! ~ 1 Myr. Estos tiempos
lucen muy diferentes a los tiempos caracteristicos de evolucion en el escenario rdpido de formacion
estelar (ver capitulo 1.1), que propone unos pocos tiempos de cruce sénico (p. €j. Ballesteros-Paredes
& Hartmann, 2007; Galvan-Madrid et al., 2007).

Con la idea de identificar a los ntcleos densos exclusivamente en sus datos observacionales, Alves
et al. (2007) y Lada et al. (2008) aplican la técnica de descomposicién de éndula a mapas de extincion
de la nebulosa de la Pipa. Esta descomposicidn de 6ndula actiia como un filtro pasa bajos (que elimina
las altas frecuencias de una sefal y s6lo mantiene las bajas frecuencias), el cual remueve la emision
con variaciones relativamente suaves del fondo de la imagen original. Este procedimiento genera una
imagen con bésicamente s6lo nicleos densos de pequefia escala espacial.

Aplicando este método al mapa de extincion de la Nebulosa de la Pipa creado a partir de imagenes
infrarrojas en diferentes bandas (ver Fig. 2.1; Alves et al., 2007), y usando datos espectrales de dife-
rentes lineas moleculares, Lada et al. (2008) concluyen que en esta region molecular la mayoria de
los nicleos densos (aquellos con masas menores a ~ 2 Mg) no se encuentran en colapso gravitacional,
sino en equilibrio hidrostatico, y que estdn confinados por una presion externa de magnitud constante,
debida al peso de la nube que los contiene. A partir de estas conclusiones, proponen que la nube ha
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Figura 2.1: Mapa de extincién de polvo de la Nebulosa de la Pipa de Alves et al. (2007), construido
a partir de observaciones en el cercano infrarojo. Los autores del mapa detectan 159 niicleos densos
marcados con circulos en la imagen; el tamafio del circulo es proporcional al radio que miden del
nicleo.

sufrido fragmentacidén térmica, y que es esta fragmentacion la que determina el espectro de masas de
los nicleos densos.

Por su parte, Alves et al. (2007) concluyen que la forma del espectro de masas de los nicleos
densos de la Nebulosa de la Pipa tiene una pendiente similar a la de 1a funcién de masa inicial (IMF) en
la region de alta masa, pero corrida hacia masas unas cuatro veces mayores, como se aprecia en la Fig.
2.2. A partir de ello, estos autores proponen que el espectro de masas de los niicleos densos define de
manera directa la funcién de masa inicial. Sin embargo, es importante notar que el espectro de masas
reportado por Alves et al. (2007) tiene una pendiente similar a la IMF con un rango dindmico que va
de M ~ 3Mg a M ~ 12Mg, es decir, de apenas un orden de magnitud en masa. Si adicionalmente
consideramos que el detalle exacto de cudntas estrellas y de qué masas se forman en una regién dada
es un problema que todavia no se entiende, luce poco apropiado hacer una correlaciéon uno a uno entre
la funcién de masa de los ndcleos densos y la funcién de masa inicial.

Aunque Lada et al. (2008) se inclinan a favor del escenario cuasi-estatico, dejan abierta la posibi-
lidad de que, como el escenario dindmico de formacion estelar lo sugiere, los nicleos observados se
encuentren en una etapa evolutiva temprana; esto es, que siguen acretando masa de su entorno hasta
volverse gravitacionalmente inestables y colapsar (Clark & Bonell, 2005; Gémez et al., 2007).

Actualmente, hay fuertes argumentos a favor de considerar a las NMs como entidades transitorias
que se mantienen en constante cambio durante su vida. Tal propuesta se encuentra fuertemente apoya-
da, por un lado, por célculos de las edades de las estrellas asociadas a nubes moleculares (Hartmann,
2002; Jeftries, 2011), y por otro, por simulaciones numéricas de evolucion de NMs (e.g. Ballesteros-
Paredes et al., 1999a; Hartmann et al., 2001; V4zquez-Semadeni et al., 2007; Heitsch et al., 2007;
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Figura 2.2: Funcién de masas de Alves et al. (2007) de los niicleos densos obtenida a partir del mapa de
extincién de la Nebulosa de la Pipa, expresada como circulos negros con barras de error. La linea gris
representa la IMF del cimulo del Trapecio segin Muench et al. (2002). La linea gris punteada es la
IMF del Trapecio desfasada a masas ~ 4 veces mayores. Los autores de esta figura argumentan que el
ajuste entre la IMF y funcion de masas de los nicleos implica que la primera es definida directamente
por la segunda; ver discusidn en el texto.

Ballesteros-Paredes & Hartmann, 2007; Heitsch & Hartmann, 2008; Vazquez-Semadeni et al., 2010;
Hartmann et al., 2011).

El presente capitulo evalia si el andlisis de la condicién dindmica de una NM, a partir de un mapa
de su densidad columnar filtrado mediante la aplicacién del Modelo de Visién Multiescala (MVM;
ver seccién 2.2) a un mapa de extincion, puede determinar su evolucién temporal. Con este propdsito,
realizamos un andlisis de 6ndulas similar al realizado por Lada et al. (2008), pero aplicado a simula-
ciones numéricas de la formacién y evolucién de nubes moleculares. Dado que en las simulaciones
es posible visualizar a una NM en distintas etapas evolutivas, se puede evaluar la robustez del MVM
para determinar el estado dindmico de los niicleos densos. Con esto, se busca determinar qué tanto
las conclusiones obtenidas por Lada et al. (2008) podrian estar sesgadas por el método mismo, en
particular porque este omite cuantificar el efecto gravitacional de la masa exterior al nicleo denso.

2.1.2. La masa de Jeans

Una cantidad comtinmente empleada en el ambito de la formacién estelar para determinar, de
manera simplificada, si una distribucién de gas en el medio interestelar se encuentra en estado de
colapso gravitacional es la masa de Jeans, definida a continuacion.

Se llama inestabilidad de Jeans al proceso mediante el cual una nube de gas interestelar colapsa
debido a que su presién interna de gas ideal no es capaz de contrarrestar su propia autogravedad. Jeans
procedid a calcular la masa necesaria para que exista equilibrio hidrostitico en una configuracién de
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materia esférica (Jeans, 1902). Consider6 solamente las fuerzas de presion interna del gas y su atrac-
cidén gravitacional y derivo el tamafio que requiere la nube para mantenerse en equilibrio dindmico, o
su longitud de equilibrio. Dicha longitud puede interpretarse como el tamafio que deberia tener una
esfera de gas para que las fuerzas de presion interna tengan tiempo de contrarrestar una perturbacion
de densidad antes que las fuerzas gravitacionales la hagan crecer. A partir de dicha longitud, se deriva
la masa de equilibrio (ver, p. ej., Spitzer, 1978; Estalella & Anglada, 1999). La masa de Jeans (M)
para una configuracion esférica de gas ideal molecular se define como

3

e - 3 n 12
M E(—)—S ~ (M ( s ) ( ) : 2.1
AV G32p1/2 (2Mo) 0.2kms~!/ \103cm™3 @D

donde c; es la velocidad del sonido en el gas, G es la constante de gravitacion Universal, p es la
densidad de masa promedio de la nube y n es su densidad numérica. Asi, si la masa de una nube o
nucleo denso es mayor que su masa de Jeans, se dice que la nube es Jeans-inestable y que se encuentra
en estado de colapso gravitacional, si no existen otras fuerzas que lo contrarresten.

Este indicador se emplea en el andlisis realizado en el presente capitulo, con el fin de comprobar
su fiabilidad en la determinacién de la evolucién de una NM, a partir de observaciones simuladas de
mapas de su densidad columnar.

2.2. La transformada de 6ndula con hoyos y el Modelo de Vision Multi-
escala

Es comin, en el campo de la astronomia observacional, echar mano de una amplia variedad de
herramientas de procesamiento de imdgenes, con el fin de extraer de ellas la mayor cantidad posible
de informacién ttil y confiable. Muchas dreas de la astronomia estdn interesadas en la deteccion
automadtica de objetos en las imdgenes obtenidas, tanto por estandarizar el sistema de deteccidn (y
no depender de algin sesgo humano) como para optimizarlo en situaciones con muchas imédgenes y
muchos objetos. Tales sistemas de reconocimiento son llamados modelos de vision.

Existen métodos variados para lograr identificar objetos de manera automatizada. Estos, por lo
general, se encargan de separar de la imagen el fondo y el ruido intrinseco, con el fin de encontrar las
estructuras significativas. Uno de estos métodos es el Modelo de Visién Multiescala (MVM; ver Rué
& Bijaoui, 1997), el cual estd basado en una transformada discreta de 6ndula con hoyos (ver seccién
2.2) para hacer una descomposicién de la imagen en distintas escalas espaciales.

En el campo de la formacion estelar, el MVM se ha empleado en mapas observacionales de nubes
moleculares (NMs) para eliminar el ruido variable de fondo y la contribucién de la nube a gran escala,
con la intencién de obtener una imagen que contenga tan sélo los niicleos densos (Alves et al., 2007;
Lada et al., 2008; Roman-Zuiiiga et al., 2010). A partir de imégenes tratadas, como la que Alves
et al. (2007) obtienen al procesar el mapa de extincion de la Nebulosa de la Pipa de Lombardi et
al. (2006), es que suelen extraerse propiedades de los nicleos. De estas propiedades, estos autores
estiman su condicién dindmica, por ejemplo, si hay o no equilibrio entre las fuerzas que proveen
soporte y aquellas que fomentan el colapso y la contraccién. Dicho estado dindmico suele evaluarse
mediante una condicién de equilibrio tal como la masa de Jeans (ver seccién 2.1.2), de manera tal que
si el nicleo denso tiene una masa mayor que la masa de Jeans, se considera que este se encuentra en
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Figura 2.3: La funcién spline cubica (panel izquierdo) y su 6ndula asociada (panel derecho). Tomada
de Starck & Murtagh (20006).

colapso, mientras que si la masa es menor a la de Jeans, se considera que el nicleo es estable.

La aplicacién del MVM, que se encarga de remover la emisién proveniente de escalas espaciales
mads extendidas que la de los objetos de interés (emision que se compone en parte de ruido, en parte de
material menos denso perteneciente a la NM y en parte de gas del mismo nicleo), podria ocasionar un
sesgo en los andlisis realizados al eliminar una cantidad relevante de masa que podria estar cayendo al
nucleo denso. En el contexto de la formacion estelar rdpida y usando simulaciones numéricas, Smith
et al. (2011) encuentran que 3/4 partes de los ndcleos densos muestran extensiones filamentarias en
su exterior y que es a través de ellos por donde acretan su masa. El andlisis de éndula claramente
desprecia este fenémeno. El hecho de que los nicleos densos muestren filamentos exteriores es una
caracteristica no s6lo de los niicleos simulados sino de observaciones hechas en diferentes longitudes
de onda y con diferentes instrumentos (e.g. Henning et al., 2010).

Por su parte, la masa de Jeans es un pardmetro concebido para evaluar configuraciones de gas
aisladas; dentro de una NM, dicha suposicién estd lejos de la realidad. Dado que es factible que
los nucleos densos de una NM sigan acretando material de su entorno, aunque parezcan estar en
equilibrio en un momento dado, podrian colapsar gravitacionalmente en el futuro. Lo anterior es de
especial relevancia para NMs que atin no han logrado tener una formacion estelar significativa (p. €j.
la Nebulosa de la Pipa), ya que desde el punto de vista del escenario evolutivo del medio interestelar,
éstas podrian ser nubes de reciente creacién, con un largo camino evolutivo por recorrer (Heitsch &
Hartmann, 2008; Heitsch et al., 2009).

Varios métodos de procesamiento de imagenes y deteccion de objetos utilizados en astronomia
estan basados en transformadas de éndula (también conocida por el anglicismo wavelet; ver Press et
al., 2005). En particular el Modelo de Visién Multiescala (MVM; ver Rué & Bijaoui, 1997), empleado
en la identificacion de nicleos densos en mapas observacionales de NMs (e.g. Alves et al., 2007; Lada
et al., 2008; Roman-Ziiiiga et al., 2010), se basa en la transformada de 6éndula con hoyos. La presente
seccion se encarga de definir este operador y de describir el MVM, con el cual se trabaja en el resto
del capitulo.

Una ondula es una funcién continua con promedio nulo y de soporte compacto, es decir que
tiene un valor distinto de cero tan sélo para un intervalo acotado de argumentos. Se puede describir
cualitativamente como una oscilacién de corta duracién, bien localizada en el espacio (Percival &
Walden, 2006, ver también Fig. 2.3). La utilidad de una 6ndula radica en su capacidad de resonar,
tras una convolucidn, con una sefial (o con una fraccién de la misma) que contiene informacién a
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frecuencias similares a la de la 6ndula.

