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R�esum�e

Les �etoiles se forment par e�ondrement gravitationnel de condensations pr�estel�
laires au sein de nuages mol�eculaires� L	objectif principal de cette th�ese est de tester

�a partir d	observations de transitions mol�eculaires millim�etriques
 di��erents mod�eles
d	e�ondrement� L	enjeu est de comprendre comment la masse d	une �etoile est �x�ee et
dans quelle mesure l	environnement et les conditions initiales in�uencent l	�evolution
dynamique d	une condensation� Pour cela
 nous avons �etudi�e la structure en vitesse de
condensations �a partir de signatures spectroscopiques de rotation et de contraction�

Nous montrons que l	enveloppe de la proto��etoile de classe � IRAM ��� situ�ee
dans le nuage du Taureau est anim�ee de mouvements de contraction subsoniques dans
sa majeure partie et qu	elle est en rotation di��erentielle� Nous proposons que la partie
interne de l	enveloppe correspond �a un c�ur supercritique se d�ecouplant de la partie
externe toujours soutenue par le champ magn�etique� Nous sugg�erons que les propri�et�es
cin�ematiques d	IRAM ��� sont repr�esentatives des conditions physiques caract�erisant
les proto��etoiles isol�ees juste apr�es la formation de l	embryon stellaire central�

D	autre part
 l	�etude des condensations pr�estellaires du proto�amas de Rho Ophiuchi
montre que les taux d	accr�etion associ�es sont un ordre de grandeur plus forts que pour
IRAM ���
 ce qui sugg�ere un e�ondrement induit par une perturbation ext�erieure�
Nous montrons aussi que les condensations n	auront pas le temps d	orbiter signi�cati�
vement �a travers le proto�amas avant de donner naissance �a des �etoiles de pr�e�s�equence
principale� Cela ne favorise pas les sc�enarii de formation stellaire qui font appel �a des
interactions dynamiques pour expliquer la fonction de masse initiale des �etoiles�

En conclusion
 nous sugg�erons que l	e�ondrement est spontan�e dans les r�egions de
formation d	�etoile isol�ee comme le nuage du Taureau alors qu	il est probablement induit
dans les proto�amas�

Mots cl�es � Formation d	�etoiles � Observations millim�etriques � Transfert radiatif �
Proto��etoiles � Condensations pr�estellaires � Proto�amas � E�ondrement gravitationnel
� Rotation�
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ABSTRACT xv

Abstract

Stars form from the gravitational collapse of prestellar condensations in molecular
clouds� The major aim of this thesis is to compare the predictions of collapse models
with observations of both very young �class �� protostars and starless condensations in
millimeter molecular lines� We wish to understand what determines the masses of for�
ming stars and whether the initial conditions have an e�ect on the dynamical evolution
of a condensation� Using a Monte�Carlo radiative transfer code
 we analyze rotation and
infall spectroscopic signatures to study the velocity structure of a sample of protostellar
condensations�

We show that the envelope of the class � protostar IRAM ��� in the Taurus mole�
cular cloud is undergoing both extended
 subsonic infall and fast
 di�erential rotation�
We propose that the inner part of the envelope is a magnetically supercritical core in the
process of decoupling from the ambient cloud still supported by the magnetic �eld� We
suggest that the kinematical properties observed for IRAM ��� are representative
of the physical conditions characterizing isolated protostars shortly after point mass
formation�

On the other hand
 a similar study for the prestellar condensations of the Rho
Ophiuchi protocluster yields mass accretion rates that are an order of magnitude higher
than in IRAM ���� This suggests that individual protostellar collapse in clusters
is induced by external disturbances� Moreover
 we show that the condensations do
not have time to orbit signi�cantly through the protocluster gas before evolving into
protostars and pre�main�sequence stars� This seems inconsistent with models which
resort to dynamical interactions and competitive accretion to build up a mass spectrum
comparable to the stellar initial mass function�

We conclude that protostellar collapse is nearly spontaneous in regions of isolated
star formation such as the Taurus cloud but probably strongly induced in protoclusters�

Key words � Star formation � Millimeter observations � Radiative transfer � Protostars
� Prestellar condensations � Protoclusters � Gravitational collapse � Rotation�
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Chapitre �

Formation des �etoiles et structure

en vitesse

Les �etoiles de notre galaxie
 dont le soleil est le repr�esentant le plus proche de nous

naissent au sein des nuages mol�eculaires
 grandes structures magn�etis�ees et g�en�erale�
ment gravitationnellement li�ees
 constitu�ees de gaz et de poussi�ere� La phase gazeuse
contient essentiellement H� et He
 mais �egalement des traces de mol�ecules et ions mol�e�
culaires plus complexes comme CO
 CS
 H�O
 N�
 NH�
 HCO�
 N�H���� On distingue
deux types de nuages mol�eculaires selon leur taille et leur masse� Les complexes mol�e�
culaires g�eants s	�etendent sur plusieurs dizaines de parsecs
 ont une masseM � �	��

M�
 une densit�e � moyenne nH� � �� cm�� et une temp�erature cin�etique TK � ���� K
�cf� Blitz ���! van Dishoeck et al� ���! Williams
 Blitz
 � McKee ������ Les nuages
mol�eculaires sombres sont de taille plus r�eduite �quelques parsecs�
 moins massifs �M �
����� M�� et plus froids ����� K� �cf� Cernicharo ��! van Dishoeck et al� �����
Ces derniers �comme Taurus�Auriga et � Ophiuchi� forment uniquement des �etoiles de
faible masse �M � � M�� tandis que les complexes mol�eculaires g�eants
 comme Orion
A et Orion B
 produisent �egalement des �etoiles massives de type OB �M � ���� M���

Ces sites de formation stellaire
 denses et froids
 sont opaques au rayonnement dans
le domaine visible �ils apparaissent donc sombres sur les photographies de la Voie Lac�
t�ee
 et leur forme rappelle celles des nuages atmosph�eriques
 d	o�u leur nom�
 mais ils
rayonnent de l	infrarouge au domaine radio� Des progr�es sensibles dans la compr�ehension
des premi�eres phases de la formation d	�etoile ont �et�e r�ealis�es durant ces deux derni�eres
d�ecennies gr�ace au d�eveloppement des techniques d	observation dans les domaines in�
frarouge et millim�etrique� Nous commencerons par d�ecrire bri�evement les principales
�etapes qui conduisent �a la formation d	une �etoile de faible masse et nous donnerons
les caract�eristiques observationnelles des objets qui suivent cette �evolution �c�urs pr�e�

�� Dans tout cet expos�e� les densit�es seront not�ees nH�
et seront exprim�ees en nombre de parti�

cules de masse mol�eculaire moyenne par unit�e de volume �le cm�� la communaut�e scienti�que n�ayant
pas compl	etement adopt�e le syst	eme d�unit�es internationales en astrophysique���
� Dans les nuages
mol�eculaires� la masse mol�eculaire moyenne est �mH � ��mH � avec mH la masse atomique de
l�hydrog	ene� La relation entre la densit�e nH�

et la masse volumique � est nH�
� �

�mH

�
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stellaires
 proto�etoiles et �etoiles de pr�e�s�equence principale�� Nous pr�esenterons ensuite
les grandes lignes de di��erents mod�eles de formation d	�etoile
 en insistant sur la struc�
ture en vitesse qu	ils pr�edisent en termes de mouvements de rotation et d	e�ondrement
gravitationnel� A�n de distinguer ces di��erents mod�eles et am�eliorer notre compr�ehen�
sion de la formation stellaire
 ce travail de th�ese a pour objectif d	apporter de nou�
velles contraintes observationnelles sur la structure en vitesse des objets pr�estellaires
et protostellaires� Nous terminerons par cons�equent cette introduction en rappelant les
principaux r�esultats observationnels concernant cette aspect cin�ematique de la forma�
tion stellaire obtenus durant les quinze derni�eres ann�ees� Nous pr�esenterons �egalement
bri�evement les deux radiot�elescopes que nous avons utilis�es au cours de ce travail�

��� Sc�enario de formation des �etoiles de faible masse

����� Les grandes lignes de la formation d�une �etoile

La formation d	une �etoile de type solaire �de faible masse
 M � � M��
 voire d	une
�etoile de masse interm�ediaire �� � M � � M��
 se d�eroule en trois actes � la phase
pr�estellaire au cours de laquelle un fragment de nuage se condense progressivement

la phase protostellaire pendant laquelle un embryon stellaire appara��t au sein de la
condensation et grossit en masse en accr�etant la mati�ere de celle�ci qui s	e�ondre gravi�
tationnellement
 et la phase de pr�e�s�equence principale pendant laquelle la jeune �etoile
se contracte de mani�ere quasistatique� A l	issue de ces trois phases
 l	�etoile commence
la fusion de l	hydrog�ene en son c�ur et elle restera sur la s�equence principale tant que
les r�eactions nucl�eaires pourront lui apporter l	�energie n�ecessaire pour contrebalancer
la gravitation� Le soleil est actuellement �a la moiti�e de sa vie sur la s�equence principale�

Les grandes lignes du processus conduisant �a la naissance d	une �etoile sont d�ecrites
par Andr�e
 Ward�Thompson � Barsony ������ �AWB�� dans la suite�� Ce processus
commence par la fragmentation d	un nuage mol�eculaire en un certain nombre de c�urs
denses gravitationnellement li�es
 initialement en �equilibre gr�ace aux gradients de pres�
sion thermique
 magn�etique et turbulente �Mouschovias ��! V�azquez�Semadeni et al�
����� contrebalan"cant la gravitation� L	�evolution de ces fragments est gouvern�ee par
des m�ecanismes tels que la di�usion ambipolaire � �Shu
 Adams � Lizano ���! Mou�
schovias ���
 la dissipation de la turbulence �Nakano ���! Williams � Myers �����

et�ou l	arriv�ee d	une perturbation ext�erieure �Bonnell et al� ���! Hennebelle et al�

