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Nuages moléculaires: les sites de formation stellaire

Galaxie des Antennes en CO(1-0)

Wilson et al. 2000
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Lois d’échelle (Larson 1981) et structure fractale,

resultant probablement de leur nature turbulente
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La majorité des étoiles se forment dans des amas
(e.g. Adams & Myers 2001; Lada & Lada 2003 ARA&A)
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La majorité des €toiles se forment dans
des petlts AdINAS (e.g. Adams & Myers 2001; Lada & Lada 2003)

3 modes de formation : (a) étoiles 1solées/binaires;
(b) groupes de 10-100 objets;
(¢c) amas de >> 100 objets

* Mode dominant : groupes ou petits amas de
~ 100 objets (ct. p Oph)

e La plupart de ces groupes se dissolvent lorsque le
nuage de gaz parent se dissipe

= La majorité des étoiles de champ sont «[boléesh]



Scénario pour la formation des €toiles de type solaire
(modifié a partir de Shu et al. 1987 ARA&A - cf. Protostars & Planets V)

A) Phase Pré-Stellaire (t ~ 10°ans)  B) Phase Protostellaire (t ~ 10° ans)

Fragmentation et effondrement Accrétion et €jection
Classe O (t ~3x 10*ans)
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Coeurs pré-stellaires : > Protoétoiles de Classe O :

Auto-gravitants (M ~ Mz, M, =0) Enveloppe massive (M___>M.,)
Traceurs d’évolution : IRAM 30m — 1.3 mm/CO(2—1)

e Spectre d’énergie 100
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Evolution des flots moléculaires
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Recensements de proto-¢toiles de «Classe 0» et condensations

«pré-stellaires» en continuum (sub)-millimétrique
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La distribution de masse des condensations pre-stellaires
est compatible avec I’«IMF» des étoiles
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= Suggere que I’IMF est en grande partie déterminée par fragmentation
au stade pre-stellaire + conversion masse pré-stellaire -> stellaire €levée

A confirmer et étendre vers les petites/grandes masses avec ALMA et Herschel



Différence entre les «[dlumpsd diffus vus en CO et les
condensations pre-stellaires identifiées en continuum (sub)mm

Condensations preé-stellaires :
auto-gravitantes, peu turbulentes

Plan Masse-Rayon
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Du nuage moléculaire aux proto-étoiles :
Deux écoles de pensée pour la formation des coeurs pré-stellaires

Le scénario classique: Le scénario turbulent/dynamique
diffusion ambipolaire (e.g. Shu et al. (e.g. Klessen et al. 2000;
1987, 2003; Mouschovias & Ciolek 1999) Padoan & Nordlund 2002)
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Formation ‘lente’ de coeurs ‘super- Formation rapide de coeurs proto-
critiques’ qui se découplent du nuage stellaires en interaction a partir de
ambiant soutenu par B fluctuations de densité turbulentes

B orthogonal au grand axe des coeurs B désordonné, ~ le long des



Durée de vie des caeurs pré-stellaires «isolés»

Estimé en comparant le nombre de
coeurs pre-stellaires au nombre de

ceeurs ayant forme au moins une €toile
(e.g. Beichman et al. 1986)

e La durce de vie décroit avec la densité
t ~ 17083 (Jessop & Ward-Thompson 00)

e Durée de vie typique ~ 1.5 x 10° ans a
n ~ 10* cm™ (e.g. Lee & Myers 1999)
<= ~ 41 X tff < 1() X tff -~ thI)

Suggere que les coeurs pré-stellaires sont
proches de I’¢quilibre pour
n<1-5x10° cm?

En accord avec 1’équilibre viriel
approximatif observé
(e.g. Myers et al. 1991)

Prestellar Lifetime Versus Volume Density
7.5 T e L B

Best fit: t.___ ~ n0-83

core
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log n(H,)

Jessop & Ward-Thompson 2000

=* Le scénario turbulent pur est trop rapide

=> La diffusion ambipolaire est trop lente
pour expliquer la formation des coeurs




Mesures de la force du champ magnétique
dans les cceurs denses
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Distribution des coeurs pré-stellaires le long de filaments:
[L’exemple du nuage du Taureau

IRAM 30m — 1.3 mm
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=? Le mécanisme de formation des cceurs pré-
stellaires est intimement reli€ au processus de
formation des filaments dans les nuages

=2 Importance d’une compréhension globale
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Indications de I’importance dynamique du champ magnétique dans le
nuage du Taureau a partir de cartes de polarisation

L1544 (prestellar) 850 um B-field
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e Champ magnétique bien organise,
~ orthogonal au grand axe des coeurs
~ parallele a I’axe des flots/jets

e Champ ~ 140 uG a 5x 10° cm™ par la
meéthode de Chandrasekhar-Fermi
(Crutcher et al. 2003)
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Johnstone &
Bally 1999

Declination

L’exemple des filaments d’Orion :
un champ magnétique hélicoidal ?

i wog ° Filaments avec un champ

magnétique tres organisé
d’apres les cartes de
polarisation a 850 um
(Matthews et al. 2001, 2002)

» Dépolarisation vers le centre

* Peut s’expliquer avec un
modele de filament confiné par
un champ B hélicoidal (Fiege &
Pudritz 2001)
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Constraints on the relative motions between condensations
from N,H* maps
NGC2068 - 850 um continuum (JCMT) NGC2068 in N2H+(1—O) (IRAM 30m)
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Global velocity dispersion in the protoclusters: = Narrow N,H*(101-012) lines (AV < 0.5 km/s)
O,p ~ 0.37 km/s <=> 0, ~ 0.65 km/s e
for both NGC 2068 and p Oph ©L  OphE-MM4 4 e UBSIOpMMIT

0.30

=* Crossing time of the protoclusters:
D/ ~ 1-2 x 100 yr

> condensation lifetime ~ 1-5x10° yr

Tyt (K)

I BT
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Velocity (km/s) Velocity (krn/s)

T
12

—* Not enough time for dynamical interactions

to play a role prior to PMS stage ? Belloche, André, Motte 2003



Structure en vitesse interne des condensations pré-stellaires
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Résumé des propriétés «globales»
des condensations pré-stellaires

Structures denses (nyy, > 10% cm™), froides (T ~ 8-15 K),
auto-gravitantes, formant ~ 1-3 €toiles

Spectre de masse compatible avec I’IMF des étoiles (e.g.
Motte et al. 1998)

Peu turbulentes (Ont < 07 - €.g. Goodman et al. 1998)

Partiellement 1onis€es (n./ny, ~ 108 - 107 - Caselli et al.
"98) et influencées par le champ magnétique (Crutcher 99)

Souvent organisées le long de filaments et apparemment
elles-mémes de forme allongée ou «tri-axiale» plutot
qu’aplatie (Myers et al. 1991, Basu 2000)

En rotation lente (p = E, /E, ..., ~ 0.02 - Goodman et al.

rot’ —grav

’93) et parfois déja en effondrement (e.g. Tafalla et al. *98)

Mécanisme de formation mal compris