Una transformada de 6ndula, al igual que la transformada de Fourier, es un operador lineal que
descompone una sefal dada en un conjunto de funciones base. Este tipo de transformada consiste en
la representacion de una funcién f(x) cuadraticamente integrable (i. e. f(x) € L?) mediante la suma
de una serie de funciones generadas a partir de traslaciones y escalamientos de una éndula. Es una
transformacién de dicha funcién de su dominio original al dominio de las funciones 6ndula elegidas
(Press et al., 2005).

A diferencia de una transformada de Fourier, en la que la base empleada para representar a una
funcién dada estd formada por funciones seno y coseno que se encuentran bien definidas sélo en
frecuencia, la transformada de 6ndula usa funciones bien definidas tanto en frecuencia como bien
localizadas en el espacio de entrada, dado que son ondas finitas. Dicha caracteristica las vuelve ttiles
en la representacion de funciones al permitir un cémputo rapido de la transformada (Press et al., 2005).

Aunque estas transformadas tienen aplicaciones importantes en el anélisis de sefiales continuas,
la astronomia se beneficia especialmente de las transformadas discretas de dndula para procesar imé-
genes. Tales transformadas usan un niimero finito de funciones base y por lo tanto son factibles de
realizar en términos computacionales.

El MVM recurre en particular a la transformada discreta de 6ndula con hoyos para la limpieza
de imdgenes astrondmicas y la deteccién de objetos en ellas. Esta transformada se basa en la apli-
cacion sucesiva de una mdscara o filtro sobre la imagen original. La méscara se deriva a partir de la
6ndula seleccionada y se le agregan ceros cada vez que se aplica, de ahi el nombre con hoyos. Al
convolucionarla con la imagen original genera una versién suavizada de la imagen, con las mismas
dimensiones. Los elementos de la base, o escalas, que constituye la transformacion se generan a partir
de la diferencia de dos imédgenes suavizadas sucesivas y muestran elementos de la imagen original que
resuenan con la méscara empleada. Por lo anterior, la descomposicion alcanzada puede interpretarse
como una descomposicién multiresolucién. El algoritmo a seguir es descrito por Rué & Bijaoui (1997)
y sintetizado a continuacién.

Si F(i, k, ) se refiere al valor del pixel &,/ en la escala i (donde F(0, k, [) representa a la imagen
original) y h(n,m) es la mdscara a aplicar, su valor en la escala siguiente F(i + 1,k,[) se obtiene
mediante

FGi+ 1,k 1) = Z h(n, m)F (i, k + 2in, 1 + 2'm). 2.2)

Rué y Bijaoui emplean como 6ndula a la funcién “B-spline” de tercer grado (B3) (ver fig. 2.3), cuya

mdscara unidimensional es 131
h(")={E;Z;§;Z;E}- (2.3)
A partir de ella, es directo construir la mascara bidimensional para el andlisis de una imagen mediante

h(n, m) = h(n) x h(m)" . (2.4)

Los coeficientes de 6ndula W(i, k, [), que forman la base de la transformacion para un pixel a la escala
i, se obtienen de la diferencia entre escalas consecutivas:

W@, k) =F(@i-1,k1)-F(,k,1) (2.5)
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Si la descomposicion de la imagen original consta de N escalas, su reconstruccion se lleva a cabo tri-
vialmente, sumando la tltima imagen suavizada (la tltima escala) con los N conjuntos de coeficientes
de 6ndula:

N
FO,k, 1) = Z Wi, k, 1) + F(N, k, ). (2.6)
i=1

La transformada discreta de 6ndula con hoyos es cominmente empleada para procesar imagenes
por su eficiencia computacional, la capacidad de reconstruir la imagen original de manera sencilla y
porque, al tener las mismas dimensiones que la imagen original, evita la necesidad de interpolar entre
pixeles (Starck & Murtagh, 2006).

El Modelo de Visién Multiescala utiliza los coeficientes de dndula W(i, k, ) de la imagen a ana-
lizar, a partir de los cuales realiza una identificacion de objetos en el espacio de la transformada de
6ndula.

Para elminar ruido blanco Gaussiano, se determina la desviacion estandar o(i) de la escala i.
Usualmente, se consideran significativos s6lo aquellos pixeles con valores superiores a tres veces o7(i)
(.e. W(i, k,1) > 30(i)). Todos los pixeles significativos adyacentes en una escala dada obtienen una
misma etiqueta n > 0; a los pixeles no significativos se les asigna la etiqueta n = 0. Asf, la etiqueta
correspondiente al pixel (k, /) a una escala i esta dada por L(i, k, [) y el grupo de pixeles con la misma
etiqueta n en la escala i se denota D(i, n).

Se establece una relacién entre dos grupos a escalas adyacentes si el pixel con valor maximo
del grupo D(i, n) pertenece al grupo D(i + 1, m). Parafraseando, si el miximo coeficiente de 6ndula
W, kin, i n) del grupo D(i, n) corresponde al pixel (k;,,/;,), entonces dicho grupo estard conectado
con D(i + 1,m) si L(i + 1, ki, l;,) = m. Tras este procedimiento, cada grupo a la escala i puede estar
conectado a lo mds con un grupo de la escala i + 1.

Al realizar la interconectividad en todas las escalas, aquellos grupos aislados (que no tienen rela-
cién con ninguno otro) son ignorados en adelante, pues tienen altas probabilidades de ser una sefial
falsa.

La identificacién de objetos se realiza utilizando un drbol de conectividad basado en las relaciones
entre los grupos en las distintas escalas. Se procede a buscar un maximo local entre escalas para definir
un objeto. Para un grupo dado D(i, n), se busca su coeficiente de éndula maximo W(i, k; , l; »); éste se
compara con los coeficientes correspondientes en las escalas superior W(i + 1, k., k) e inferior W(i —
1,k_, k_). Tales coeficientes se encuentran mediante una serie de reglas especificadas por los autores
del método (Rué & Bijaoui, 1997). Si Wi+ 1, ky, 1y) < W, ki, L) Yy W, ki, lin) > W(GE—1,k_, 1),
entonces D(i, n) define al objeto y excluye de éste a todos los demds grupos en la misma escala.

El objeto se define entonces como D(i, n) mds todos sus grupos asociados a escalas inferiores; se
excluyen las escalas superiores, si las hay, y se extrae asi al objeto de uno méas grande que lo contiene.
La experiencia muestra que los sub-objetos que pudiera contener el objeto recién definido se tienen
que extraer posteriormente de la imagen reconstruida.

La reconstruccion de la imagen a partir de los arboles de objetos es realizada mediante un algorit-
mo que suma los valores de los coeficientes de éndula de cada escala. La aplicacién del algoritmo es
detallada por sus autores (ver Rué & Bijaoui, 1997).

Tras detallar el procedimiento seguido por el MVM, se aprecia que este “limpia” las imédgenes de
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los nicleos densos de la contribucién de pixeles que no cumplen ciertas caracteristicas. Al establecer
el umbral minimo de un pixel significativo con la intencién de eliminar el ruido, al mismo tiempo se
substrae el fondo de la imagen, que en el caso de una NM tiene una gran contribucién del material
menos denso (pero atin molecular) que forma a la nube. Ademas de que tal material probablemente
contribuye gravitacionalmente en el balance energético de cada nicleo, forma también parte de la
reserva de gas de la cudl el nicelo seguird abasteciéndose en su evolucién posterior.

Por otro lado, cuando al formar el drbol jerdrquico de un objeto se eliminan las escalas superiores a
la que contiene el valor maximo, se descuenta material que igualmente podria formar parte del nicleo
denso y que contribuye en su condicion dindmica. Tales efectos se ponen a prueba con el método
descrito en la seccidn siguiente.

2.3. Simulaciones numéricas

Con la intencién de evaluar la utilidad del MVM y de la masa de Jeans en la determinacién del fu-
turo colapso de los nicleos densos de una NM, se aplican tales herramientas sobre imdgenes sintéticas
de una NM en diferentes estadios de su evolucion, obtenidas a partir de simulaciones numéricas. Ya
que la simulacién evoluciona a etapas en las que algunos nicleos densos colapsan para formar estre-
Ilas, es posible comparar las predicciones del método de andlisis en momentos de desarrollo distintos.

Las imagenes a tratar son mapas de extincion en dos dimensiones generados a partir de simula-
ciones numéricas de la formacién y evolucién de NMs. Las simulaciones son similares a la corrida
LAFO (fluctuaciones grandes de la velocidad, y sin retroalimentacién estelar) presentadas por Vazquez-
Semadeni et al. (2010), pero con 16 veces mayor resolucion.

Se emplea el cédigo computacional ART, el cual utiliza el método de arbol con refinamiento
adaptativo (o Adaptive Refinement Tree, en inglés; Kravtsov et al., 1997; Kravtsov, 2003). Este c6-
digo recurre a un algoritmo de N-cuerpos para resolver las interacciones gravitacionales del sistema.
Ademds, la version seleccionada para estas simulaciones también incluye un tratamiento hidrodiné-
mico del gas, calentamiento y enfriamiento del mismo, formacién estelar y autogravedad tanto del gas
como de las particulas estelares, tal como se presenta en Vazquez-Semadeni et al. (2010).

El dominio computacional representa una caja cibica de 256 pc por lado; para la versién de alta
resolucidn que se utiliza para este trabajo, cada dimensién de la caja se divide en 128 celdas iniciales,
cada una de las cuales puede llegar hasta 8 niveles de refinamiento conforme varia la distribucion del
material, dando una resolucién efectiva de 21> = 32,768 pixeles que a la escala total de 256 pc por
lado de la caja, cada pixel cibico representa un volimen de 0.008 pc por lado.

Como se menciond anteriormente, las condiciones iniciales corresponden al modelo LAFQ de
Vazquez-Semadeni et al. (2010): se representa una parcela de hidrégeno monoatémico ténue a una
densidad n = 1cm™ y temperatura de 7 = 5,000 K. Ademds, al gas contenido en dos cilindros ali-
neados con el eje-x, de longitud [ = 124 pc y 64 pc de radio, se le asigna una velocidad de 7.5 km/s
sobre el eje-x en direccién al centro de la caja; ya que la velocidad del sonido correspondiente a la
temperatura del gas (es decir, ¢y = 7.4 km/s), estos dos flujos son transénicos; dicho gas tiene también
una componente inicial de fluctuaciones turbulentas de velocidad con magnitud viy,g = 1.7 km/s, con
la intencidn de generar inestabilidades en la colisién. Asi, el gas contenido en los cilindros constituye
menos del 20 % de la masa total de la simulacion. La Fig. 2.4 esquematiza las condiciones iniciales
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Figura 2.4: Representacion esquematica de las condiciones iniciales del gas en la simulaciéon numé-
rica de Véazquez-Semadeni et al. (2010), analizadas en este capitulo. El gas contenido dentro de dos
cilindros se prepara para colisionar entre si y generar gas molecular. No estd a escala.

de la simulacién a analizar.

Dichas condiciones iniciales ocasionan que los flujos choquen de frente, generando a su vez un
cambio de fase en el gas hacia un estado frio y mds denso correspondiente a gas molecular. La gravedad
juega entonces el papel de atrapar los nicleos densos y frios recién formados y que eventualmente
colapsardn. La evolucién de la nube se sigue a lo largo de 40 Myr. Para més detalles de la simulacion,
puede consultarse el articulo referido.

La Fig. 2.5 muestra dos mapas de extincién generados a partir de la simulacién en cuestion, en la
que se aprecia la estructura de la nube molecular creada. Las imdgenes representan a la nube molecular
en una etapa evolutiva relativamente temprana (13.3 Myr) desde dos perspectivas distintas: el panel
izquierdo exhibe a la nube vista desde la direccién de los flujos convergentes, mientras que el plano
derecho la presenta perpendicularmente a dicha direccién.

2.4. Mapas de densidad columnar

A partir del campo de densidad tridimiensional de la simulacién descrita a un tiempo dado, se
generan mapas de extincion visual (A,). Primeramente, se realiza una integracion directa de la densi-
dad volumétrica a lo largo de alguna linea de vision seleccionada. Se convierte entonces la densidad
columnar a extincién visual empleando el factor de conversién

NH2 Av
102Tem=2 mag’ @7)

Ademds, se asigna un limite superior al valor en extincién que puede tener un pixel dado: el limite
elegido es A, = 50 mag y se establece con la intencién de que los mapas de extincién a producir tengan
condiciones semejantes a los que se obtienen observacionalmente, pues estos dltimos tienen un limite
de saturacion (que por lo general es del orden de 50 mag) y cualquier extincién superior al limite no
es resuelta.
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Figura 2.5: Mapas de extincion desde dos perspectivas distintas de la version de alta resolucién de la
simulacién LAF0 de Vazquez-Semadeni et al. (2010), tras 13.3 Myr de evolucién. El panel izquierdo
representa una vista desde la direccién del flujo, mientras que el panel derecho contiene al material
observado perpendicularmente a la direccion de flujo en la misma escala que el primer panel.