�� La mati	ere constituant les nuages mol�eculaires est partiellement ionis�ee par les rayons cosmiques�
particules �energ�etiques produites dans les chocs g�en�er�es par les supernovae� et dans une moindre mesure
�eject�ees dans les vents stellaires� On exprime la quantit�e de mati	ere ionis�ee par la fraction d�ionisation
xe � ne�nH�� ne �etant la densit�e d��electrons� Dans les nuages mol�eculaires� elle est typiquement de �
��������� �cf� Williams et al� ����� Caselli et al� ����� Bergin et al� ����� Evans ����� Caselli et al�
����b
� Les particules ionis�ees sont soutenues par le champ magn�etique� et transmettent ce support
magn�etique aux particules neutres via les collisions� Lorsque ces collisions entre particules ne sont pas
su�samment fr�equentes� la mati	ere neutre di�use progressivement 	a travers la mati	ere ionis�ee et les
lignes de champ magn�etique � c�est la di�usion ambipolaire�
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������ Ces m�ecanismes conduisent �a une perte progressive de support �magn�etique ou
turbulent� ou �a une augmentation de la pression ext�erieure� Le fragment devient �a un
moment donn�e gravitationnellement instable et commence �a s	e�ondrer sur lui�m�eme�
Cette phase d	e�ondrement dynamique reste quasiment isotherme car l	�energie lib�er�ee
par la compression du gaz est �evacu�ee e�cacement par le rayonnement thermique de la
poussi�ere �cf� Larson ����� Il est possible �egalement que la contraction du fragment se
fasse de mani�ere quasistatique uniquement �cf� Shu ����� Dans tous les cas
 le pro�l
de densit�e de la condensation devient de plus en plus piqu�e et tend vers � � r�� �cf�
Whitworth � Summers ���! Blottiau
 Bouquet
 � Chi�eze ���! Foster � Chevalier
�����

Lorsque la densit�e centrale d�epasse nH� � ����� cm�� �cf� Larson ����
 la r�egion
interne commence �a devenir opaque au rayonnement des poussi�eres et l	�evolution de�
vient adiabatique� La temp�erature s	�el�eve et l	e�ondrement est progressivement ralenti�
Lorsque la densit�e atteint nH� � � � ��� cm�� �cf� Boss � Yorke ���! Bate ���!
Masunaga
 Miyama � Inutsuka ����
 un �equilibre hydrostatique s	�etablit dans la r�e�
gion centrale � c	est la formation du premier c�ur protostellaire de rayon R � � UA et
de masse M � ��� M�� La mati�ere s	accumule sur ce premier c�ur dont la densit�e
et la temp�erature continuent d	augmenter� Lorsque la temp�erature atteint ���� K
 la
dissociation de H�
 endothermique
 provoque l	e�ondrement gravitationnel du premier
c�ur qui aboutit
 en un temps tr�es court �� �� an
 cf� Masunaga � Inutsuka �����

�a la formation du deuxi�eme c�ur protostellaire
 de taille stellaire ��� R��� On d�e�nit
habituellement l	origine des temps �t # �� comme le moment o�u se forme l	embryon
stellaire central �� Cet instant cl�ot la phase pr�estellaire et marque le d�ebut de la phase
protostellaire� Le syst�eme est alors constitu�e d	un embryon stellaire �c�ur de taille stel�
laire quasiment en �equilibre hydrostatique et se contractant de mani�ere quasistatique�
entour�e d	une enveloppe protostellaire �possiblement en e�ondrement gravitationnel��

La phase protostellaire est la phase d	accr�etion principale au cours de laquelle la
mati�ere de l	enveloppe en e�ondrement est accr�et�ee par l	embryon stellaire dont la
masse cro��t au cours du temps� En r�ealit�e
 comme le fragment pr�estellaire initial poss�ede
un moment cin�etique non nul
 la conservation de ce moment cin�etique au cours de
l	e�ondrement ��a partir du moment o�u le freinage magn�etique par le nuage ambiant
n	est plus e�cace
 cf� Basu � Mouschovias ��� $ dans la suite BM��� conduit �a la
formation d	un disque centrifuge en accr�etion sur l	embryon stellaire �Terebey
 Shu �
Cassen ���! Stahler et al� ����� Pendant cette phase d	accr�etion
 l	�energie potentielle
de gravitation de la mati�ere accr�et�ee est dissip�ee dans un choc d	accr�etion sous forme
de rayonnement� Cette luminosit�e d	accr�etion vaut Lacc � GM�

%Macc�R�
 avec M� la
masse de l	embryon stellaire
 R� son rayon et %Macc le taux d	accr�etion �cf� par ex� Shu
et al� ����� Apr�es t # �
 une onde de rar�efaction se propage du centre vers l	ext�erieur
de l	enveloppe �a la vitesse du son
 laissant derri�ere elle un pro�l de densit�e � � r���	 et
un pro�l de vitesse radiale v � r���	 �Shu ���! Masunaga � Inutsuka ������ D	autre
part
 les observations ont montr�e que
 d	une mani�ere a priori surprenante
 la phase

� La distinction entre le premier et le deuxi	eme c�urs est temporellement n�egligeable devant les
�echelles de temps de la phase pr�estellaire qui pr�ec	ede et de la phase protostellaire qui suit �� ��� ans
�
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d	accr�etion s	accompagne parall�element d	une �ejection de mati�ere assez puissante le
long des p�oles �cf� la revue de Bachiller ����� Cette �ejection de mati�ere �evacue une
partie du moment cin�etique de l	enveloppe en e�ondrement �K�onigl � Pudritz ����� et
se manifeste sous forme de jets��ots bipolaires bien visibles par exemple en �emission
CO �Bontemps et al� �����

Lorsque la phase d	accr�etion principale se termine
 l	objet stellaire central ayant
presque accumul�e sa masse �nale a d�ej�a commenc�e �a br�uler le deut�erium ��a une temp�e�
rature de � �
 K�� Il appara��t sur la ligne de naissance ��birthline�
 cf� Stahler ���!
Palla ����� et devient visible en optique �ou seulement en infrarouge s	il est enfoui dans
le nuage mol�eculaire�� Pendant cette phase de pr�e�s�equence principale �PMS�
 la jeune
�etoile se contracte de mani�ere quasistatique
 sur une �echelle de temps appel�ee temps
de Kelvin�Helmoltz tKH # GM�

� �R�L� �quelques �� ans
 cf� Stahler � Walter ����

bien sup�erieure �a l	�echelle de temps caract�eristique de la phase protostellaire pour les
�etoiles de faible masse �temps de chute libre tff � �	 ans�� Lorsque la temp�erature
devient su�sante �� �� K� pour enclencher les r�eactions de fusion de l	hydrog�ene

l	�etoile atteint la s�equence principale ��

����� S�equence �evolutive empirique

Les progr�es des techniques infrarouge et millim�etrique ont permis durant les deux
derni�eres d�ecennies de sonder de plus en plus profond�ement les nuages mol�eculaires et
d	identi�er observationnellement les di��erents stades qui m�enent �a la naissance d	une
�etoile de faible masse� Une classi�cation empirique des objets stellaires jeunes d�etect�es
en infrarouge a tout d	abord �et�e �etablie �a partir des propri�et�es de leur distribution spec�
trale d	�energie �SED� dans le proche et moyen infrarouge �cf� Lada ����� Trois classes
�I
 II et III� ont �et�e distingu�ees selon la pente logarithmique �IR # d log��F���d log���
de cette SED entre ��� �m et ���� �m� Ensuite
 avec le d�eveloppement de la radio�
astronomie millim�etrique
 la cartographie des c�urs denses des nuages mol�eculaires en
�emission continue thermique des poussi�eres a permis de d�ecouvrir des condensations
protostellaires plus froides que les sources infrarouges� Andr�e et al� ����a� ont ainsi
mis en �evidence en CO un �ot bipolaire d	�ejection de mati�ere
 signe d	une activit�e de
formation stellaire
 associ�e �a la source radio VLA ��� 	
 source non d�etect�ee en in�
frarouge mais pr�esentant une forte �emission thermique de poussi�eres �a �� mm �Andr�e
et al� ���b�� Cette d�ecouverte a conduit Andr�e
 Ward�Thompson � Barsony ���� $
AWB�� dans la suite� �a d�e�nir une nouvelle classe d	objet �la classe ��
 dont VLA ���
est le prototype �cf� x ����� Andr�e � Montmerle ����� ont compl�et�e cette classi��
cation infrarouge et millim�etrique par une �etude de la poussi�ere circumstellaire de ces
objets en �emission continue millim�etrique� La s�equence classe �
 I
 II
 III a �et�e interpr�e�

�� Pour les �etoiles de masse M � � M�� l��evolution est beaucoup plus rapide et l��etoile arrive sur
la s�equence principale sans passer par une phase PMS � la fusion de l�hydrog	ene commence alors que
l��etoile est encore en phase d�accr�etion�
�� Cette source est situ�ee dans le c�ur dense Oph A du nuage mol�eculaire de � Ophiuchi �cf�

Chap� �
�
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Figure extraite de Andr�e �����a�
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t�ee comme une s�equence chronologique qui d�ecrit l	�evolution conduisant �a la formation
d	une �etoile de faible masse �cf� Fig� � et Lada ���! Andr�e ���! Andr�e � Montmerle
���! AWB��! AWB����

Dans ce sc�enario
 les objets de classe � sont les proto��etoiles les plus jeunes
 au tout
d�ebut de la phase d	accr�etion principale� Ils sont constitu�es d	un embryon stellaire �de
masseM�� entour�e d	une enveloppe encore massive �Menv � M�� en e�ondrement gravi�
tationnel
 probablement aussi d	un disque en formation
 et sont accompagn�es d	un �ot
bipolaire puissant et collimat�e� Etant encore tr�es enfouis dans leur enveloppe
 ils sont
invisibles en infrarouge proche et moyen
 et leur SED pique dans le domaine submilli�
m�etrique� Ils �evoluent sur une �echelle de temps de l	ordre de �� �� ans �cf� AWB��� 


et deviennent des objets de classe I lorsqueMenv � M�� Ceux�ci sont alors les objets les
plus jeunes d�etectables dans le proche infrarouge �a � �m� Ces proto��etoiles plus �evolu�ees
sont caract�eris�ees par �IR � � et sont typiquement �ag�ees de �� ��	 ans �Greene et al�
���! Kenyon � Hartmann ����� Elles sont entour�ees d	un disque d	accr�etion
 d	une
enveloppe plus t�enue et d	un �ot bipolaire moins puissant et moins collimat�e� Leur
SED est constitu�ee d	un corps noir stellaire et d	un fort exc�es infrarouge provenant de
l	�emission du disque� Lorsque l	accr�etion de la mati�ere de l	enveloppe se termine
 elles
deviennent des sources de classe II
 puis III
 caract�eris�ees par ��� � �IR � � �disque
optiquement �epais en infrarouge� et �IR � ��� �disque optiquement mince en infra�
rouge� respectivement� Celles�ci correspondent aux �etoiles de pr�e�s�equence principale

appel�ees �etoiles T Tauri �classiques� et ��a raies faibles� respectivement ��Classical
T Tauri Stars�
 CTTS
 et �Weak�line T Tauri Stars�
 WTTS�� Les premi�eres
 �ag�ees
de quelques �
 ans au plus
 sont encore entour�ees d	un disque ��eventuellement pro�
toplan�etaire� qui produit un exc�es infrarouge dans leur SED
 tandis que les secondes

plus �evolu�ees en moyenne �jusqu	�a quelques �� ans�
 n	ont plus qu	un disque de d�ebris
�contenant �eventuellement des plan�etes� qui ne produit plus qu	un l�eger exc�es infra�
rouge� Dans les deux cas
 l	enveloppe circumstellaire n	existe quasiment plus�

����� Les proto��etoiles de classe 	

Les objets de classe � sont observationnellement les meilleurs candidats pour �etre les
proto��etoiles tr�es jeunes au tout d�ebut de la phase d	accr�etion principale� Ils sont par
cons�equent d	un grand int�er�et pour �etudier les conditions initiales de l	e�ondrement
gravitationnel� Ils sont d�e�nis par les crit�eres observationnels suivants �cf� AWB��!
AWB��� �

� Existence d	une preuve indirecte de la pr�esence d	un embryon stellaire � par exemple

d�etection d	une source compacte en continuum radio centim�etrique
 �ejection de
mati�ere dans un �ot puissant et collimat�e observ�e en CO
 ou pr�esence d	une source

�� Cette �echelle de temps ne fait pas encore l�objet d�un consensus� A partir d�un relev�e r�ecent de
nuages sombres �s�electionn�es sur des crit	eres optiques
 r�ealis�e avec la cam�era de bolom	etres SCUBA
sur le t�elescope JCMT� Visser� Richer � Chandler �����
 concluent que la dur�ee de vie de la phase
de classe � pourrait �etre similaire 	a celle de la phase de classe I� soit approximativement un ordre de
grandeur sup�erieure 	a celle indiqu�ee ici�
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de chau�age interne�

�� Pr�esence d	une enveloppe circumstellaire de gaz et de poussi�ere
 observ�ee sous la
forme d	une �emission en continuum millim�etrique piqu�ee au centre mais spatiale�
ment �etendue�

�� Fraction importante de la luminosit�e bolom�etrique �emise dans le domaine sub�
millim�etrique �Lsmm�Lbol � ���&
 o�u Lsmm est mesur�ee �a partir de ��� �m�
 ce
qui sugg�ere une masse d	enveloppe sup�erieure �a la masse de l	embryon stellaire
�Menv � M��� En pratique
 cela correspond souvent �a une SED �froide�
 avec une
temp�erature bolom�etrique Tbol � �� K �cf� Chen et al� �����

La propri�et�e  permet de distinguer les proto��etoiles de classe � des condensations
pr�estellaires �cf� x ���� qui ne pr�esentent pas d	�emission compacte en continuum radio
�Bontemps ���! Yun et al� ���! Harvey et al� ������ Les propri�et�es � et � permettent
de distinguer les proto��etoiles de classe � des objets plus �evolu�es de classe I et II�

Jusqu	�a maintenant
 entre �� et �� sources ont �et�e identi��ees comme proto��etoiles de
classe � �cf� Tab�  de AWB���� Elles pr�esentent en g�en�eral la signature spectroscopique
particuli�ere produite par l	e�ondrement gravitationnel �cf� x ���� et ����
 ce qui con�rme
leur nature protostellaire� Leur pro�l de densit�e est en g�en�eral compatible avec une loi
de puissance en r�p
 avec p # ���� �Motte � Andr�e ����� La dur�ee de vie de ces proto�
�etoiles est estim�ee �a � ���� ans �a partir des rapports statistiques des populations des
di��erentes classes et des �echelles de temps dynamiques caract�erisant les �ots bipolaires�
Cependant cette dur�ee de vie est encore incertaine �cf� la note � p� �� et pourrait �etre
di��erente d	un nuage �a l	autre �Andr�e
 Motte � Belloche �����

La plus grande partie de cette th�ese �cf� Chap� �� est consacr�ee �a l	�etude d�etaill�ee
d	une proto��etoile de classe �
 IRAM ���'��� �IRAM ��� dans la suite�
 d�ecou�
verte par Andr�e
 Motte
 � Bacmann ���� $ AMB�� dans la suite� �a proximit�e de la
proto��etoile de classe I IRAS ���'��� dans la partie sud du nuage mol�eculaire du
Taureau �cf� Fig����� Ses faibles luminosit�e et temp�erature bolom�etriques �Lbol � ���
L� et Tbol � � K�
 le rapport �elev�e de la masse de son enveloppe sur sa luminosit�e
bolom�etrique �Menv�L

��

bol # �� M��L

��

� � et la courte �echelle de temps dynamique ap�

parente du �ot bipolaire qui lui est associ�e �tdyn � �� �� ans� en font actuellement la
proto��etoile la plus jeune connue dans ce nuage �cf� AMB���� L	�etude de la structure
en vitesse de son enveloppe est par cons�equent d	un grand int�er�et pour distinguer les
di��erents mod�eles de formation d	�etoile �cf� x ����

����
 Les c�urs pr�estellaires

Les c�urs pr�estellaires �cf� AWB��! Walmsley ����� sont les pr�ecurseurs des �etoiles
et correspondent aux fragments gravitationnellement li�es des nuages mol�eculaires qui
sont en train de se condenser mais n	ont pas encore form�e d	embryon stellaire en leur
centre �M� # �
 cf� Fig���� Ces objets sont identi��es par des observations en �emis�
sion de raies mol�eculaires tra"cant le gaz dense comme NH� �Myers � Benson ���!
Benson � Myers ���� et en �emission continue submillim�etrique et millim�etrique des
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Fig� �� $ Carte de l�objet de classe � IRAM ���	� en �emission continue des poussi�eres
�a ��� mm ��echelle de gris et contours en trait plein obtenue par Motte � Andr�e �����
avec la cam�era de bolom�etre MAMBO install�ee au foyer du radiot�elescope de ��m de
l�IRAM� Le contour de base est �a �� mJy�lobe et l��ecart entre deux contours est de ��
mJy�lobe� La r�esolution e�ective de ���� est indiqu�ee en bas �a gauche� Les contours du
�ot bipolaire d�etect�e en CO par Andr�e� Motte� � Bacmann ��			 avec le t�elescope de
��m sont superpos�es en pointill�e et en tiret� L��emission continuum piqu�ee au nord�est
d�IRAM ���	� provient de la proto��etoile de classe I IRAS ���	��

poussi�eres �Ward�Thompson et al� ���! Ward�Thompson
 Motte � Andr�e ����� Ils
ont des masses comparables �a celles des enveloppes de proto��etoiles de classe � mais
sont plus �etendus� L	�etude de leur structure en densit�e montre qu	ils ont un pro�l de
densit�e plat dans la r�egion interne �Ward�Thompson et al� ���! Andr�e et al� ���!
Ward�Thompson et al� ���! Alves et al� ����
 qui d�ecro��t ensuite approximativement
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en r�� vers l	ext�erieur� De plus
 il a �et�e �etabli r�ecemment �a partir d	observations moyen�
infrarouges en absorption que certains c�urs pr�estellaires isol�es ont des bords abrupts

plus pentus que � � r�� au del�a de r � ���� UA
 ce qui sugg�ere un r�eservoir de masse
�ni �Bacmann et al� ������

Les temp�eratures �du gaz et des grains� des c�urs pr�estellaires sont tr�es basses
 de
l	ordre de ��� K �Myers � Benson ���! AWB���� Les observations indiquent qu	ils
n	ont pas de source interne de chau�age et ne sont chau��es que de l	ext�erieur par le
champ de rayonnement interstellaire �cf� par ex� Ward�Thompson
 Andr�e � Kirk �����

qui agit principalement sur les poussi�eres
 et par les rayons cosmiques
 qui chau�ent
surtout le gaz� Un �equilibre thermique s	�etablit entre ce chau�age externe et le refroidis�
sement assur�e par le rayonnement des poussi�eres et le rayonnement dans les transitions
mol�eculaires� Toutefois
 la temp�erature du gaz et la temp�erature des grains ne sont
approximativement �egales que lorsque le gaz et la poussi�ere sont bien coupl�es
 pour
des densit�es nH� � �

	 cm�� �Ceccarelli
 Hollenbach
 � Tielens ���! Doty � Neufeld
���! Lesa�re ������ Les mod�eles qui �etablissent les bilans thermiques dans les c�urs
pr�estellaires montrent que la temp�erature centrale du gaz et des grains peut descendre
jusqu	�a des temp�eratures aussi faibles que � ��� K �Masunaga � Inutsuka ����! Evans
et al� ���! Zucconi
Walmsley � Galli ���! Lesa�re ����! Galli
 Walmsley� Gon"calves
������

La dur�ee de vie d	un c�ur pr�estellaire d�epend de sa densit�e centrale �cf� Jessop
� Ward�Thompson ����! AWB���� Typiquement
 elle est de l	ordre de ������
 ans
pour une densit�e centrale nH� � ����	 cm��� Dans un certain nombre d	entre eux
 la
signature spectroscopique d	e�ondrement gravitationnel a �et�e d�etect�ee �cf� x ���� et

par ex�
 Tafalla et al� �����

Dans les r�egions de formation d	�etoiles en amas
 des cartographies en �emission conti�
nue �sub�millim�etrique des poussi�eres �cf� par ex� Motte
 Andr�e � Neri ���! Johnstone
et al� ����! Motte � Andr�e ���� ont mis en �evidence la pr�esence d	un grand nombre
de fragments gravitationnellement li�es
 souvent organis�es en �lament� L	�echelle de frag�
mentation �distance typique entre les condensations� est de l	ordre de ���� pc� Ces
condensations ont des densit�es centrales plus �elev�ees �nH� � �
��� cm��� que les
c�urs pr�estellaires de r�egions de formation d	�etoiles plus isol�ee comme le nuage mo�
l�eculaire du Taureau� La distribution de masse de ces condensations est remarquable
dans la mesure o�u elle ressemble fortement �a la fonction de masse initiale des �etoiles
�cf� Motte
 Andr�e � Neri ���! Motte � Andr�e ���! Andr�e ����b�� Ceci sugg�ere que
les condensations sont de nature pr�estellaire et qu	elles donneront chacune naissance �a
une �ou � �� �etoile�s��
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��� Th�eories de l�e�ondrement gravitationnel