Debido a que el dominio computacional completo es grande (256 pc) en comparacién con las
nubes moleculares de la vecindad solar (con longitudes de alrededor de 15 pc), se selecciona un sub-
cubo de datos de 16 pc de lado para generar los mapas de interés. La Fig. 2.6 muestra la proyeccién
yz del dominio completo at tiempo ¢ = 23.13 Myr, asi como el recuadro de 16 pc por lado. Se elige
una region de la simulacién donde hay cantidades importantes de gas molecular y una estructura
filamentaria.

Al transferir la informacién del espacio tridimensional a un plano se debe elegir la posicién desde
la que se estd observando el dominio computacional, para generar una proyeccion que se convertird en
un mapa de extincion. Con el fin de tener perspectivas distintas de la colision y los nticleos densos, se
eligen tres proyecciones: una sobre el plano xy, perpendicular al eje de los flujos de gas, es decir, vien-
do la colisién de canto; otra sobre el plano xz con una perspectiva también de canto; y un tercer punto
de vista se proyecta sobre el plano yz, a lo largo de la direccién de los flujos. La fig. 2.7 esquematiza
los planos en que se realizan las tres proyecciones empleadas.

Una vez generados los mapas de extincion en las tres proyecciones para los tiempos de interés, se
procesan aplicando el MVM (ver secion 2.2). Este método arroja imagenes donde resaltan los nicleos
densos. Posteriormente, se aplica el algoritmo de deteccién de estructuras Clumpfind2d (Williams et
al., 1994) a las imégenes procesadas, para identificar automadtica y sistematicamente a los nticleos
densos.

Este algoritmo se basa en la localizacién de maximos locales en una imagen bidimensional, ubica-
dos dentro de isocontornos de intensidad. Empezando por los isocontornos con valores més altos, se
asigna a cada isocontorno aislado una estructura, y se sigue igual con isocontornos menores. Cuando
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Figura 2.6: Acercamiento de la sub-region seleccionada del cubo de datos para ser usada en los anélisis
del presente capitulo. Como muestra, se presenta la simulacién en el tiempo ¢ = 23.13 Myr en la
proyeccidn sobre el plano yz. La zona elegida tiene gran cantidad de material denso y una estructura
filamentaria que se asemeja a regiones moleculares de la vecindad solar.

un isocontorno rodea solamente a un valor maximo, es asignado a la estructura correspondiente. Sin
embargo, cuando un isocontorno contiene mas maximos locales, Clumpfind2d emplea el algoritmo
“amigos de amigos” para dividir los pixeles adecuadamente entre las varias estructuras. Como crite-
rios de seleccion para la deteccion de niicleos establecimos un umbral base debajo del cual se calcula
el nivel de ruido de la imagen o, donde o es la desviacion estandar de aquellos pixeles con extincion
A, < 1mag, para nuestro caso. Al mismo tiempo, A, = 1 mag establece un valor minimo para los
isocontornos a emplear para buscar los nicleos. Los isocontornos incrementan en intervalos de 5c.

Ademds de arrojar un mapa con la ubicacién de cada nicleo encontrado, Clumpfind2d mide pro-
piedades fisicas de los mismos, como sus extinciénes integradas y tamafios en pixeles. Una vez que
se localizan los nicleos densos en el mapa, se calculan sus masas y sus tamafos fisicos. Suponiendo
adicionalmente que el gas denso se encuentra a temperaturas de ~ 10 K, se calcula también la masa
de Jeans de cada ntcleo para asi evaluar cudles de ellos estdn en colapso gravitacional. De manera
similar, el mismo proceso de buscar nicleos densos con Clumpfind2d y calcular sus propiedades se
lleva a cabo para los mapas de extincion originales (sin deconstruirlos con el MVM).

El proceso anterior permite evaluar la cantidad de nicleos que aparecen Jeans-inestables en cada
caso. Tras esta comparacion, es posible determinar el efecto que el filtrado de 6ndula tiene en las
predicciones que se realizan sobre los nicleos en el 4mbito de su evolucién. Adicionalmente, puede
observarse como evolucionan las propiedades de los nicleos densos a través del tiempo y juzgar la
fiabilidad de los métodos descritos.
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Figura 2.7: Esquema de los planos de proyeccién en en dimensiones de la simulacién tridimensional.
La nube molecular se observa desde tres dngulos distintos representados por radiotelescopios esque-
maticos. La figura no estd a escala.

2.5. Resultados

En esta seccién se comparan las cualidades de los niicleos densos en mapas sintéticos de extincidén
de una regién de gas molecular en evolucién, antes y después de procesarlos con el MVM.

A fin de tener una idea de la forma de las estructuras encontradas por Clumpfind2d en cada caso,
la Fig. 2.8 muestra la proyeccidn sobre el plano yz al tiempo ¢ = 21.99 Myr de los mapas analizados,
resaltando los niicleos que Clumfind2d encuentra encerrados en contornos. El panel izquierdo muestra
los nicleos encontrados sin haber realizado el filtrado, mientras que el derecho presenta aquellos
definidos a partir de la imdgen que fue tratada con el método MVM.

A
»

z[pe]

Figura 2.8: Niicleos densos encontrados por Clumpfind2d a partir de dos mapas de extincion de la pro-
yeccién en el plano yz en el tiempo ¢t = 21.99 Myr, sin y con la aplicaciéon del MVM (panel izquierdo
y derecho, respectivamente). La frontera de los nicleos densos se muestran en iscocontornos. Puede
apreciarse la disminucién de tamafio y de intensidad de los nicleos que se han encontrado en el panel
derecho, comparados con aquellos del panel izquierdo. Lo anterior es un efecto del filtrado espacial
con el MVM.
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La diferencia en la intensidad y el tamafio de los nicleos densos encontrados en cada caso es
bastante notoria: el mapa original muestra nicleos con dreas mucho mds grandes que el mapa que
recibid el tratamiento del MVM. Adicionalmente, el mapa original muestra nicleos que no aparecen
en el mapa filtrado. Como consecuencia, deberia esperarse que las masas de los nicleos en el caso sin
MVM sean tipicamente mayores que las de su contraparte con MVM. La misma tendencia se puede
esperar de los respectivos tamafios de los nicleos. La cuestién que interesa tratar en este caso es cudl
de estas dos versiones de los nicleos representa de mejor manera el estado dindmico del sistema y
permite aproximar de mejor manera la futura produccién de estrellas de la simulacidn.

De acuerdo con lo anterior, la Fig. 2.9 muestra la relacién entre la razén de masas (M/Mj;) y la
masa de cada nicleo denso para el tiempo ¢ = 21.99 Myr de la proyeccién yz, tanto para los mapas
tratados con el MVM (circulos) como para los mapas originales (cruces). Aunque no todos los niicleos
que aparecen en una imdgen aparecen en la otra necesariamente, de esta figura puede apreciarse que
los nucleos en el mapa con filtrado se encuentran sistematicamente a la izquierda de aquellos en el
mapa original; es decir, las masas de los nicleos encontrados con el método MVM son menores a las
del mapa original.
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Figura 2.9: Razén de masas de los nucleos densos de la simulacién en el tiempo ¢ = 21.99 Myr de la
proyeccioén yz en funcién de la masa de cada nticleo, tanto para la imagen original (cruces) como para
la tratada con el MVM (circulos). Puede observarse que los niicleos encontrados en el mapa filtrado
son sistematicamente de menor masa y mds estables gravitacionalmente que su contraparte del mapa
original.

Adicionalmente, notamos que en ambos casos existen nicleos densos que lucen gravitacionalmen-
te estables, es decir M/M; < 1. Sin embargo, es notorio que el mapa al que se le aplicé el filtrado de
6ndula presenta mas del 40 % de sus nicleos como entidades que no se espera que colapsen, mientras
que su contraparte presenta tan solo el 10 %. En otras palabras, el efecto que tiene el MVM sobre
un mapa de extincién de una nube molecular puede ser el hacer aparecer a los nicleos densos como
gravitacionalmente estables.
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De acuerdo con la secuencia observada en las simulaciones, los niicleos densos de éstas se encuen-
tran en evolucion: conforme avanza el tiempo, la masa de estos va creciendo hasta alcanzar densidades
tipicas de la formacién estelar. En la Fig. 2.10 se presenta la evolucion del porcentaje de nicleos densos
cuya masa sobrepasa su masa de Jeans; es decir, que se encuentran fuera del equilibrio, en un estado
de colapso gravitacional. Se presentan los seis casos descritos anteriormente: cada una de las tres pro-
yecciones con y sin el tratamiento del MVM. Las lineas continuas presentan los valores obtenidos de
la proyeccién en el plano xy, las punteadas del plano xz y las segmentadas del plano yz. Ademas, las
lineas delgadas representan los mapas originales, mientras que las lineas gruesas muestran los mapas
tratados con el MVM.
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Figura 2.10: Evolucién del porcentaje de nicleos inestables a lo largo de la simulacién, para las tres
proyecciones estudiadas en los casos con la aplicacion del MVM (lineas gruesas) y sin ella (lineas
delgadas). Es de notarse que en las proyecciones en los planos xz y yz, el tratamiento de la imdgen con
el MVM ocasiona que, conforme avanza la simulacidn, el porcentaje de nicleos gravitacionalmente
inestables decremente hasta un 30 % en comparacién con su contraparte sin MVM.

Lo primero que notamos de esta figura es que, en todos los casos, la fraccién de nicleos inestables
fluctda conforme avanza la simulacion. Este es un comportamiento natural porque diferentes nicleos
pueden fundirse en uno, o fragmentarse en varios, cambiando asi los ndmeros relativos de nicleos
densos, asi como sus masas, densidades y tamafios.

Adicionalmente, comparando las lineas gruesas (con andlisis MVM) y las lineas delgadas (sin
andlisis MVM), de esta figura notamos que, para cada proyeccion, el porcentaje de nicleos densos
gravitacionalmente inestables (es decir, que tienen una masa mayor a su masa de Jeans; ver seccién
2.1.2) es sistemdticamente menor, en un 30 % aproximadamente, en el caso de haberse realizado el
andlisis de 6ndula. Por ejemplo, la linea punteada delgada (plano xz sin MVM) oscila entre un ~
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90 — 100 % de nucleos inestables, mientras que su contraparte gruesa (plano xz con MVM) oscila
alrededor de un 70 % de nucleos densos. Esto es de esperarse, porque el andlisis realiza un filtrado
tal que elimina la masa que tiene fluctuaciones espaciales de escalas grandes, por lo que su masa es,
necesariamente, menor a la masa que se mediria si no se hubiese realizado el filtrado. Nuevamente
surge la pregunta: ; Cudl de los dos métodos nos arroja informacién que nos ayude a predecir el futuro
de los nicleos densos?

Enla Fig. 2.11 se presenta la evolucién temporal de la masa gravitacionalmente inestable, definida
como la masa total en nicleos densos que a un tiempo dado aparecen gravitacionalmente inestables
(cabe mencionar que, sélo para este diagrama, se emplearon las mismas proyecciones hasta ahora des-
critas pero ignorando el valor mdximo de extincion, pues la saturacién a A, = 50 mag impide calcular
la masa real de los niicleos al esconder al material que la regién mas densa del nicleo sigue acretan-
do). Esta figura muestra nuevamente las tres proyecciones, xy, xz y yz. En cada una se muestra tanto la
masa inestable calculada a partir del campo filtrado con el método MVM, como aquella del campo sin
filtrar. Como es claro de esta figura, el método MVM reduce la cantidad de masa gravitacionalmente
inestable por un factor de 30—50 %. Adicionalmente, notamos que en ambos casos, la masa gravita-
cionalmente inestable aumenta con el tiempo, debido al colapso global que estd sufriendo la nube.
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Figura 2.11: Evolucién temporal de la masa gravitacionalmente inestable M;: la masa contenida en
los nicleos Jeans-inestables, para las tres proyecciones, con y sin tratamiento MVM. La M; crece
conforme avanza la simulacion ent todos los casos; ademas, la aplicacién del MVM disminuye la
estimacidén del material que se encuentra en colapso gravitacional.
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A fin de responder finalmente a la pregunta de cudl de las dos representaciones explica de mejor
manera la realidad, hacemos uso de la ventaja de contar con la evolucién temporal de la simulacion.
Asi, en caso de que los nucleos densos estuvieran en equilibrio, su masa no debe aumentar con el
tiempo. En caso de tener un exceso de presion interna tenderian a dispersarse, y en caso de tener un
decremento de la misma deberdn de proceder al colapso gravitacional.

Al seguir la evolucién temporal de los nicleos individuales en los mapas tratados con el MVM
podemos encontrar que, de los trece nicleos estables del tiempo ¢ = 21.99 Myr en la imagen filtrada
(circulos con log (M/Mj) < 0 enlaFig. 2.9), once se vuelven inestables durante el subsiguiente millén
de afios, uno en menos de 2 Myr y s6lo uno realmente se desvanece en lugar de llegar al colapso. Esta
estadistica muestra que, dada la naturaleza evolutiva de la nube molecular en la simulacién, es poco
confiable extraer el estado dindmico de los nidcleos densos a partir de un andlisis de Jeans para los
mapas filtrados espacialemente. Lo anterior es particularmente vélido para nubes que se encuentran
en una etapa temprana de su existencia. Por el contrario, para los mapas sin tratamiento MVM, el
hecho de que una gran mayoria de los nicleos densos sean siempre inestables gravitacionalmente
predice mejor su evolucidn posterior.

Para ilustrar el punto anterior, la Fig. 2.12 muestra mapas de extincién tratados con el MVM en
acercamientos a nucleos que inicialmente aparecen estables y que conforme avanza la simulacién
evolucionan al colapso gravitacional. En el panel 2.12(a) se puede apreciar al niicleo C, que segtn el
andlisis de Jeans realizado al mapa tiene una razén de masas M/M; = 0.76. Este nticleo se fusiona
con el nicleo D para formar un nicleo gravitacionalmente inestable en el siguiente paso temporal.
Posteriormente lo hace con varios otros nucleos para terminar en un gran nidcleo con densidades

superiores a 107 cm™.

El panel 2.12(b) muestra una situacion similar para el ndcleo B, que inicialmente tiene una razén
de masas M/M; = 0.54 y que en menos de 3 x 107 afios ya se ha fusionado con el niicleo A. Ambos
continuan condensdndose hasta alcanzar las densidades necesarias para la formacidn estelar.

Por su parte, el panel 2.12(c) ilustra el caso de dos niicleos estables A y B, que a lo largo de un par
de millones de afios se fusionan en un niicleo todavia estable y finalmente se unen con otro grupo C
de nicleos para colapsar gravitacionalmente. Cabe destacar que el nicleo A forma parte de los trece
nicleos estables que aparecen en la Fig. 2.9, discutidos anteriormente, y que eventualmente colapsan
(en ~ 2 Myr).

Esta figura deja en claro que pueden obtenerse conclusiones equivocadas sobre el estado dindmico
de un nucleo denso si se realiza un andlisis de Jeans a partir de un mapa tratado con el MVM.

La Fig. 2.13 muestra las funciones de densidad de probabilidad para las masas M de los nicleos
densos detectados por Clumpfind2d, para dos mapas de extincién al tiempo ¢t = 22.97 Myr: una de
ellas para el mapa original y la otra tras procesarlo con el MVM. Dado que las otras proyecciones
tratadas son similares, en esta figura y las subsiguientes sélo se presenta la proyeccién en el plano
yz. Ambos histogramas parecen tener un maximo central que indica la masa predominante entre los
nucleos, con una dispersion alrededor del mismo. Para el caso sin MVM, la masa mas comun es de
alrededor de 18 M, mientras que para la imdgen tratada es cercana a 6.5 Mg. La media de masa para
los mismos casos es de 24.5 Mg y 8 Mg, respectivamente. Asi la poblacién de nicleos densos tratada
con el MVM se aprecia claramente disminuida en sus masas hasta alrededor de 1/3 de los valores de
la imagen que no fue tratada con el MVM. Tales resultados sugieren que se realiza una subestimacién
de la masa de los niicleos densos tras un filtrado espacial con una transformada de éndula.
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La Fig. 2.14 es equivalente a la Fig. 2.13, pero para los radios R de los nicleos: nuevamente se
tienen las funciones de densidad de probabilidad para el mapa de densidad procesado y sin procesar
con el MVM a un mismo tiempo de la simulacion (¢ = 22.97 Myr) para la proyeccién en el plano yz.

De manera similar, la distribucién de radios para los nicleos tienen un maximo central y una
dispersion alrededor de él. En esta ocasion, el mapa sin procesar muestra una media para el radio
de 0.40 pc y su contraparte de 0.18 pc. Asi, el tamafio de los niicleos densos se ve también reducido
cuando se calculan post-procesamiento MVM. En este caso, la reduccion es, en promedio, la mitad de
su valor cuando no se lleva a cabo el filtrado especial en el mapa de extincidn.

2.6. Discusion y conclusiones

En este capitulo se llevo a cabo la aplicacion del filtrado MVM a mapas sintéticos de extincién de
una NM a partir de una simulacién numérica de la formacién y evolucion de la misma. Posteriormente
se procedi6 a la deteccion de nicleos densos en la NM mediante el algoritmo Clumpfind2d, el cual
permite la estimacién de propiedades de los nicleos, tales como masa y radio, a fin de estimar su
condicion dindmica. Se realizé la misma deteccién de nicleos densos para los mapas de extincion
sin el filtrado espacial y se compararon las propiedades que tienen los niicleos en cada caso; todo
lo anterior para distintos momentos de la evolucién de la NM y distintas perspectivas (proyecciones
bidimensionales) de cada momento.

Se encontré asi que, al discriminar la emisién de las estructuras de gran escala a través del MVM,
las propiedades estimadas de los nicleos densos varian notablemente. En particular, para los mapas a
los que se aplicé el filtrado espacial, se detecté un decremento promedio de la masa de sus nicleos a
un tercio de los valores de los mapas sin la aplicacién del MVM. En cuanto a los radios de los nicleos
densos, se aprecié también una disminucién a la mitad de los radios encontrados a partir de los mapas
en que no se aplicé el MVM. La importancia que tienen la masa y el radio de los nicleos densos
como indicadores de su estabilidad radica en que dichas cantidades son requeridas para estimarse
sus densidades, presiones y energias, las cuales comtinmente se emplean en andlisis de observaciones
como sefial de su estado dindmico (e.g. Lada et al., 2008).

En cuanto a los resultados de anélisis de la estabilidad de los niicleos, se encontré que la aplicacién
del MVM a los mapas ocasiona una disminucién notable (de hasta un 30 %) en el porcentaje de
nicleos que aparecen gravitacionalmente inestables, comparados con los de los mapas originales,
lo que de nuevo habla de la remocién de material relevante que ocasiona dicho filtrado. Al mismo
tiempo, la masa en niicleos criticos aumenta continuamente durante la simulacién, por lo que hacer
una estimacioén de la capacidad de formacion estelar de la NM a tiempos tempranos de su evolucion,
notoriamente subestimaria la produccion de estrellas de la misma en un futuro.

Se encontré también que al discriminar la emisién de las estructuras de gran escala a través del
MVM y aplicar un andlisis de Jeans, algunos niicleos moleculares que efectivamente colapsan durante
la simulacién aparecen como nicleos desligados gravitacionalmente en el andlisis de 6ndula a tiempos
mas tempranos; lo contrario, que nicleos inicialmente estables no lleguen a formar estrellas, sucede
s6lo marginalmente.

Es de notarse que gran parte de la problematica de obtener propiedades de niicleos densos a partir
de mapas de extincion radica en la intencion de definirlos como una estructura limitada, siendo que
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en la realidad se asemejan mds a una distribucién continua de material que se atenua gradualmente,
que a entes confinados por una barrera. Al mismo tiempo, dentro del marco del escenario rapido de
formacioén estelar, los nicleos densos se conciben como objetos en evolucién, por lo que el material
que les rodea puede indudablemente afectar en su evolucion al ejercer fuerzas sobre ellos o ser acretado
por algiin nicleo.

Por todo lo anterior, este capitulo demuestra que el entorno en el que se encuentra una nube
molecular y los nicleos densos que se forman en ella conforma un agente muy importante para su
evolucién, que no debe ser despreciado sin una cuidadosa estimacion de su relevancia en este proceso.
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Figura 2.12: Mapas de extincién que muestran la evolucion de nicleos inicialmente estables que llegan
en un estado de colapso gravitacional en la simulacion. Cada panel presenta al menos un nicleo denso
que pasa por este proceso y muestra que no es confiable establecer su estado dindmico a partir de un
andlisis de Jeans de un mapa al que se aplicé el MVM.
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Figura 2.13: Funciones de densidad de probabilidad de las masas M de los nicleos densos de la
proyeccién en el plano yz del tiempo ¢ = 22.97 Myr de la simulacién, para el mapa de densidad
original y el tratado con el MVM; los niicleos densos son claramente més masivos (por un factor
de tres) para el caso sin tratamiento con el MVM, presumiblemente debido al filtrado realizado a la
imagen, en el que gran cantidad de material del entorno es removido.
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Figura 2.14: Igual que la figura 2.13, pero para los radios de los nicleos densos. Los radios obtenidos
tras el procesamiento MVM se encuentran reducidos, en promedio, a la mitad respecto a los del mapa
de extincién origal.
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Capitulo 3

LA MATERIA OSCURA COMO
AGENTE GRAVITACIONAL ACTIVO
EN COMPLEJOS MOLECULARES

El tema en estudio en el presente capitulo ha sido preparado a manera de articulo, pues pretende
ser publicado en una revista arbitrada. El manuscrito ha sido ya enviado para arbitraje. Como tal,
ha sido escrito en idioma inglés y se presenta asi en esta tesis, con la intencién de ser préximo al
articulo que aparecera en la literatura. A continuacion se presenta un resumen del articulo en espafiol
y posteriormente el texto completo.

3.1. Resumen

Estudiamos el efecto que el fondo de materia oscura (FMO) ejerce sobre el contenido energético
y, en general, sobre la eficiencia de formacion estelar de una nube molecular (NM).

Primeramente, analizamos el efecto que tiene un halo de materia oscura, descrito por el perfil de
densidad de Navarro et al. (1996), sobre el balance energético de una nube esférica y homogénea ubi-
cada a distintas distancias desde el centro del halo. Encontramos que NMs localizadas en las regiones
mads internas de una galaxia masiva pueden estar sujetas a una fuerza de contraccion relevante, debida
a la incorporacién del potencial del halo de materia oscura de la galaxia.

También calculamos analiticamente la perturbacién gravitacional que produce una NM sobre un
FMO uniforme (uniforme a escalas de las NMs) y cémo dicha perturbacién afectard el desarrollo de
la NM misma. El estudio muestra que la formacién estelar en una NM aumenta considerablemente si
la nube se ubica en un entorno de materia oscura denso y de baja velocidad. Confirmamos nuestros
resultados al medir la eficiencia de formacidn estelar en simulaciones numéricas de la formacion y
evolucién de NMs embebidas en distintos FMO.

Nuestro estudio indica que existen situaciones en las que la contribucién gravitacional de la mate-
ria oscura sobre la evolucion de nubes moleculares no debe ser despreciada.
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ABSTRACT

We study the effect that the dark matter background (DMB) has on the
gravitational energy content and, in general, on the star formation efficiency of
a molecular cloud (MC). We first analyze the effect that a dark matter halo, de-
scribed by the Navarro et al. (1996) density profile, has on the energy budget of a
spherical, homogeneous, cloud located at different distances from the halo center.
We found that MCs located in the innermost regions of a massive galaxy can feel
a contraction force greater than their self-gravity due to the incorporation of the
potential of the galaxy’s dark matter halo. We also calculated analytically the
gravitational perturbation that a MC produces over a uniform DMB (uniform
at the scales of a MC) and how this perturbation will affect the evolution of the
MC itself. The study shows that the star formation in a MC will be consider-
ably enhanced if the cloud is located in a dense and low velocity dark matter
environment. We confirm our results by measuring the star formation efficiency
in numerical simulations of the formation and evolution of MCs within different
DMBs. Our study indicates that there are situations where the dark matter’s
gravitational contribution to the evolution of the molecular clouds should not be

neglected.

Subject headings: ISM: clouds — evolution — dark matter
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1. INTRODUCTION

A great effort from the astronomical community is currently directed towards the
detailed understanding of star formation, in particular to the precise mechanisms involved
in the conversion of some part of a molecular cloud’s mass into stars. The evolution of
molecular clouds (MCs) and the formation of stars within them are thought to be regulated
by actors as diverse as gravity, large-scale flows, turbulence, magnetic fields, and stellar

feedback, among others (see reviews by Shu et al. 1987; Vazquez-Semadeni 2010).

While evaluating the dynamical state of a molecular cloud due to all relevant forces
acting on it, the Virial Theorem is frequently invoked to define an equilibrium condition by

equaling the gravitational energy W of the cloud to twice its kinetic energy K:

2K = —W. (1)

Traditionally, this relationship has been interpreted in terms of clouds being in a
state of quasi-equilibrium and long-lived entities, and deviations from this condition are
assumed to mean that the cloud is collapsing or expanding, depending on which term is
dominant (e.g., Myers & Goodman 1988a,b; McKee & Zweibel 1992). However, it has been
demonstrated that a cloud fullfiling the so-called equilibrium condition will not necessarily
remain dynamically stable (Ballesteros-Paredes 2006). In fact, numerical simulations show
that clouds collapsing in a chaotic and hierarchical way will develop such a relationship

(e.g., Vézquez-Semadeni et al. 2007; Ballesteros-Paredes et al. 2011a,b).

Furthermore, when calculating the Virial Theorem for MCs, it is a common practice
to consider that the gravitational term is the gravitational energy, assuming that the cloud
is, in practice, an isolated entity. However, different recent works have showed that the

media surrounding the dense structures can importantly alter the evolution of such entities
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(e.g., Burkert & Hartmann 2004; Gémez et al. 2007; Vazquez-Semadeni et al. 2007; Heitsch
& Hartmann 2008; Ballesteros-Paredes et al. 2009b,a). In these works, the influence of

barionic matter outside the region of interest is studied.

On an apparently completely different topic, evidence from a wide range of observations
has long led astronomers to argue in favor of the existence of much more matter than is
actually seen: the elusive dark matter. Although the very nature of this mass component
has not been discovered yet, it is presumed to smoothly permeate the majority of galaxies
and in many cases to greatly surpass their visible extension, while being their dominant
mass component. Compared to the sizes of giant Galactic molecular clouds, dark matter
halos are huge and, for most practical purposes, homogeneous. Thus, one would expect

that such a distribution will not cause a substantial gravitational effect on the cloud.

In the present contribution, the idea that dark matter halos may have an effect on the
energy content of the gas in galaxies is investigated. As a first approach, we focus our study
in the center of massive galaxies, where the effect is expected to be the greatest. A cusped
dark matter profile such as the one proposed by Navarro et al. (1996, hereafter NFW)
would provide the central region of a halo with a potential well which could importantly

contribute to the gravitational energy of a molecular cloud located around there.

In addition, we explore the idea that a barionic mass concentration is able to introduce
a perturbation in an otherwise homogeneous dark matter distribution. As such, the mere
presence of a molecular cloud would modify the dark matter halo in which it is embedded.
This perturbation would in turn place the cloud in a local external potential well, which
would play as an extra agent in the struggle that determines its dynamical state. In this
case, the external medium to the MC will contribute to its collapse. When compared to a
situation identical to this one but without the dark mater background (DMB), one would

expect that a MC in this scenario would display an enhanced capacity to form stars, since
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there is an extra factor working in the same direction as the cloud’s internal gravitational
energy. As such, measuring the star formation efficiency (SFE) of clouds embedded in
different DMBs would hint towards the importance of the environment in their evolution in
each case. We analytically study the situation and give light as to what physical conditions

would be required for this to be an important effect.

Furthermore, we present results from numerical simulations of molecular cloud
formation and evolution from two convergent monoatomic flows, placed in different dark
matter contexts. Although the DMBs explored are not very realistic, they are designed to
test the analytical predictions and illustrate the importance of accounting for the external

gravitational potential in molecular cloud analysis.

The structure of the article is as follows: in section §2 we introduce the tidal energy
term that is part of the total gravitational energy of a matter distribution. In section
§3 we describe a semi-analytical procedure to evaluate the tidal contribution that the
complete halo of a galaxy can have on a molecular cloud and apply it to a few scenarios. In
section §4.1 we analytically derive an expression to asess the tidal effect of the dark matter
background perturbation caused by the molecular cloud itself, while section §4.2 evaluates
this effect in different dark matter background environments. In section §5 we present
numerical simulations of cloud formation, in order to test the analytical predictions in a
more realistic scenario, and in §6 we show the results obtained. Finally, §7 gives general

conclusions for the two studied effects.
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2. FULL GRAVITATIONAL CONTENT OF A MOLECULAR CLOUD IN A
GALAXY

Molecular clouds, like any other physical system, are bound to follow all the internal
and external forces acting on them and determining their behavior over time. Along the
present article, the total gravitational content for MCs situated in different environments
will be evaluated, in order to look for the effect that their surroundings can have on their
evolution. Hence, this section derives an expression for the tidal energy component, which

will allow for an evaluation of its gravitational effect on the cloud.

With the intention of determining a MC’s dynamical condition, an energy balance
is commonly performed to it by invoking the Virial Theorem. In this theorem, the
gravitational energy term W considered for a mass distribution of volume V' and density p,

embedded in a gravitational potential ® is given by

0o
- _ , 2
v /\/pxl&ﬂidw (2)

(see, e.g., Shu et al. 1987). When applied to MCs, this term is traditionally assumed to be

equal to the gravitational energy of the cloud:

1
Egrav = 5 /Vpcl q)cl d3$, (3)

where p represents the density of the cloud and & the potential energy that it generates.
This assumption considers that the relevant gravitational potential is due only to the
mass of the cloud, which is a valid approximation for an isolated mass distribution
(Ballesteros-Paredes 2006). However, in a given galaxy, there is a considerable amount of
material (both barionic and dark matter) coexisting with a MC. Thus, one may write the

gravitational potential ® of a MC in a galaxy as the potential due to the mass of the cloud
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itself, ®., plus the contribution of any other external sources, Py,

O = q)cl + (I)exta (4)

such that the gravitational term entering the Virial theorem becomes

W = Egrav + Wext- (5)
where
aQsext
Wex = - c 4 d‘/, 6
t /VPI €z (9332- ( )

is the tidal energy, i.e., the gravitational energy contained in the cloud, but due to any mass

distribution external to the cloud.

Although the gravitational energy term is always negative and thus contributes only
to the collapse of the cloud, the external term can work either way: given its definition,
Wext will enhance the collapse of the cloud if it has a negative value (just like the internal

energy), but will tend to disrupt it when positive.

To understand how the tidal energy can have opposite roles in the evolution of a
mass distribution, one has to realize that the sign of W, will depend on the concavity
of the external potential @y (Ballesteros-Paredes et al. 2009b). Fig. 1 (taken from
Ballesteros-Paredes et al. 2009b) shows four hypothetical situations in which a spherical
mass distribution with constant density and radius R is exposed to an external potential

Doy, to illustrate the tidal energy contribution in each case.

The gray circles represent the studied entities (which in our case would be MCs), while
the dark arrows symbolize the forces F acting on their sides due to the external potential

(F = —V®.,). Case 1 shows a potential with a negative gradient on the right side of



Case 1

W >0

(pexl.

Case 3
W,.<0

¢ext

Fig. 1.— Four different cases showing the possibilities for the sign of the tidal energy Wey
acting on a constand density sphere of raduis R. The potential ¢y is shown on each graph,
while black arrows represent the forces felt by each side of the sphere. One can deduce that
an upwards concavity of the external potential will cause a contraction of the sphere, while

a downward concavity will tend to tear it apart. (Diagram taken from Ballesteros-Paredes

et al. 2009b).

Case 2
W,,.<0

ext

¢'ext
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the sphere, causing a positive force (pointing away from the sphere). On the left side the
gradient is also negative, but has a smaller absolute value, so that the force will again be
positive and weaker than its right hand side counterpart. Though both forces point in the
same direction, the negative concavity of the underlying potential will make the sphere feel
a net tearing effect, as the right side is being pulled outwards stronger than the left hand
side is being pushed inwards. Case 2 shows the same situation as case 1, but for a potential
that is steeper on the left hand side (and thus has a positive concavity): in this picture, the
cloud will be compressed by the tidal energy. Cases 3 and 4 show different gradient signs
on each side of the sphere, thus creating opposite pointing forces. The external potential in
case 3, being positively concave, will make the sphere contract; the sphere in case 4 will feel
a disruption effect by the tidal energy, as the potential where it is located has a negative
concavity. As can be seen in these examples, the concavity of the environment’s potential
is all what matters to determine if it will inflict a collapsing or a disrupting effect on the

studied mass distribution.

In the following sections, the tidal energy felt by a given MC will be compared to
its internal gravitational energy; its relative importance will determine the role that any

material surrounding a MC will play in its evolution and future star formation.

3. TIDAL ENERGY IN THE POTENTIAL WELL OF A DARK MATTER
HALO

To evaluate the effect that dark matter might have on star formation, we first consider
a toy model consistent of a spherical molecular cloud embedded in a spherical dark matter
halo, with the cloud located at a distance s from the halo’s center. The halo density profile

is given by the simulation-inspired NFW density profile (Navarro et al. 1996):



— 10 —

_ Ps
prrw(r) = (r/rs) (1 +1/rs)2’ (M)

where 7, is a scale radius, the radius where the logarithmic derivative of the density is equal
to —2, and p; is a characteristic density, the density at r = r,. The profile can be expressed

in a dimensionless form by

onew(n) =0~ (1+1)72%, (8)

where onpw (1) = pnrw (1) /ps and n = r/rg. As seen in Fig. 2 or egs. (7) and (8), the NFW

profile has a cusp at the center. It goes to infinity as =1 for n — 0.

The NFW gravitational potential can be expressed as

Pnrw (1) = —4WGPsT§M> 9)

where G is the gravitational constant. A dimensionless version of it would be

Unrw (1) = w, (10)

where Ynpw = — dnrpw /4G psr? and n = r/r,. It is noteworthy that, although the density
profile is divergent, the potential is finite everywhere due to the mild divergence of the

density; the limit of the NFW potential as the radius goes to zero is

liﬂ(l) Pxpw = —4nGp.rs. (11)

We assume, for simplicity, a molecular cloud modeled as a sphere with constant
density pq and radius R. When calculating Wy (eq. 6), it is important to note that the

integration should be done over the volume of the molecular cloud, while the expression
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for the NFW potential is centered on the dark matter halo. A coordinate transformation
is then necessary to match both systems of reference (separated by the distance s), which
makes the expression significantly more elaborate for any configuration where the cloud’s
center doesn’t coincide with the center of the halo (i.e. s # 0). For this reason, a numerical

integrator needs to be used to obtain the tidal energy.

To get a quantitative idea of the importance of the contribution of the dark matter
halo, Wy is compared to the internal gravitational energy content of the cloud. For a

spherical and homogeneous distribution, this amounts to

16
E, = —E#G;%RS. (12)

The energy ratio Wey/E, measures the relative importance of the gravitational energy

contribution of the dark matter compared to the gravitational energy of the cloud itself.

We have, in total, five parameters available to explore: two NFW halo parameters
(characteristic density and radius of the density profile), two molecular cloud properties
(density and extent of the cloud), and the distance of the cloud from the center of the
halo (s). We choose to fix first the halo characteristics and the distance s and calculate
Wext/ E4 values for a range of cloud’s parameters. We present energy ratio maps for typical

molecular cloud radii and densities, one per halo type and cloud separation.

The gravitational effect of a Milky Way-type dark matter halo on a MC is first
presented. As NFW parameters, we choose values predicted by the ACDM cosmology with
Q,, = 0.3 and Q4 = 0.7, for a halo of M;, = 10'2 M, (the estimated mass for our Galaxy;
Battaglia et al. 2005). For this mass, Bullock et al. (2001) predict a concentration ¢ = 7.9,
where ¢ = Ry, /rs. The virial radius Ry, is defined as the radius where the mean density of
the halo is 0 times the average density of the universe. For the cosmology considered here

0 = 337 at z = 0. Moreover, M,;, is simply the mass inside R,;,. The model by Bullock et
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al. (2001) gives the median concentration for a given mass, redshift and cosmology, based
in statistical results from cosmological simulations. Once we have M,; and ¢, the NFW

profile is completely specified; for example, using the definition of R,; and the value of ¢
one can obtain r,, while p; can simply be computed by integrating the NF'W profile from
0 to Ry and using the values of ry and M,;,. Thus, for the dark matter halo expected to

permeate a Milky Way-type galaxy, p, = 3.6 x 1073 Mg, pc™® and ry = 25.8 kpc.

Figure 3 shows the ratio log(Wex/E,) in gray scale, as a function of the cloud’s density
(y-axis) and radius (z-axis) for different values of the separation s between the cloud and
halo’s center. On the top left panel, we show the case where the test cloud is centered at
the halo’s center (s = 0 pc). For this particular setup, the tidal energy is quite important
relative to the gravitational energy of the cloud (the energy ratio is bigger than 0.2) for a
wide range of cloud’s densities and radii: py & 103cm™ and R, = 50 pc. The top right
panel shows a cloud placed 1 kpc away from the center of the halo. The importance of the
tidal energy has already decreased for high density clouds of the same size. As the cloud
moves away from the center of the halo (s = 2,3 kpc, lower panels), the tidal contribution
rapidly becomes smaller, as can be seen in the bottom panels. Here, the tidal contribution

is negligible except for very low density clouds.

Only clouds located very near the center of the halo feel a noticeable influence from
it: the values for the energy ratio decay rapidly as the separation between the cloud and
the halo increases. This is due to the central cuspiness of the NFW profile, shown in Fig.
2, since Wy is dependent on the potential gradient which grows steeper near the origin.
It is also evident that values of the tidal energy are more important for smaller and less
dense clouds. Since the external gravity is “pulling” the particles in the cloud, it can be
understood that a cloud of smaller diameter and lower density will be less tightly bound

and easier to influence.
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Fig. 2.— Dimensionless NF'W density profile (dxpw) as a function of radius (). The density
has a cusp in the center of the matter distribution and diverges at n = 0. This profile

appropriately describes dark matter halos found in numerical simulations.
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Rcl[pc]

Fig. 3.— Wex/E, map for constant density clouds of radius R, and density p., located
inside a Galactic-type dark matter halo (M = 10'*M,) and centered at a distance s from
the halo center. When the cloud center is located at the origin of the halo, its tidal energy
can have a comparable effect to that of the gravitational energy. In general, the smaller and

less dense clouds feel a greater gravitational contribution from the external medium.
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As a second example, we present the results from an identical estimate but for a
dark matter halo of mass 10 M. In this case, the NFW parameters employed are
ps = 85 x 1073Mg pc™® and r, = 3.8kpc. As in Fig. 3, in Fig. 4 we present the
log (Wext/E,) maps for this halo’s characteristics. We notice that for a halo with these
parameter values the effect is even weaker, and fades away faster as the molecular cloud
moves away from the center of the halo. This smaller contribution can be explained as a

result of the shallower potential well of this less massive halo.

It is important to mention that the ratios presented here only show the importance of
the dark matter tidal energy compared to the gravitational energy of a cloud. We do not
make any comparison with the gravitational influence of other possible matter components,
such as a galaxy’s central black hole or star population. With the results shown, we
conclude that a dark matter halo is only capable of influencing the evolution of small,

diffuse clouds which are located near the center of massive galaxies.

4. GRAVITATIONAL FEEDBACK FROM A PERTURBED HALO
4.1. Perturbation Analysis

To continue with another perspective of the dark matter influence in a molecular
cloud’s evolution, this and subsequent sections study the gravitational feedback effect that a
perturbation on the local dark matter background (DMB), produced by a barionic cloud,

has upon the energy budget of the cloud itself.

Dark matter interacts with barionic matter only gravitationally; as such, dark matter
particles behave as a non-colissional fluid that feels a gravitational attraction to a mass
distribution like a molecular cloud. Because galaxies are immersed in dark halos, a MC

residing in it will coexist with a DMB. Following a dark halo distribution like that of NFW,
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this DMB would have an almost constant density at scales of the MC, because the variation
scale of the halo’s density profile is much larger than the extent of even a giant molecular
cloud (GMC). However, the mere presence of the barionic cloud perturbs the otherwise
homogeneous DMB and promotes a density enhancement in it, which generates a potential
well that will influence the MC in return. We analyze how important this perturbation can

be to alter the evolution of a molecular cloud in different dark matter environments.

Although molecular clouds are highly irregular and structured (Combes 1991;
Ballesteros-Paredes et al. 2007, and references therein), we model them as Plummer
spheres in order to follow up an analytical expression which may be easy to use. The mass

distribution of such a sphere follows a density profile given by

3M1 7“2 e
0= S B 7 13
Pel 4mad + a? (13)

where M, is the total mass of the cloud, r is the radial distance from the center of the

cloud, and a is the scale-radius of the Plummer potential, which gives an idea of the size of

the core of the distribution. The associated gravitational potential can be written as

G Mgy 1
a /1 +T2/a2’

where G is the gravitational constant. A cloud with these profiles is then placed within a

Oy(r) = (14)

DMB with constant density ppy and a velocity dispersion opyy.

Following Hernandez & Lee (2008), the dark matter particles are described by a
Maxwell-Boltzmann velocity distribution function fo(v) oc exp(—v?/203,,). For the purpose
of this study, the dark matter particles will have an average velocity of 0, that is, the
DMB as a bulk is considered at rest with respect to the barionic matter. Although the
gravitational potential of the dark matter halo ®, is constant at the scales of the molecular

cloud, the MC induces a perturbation ®;, so that the total potential ® is the addition of
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both contributions, i.e.

O(r) = Oo(r) + €Dy (r), (15)

and the original density pg is enhanced by a perturbation p; and should become

p(r) = po + epi(r). (16)

Similarily, the original Maxwell-Boltzmann distribution function fy(v) of the local dark
matter halo gets perturbed by an amount f;(r,v) and the new distribution function will be

given by

f(rv) = fo(v) +efi(r,v). (17)

In order to know how the dark matter potential will be affected by the presence of the

molecular cloud, we must solve the Boltzmann equation for non-collisional systems

%+v-Vf—V<I>-VUf:O, (18)

in which V represents the gradient operator with respect to spatial coordinates and V,

the gradient operator with respect to velocity coordinates. The quantities involved in eq.
(18) are the ones taking into account the perturbation caused by the barionic matter, i.e.,
the enhanced potential (eq. 15) and distribution function (eq. 17). For simplicity, we look
for a first order stationary solution to the Boltzmann equation (i.e. df/0t = 0). By using
the Jean’s swindle (®y, = 0), the fact that fy does not explicitly depend on the spatial

coordinates (0fy/0x; = 0), and considering only first order terms, the radial solution can

be obtained as
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VVf = Vq)vvf>
= V(q)o + (I)l) : Vv(fo + f1)7
= V(I)l'vvf0+vq)l'vvfla

V&, -V, fo. (19)

Q

We can calculate the gradient of the gravitational potential perturbation ®;, which is

actually the cloud potential &, as

8@1 . GMd r

or a3 (1+r2/a2)3/? (20)

Using the explicit form of the Maxwell-Boltzmann velocity distribution function to get the

velocity gradient,

Of _ v

=——
ov OHm

fo(v), (21)

and after inserting the last two expressions in eq. (19), it becomes

3f1 o TGMCl v
Vo = B <_0%M> fo(v), (22)

which furthermore, can be integrated over velocity space as

dp: - T 1
E == _GMcla3(1 + 7”2/(12)3/2 (U%M> pO('U)- (23)

Remembering that the original DMB density has a constant value of ppyr, this equation can

be solved to yield
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GMy 1

= o3 A/1 %—7“2/(12I0DM7

which is the density perturbation in the dark matter distribution produced by the

(24)

molecular cloud. Such a density perturbation in the dark matter halo will produce its own
non-constant gravitational field, which may, in principle, influence the gravitational energy
budget of the molecular cloud. Our interest lies, thus, in the gravitational feedback of this

enhancement over the cloud itself.

In order to calculate the tidal energy produced by the perturbed dark matter halo
over the cloud, it is necessary to calculate the gradient of the gravitational potential ¢py
associated to the perturbation p; given by eq. (24). The gravitational potential as a

function of the radius r that is produced by the perturbation p; will be given by

) - el [ i
0
Rpm
+/ g 1(r/)r/dr/}’ (25)

integrated over the radial coordinate r’ and where the second integral will be evaluated up
to some radius Rpyr, such that the perturbation is fully contained within this radius, i.e.
Rpy is taken such that pi(r = Rpum) = po. Introducing (24) and integrating, we get an

expression for the perturbed dark matter potential:

épm(r) = —wpmv{{(r/a)_lln (r/a +4/1+ (T/a)Q)

Opm

VIO + 2T (o |, (26)
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whose gradient is given by

0Ppm 4rG*Mya aln <r/a + \/W)
o —pr{ 212

Introducing this equation and the Plummer density distribution (13) into eq. (6), we obtain

Wext = -

2nG2aM? 2R
e CIPDM{ /a — arctan (R/a)

1+ (R/a)?
B (Rfa+/T+ (RfaP) }

(1+ (R/a)?)??

2
Opm

(28)

where R is the truncation radius of the Plummer profile for the molecular cloud. This
expression quantifies the tidal energy of the perturbed dark matter distribution over the
cloud; in order to evaluate its importance in the process, it should be compared to the
gravitational energy of the cloud itself, given by equation (3). Using egs. (14) and (13) to

evaluate this expression, the gravitational energy of the cloud becomes:

grav 2. |8(1+(R/a)?) 4 (1+ (R/@)2>2
+% arctan (R/a)}. (29)

Thus, ratio of the gravitational to the tidal energy is

Wext a 2 PDM ODM —2
E, (10pc) <M®p03) (kmsl) f(R/a), (30)

where we have defined

f(r/a) = —1.8025 Jexi(R/a) (31)

fo(R/a)
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with
Jet(R/a) = {% — arctan (R/a)

i (Bfa+ T+ (R]aP) .

(1+ (R/a)2)3/2 }’ (32)
and

Q) — R/a B R/a
fg(R/ ) 8<1+(R/a)2) 4(1+(R/a)2)2
—i—% arctan (R/a) } (33)

Equation (30) tells how important is a given dark matter environment on the
gravitational energy budget of a molecular cloud. Several points must be stressed from this
equation. First of all, the ratio of tidal to gravitational energy does not depend on the mass
of the cloud, neither on its density. Furthermore, the tidal energy on the cloud produced
by the perturbed halo will be more important for larger clouds, and larger background halo
densities. On the other hand, for a halo’s larger velocity dispersion opy, the perturbation
must be smaller and, as a consequence, the tidal energy will also be smaller, when compared

to the gravitational energy, as showed by the opy; dependence in eq. (30).

In Fig. 5 we plot the ratio f vs R/a, as given by eqs. (31-33). Since the function is
always positive, we note that the ratio of tidal to gravitational energy, eq. (30), will also
be positive for any physically consistent combination of parameters R/a, ppy, opy. This
means that the tidal energy caused by such a DMB will always contribute to the collapse
of the MC perturbing it. This effect, when relevant, is expected to be reflected on the

evolution of the cloud. In a molecular region forming stars, a rise in the compressional
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forces acting on it would show an increased star formation efficiency (SFE), as more stars
will form faster when there is relatively less support against collapse. In the following

section we explore the parameter space relevant to this scenario (R/a, ppm, 0pm)-

4.2. Semi-analytical Results

In order to get an idea of the magnitude of the ratio W /E, in different dark matter
environments, we need to provide dark matter backgrounds to the molecular clouds under
study. As in section §3, we make use of the NFW model to estimate the structural
parameters of the dark matter halos, where the MCs will be embedded. We need to
determine the halo’s density ppy and velocity dispersion opyg, given its total mass M,
and the radius r at which these properties are evaluated, at a specified redshift z. We only

consider here relatively nearby galaxies; that is, we assume redshift z = 0.

To find ppy and opy we thus proceed as follows: for a given halo mass M, we
obtain the concentration parameter ¢ following Bullock et al. (2001). With these values, we
calculate its density profile parameters as specified in section §3. Once specified, we can
evaluate the profile at the desired radius r to know the local density ppy. On the other
hand, in order to obtain opy, we adopt the relation given by Lokas & Mamon (2001, see
their eq. 14) for the case where velocities of dark matter particles are considered isotropic.
Such expression is dependent only on cyi, My, and Ry, and so the velocity dispersion
obtained for a given halo is a constant. These recipes are used in our analysis to get the

DMB parameters needed in different cases.

To begin with, we first choose parameters consistent with a Milky-Way type dark
matter halo evaluated at a radius of 8 kpc, adequate to the solar neighborhood. However, in

this case we preferred to use a more realistic concentration parameter ¢ = 12, closer to the
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Fig. 4.— As in Fig. 3 but for a galaxy with a halo mass of 10 M. A similar effect is

noticed, but scaled down due to the potential well of such a halo being shallower.
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fext/fg

10 20 30
R/a

Fig. 5.— Ratio f = fex/f, for a Plummer cloud of truncation size R and characteristic

scale a = 10 pc. Note that the ratio is always positive, implying thus that the tidal energy

always contributes to the collapse, according to eq. (30.)
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observationally estimated value by, e.g., Battaglia et al. (2005). With these conditions, the
procedure just described predicts a DMB with density ppys ~ 0.01Mg pc™ and a velocity
dispersion opy = 165 kms™'. With these parameters, equation (30) predicts that in order
to get a non-negligible tidal effect (Wey/E, ~ 0.15) the cloud’s scale radius a has to be huge
(a = 1900 pc). A cloud of this size greatly surpasses the extent of local molecular clouds.
On the other hand, since the energy ratio Wex/Egray varies as a?, we note that for more

typical clouds, a ~ 10 pc and R/a ~ 10, the contribution of the tidal energy is negligible.

Figure 6 presents a more interesting case in which the energy ratio is non-negligible
for a range of cloud sizes R/a. The cloud has a Plummer radius of ¢ = 10 pc and it is
embedded in a dark matter halo with mass M = 10" Mg, at a distance of r = 0.1r,. We can
see, in this case, that even small clouds of the order of 10 pc will feel a non-zero tidal effect

from the dark matter environment.

Figure 7 shows, in grey scale, the energy ratios Wy /E, evaluated using a NF'W dark
matter density profile with a range of velocity dispersions opy and densities ppy. In this
figure, the parameters of the Plummer cloud are a =10 pc, and R/a = 10. Similar maps
are presented in Figs. 8 and 9, but for clouds with R/a = 5 and 1, respectively. As a
reference, in these images we also indicate the typical densities and velocity dispersions
of dark matter halos of galaxies with total masses ranging from 107 to 10'* M. Density

profiles are computed at r = 0.1r,.

Two points can be highlighted from Fig. 7. First, the tidal energy of the dark matter
halo becomes important for large clouds (R ~ 100 pc) in galaxies with masses ranging from
107 to 10® Mg. Secondly and as noticed previously, since the ratio Wey/Egray scales as a?,
this contribution become important also in larger galaxies for large enough clouds. For
instance, as can be inferred from Fig. 8, ~ 10% of the total gravitational energy content of

a giant cloud complex (a ~ 100 pc, R ~ 0.5 kpc) embedded in a 10 M, dark matter halo
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Fig. 6.— W /E, ratio for a cloud of Plummer radius a = 10 pc and different truncation
radii (R), embedded in a dark matter halo typical of dwarf galaxies (M ~ 10"My), at a

radius r = 0.1r,. In this case, even small molecular clouds would feel a a non-zero tidal

effect from their environment.
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Fig. 7.— Wex/E, map for Plummer clouds with characteristic radius a = 10 pc and R/a=10,
embedded in a homogeneous dark matter background of parameters ppy and opy. The tidal
energy can contribute to the collapse of clouds immersed in dwarf galaxies. As the energy

ratio increases as a?, also massive galaxies can show this effect for large enough MCs.
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Fig. 8.— Same as in Fig. 7, but for R/a=5. The differences with Fig. 7 are not significant

because Plummer spheres contain most of their mass within 5 characteristic radii.
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Fig. 9.— Same as in Fig. 7, but for R/a=1. In this case, the tidal effect is diminished when
compared to Fig. 7 because we are considering a more concentrated sphere in which the tidal

forces have more difficulties to act.



— 26 —

will be due to the tidal compression energy produced by the potential well induced by the

cloud itself.

The high similarity between Figs. 7 and 8 is likely due to the mass of a Plummer sphere
being concentrated in the inner 5 characteristic radii (93% of the mass of the distribution
lies at r < 4a). On the other hand, Figure 9, which shows the case R/a = 1, does show
smaller contributions from the environment to the energy budget of the cloud than those
shown in previous figures. The reason can be traced again to the inherent concentration of a
Plummer sphere: as we truncate the sphere at r = a, we are only considering the inner core
of the cloud, which has a higher gravitational energy and in which the tidal contribution

has more trouble to act.

To further study the “big cloud” scenario, a different exploration of parameters is
shown in Figure 10, in which the density and velocity dispersion of the dark matter
background are set according to the theoretical values of a Milky Way-type halo, at a
radius of 50 kpc (ppy = 0.0002 Mgype™3, opy = 150 kms™1), while the cloud characteristic
radius a and truncation radius R are varied. This allows us to identify the characteristics
of a mass distribution that would suffer a relevant contraction by the tidal forces: the
figure shows that, for a radius larger than ~ 8000 pc (a = 8000 pc, R/a = 1, or
a = 6000 pc, R/a = 1.3) and located at some 50 kpc from the center of the Milky
Way, it will produce a perturbation in the dark matter halo which will in turn have a
small contribution to the gravitational energy it contains (around 1%). This location and
dimensions are similar to that of a satellite galaxy like the Large Magellanic Cloud. The
effect is indeed low, but the theoretical implications it suggests are interesting, as we
could say that at least some contribution to the star formation seen in orbiting galaxies

or in galaxy mergers could come from the tidal energy caused by a dark matter perturbation.
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Fig. 10.— W /E, map for Plummer clouds of characteristic radius a and truncation
radius R, embedded in a homogeneous dark matter background with density and veloc-
ity dispersion corresponding to a Milky Way dark matter halo at 50 kpc from its center
(ppm = 0.0002 Mype™2, opy = 150 kms™). A big mass distribution (like a satellite galaxy)

would feel a small tidal energy contribution.
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Still, one more scenario to consider is that of a cloud closer to the center of a galaxy
Milky-Way type. In Figure 11, the dark matter parameters are fixed to fit the Milky
Way’s dark matter halo at 2 kpc from its center (ppy = 0.04 Mope ™2, opy = 150 kms™1),
while the cloud dimensions are explored. Note that in this case, a large cloud complex of
a ~ 1 kpc and R ~ 2 pc will have a tidal energy (~ 6%) that will slightly contribute to its
collapse. This possibility suggests that a complex like the molecular ring in the Mily Way
may be affected somehow by the tidal energy produced by the perturbation in the halo that

the cloud complex imprints on it.

5. NUMERICAL SIMULATIONS OF CLOUD FORMATION WITHIN A
DM HALO

Different studies support the idea that molecular clouds in the Milky Way are transient
entities produced by compressions from large scale streams in the interstellar medium
(Ballesteros-Paredes et al. 1999a,b; Hartmann et al. 2001; Vazquez-Semadeni et al. 2007;
Heitsch & Hartmann 2008; Vazquez-Semadeni et al. 2010). On the other hand, in sections
4.1 and 4.2 we derived semi-analytical calculations which suggest that a dark matter well
produced by the perturbation of a barionic distribution of mass can significantly add to its
gravitational budget, and thus contribute to its collapse, if the right conditions are given.
In order to test this scenario within a more realistic setting, we have performed a series
of numerical experiments in which a dense cloud is formed by the collision of two streams
of diffuse gas. The colliding gas cools down, becomes denser and collapses. While doing

so, the collapsing cloud perturbs the locally homogeneous dark matter halo! in which it is

! As the scale radii of the halos considered in these simulations are much greater than the

size of the clouds, this is a good aproximation.
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embedded, producing a potential well. This will give an extra tidal energy contribution
to the original cloud, which is expected to translate into a larger star formation activity.
Given the differences between the semi-analytical and the numerical circumstances (initial
conditions and treatment), we do not expect semi-analytical results to faithfully reflect the
behavior of the gas and dark matter in the simulations; still, the gravitational feedback
effect must appear in the simulations. This effect can be then estimated in the numerical
experiments through the comparison of the cloud’s star formation efficiency with and

without dark matter.

To perform the simulations, we use the Adaptive Refinement Tree (Kravtsov et al.
1997; Kravtsov 2003) code (ART), which employs an N—body algorithm to solve the
gravitational interactions of the system. The chosen version of the code additionaly solves
gas hydrodynamics and can handle radiative cooling and star formation, as presented by

Vézquez-Semadeni et al. (2010).

The initial conditions for the gas are taken from previous star formation simulations
by Véazquez-Semadeni et al. (2010). We consider a 256 pc-per-side box filled with tenuous
gas (ng = lem™3) at a temperature of T, = 5000 K, which represents a warm neutral
hydrogen medium (molecular weight 1o = 1.27). The gas has an inital turbulent velocity
fluctuation distribution of magnitude v, = 0.1kms™! everywhere. On top of that, two
gas streams moving towards each other along the x—axis are created by adding an initial
velocity component of 7.5kms™!, to the material contained in two 112 pc long cylinders
with radii of 64 pc, lying on each side of the box. Since the sound speed for the gas amounts
to ¢ = 7.4kms™!, the flows are trans-sonic. Figure 12 shows a schematic representation of
the two initial streams. The gas that comprises the streams constitutes less than 20% of

the total mass in the box. The cloud evolution is followed during 40 Myr.

The local dark matter background is represented by particles that interact only
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Fig. 11.— Same as in Fig. 10, but for a Milky Way dark matter halo at 2 kpc from its
center (ppy = 0.04 Mgpce™2, opy = 150 kms™!). In this case, a large cloud complex would

suffer a tidal effect from the dark matter, compared to the previous case.
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Fig. 12.— Schematic representation of the simulations initial conditions for the gas. Two
cylindrical HI gas streams are setup to collapse with each other, generate molecular gas and

form stars. Not to scale.
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gravitationally, both with other dark matter particles and with the gas. Table 1 shows in
the first and second column the values of the density ppy and the velocity dispersion opy,
respectively, used in each simulation. These were calculated following the schemes described
in section 6. In the third column, we show the typical mass of a halo (galaxy) associated

with those ppy and opy values, given at the radius shown in the fourth column.

To decouple the effect of the dark matter background on the behavior of the gas from
other effects, we need to study its evolution without a dark matter background. This
reference run was taken from Vazquez-Semadeni et al. (2010) (SAF0, which stands for
Small Amplitude Fluctuations without stellar feedback) and it has the same values of the
gas parameters described above. These authors report the formation of a “central cloud”
of irregular shape with a radius of the order of 10 pc, where star formation is concentrated.
Although the physical configuration of the simulation differs from the one of the analytical
case we studied previously, we believe it is a good test case for investigating the general

effect: the promotion of a higher star formation rate.

We calculated the Star Formation Efficiency (SFE) as defined by, for example,

Vézquez-Semadeni et al. (2010):

M,

SFE = ————
M*“—Mgas?

(34)

where M, represents the mass contained in stars and Mg, accounts for the mass in the
dense gas (n < 102 cm™®), at any given moment during the evolution of the system. We
also compute the relative difference between the SFE of any run with dark matter and the

reference run (without it), at any given time, A; that is,

_ SFEuf — SFE

A
SFE,

(35)
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Table 1. Variable parameters in the simulations

pom[Mepe ™| opulkms™!]  log (M [Mg]) r[rg Linestyle in Fig. 13

0 0 (...)® (...)® solid

0.1 37 10 0.15 dashed

0.1 10 8 0.26 long-dashed

0.1 2 (...)b (...)b dash-dotted

0.1 1 (...)° (..)° dotted

0.17 3.16 7 0.13 dot-long dashed
0.24 3.16 7 0.1 short-log dashed

Note. — Dark matter density (ppy) and vel. dispersion (opyp) are shown, as

well as the mass of a galaxy (M) whose characteristic NFW halo represents

these values at the radius (r) given, when applicable.

aReference run

PThere are no realistic NEFW dark matter halos with this characteristics
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6. NUMERICAL RESULTS

As commented above, the collision of the streams in the simulations develops
instabilities in the atomic gas which changes its phase and becomes molecular material
with lower temperatures and higher densities; this new phase forms condensations that
grow with time. As the shocked region increases its mass, the cloud starts contracting. The
star formation starts at ~ 25 Myr after the begining of the simulation, and has a rapid
growth soon after. Around 10 Myr later, most of the gas in the simulation box has been
transformed into stars and hence the SFE approaches its maximum possible value of 1 (see

Fig. 13).

In Figure 13 we show the time evolution of the SFE (upper panels) and A (lower
panels) for the different runs outlined in Table 1, as compared to the reference run,
which is shown as a solid line in all panels. On the left side we present the runs with

3 and velocity dispersions opy = 37kms™! (dashed line) and

density ppm = 0.1Mgpc™
opm = 10kms™! (long-dashed line). Aside from the initial fluctuations, these runs show
no significant difference in the evolution of the SFE, as compared to the reference run
(solid line). This behavior is consistent with the results predicted for W/ Egray by our
semi-anlytical approach (see Figs. 7, 8 and 9). As far as the SFE is concerned, these
simulations proceeded as if the dark matter was not present. The central panel depicts two
more runs with the same density (ppy = 0.1Mgpe™3) but with lower velocity dispersions:
opm = 2kms™! (dash-dotted line) and opy = 1kms™! (dotted line). In this cases, there is a

! yun distinguishes

marked difference in the overall evolution of the SFE. The opy = 2kms™
from the previous ones in that its SFE is consistenly higher than the one of the reference;
there is a period of time in which it has an SFE a factor of two higher than the reference

value. The dotted line in the same panel has an SFE that is systematicaly higher than all

previous runs. It can clearly be seen that runs with lower dark matter velocity dispersions
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Fig. 13.— SFE and A values for the simulation runs described in Table 1. Reference run
is displayed as the solid line in all three panels. The left panel compares high velocity

dispersion DMBs (opy > 10kms™!) with the reference run. Both runs in this panel have a

1

density of ppy = 0.1Mgpc™2: the dashed line shows the run with opy = 37kms™!, while

the long-dashed line depicts the one with opy = 10kms™!.

In these panel, no significant
difference is found from the reference run, as analytically predicted. The central panel shows
two more runs with the same density (ppy = 0.1Mgpe™3) but smaller velocity dispersions:
opm = 2kms™! (dash-dotted line) and opy = 1kms™ (dotted line). These cases show a
systematically higher SFE than the reference run, also as expected. Two more runs with
1

higher densities are displayed on the right panel: ppy = 0.17TMgpe™, opy = 3.16kms™
(dot-long dashed line) and ppy = 0.24Mope™, opy = 3.16 kms™! (short-long dashed line).



— 35—

(density remaining constant) produce higher SFEs. As can be deduced from Figure 8, an
important contribution is expected from the external gravitational potential towards the
collapse of the cloud: a ratio Wy /E, in the range 0.3-0.8 for these cases. This translates
into a significant enhancement of the star formation rate. The right panel, in the same
Fig. 13, shows two other cases. These runs have both a higher density than those runs
considered in the left and middle panels. One run has p = 0.17Mgpc (dot-long dashed
line) and the other one p = 0.24Mgpc? (short-long dashed line). They are simulated with

the same velocity dispersion opy = 3.16 kms™!.

These models also show an enhanced
SFE in comparison to the reference run, but here the contribution due to the DMB seems
somewhat larger than the expected from the analytical predictions (see Figs. 7, 8 and 9).
Such a deviation is, however, not surprising: the predicted external contribution comes

from an ideal model that considers a spherical molecular cloud at rest, while the simulation

contains more realistic conditions.

In summary, we see that the general behavior of the star formation efficiency in the
simulations with dark matter agrees relatively well with the analytical forecast of the

previous sections.

7. DISCUSSION AND CONCLUSIONS

We investigated the effect that the gravitational contribution from dark matter, in the
form of tidal energy, has on the energy balance of a molecular cloud and its evolution. On
considering the large-scale dark matter halos, where galaxies are supposed to be immersed,
we noticed that there is an important gravitational contribution only for clouds very near
to the center of these halos, specially for low-density, small molecular clouds. The effect of
this collapse-promoting force dissapears very rapidly as the cloud location is moved away

from the center. To our knowledge, this effect has not been studied before, perhaps in part
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because clouds were not expected to be affected by the presence of the dark matter. In light
of these results, these predictions can be applied to structures encountered in the central
region of galaxies. In fact, Genzel et al. (1990) report on a series of observations regarding
the rich gas structure in the inner 10 pc of the Milky Way, comprised of a couple giant
molecular clouds, a circumnuclear disk and an HII region. These entities lie at the right
position, are small and clumpy (averaging ~ 3 pc in diameter) and span a large range of
densities (Vollmer, B. & Duschl, W. J. 2002). Such gas distributions can, according to our
results, be feeling a great gravitational compression from the external medium, relative to
their self-gravity. These results also suggest that the intense star formation activity found
in the innermost regions of large galaxies (like ours) may have some contribution from tidal

compression caused by the dark matter halo of the galaxy.

On the other hand, the local dark matter background permeating a molecular cloud
is shown to be able to contribute to its star formation if the appropriate conditions are
fulfilled. The high dark matter densities and low velocity dispersions, found in dwarf
spheroidal galaxies, needed for the tidal energy to be important for the evolution of
molecular clouds are not expected in galaxies where there is a significant amount of
molecular gas; namely, spiral and irregular galaxies. Yet, small galaxies dominated by dark
matter with a significant fraction of gas are not ruled out. Moreover, although the Solar
Neighborhood does not meet the dark matter conditions where star formation would be

greatly enhanced by its presence, we predict a small contribution for big clouds.

This work has shown that despite the huge difference between the length scales of
molecular clouds and dark matter halos, the latter could influence the evolution of a star
forming region. We show that this effect is negligible in our local environment, but that it
can have possible applications in other environments, other locations or other galaxies. In

summay, our study firmly suggests that the external dark matter gravitational contribution
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should be considered, when analyzing the dynamical evolution of a molecular cloud, if the

right conditions are fullfilled.
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Capitulo 4

CONCLUSIONES

A lo largo de la presente tesis se desarroll6 la idea de considerar la influencia gravitacional que
el entorno de una nube molecular puede llegar a tener en la evolucién de esta dltima, en el marco
del escenario rdpido de formacion estelar. Tal propuesta fue aplicada a dos contextos distintos, ambos
referentes al estudio de la evolucién de nubes moleculares y su condicién dinamica de colapso.

Por un lado, se analiz6 el efecto que tiene la aplicacién del Modelo de Visién Multiescala y un
posterior andlisis de Jeans a mapas de extincién sintéticos de nubes moleculares con respecto a las
predicciones que pueden obtenerse sobre su estado dindmico y su subsecuente formacion estelar. Al
respecto, las siguientes conclusiones se extraen del estudio:

= Al aplicar el Modelo de Visién Multiescala a un mapa de extincioén de una regién molecular,
se remueve de la imdgen parte del material que conforma a los nicleos densos, o que eventual-
mente serd acretado por los mismos. La remocién de dicho material ocasiona que las masas de
los nidcleos aparezcan disminuidas, en promedio, a sélo un 30-40 % de el valor que presentan
cuando no se aplica el MVM. Consecuentemente, los radios de los nicleos densos de los mapas
que reciben el tratamiento de 6ndula disminuyen a la mitad de aquellos obtenidos en las image-
nes sin él. Tales propiedades obtenidas para los niicleos densos son cruciales para determinar su
estado dindmico.

= Al respecto, se encuentra que hay un 30 % mas de nicleos densos inestables, segtin el criterio de
masa de Jeans, en los mapas de extincion sin procesamiento MVM que en sus contrapartes que
si son procesadas. Este resultado indudablemente deja ver que las predicciones sobre la futura
formacion estelar de la nube molecular son muy distintas en cada caso, con lo que se demuestra
que el tratamiento de un mapa de extincién con el MVM puede alterar las conclusiones que
se obtienen sobre su futuro evolutivo, al menospreciar la contribucién del entorno en que se
encuentran.

= En el mismo contexto, se prueba que las predicciones que arroja el andlisis de Jeans tras la
aplicacién del MVM a un mapa de extincion no son consistentes a lo largo del tiempo de la
simulacidn, en la que la nube y sus nicleos densos evolucionan conforme al escenario rdpido
de formacién estelar: nicleos que a tiempos tempranos aparecen gravitacionalmente estables,
presentan condiciones de colapso gravitacional a tiempos posteriores.
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= Laacrecién de masa del entorno por parte de los nicleos densos se hace evidente al mostrar que
la masa en niicleos gravitacionalmente inestables crece con el tiempo de la simulacién. Ademas,
los mapas tratados con el MVM muestran apenas la mitad de la masa inestable que sus contra-
partes originales, sugiriendo de nuevo que en un escenario donde dichos entes se encuentran en
formacion, no debe ignorarse su entorno como un agente importante para determinar su futuro
colapso.

Como un segundo caso de estudio de la influencia del entorno en la evolucién de una nube mole-
cular, se propone que el halo de materia oscura en el que se encuentran inmersas las galaxias puede
contribuir, mediante fuerzas de marea, a la contraccién de las distribuciones de gas molecular pre-
sentes en ellas e incentivar su formacién estelar. Aunque la materia oscura no habia sido considerada
como un agente relevante en la formacidn estelar, las siguientes conclusiones se derivan del estudio
realizado:

= Se encuentra que nubes moleculares localizadas en los 10 pc centrales de una galaxia masiva
(M > 10" M,) sienten una contraccién gravitacional importante debida al halo de materia
oscura de su galaxia huésped.

= Con base en el punto anterior, se encuentra que la rica estructura de gas molecular presente en
el centro de la Via Lactea estd sintiendo una contribucién de colapso ocasionada por la materia
oscura y del mismo orden de magnitud que su auto-gravedad.

= En el mismo contexto, se especula que la intensa formacién estelar encontrada en las regiones
centrales de galaxias masivas pudieran tener una conexién con la influencia del entorno de
materia oscura.

= Por otro lado, se muestra analiticamente cémo el fondo local de materia oscura puede contribuir
al colapso y formacion estelar de una nube molecular y se exploran las condiciones en que dicho
fendmeno resulta de interés.

= Se encuentra que un ambiente de materia oscura denso y de baja dispersién de velocidades es
capaz de contribuir al contenido energético de una nube molecular y promover su contraccion.
Tales predicciones se ponen a prueba mediante la medicién de la eficiencia de formacidn este-
lar en simulaciones de la formacion y evolucién de nubes moleculares en entornos de materia
oscura con distintas propiedades. Los resultados de las simulaciones van en la misma direccién
que las predicciones analiticas y comprueban que el efecto es real.

= Si bien el efecto de marea de la materia oscura no parece relevante para la Vecindad Solar, se
especula que de encontrarse nubes moleculares en galaxias poco masivas dominadas por materia
oscura, éstas se encontrarian fuertemente empujadas al colapso gravitacional por el fondo local
de materia oscura en que estarian inmersas.

Asi, se exploran dos escenarios distintos en que la contribucién gravitacional del entorno de las
nubes moleculares puede jugar un papel importante en su evoluciéon y en la formacién estelar que
presenten. El presente trabajo demuestra que la importancia de la contribucién gravitacional externa
no debe ser descartada sin antes verificar los distintos caminos mediante los cuales puede influir en la
evolucién de una nube molecular y en su formacién estelar.
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4.1. Conclusions

Along the present thesis, we have developed the idea of considering the gravitational influence that
the environment of a molecular cloud can have on its evolution, within the framework of the rapid star
formation scenario. This proposal was applied in two different contexts, both related to the evolution
of molecular clouds and their dynamical condition.

On one hand, we analized the effect caused by the application of the Multiscale Vision Model,
and a subsequent Jeans analysis, to synthetic extintion maps of molecular clouds, with respect to the
predictions that can be obtained about their dynamical state and their subsequent star formation. In
this topic, the following conclusions are extracted from the study:

= The application of the Multiscale Vision Model to an extintion map of a molecular region remo-
ves from the image part of the material that constitutes the dense cores, or that will eventually
be accreted by them. The removal of such material causes the mass of the cores to appear di-
minished, in average, to only 30-40 % of the value they show when the Model is not applied.
At the same time, the radii of the dense cores in the wavelet-processed maps decrease to only
half of those obtained from the original maps. Such properties obtained for the dense cores are
crucial to determine their dynamical state.

= In that respect, we find that there are 30 % more unstable dense cores, according to the Jeans
criterion, in the extintion maps without the MVM processing than in their counterparts that
were processed. This result undoubtedly points out that the predictions made about the future
star formation of the molecular cloud are quite different in each case, which in turn proves
that the MVM alters the conclusions that can be made about its evolutionary future, due to the
underestimation of the contribution made by the environment in which they are located.

= In the same context, we prove that the predictions obtained from the Jeans analysis of an MVM-
processed extintion map are not consistent along the duration of the simulation, in which the
molecular cloud and its dense cores evolve according to the rapid star formation scenario: cores
that appear to be gravitationally stable at early times show conditions signaling to gravitational
collapse later on.

= The accretion of surrounding matter by the dense cores is made evident by showing that the
mass of gravitationally unstable cores grows with time in the simulation. Furthermore, the
MVM-treated maps present only half the unstable mass than their original counterparts; this
fact suggests again that, in a scenario where the cores are forming and evolving, the environ-
ment should not be ignored as an important agent to determine their future collapse.

As a second case study of the influence of the environment in the evolution of a molecular cloud,
we propose that the dark matter halo in which galaxies are embedded can contribute, through tidal
forces, to the concentration of the molecular gas complexes in them and enhance their star forma-
tion. Although dark matter had not been considered a relevant agent in star formation, the following
conclusions are derived from our study:

= We find that molecular clouds located within the central 10pc of a massive galaxy (M >
101 M) feel an important gravitational contracting force due to the dark matter halo of their
host galaxy.
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= Based on the previous point, we find that the rich molecular gas structure present in the center
of the Milky Way is feeling a collapsing force caused by dark matter, which has the same order
of magnitude as its own self-gravity.

= On the same context, we speculate that the intense star formation found in the central regions of
massive galaxies could be due, in some part, to the influence of their dark matter environment.

= We analytically show how the the local dark matter background of a molecular cloud can con-
tribute to its collapse and enhance its star formation. We explore the conditions in which this
phenomena is relevant.

= We find that a dense and low velocity dispersion dark matter environment is able to contribute
to the energy content of a molecular cloud and promote its contraction. Such a prediction is put
to test through the measurement of the star formation efficiency in computer simulations of the
formation and evolution of molecular clouds in dark matter environments with different proper-
ties. The results from these simulations point in the same direction as the analytical predictions
and prove that the effect is real.

= Although the tidal effect caused by dark matter does not seem to be important for the Solar
Neighborhood, we speculate that, were molecular clouds to be found in low mass galaxies do-
minated by dark matter, they would be strongly pushed towards gravitational collapse by the
local dark matter background in which they would be immersed.

Thus, two distinct scenarios are explored in which the gravitational contribution from the envi-
ronment of a molecular cloud can play an important role on its evolution and star formation capacity.
The present work shows that the importance of the external gravitational contribution should not be
discarded without careful consideration of the different ways in which it can influence the evolution
of a molecular cloud and its star formation.
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