Pour un syst�eme sph�erique auto�gravitant sans pression
 le temps de chute libre tff
d	une couche de rayon R englobant une masse M
 donc de densit�e moyenne (� # �M

��R� 

est �cf� par ex� Spitzer ���� �

tff #

r
�	

��G(�
� ���

Ce temps de chute libre peut s	exprimer �egalement en fonction de R et M �

tff #
	

�

r
R�

�GM
� ����

Il est de l	ordre de �	 ans pour une densit�e moyenne nH� � �	 cm��� En r�ealit�e
 di��e�
rents supports �thermique
 turbulent
 et�ou magn�etique� soutiennent les c�urs pr�estel�
laires pendant une partie de la phase pr�estellaire� Nous rappelons tout d	abord quelques
r�esultats sur les �etats d	�equilibre isothermes avant de donner un aper"cu des di��erentes
th�eories de l	e�ondrement gravitationnel qui ont �et�e propos�ees au cours des trois der�
ni�eres d�ecennies�

����� Etats d��equilibre isothermes

La Fig� ��a pr�esente le lieu ��tortillon�� des �etats d	�equilibre d	une sph�ere isotherme
de masse M et de rayon R
 con�n�ee par une pression ext�erieure Pext� Les �etats d	�equi�
libre stables sont situ�es sur la courbe en trait plein
 tandis que la courbe en pointill�e
repr�esente les �etats d	�equilibre instables� Le point marque la position de la sph�ere de
Bonnor�Ebert critique �Ebert ���! Bonnor ���� de masse Mcrit au del�a de laquelle il
n	existe pas d	�etat d	�equilibre �

Mcrit # ��
a�s

G���P
���
ext


 ����

avec as # �kT��mH���� la vitesse du son isotherme� Pour une temp�erature plus faible
�a m�eme pression ext�erieure
 la masse critique d�ecro��t et se d�eplace le long de la droite
M � R� indiqu�ee sur la Fig� ��a �Chi�eze ����� Poincar�e a montr�e que chaque passage
par un point �a tangente horizontale sur le tortillon ��point tournant�� ajoute un mode
d	instabilit�e �Chi�eze
 communication priv�ee�� La premi�ere rencontr�ee est l	instabilit�e
gravitationnelle �cf� Chi�eze ���! Chi�eze � Pineau des For�ets ���� et correspond �a la
sph�ere de Bonnor�Ebert critique pour laquelle le contraste de densit�e initial �c��ext est
de ���� Le deuxi�eme point tournant correspond �a l	instabilit�e gravothermale �Antonov
����
 et le contraste de densit�e y est de ��� �Chi�eze
 communication priv�ee�� Cette s�erie
de points tournants converge vers la sph�ere singuli�ere isotherme �SIS�
 �etat d	�equilibre
hautement instable qui contient tous les modes d	instabilit�e et poss�ede le pro�l de
densit�e � # a�s��	Gr

� �Chandrasekhar �����
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Fig� �� $ �a� A gauche � lieu des �etats d��equilibre d�un nuage isotherme de masse M et
de rayon R con�n�e par une pression ext�erieure Pext �calcul�e ici pour T�� # ��� K et
Pext�k # ���� K cm��� La courbe en trait plein indique les �etats d��equilibre stables� celle
en pointill�e les �etats d��equilibre instables� Le point marque la position de la sph�ere de
Bonnor�Ebert critique de masseMcrit au del�a de laquelle il n�existe plus d��etat d��equilibre
�M � Mcrit� Cette masse critique se d�eplace vers le bas le long de la droite lorsque la
temp�erature d�ecro��t� Figure extraite de Chi�eze ��	�
� �b� A droite � pro�ls de densit�e
des �etats d��equilibre d�une sph�ere isotherme �de vitesse du son isotherme a con�n�ee par
une pression ext�erieure Pext� Le pro�l de la sph�ere de Bonnor�Ebert critique d�elimite
les r�egions d��equilibres stables et instables� Le pro�l de la sph�ere singuli�ere isotherme
est �egalement indiqu�e� Figure extraite de Shu ��	

�

Ces �etats d	�equilibre ont un pro�l de densit�e caract�eris�e par un plateau central
et une densit�e tendant vers un pro�l en r�� vers l	ext�erieur �cf� Fig� ��b�� Les �etats
d	�equilibre stables poss�edent un contraste de densit�e inf�erieur au contraste critique de
Bonnor�Ebert ������ Au contraire
 les �etats d	�equilibre instables se trouvent au del�a de
la sph�ere de Bonnor�Ebert critique le long de la courbe en pointill�e sur la Fig� ��a et
ont un contraste de densit�e de plus en plus �elev�e au fur et �a mesure qu	on se rapproche
de la SIS �cf� Fig� ��b��

����� Solutions auto�similaires de l�e�ondrement isotherme

Whitworth � Summers ����� ont montr�e qu	il existe un ensemble continu �ni �a
deux dimensions de solutions auto�similaires de l	e�ondrement gravitationnel sph�erique
isotherme� Toutes ces solutions partagent le m�eme type de comportement� Initialement
�t � ��
 une onde de compression �g�en�er�ee par une perturbation ext�erieure par exemple�
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Fig� �� $ Sch�emas montrant l��evolution d�une enveloppe protostellaire dans le cadre de
la th�eorie de Shu ��	

 �en haut et de l�e�ondrement d�une sph�ere de Bonnor�Ebert
�en bas �cf� par ex� Foster � Chevalier �		�� Les ��eches en tiret indiquent le sens
de propagation de l�onde de compression �dans la phase pr�estellaire et de l�onde de
rar�efaction �dans la phase protostellaire� Les ��eches en trait plein montrent le mouve�
ment de la mati�ere �l�absence de ��eche signi�e �equilibre ou �evolution quasistatique� Le
point noir symbolise l�embryon stellaire central qui appara��t �a t # ��

se propage de l�ext�erieur vers l�int�erieur du syst�eme
 �a la vitesse du son isotherme as

et produit derri�ere elle un champ de vitesse radiale uniforme v� ainsi qu	un pro�l de
densit�e en r��� Lorsqu	elle atteint le centre ��a t # ��
 une masse ponctuelle se forme
�c	est l	embryon stellaire�� Pour t � �
 la masse ponctuelle grossit par accr�etion et une
onde de rar�efaction se propage �a travers l	envelopppe en e�ondrement de l�int�erieur
vers l�ext�erieur
 �a la vitesse du son� Elle laisse derri�ere elle un champ de vitesse de
chute libre vinf � r���	 et un pro�l de densit�e en r���	� Ces solutions se distinguent par
la valeur absolue de la vitesse v� et la normalisation du pro�l de densit�e �a t # ��

Cet ensemble de solutions auto�similaires inclut les deux solutions extr�emes obte�
nues par Larson ������Penston ����� et Shu ������ La solution de Larson�Penston
prend pour conditions initiales un syst�eme de densit�e uniforme et de vitesse nulle� La
vitesse d	e�ondrement atteinte derri�ere l	onde de compression est v� # ����as et le
pro�l de densit�e �a t # � est ���a�s��	Gr

�� Shu ����� a critiqu�e cette solution en lui
reprochant ses conditions initiales ad hoc et a propos�e une autre solution auto�similaire
d�ecrivant l	e�ondrement d	une SIS de l	int�erieur vers l	ext�erieur� Gr�ace �a son �el�egance
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et aux pr�edictions quantitatives claires qu	elle faisait
 cette solution a constitu�e le pa�
radigme de la formation d	�etoile pendant pr�es de deux d�ecennies et a �et�e consid�er�ee
comme le mod�ele standard� Shu propose que pendant la phase pr�estellaire
 le syst�eme
se condense de mani�ere quasistatique �par di�usion ambipolaire� pour atteindre �a t # �
la structure d	une SIS statique � � # a�s��	Gr

� et v� # � �cf� x ����� La propagation
de l	onde d	expansion �a travers l	enveloppe statique d�eclenche alors la phase d	accr�e�
tion� Cette phase est caract�eris�ee par un taux d�accr�etion constant %M # �����a�s�G

� �� fois moindre que le taux d	accr�etion pr�edit par la solution de Larson�Penston �a
t # � �cf� Hunter ����� Dans ce mod�ele� la zone en e�ondrement gravitationnel est
par cons�equent inexistante au moment de la formation de l�embryon stellaire �t # ��
et s��etend progressivement �a tout le milieu� son rayon augmentant lin�eairement avec le
temps � �cf� Fig� ���� De plus
 Terebey
 Shu � Cassen ����� ont propos�e un traitement
perturbatif pour inclure dans ce mod�ele une rotation lente avec une vitesse angulaire
initialement uniforme ��rotation solide��
 suppos�ee atteinte lors de la phase pr�estellaire
de contraction quasistatique gr�ace �a un freinage magn�etique e�cace� Ces auteurs es�
timent que leur traitement perturbatif est valide en pratique pour une vitesse angulaire
initiale ) � ���� s�� �� � km s�� pc���� Cette solution garde les caract�eristiques de
la solution de Shu ����� au del�a du rayon centrifuge �Rc # G� %M�t�)���a�s 
 cf� Shu et
al� ���
 ����� Pour r � Rc
 la barri�ere centrifuge conduit �a la formation d	un disque

dont le rayon cro��t comme t� et par lequel transite la mati�ere accr�et�ee de l	enveloppe�

����� Autres modeles isothermes non magn�etiques

Malgr�e son statut de �mod�ele standard� acquis pendant de nombreuses ann�ees
 le
mod�ele de Shu a �et�e r�ecemment remis en cause �a la fois du point de vue observation�
nel et du point de vue th�eorique� D	un point de vue observationnel
 les mouvements
d	e�ondrement mis en �evidence dans des condensations pr�estellaires �cf� x ����� vont �a
l	encontre de l	id�ee d	une phase pr�estellaire compl�etement quasistatique suppos�ee par
Shu� Du point de vue th�eorique
 Whitworth et al� ����� lui reprochent notamment
de partir d	un �etat initial hautement improbable �la SIS�� En e�et
 tous les chemins
menant �a cet �etat d	�equilibre passent par des �etats hors��equilibre ou par des �etats d	�equi�
libre instables� Etant donn�e la forte instabilit�e d	un syst�eme qui tendrait vers la SIS

la moindre perturbation devrait d�eclencher l	e�ondrement gravitationnel� Les simula�
tions num�eriques de nuages isothermes con�rment ce point de vue � en partant d	un �etat
d	�equilibre stable
 une l�eg�ere augmentation de la masse du syst�eme �Foster � Chevalier
���� ou une augmentation de la pression ext�erieure �Lesa�re ����! Hennebelle et al�
����� d�eclenche immanquablement l	e�ondrement gravitationnel d�es que la masse du
syst�eme d�epasse la masse limite de Bonnor�Ebert �ou que celle�ci devient inf�erieure �a
la masse du syst�eme
 cf� l	�equation �� reliant Mcrit �a Pext� ��

�� Shu� Adams � Lizano �����
 notent que d�autres m�ecanismes de support �magn�etique et�ou
turbulent
 peuvent �etre pris en compte en consid�erant une vitesse du son e�ective aeff plus �elev�ee�
�� Les simulations num�eriques incluant le champ magn�etique et la di�usion ambipolaire montrent

�egalement que l�e�ondrement gravitationnel se d�eclenche avant d�atteindre l��etat de SIS �cf� x ������
voir �egalement Basu ����
�
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Fig� �� $ Pro�ls de vitesse �a et de densit�e �b de la simulation num�erique d�e�ondre�
ment gravitationnel d�une sph�ere de Bonnor�Ebert critique �Foster � Chevalier �		��
L��evolution chronologique se fait dans le sens trait plein� pointill�e� tiret� tiret�point�
La derni�ere courbe correspond �a l�instant de formation de l�embryon stellaire central
�t # �� La droite horizontale en pointill�e sur le panneau �a montre le pro�l de vitesse
de la solution auto�similaire de Larson�Penston �a t # �� La vitesse u� la densit�e � et le
rayon r s�obtiennent �a partir des variables adimensionn�ees v� D� et � par les relations �
v # u

as
� D # �

�c
et � # r

as

p
�	G�c� o�u as est la vitesse du son isotherme et �c la densit�e

centrale initiale� Figure extraite de Foster � Chevalier ��		��

Nous montrons sur la Fig� �� les r�esultats d	une simulation hydrodynamique de
l	e�ondrement isotherme d	une sph�ere de Bonnor�Ebert critique r�ealis�ee par Foster �
Chevalier ������ Ces auteurs appliquent comme perturbation de l	�etat d	�equilibre ini�
tial une augmentation de �& du pro�l de densit�e� A t � �
 une onde de compression se
propage de l	ext�erieur vers l	int�erieur et provoque la mise en mouvement de la mati�ere
�comportement semblable au comportement universel des solutions auto�similaires de
Whitworth � Summers ���
 cf� x ������ Cela se traduit par un pro�l de vitesse en
forme de bosse
 dont le c�ot�e externe reste le m�eme mais dont le maximum se d�eplace
vers l	int�erieur �cf� Fig� ��a�� Parall�element
 le contraste de densit�e augmente progressi�
vement et le rayon du plateau central d�ecro��t �cf� Fig� ��b�� A t # �
 la vitesse centrale
atteint celle de la solution de Larson�Penston �mais
 �a la di��erence de celle�ci
 la vi�
tesse n	est pas uniforme dans l	enveloppe�
 et la densit�e atteint un pro�l en r��� A cet
instant
 Foster � Chevalier ����� signalent que ��& de la masse est en mouvement
supersonique �� ce qui contraste fortement avec les conditions initiales statiques de la
solution de Shu ��	

� Ces vitesses non nulles dans l	enveloppe au moment de la for�

�� Le choix du protocole de perturbation �tant qu�il reste �raisonnable�
 in�ue relativement peu
sur ce pourcentage de mati	ere supersonique 	a t � �� En e�et� les simulations num�eriques de Lesa�re
�����
 montrent qu�une variation quasi�statique de la pression ext�erieure �avec une constante de temps
de variation tPext � ��� ans� bien sup�erieure 	a l��echelle de temps de l�e�ondrement
 conduit elle aussi
	a l�e�ondrement gravitationnel du syst	eme� avec � de masse supersonique 	a t � � ��� pour
tPext � ��� ans� cf� x �����
�
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Fig� �� $ Evolution du taux d�accr�etion au cours de l�e�ondrement gravitationnel d�une
sph�ere de Bonnor�Ebert �Foster � Chevalier �		�� apr�es la formation de l�embryon
stellaire central �t � �� Le panneau �a correspond �a une sph�ere de Bonnor�Ebert cri�
tique ��max # ����� cf� Fig� ��� et le panneau �b �a une sph�ere initialement en �equilibre
instable avec �max # ��� Sur chaque panneau� les di��erentes courbes donnent l��evolution
du taux d�accr�etion �a di��erents rayons � � # ���� ���� ���� �� pour les courbes en trait
plein� pointill�e� tiret� tiret�point� respectivement� L�unit�e de temps � vaut t

p
�	G�c et

le taux d�accr�etion est exprim�e en unit�e de a�s�G� La droite horizontale indique le taux
d�accr�etion constant de la solution correspondant au cas A # ��� de Shu ��	

� Figure
extraite de Foster � Chevalier ��		��

mation de l	embryon stellaire impliquent
 au d�ebut de la phase protostellaire �t � ��

un taux d	accr�etion beaucoup plus fort �d	un facteur � �� que le taux a�s�G pr�edit par
la solution de Shu ������ Ce taux d�accr�etion n�est pas uniforme �il est plus fort �a petit
rayon qu	�a grand rayon�
 et il d�ecro��t au cours du temps pour �nalement tomber �a z�ero
lorsque le r�eservoir de masse est �epuis�e �cf� Fig� ��a�� N�eanmoins
 lorsque l	e�ondre�
ment se d�eclenche �a partir d	un �etat d	�equilibre instable
 donc de contraste de densit�e
plus �elev�e que le contraste critique de Bonnor�Ebert �cf� x ����
 Foster � Chevalier
����� montrent qu	apr�es une forte d�ecroissance
 le taux d	accr�etion reste approximati�
vement constant �egal �a a�s�G
 puis tombe �a z�ero lorsque le r�eservoir de masse est �epuis�e
�cf� Fig� ��b�� Ainsi
 la solution de Larson�Penston d�ecrit relativement bien l	e�ondre�
ment dans la r�egion centrale autour de t # �
 tandis que celle de Shu ����� devient
appropri�ee plus tard pendant la phase d	accr�etion �uniquement lorsque le contraste de
densit�e initial est sup�erieur au contraste critique de Bonnor�Ebert��

En r�esum�e
 l	e�ondrement gravitationnel d	une sph�ere isotherme non singuli�ere pos�
s�ede des caract�eristiques bien di��erentes de celles du mod�ele de Shu ������ L	enveloppe
est notamment d�ej�a en mouvement au moment de la formation de l	embryon stellaire
central �cf� Fig� ���
 et le taux d	accr�etion plus �elev�e d�ecro��t au cours du temps�

Un certain nombre d	autres simulations hydrodynamiques d	e�ondrement gravita�
tionnel sans champ magn�etique ont �et�e e�ectu�ees� Citons par exemple �sans souci d	ex�
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Fig� �� $ Evolution au cours du temps �a du pro�l de densit�e ��a gauche� �b du
pro�l de vitesse angulaire �au milieu et �c du pro�l de vitesse radiale des particules
neutres ��a droite du mod�ele de di�usion ambipolaire n� � de BM	�� La densit�e centrale
augmente d�un facteur �� d�une courbe �a l�autre� au fur et �a mesure de la contraction�
L��etoile indique le rayon du c�ur supercritique ��a partir du moment o�u il appara��t� � �eme

courbe� en tiret�point� Le rayon est normalis�e par le rayon initial du nuage R� # ��
�
pc� la densit�e est normalis�ee par la densit�e centrale initiale et la vitesse est normalis�ee
par la vitesse du son isotherme C # ����� km s��� L��evolution de la � �ere �a la � �eme

courbe prend �������� � ans� puis seulement ������ 	 ans de la � �eme �a la 
 �eme courbe�
Figure extraite de BM	��

haustivit�e� les simulations relaxant l	hypoth�ese d	isothermie �cf� par ex� Masunaga et al�
���! Masunaga � Inutsuka ����! Lesa�re �����
 les simulations isothermes incluant la
rotation �cf� par ex� Boss � Hartmann ����
 les simulations isothermes d	e�ondrement
induit par compression �cf� par ex� Hennebelle et al� ������

����
 Modeles isothermes magn�etiques

Le champ magn�etique est une source de support non n�egligeable contre la gravita�
tion �� �cf� Heiles et al� ���! McKee et al� ���! Crutcher ���! Ciolek � Basu �����
Par le m�ecanisme de freinage magn�etique
 le champ magn�etique peut �egalement jouer
un r�ole important dans la redistribution du moment cin�etique dans les c�urs pr�estel�
laires �cf� Mouschovias ���� N�eanmoins
 le m�ecanisme de di�usion ambipolaire �cf�
note � p� �� est �le moyen invent�e par la gravitation pour gagner sa bataille contre
le champ magn�etique� �Mouschovias ���
 et permet aux c�urs pr�estellaires de se
contracter puis de s	e�ondrer gravitationnellement�

Mouschovias et ses collaborateurs ont d�evelopp�e des mod�eles num�eriques d	e�on�

��� M�eme si la question de savoir si les nuages mol�eculaires sont supercritiques �champ magn�etique
su�sant pour contrebalancer la gravitation
 ou souscritiques n�est pas tranch�ee �cf� par ex� Myers �
Goodman ����a� Crutcher et al� ���� Troland et al� ����� Crutcher ����
�
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drement gravitationnel de nuages magn�etis�es �Ciolek � Mouschovias ���
 ���� en
rotation �Basu � Mouschovias ���
 ���a
b $ BM��
 BM��a
 BM��b dans la suite��
La Fig� �� pr�esente les pro�ls de densit�e �a�
 de vitesse angulaire �b� et de vitesse radiale
des particules neutres �c� du mod�ele n� � de BM�� incluant les e�ets de la di�usion am�
bipolaire et du freinage magn�etique� Le nuage est initialement souscritique
 soutenu par
un champ magn�etique uniforme dans la direction perpendiculaire �a ce champ� Dans la
direction parall�ele au champ
 l	�equilibre est assur�e par la pression thermique � le nuage
est par cons�equent aplati dans la direction du champ� Ce mod�ele pr�edit une �evolu�
tion en deux phases � tout d	abord une contraction quasistatique
 puis l	e�ondrement
dynamique d	une partie du nuage devenue supercritique�

Pendant la premi�ere phase
 le nuage se contracte de mani�ere quasistatique gr�ace �a
la di�usion ambipolaire �sur une �echelle de temps de l	ordre de � fois le temps de chute
libre�� Parall�element
 le freinage magn�etique r�eduit la vitesse angulaire en �evacuant
une partie du moment cin�etique �sur une �echelle de temps de quelques temps de chute
libre� et impose une vitesse angulaire quasiment uniforme
 �egale �a la vitesse angulaire
suppos�ee uniforme du milieu ambiant �passage de la courbe en tiret �a celle en pointill�e
sur la Fig� ��b�� Au cours de la contraction
 le rapport masse sur �ux magn�etique du

nuage augmente� D�es qu	il d�epasse la valeur critique
�
M
�B

�
crit

� � �

�G

����
�Mouschovias

� Spitzer ����
 sa r�egion interne devient supercritique et commence �a s	e�ondrer de
mani�ere dynamique �elle est �egalement supercritique thermiquement�
 tandis que les
parties externes du nuage demeurent souscritiques et restent support�ees par le champ
magn�etique� Ce processus fait par cons�equent appara��tre une �echelle spatiale particu�
li�ere
 qui s�epare le c�ur supercritique en e�ondrement �dont le rayon est symbolis�e par
une �etoile �a partir des ��eme courbes sur les Fig� ��a �a c� du reste du nuage toujours sous�
critique� Pendant cette deuxi�eme phase
 le c�ur supercritique s	e�ondre en conservant
son moment cin�etique et son pro�l de vitesse angulaire tend vers ) � �r �a t # ��
Ce pro�l de vitesse angulaire non uniforme �rotation di��erentielle� �a t # � est tr�es

di��erent du pro�l uniforme �rotation solide� suppos�e par Terebey et al� ����� pour
inclure la rotation dans le mod�ele SIS de Shu ����� �cf� x ������ L	�evolution temporelle
du rayon centrifuge rc pour ces deux mod�eles est en cons�equence assez di��erente puisque
le mod�ele magn�etique pr�evoit rc � macc�t� et le mod�ele SIS donne rc � macc�t�� �cf�
x �����
 avec macc�t� la masse accr�et�ee� Le taux de croissance du disque centrifuge est
par cons�equent initialement plus �elev�e pour le mod�ele magn�etique que pour le mod�ele
SIS �cf� Fig�  de Basu ����� De plus
 ces mod�eles magn�etiques pr�evoient
 comme
les mod�eles purement hydrodynamiques partant d	un �etat d	�equilibre non singulier �cf�
x �����
 une d�ecroissance du taux d	accr�etion dans la phase protostellaire
 avec un taux
maximum %Macc � ��� a�s�G �a t # � �Ciolek � K�onigl ���! Basu �����
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��� Observation de la structure en vitesse des en�

veloppes protostellaires

L	�etude de la structure en vitesse �en terme de mouvements de rotation et de contrac�
tion� des c�urs pr�estellaires et des enveloppes protostellaires est un moyen privil�egi�e
pour di��erencier les mod�eles d	e�ondrement gravitationnel � phase pr�estellaire dyna�
mique�quasistatique
 taux d	accr�etion variable�constant
 distribution du moment cin�e�
tique �a t # � �qui constituera les conditions initiales de la n�ebuleuse protoplan�etaire����
Nous commencerons par rappeler les principaux r�esultats observationnels obtenus pen�
dant la derni�ere quinzaine d	ann�ees concernant la rotation et l	e�ondrement des enve�
loppes protostellaires ��� Puis nous pr�esenterons bri�evement les deux instruments que
nous avons utilis�es pour observer les c�urs denses et les enveloppes protostellaires au
sein des nuages mol�eculaires�

����� Observation de mouvements de rotation

Goodman et al� ����� ont d�etect�e la pr�esence de rotation dans � ��& des ��
c�urs denses NH� qu	ils ont analys�es ��echantillon GBFM���� Sur une �echelle de � ��
pc correspondant �a des densit�es nH� � �

� cm��
 ils concluent que les gradients de
vitesse mis en �evidence sont compatibles avec de la rotation solide
 de vitesse angulaire
��� � ) � � km s�� pc�� �valeur typique �  km s�� pc��� correspondant �a un rapport
de l	�energie cin�etique de rotation sur l	�energie potentielle de gravitation ����� �  � ��
�valeur typique � �����
 ind�ependant du rayon R du c�ur� La distribution de moment
cin�etique sp�eci�que J�M de ces c�urs suit approximativement la loi J�M � R��
�
D	autre part
 dans leur �etude de � petits globules de Bok �� de tailles comparables
�a celles des c�urs denses de GBFM�� ��echantillon KC���
 Kane � Clemens �����
pr�ecisent que ces globules pr�esentent tous des signes de rotation
 approximativement
solide pour une majorit�e d	entre eux
 mais avec �egalement la pr�esence de mouvements de
cisaillement� Les moments cin�etiques sp�eci�ques sont du m�eme ordre que ceux mesur�es
par GBFM��� De plus
 ces auteurs montrent �cf� leur Fig� ��� que les moments cin�etiques
sp�eci�ques moyens des deux �echantillons GBFM�� et KC�� sont� � ordres de grandeurs
plus petits que ceux mesur�es �a plus grande �echelle ��  pc� par Arquilla � Goldsmith
���� $ �echantillon AG��� dans des nuages mol�eculaires observ�es en ��CO �densit�e
nH� � �

� cm���
 pour lesquels les vitesses angulaires sont de � �� km s�� pc�� �voir
�egalement Arquilla � Goldsmith ���! Goldsmith � Arquilla ���� ���

Ohashi ����� a montr�e
 �a partir d	observations interf�erom�etriques �a petite �echelle
�r � ���� UA�
 que le moment cin�etique sp�eci�que d	un �echantillon de � enveloppes

��� Les d�etails des techniques utilis�ees pour mesurer les mouvements de rotation et de contraction
sont apport�es dans les x �� et ��
��� Voir la revue de Bok �����
 sur ces petits nuages sombres isol�es�
�� Signalons que l�un des nuages de l��echantillon AG�� �B��
 semble caract�eris�e par une r�egion
centrale �de rayon R � ��������� pc selon la distance suppos�ee
 en rotation solide� et une r�egion
externe en rotation di��erentielle �avec ! � r��
�
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et disques circumstellaires du nuage du Taureau �objets de classe � et I� est approxi�
mativement constant �� ��� km s�� pc� et ind�ependant du rayon d	observation �cf�
�egalement Ohashi et al� ���b! Myers
 Evans � Ohashi ������ La rotation observ�ee est
souvent di��erentielle �cf� par ex� Momose et al� ����
 parfois m�eme compatible avec
une rotation k�epl�erienne �cf� Ohashi et al� ���a��

Deux r�egimes de rotation semblent par cons�equent appara��tre �au moins dans le
nuage mol�eculaire du Taureau� � un r�egime de rotation angulaire approximativement
uniforme �caract�erisant les c�urs denses� et un r�egime de moment cin�etique sp�eci�
�que constant �caract�erisant la partie interne des enveloppes protostellaires�� Ohashi
et al� ����b� ont interpr�et�e le rayon �a la jonction de ces deux r�egimes �r � ����
pc� comme l	�echelle caract�eristique de l	e�ondrement gravitationnel dans le nuage du
Taureau �voir aussi Ohashi ����� Au del�a de cette �echelle
 un m�ecanisme semble uni�
formiser la rotation �freinage magn�etique*� et en de"c�a
 l	e�ondrement gravitationnel a
lieu en conservant le moment cin�etique� Il serait int�eressant de savoir si l	existence de
ces deux r�egimes se retrouve dans d	autres nuages
 notamment les r�egions de formation
d	�etoiles en amas telles que le nuage mol�eculaire de � Oph�

����� Observation de mouvements d�e�ondrement

Les d�etections de mouvements de contraction dans les condensations pr�estellaires et
les enveloppes protostellaires obtenues depuis une dizaine d	ann�ees reposent essentielle�
ment sur une signature spectroscopique particuli�ere en raies mol�eculaires millim�etriques
que nous expliquerons au Chap� � �cf� par ex� Evans ���! Myers et al� ����! Andr�e
����a�� Deux approches compl�ementaires ont �et�e suivies pour �etudier l	e�ondrement
gravitationnel � observer un grand nombre de sources a�n d	obtenir une information
statistique sur la pr�esence ou non de la signature spectroscopique d	e�ondrement dans
chaque classe d	objet
 ou �etudier en d�etails un objet particulier pr�esentant cette si�
gnature
 �a l	aide de cartographies et �souvent� de simulations num�eriques de transfert
radiatif�

Lee
 Myers
 � Tafalla ����� ont observ�e un �echantillon de ��� c�urs pr�estellaires�
Sur �� d�etect�es �a la fois en N�H����� et CS����
 � c�urs semblent r�ev�eler la pr�esence
de mouvements de contraction
 dont � ont �et�e consid�er�es comme candidats s�erieux par
Lee et al� ����� �a partir de cartographies compl�ementaires� Les vitesses mesur�ees sont
de l	ordre de ������� km s�� �donc subsoniques�
 et les zones en contraction s	�etendent
jusqu	�a un rayon r � �������� pc� Gregersen � Evans ������ ont �egalement observ�e
en HCO������ une zone en contraction �etendue dans � ��& des c�urs pr�estellaires
d�etect�es en �emission continue submillim�etrique par Ward�Thompson et al� ������ Ces
r�esultats g�en�eralisent les conclusions qui ont �et�e obtenues sur le c�ur pr�estellaire L���
dans le nuage du Taureau pour lequel une zone en e�ondrement �etendue �r � �� pc�
avec des vitesses subsoniques �� ������� km s��� a �et�e mise en �evidence �cf� Tafalla et
al� ���! Williams et al� ���! Ohashi et al� ���! Tafalla ����� Notons que des vitesses
sensiblement plus �elev�ees �� ������� km s�� �a ��������� UA� ont �et�e mesur�ees par
Onishi
 Mizuno � Fukui ����� dans la condensation pr�estellaire MC�� du Taureau
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probablement sur le point de former l	embryon stellaire central �Onishi et al� ����� Dans
tous les cas
 la d�etection de zones en e�ondrement �etendues dans les c�urs pr�estellaires
indique qu�une partie de la phase pr�estellaire se d�eroule de mani�ere dynamique avant
d�aboutir �a la formation de l�embryon stellaire central�

La recherche de la signature d	e�ondrement a �egalement �et�e entreprise dans les
enveloppes protostellaires de classe � et de classe I �cf� Mardones et al� ���! Gregersen
et al� ���
 ������ M�eme si sa d�etection peut �etre rendue plus d�elicate �a cause des
�ots bipolaires d	�ejection de mati�ere pr�esents dans tous ces objets
 environ la moiti�e de
l	�echantillon pr�esente cette signature� De plus
 durant les quinze derni�eres ann�ees
 trois
sources de classe � pr�esentant cette signature �ainsi que la signature de rotation� ont
�et�e particuli�erement �etudi�ees � B��� dans un globule de Bok �cf� Zhou et al� ���! Zhou
���! Choi et al� ���! Wilner et al� �����
 L��� dans le nuage du Taureau �cf� Myers
et al� ���! Zhou
 Evans
 � Wang ���! Ohashi et al� ���a� et IRAS ��������� dans
le nuage de � Oph �cf� Walker et al� ���! Menten et al� ���! Zhou ���! Narayanan

Walker � Buckley ���! Imai
 Iwata
 � Miyoshi ���! Ceccarelli et al� ������ Ces sources
ont souvent �et�e interpr�et�ees uniquement dans le cadre du mod�ele de Shu �����
 B���
ayant m�eme �et�e consid�er�ee comme le �r�eve du th�eoricien� �Myers
 Evans � Ohashi
������ Par ailleurs
 des observations interf�erom�etriques ont permis de mettre en �evidence
la pr�esence de mouvements d	e�ondrement �a l	aide d	autres signatures spectroscopiques
�cf� x ���� dans un certain nombre de proto��etoiles �cf� Ohashi ���! Myers
 Evans �
Ohashi ����! Di Francesco et al� ����� Dans le Chap� �
 nous pr�esenterons une �etude
d�etaill�ee de la structure en vitesse de la proto��etoile de classe � actuellement la plus
jeune du nuage mol�eculaire du Taureau
 IRAM ���
 d�ecouverte par Andr�e
 Motte
 �
Bacmann ������

����� Techniques d�observation

Les radiot�elescopes �sub�millim�etriques au sol sont particuli�erement bien adapt�es
pour �etudier les r�egions de formation d	�etoiles puisqu	on trouve
 dans les bandes de
transparence de l	atmosph�ere terrestre �� �a ����
 ��
 � et � mm �� �������
 �������

����� et ���� GHz
 cf� Annexe B de Wild ����
 un certain nombre de transitions
mol�eculaires de rotation excit�ees aux temp�eratures typiquement rencontr�ees ����� K��
L	observation de ces transitions se fait par d�etection h�et�erodyne� Ces radiot�elescopes
sont �egalement adapt�es pour mesurer l	�emission continue thermique de la poussi�ere
froide �d�etection bolom�etrique��

Nous avons utilis�e les deux instruments de l	Institut de RadioAstronomie Millim�e�
trique �IRAM� �	 � le radiot�elescope de �� m de diam�etre et l	interf�erom�etre du Plateau

��� Dans le domaine �sub
millim�etrique� l�opacit�e de l�atmosph	ere est essentiellement due 	a la
pr�esence de vapeur d�eau ainsi qu�	a des bandes d��emission de O� �cf� Fig� ��� de Rohlfs � Wilson
����
� Les radiot�elescopes sont par cons�equent install�es en altitude� pour diminuer au maximum la
quantit�e de vapeur d�eau sur la ligne de vis�ee� En g�en�eral� la p�eriode d�hiver est la plus propice pour
observer�
��� Institut fond�e en ���� par la Max�Planck�Gesellschaft allemande et le Centre National de la
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de Bure�

Le radiot�elescope de �� m �cf� Wild ���� est situ�e �a ���� m d	altitude sur les pentes
du Pico Veleta dans la Sierra Nevada
 pr�es de Grenade �Andalousie
 Espagne�� Il est
utilis�e depuis ��� et est actuellement le radiot�elescope millim�etrique �a antenne unique
le plus performant autour de �� mm� Son miroir parabolique de �� m de diam�etre lui
permet d	obtenir des r�esolutions angulaires �HPBW � de ������ dans la bande �a � mm

����� �a � mm et ����� �a �� mm �
� Jusqu	�a quatre r�ecepteurs h�et�erodynes peuvent �etre
utilis�es simultan�ement
 ce qui permet d	observer plusieurs transitions en m�eme temps
dans la m�eme direction du ciel� Depuis ���
 une nouvelle cam�era �a ��� GHz �HERA�

constitu�ee de � r�ecepteurs h�et�erodynes
 permet d	augmenter consid�erablement l	e�ca�
cit�e de cartographie du t�elescope� L	analyse spectrale du signal collect�e est r�ealis�ee soit
par une s�erie de �ltres
 soit par un autocorr�elateur dont la r�esolution spectrale peut
descendre jusqu	�a � kHz �soit ���� km s�� �a �� GHz�� Par ailleurs
 les observations
de l	�emission continue des poussi�eres �a �� mm sont r�ealis�ees avec la cam�era de bolo�
m�etres MAMBO constitu�ee de �� r�ecepteurs �et bient�ot �� espac�es de � ���� �cam�era
d�evelopp�ee par le Max�Planck�Institut f�ur Radioastronomie de Bonn��

L	interf�erom�etre millim�etrique de l	IRAM �cf� Neri ���� est situ�e �a ����m d	alti�
tude sur le Plateau de Bure dans les Alpes� Cet instrument �appel�e PdBI dans la suite�

constitu�e de � t�elescopes de � m de diam�etre lorsqu	il a vu le jour en ���
 puis de � t�e�
lescopes en ���
 poss�ede maintenant � t�elescopes� Gr�ace �a sa grande surface collectrice

il est pour le moment l	interf�erom�etre millim�etrique le plus sensible� A l	heure actuelle

lorsque l	on veut atteindre une r�esolution angulaire de l	ordre de la seconde d	arc dans le
domaine millim�etrique
 il est n�ecessaire d	utiliser un interf�erom�etre
 instrument consti�
tu�e de plusieurs t�elescopes mobiles �pour la suite
 on appelle L la distance s�eparant les
deux plus �eloign�es � c	est la �ligne de base� maximale� dont on combine les signaux de
mani�ere coh�erente� Le signal ainsi synth�etis�e contient une partie de l	information qu	on
obtiendrait avec un t�elescope unique de diam�etre L� La rotation de la Terre est mise
�a pro�t pour collecter le maximum de cette information puisqu	elle modi�e au cours
du temps l	orientation des di��erentes paires de t�elescopes et leurs longueurs projet�ees
dans un plan perpendiculaire �a la direction de la source� L	objectif est de couvrir le plus
dens�ement possible la surface qu	occuperait le t�elescope unique de diam�etre L �on parle
de synth�ese d	ouverture�� Pour y parvenir
 on peut �egalement
 en compl�ement
 changer
la con�guration de l	interf�erom�etre en d�epla"cant les t�elescopes� Dans le cas du PdBI
 on
utilise principalement � con�gurations� Dans la con�guration la plus �etendue
 la ligne
de base maximale �L� est actuellement de l	ordre de ��� m
 ce qui permet d	atteindre
des r�esolutions angulaires de � ��� �a �� GHz et � ����� �a ��� GHz �cf� ����
 IRAM
Newsletter
 ��
 ����

Recherche Scienti�que fran"cais� en collaboration avec l�Instituto Geogra�co Nacional espagnol� devenu
membre 	a part enti	ere en �����
��� La relation HPBW � �������GHz
 est une bonne approximation reliant la r�esolution e�ective du
t�elescope 	a la fr�equence d�observation� cf� Tab� � de la lettre n� � de l�IRAM ������ IRAM Newsletter�
�� �
� La r�esolution d�un radiot�elescope est limit�ee par la di�raction �� ��D
� d�o	u l�int�er�et d�un
diam	etre le plus grand possible �	a condition de ma�#triser les probl	emes m�ecaniques de d�eformation du
miroir� de pr�ecision du pointage���
�
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La calibration et la r�eduction des donn�ees de ces deux instruments est r�ealis�ee �a
l	aide d	un ensemble de logiciels con"cus par l	Observatoire de Grenoble et l	IRAM�

��	 Plan de travail

L	objectif principal de cette th�ese est d	apporter des contraintes observationnelles
aux mod�eles de formation d	�etoile en �etudiant la structure en vitesse des enveloppes de
proto��etoiles de classe � et des condensations pr�estellaires� Pour cela
 nous utilisons un
code num�erique de transfert radiatif qui permet de simuler des spectres de transitions
mol�eculaires �a partir de mod�eles param�etr�es d	enveloppe en e�ondrement gravitationnel
et en rotation� Les spectres synth�etis�es sont ajust�es aux spectres que nous avons observ�es
et l	on d�eduit de cet ajustement les caract�eristiques de la structure en vitesse des objets
�etudi�es
 en terme d	e�ondrement gravitationnel et de rotation�

Le Chap� � commence par rappeler les notions de transfert radiatif auxquelles il
sera abondamment fait appel par la suite� Il pr�esente �egalement le code num�erique de
transfert radiatif MAPYSO que nous avons utilis�e pour mod�eliser les sources �etudi�ees�

Nous expliquons ensuite dans le Chap� � comment la spectroscopie de transitions
mol�eculaires dans le domaine millim�etrique permet d	acc�eder �a la structure en vitesse
des enveloppes protostellaires�

Le Chap� � constitue la plus grande partie de ce travail de th�ese et pr�esente l	�etude
d�etaill�ee de la structure en vitesse de la proto��etoile de classe � IRAM ���
 situ�ee
dans le nuage mol�eculaire du Taureau
 r�egion dans laquelle les �etoiles se forment de
mani�ere plut�ot isol�ee� Dans un premier temps
 �a partir d	observations r�ealis�ees avec le
t�elescope de ��m de l	IRAM
 nous utilisons MAPYSO pour pr�eciser la structure en
vitesse de l	enveloppe d	IRAM ��� �a l	�echelle de rayon r � ��� � ���� UA
 que
nous comparons ensuite aux pr�edictions d	un certain nombre de mod�eles de formation
d	�etoile �x �� �a ����� Dans un second temps
 nous compl�etons l	analyse de la structure
en vitesse �a plus petite �echelle �a partir d	observations interf�erom�etriques obtenues avec
l	interf�erom�etre du Plateau de Bure �x �����
Le Chap� � est consacr�e �a l	�etude d	un �echantillon de condensations pr�estellaires

situ�ees dans le nuage mol�eculaire de � Ophiuchi �� Oph�
 r�egion de formation d	�etoiles
en amas� La structure en vitesse des c�urs denses au sein desquels sont apparues ces
condensations est analys�ee en terme de mouvements de contraction et de rotation �*��
Nous pr�esentons �egalement une analyse des mouvements relatifs des condensations au
sein du nuage mol�eculaire de � Oph�

En�n
 en guise de synth�ese
 le Chap� � compare la structure en vitesse d	IRAM ���
avec celle d	autres sources du nuage du Taureau
 ainsi que d	autres objets situ�es dans
des r�egions de formation d	�etoiles en amas
 pour tenter de distinguer les caract�eristiques
de l	e�ondrement gravitationnel dans ces r�egions aux modes de formation d	�etoile ap�
paremment di��erents�



��

Chapitre �

Notions de transfert radiatif et code

num�erique

Les condensations dans lesquelles naissent les �etoiles de faible masse au sein des
nuages mol�eculaires sont des milieux denses et tr�es froids constitu�es de gaz et de pous�
si�eres
 caract�eris�es par des densit�es nH� � ����
 cm�� et des temp�eratures cin�etiques
de l	ordre de ���� K� Ces conditions physiques sont telles que les r�egions de formation
d	�etoiles sont opaques au rayonnement dans le domaine visible et �emettent un rayonne�
ment de l	infrarouge proche
 voire de l	infrarouge moyen seulement
 au domaine radio�
Dans le domaine millim�etrique
 ce rayonnement est constitu�e d	une �emission continue

l	�emission thermique des poussi�eres
 et de raies spectrales
 correspondant �a l	�emission
du gaz dans des transitions mol�eculaires de rotation� Une grande partie de ce travail de
th�ese consacr�e �a l	�etude de la structure en vitesse des enveloppes protostellaires repose
sur l	analyse de spectres de transitions mol�eculaires obtenus �a l	aide de radiot�elescopes
millim�etriques� Ce chapitre rappelle tout d	abord quelques notions simples sur l	inter�
action entre la mati�ere et le rayonnement n�ecessaires pour la compr�ehension de ces
spectres
 puis il d�ecrit le code num�erique de transfert radiatif que nous avons employ�e
pour mod�eliser les sources �etudi�ees� En�n
 la derni�ere partie pr�ecise les param�etres
spectroscopiques que nous avons utilis�es�

��� El�ements de transfert radiatif

����� Grandeurs photom�etriques et temp�eratures

Un rayonnement est caract�eris�e par son intensit�e sp�eci�que monochromatique I�
�ou luminance ou brillance monochromatique
 cf� L�ena
 Lebrun � Mignard ����
 qui
repr�esente la puissance transport�ee �a travers une unit�e de surface normale �a la di�
rection de propagation
 par unit�e de fr�equence et par unit�e d	angle solide �unit�e SI �
W m�� Hz�� sr���� On note (I� l	intensit�e sp�eci�que monochromatique moyenn�ee sur
toutes les directions �(I� #

�
��

H
I�d)
 unit�e SI � W m�� Hz���� Elle est li�ee �a la den�
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sit�e d	�energie monochromatique moyenne (u� �unit�e SI � J m�� Hz��� par la relation
(I� #

c
��
(u�� La puissance transport�ee �a travers une unit�e de surface normale �a la direc�

tion de propagation
 par unit�e de fr�equence et dans un angle solide ) donn�e est le �ux
F� �ou �eclairement monochromatique
 cf� L�ena et al� ���� et s	obtient par la relation
F� #

R

I� cos � d)� En radioastronomie
 l	unit�e de �ux utilis�ee est le Jansky � Jy #

���
 W m�� Hz����

Lorsque le rayonnement est un rayonnement de corps noir
 l	intensit�e sp�eci�que I�
est �egale �a la fonction de Planck �

B��T � #
�h��

c�


exp�h��kT ��  
 ����

enti�erement caract�eris�ee par la temp�erature thermodynamique T � Pour un rayonnement
quelconque �a une fr�equence donn�ee
 on d�e�nit par analogie au rayonnement de corps
noir la temp�erature de brillance Tb comme la temp�erature du rayonnement de corps
noir qui aurait la m�eme intensit�e sp�eci�que
 soit I� # B��Tb�� Cette notion est tr�es
utile en radioastronomie puisque
 lorsque l	approximation de Rayleigh�Jeans est valide
�h� �� kT �
 on obtient I� #

�k��

c�
Tb
 soit une relation de proportionnalit�e directe entre

la temp�erature de brillance et l	intensit�e sp�eci�que� En pratique
 l	approximation de
Rayleigh�Jeans n	est pas tout �a fait valide dans le domaine millim�etrique aux temp�e�
ratures caract�eristiques des c�urs denses des nuages mol�eculaires� Par exemple
 pour
la fr�equence de la transition CS���� et une temp�erature de � K
 h��kT vaut ����
C	est pourquoi on d�e�nit une grandeur suppl�ementaire
 la temp�erature de rayonnement
e�ective J��Tb� �voir par ex� Kutner � Ulich ��� par la relation �

J��Tb� #
c�

�k��
B��Tb� 
 �����

qui n	est �egale �a la temp�erature de brillance que lorsque l	approximation de Rayleigh�
Jeans est valide�

En radioastronomie
 l	un des int�er�ets de d�ecrire le rayonnement d	une transition
mol�eculaire par une temp�erature plut�ot que par son intensit�e vient de ce que
 sous
certaines conditions �cf� x �����
 elle donne facilement acc�es �a la temp�erature du gaz�
La temp�erature cin�etique Tk est la temp�erature caract�erisant la distribution de vitesse
thermique des particules du milieu
 suppos�ee maxwellienne� Lorsque l	�equilibre thermo�
dynamique local �ETL� est �etabli dans le milieu �cf� x �����
 cette temp�erature d�ecrit
�egalement la r�epartition statistique des mol�ecules dans les di��erents niveaux de rotation
selon la distribution de Boltzmann � nu

nl
# gu

gl
e�h�ul�kTk 
 o�u les indices u et l d�esignent

les niveaux haut et bas de la transition de fr�equence �ul
 et gu et gl leurs d�eg�en�eres�
cences� Par analogie
 lorsque les conditions d	ETL ne sont pas remplies
 on d�e�nit la
temp�erature d	excitation Tex d	une transition comme le param�etre permettant d	�ecrire
le rapport des populations des niveaux sous une forme analogue �a celle de Boltzmann �

nu
nl
#
gu
gl
e�h�ul�kTex � �����

Lorsque l	ETL est �etabli pour la transition consid�er�ee
 la temp�erature d	excitation et
la temp�erature cin�etique sont �egales�
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Fig� �� $ Diagramme des processus radiatifs et collisionnels couplant les niveaux haut
�u et bas �l d�une transition mol�eculaire� De gauche �a droite � �emission spontan�ee�
absorption� �emission induite� excitation collisionnelle et d�esexcitation collisionnelle�

����� Processus radiatifs et collisionnels

La r�epartition statistique des mol�ecules dans les di��erents niveaux de rotation est
d�etermin�ee par les processus radiatifs d	absorption
 d	�emission spontan�ee et d	�emis�
sion induite d	un photon
 et les processus collisionnels entre mol�ecules� Consid�erons
une transition entre deux niveaux u et l �cf� Fig� ���
 d�ecrite par un pro�l de raie
���� piqu�e �a la fr�equence �ul et normalis�e �a  �

R�
� ����d� # �� Une mol�ecule dans

l	�etat u peut se d�esexciter spontan�ement en �emettant un photon de fr�equence �ul et on
note Aul la probabilit�e d	�emission spontan�ee d	un photon par seconde� A l	oppos�e
 une
mol�ecule dans l	�etat l peut absorber un photon incident �a la fr�equence �ul et passer
dans l	�etat u� La probabilit�e d	absorption d	un photon par seconde est proportionnelle
�a l	intensit�e (I du rayonnement moyenn�ee sur les angles et sur le pro�l de la transition
�(I #

R
(I�����d��
 et est not�ee Blu

(I� En�n
 Einstein a montr�e l	existence de l	�emission
stimul�ee
 processus inverse de l	absorption
 qui correspond �a la d�esexcitation radiative
d	une mol�ecule dans l	�etat u induite par un photon incident� La probabilit�e d	�emission
stimul�ee par seconde
 �egalement proportionnelle �a (I
 est not�ee Bul

(I� Ces trois coe��
cients Aul
 Bul et Blu
 appel�es coe�cients d	Einstein
 ne d�ependent que des propri�et�es
quantiques de la mol�ecule et sont li�es par les deux relations �voir par ex� Elitzur ���!
Rybicki � Lightman ���� �

glBlu # guBul �����

Aul #
�h��ul
c�

Bul �����

Pour les transitions dipolaires mol�eculaires de rotation
 le coe�cient d	Einstein Aul

d�epend du moment dipolaire � de la mol�ecule �

Aul #
��	���ul
�hc�

��ul 
 �����

avec �ul le module de l	�el�ement de matrice de l	op�erateur moment dipolaire entre les
�etats u et l� Pour une mol�ecule lin�eaire comme CS ou CO
 dont les niveaux d	�energie
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sont caract�eris�es par un seul nombre quantique J
 cet �el�ement s	exprime ��ul # �� J��
�J��

pour la transition du niveau u # J '  vers le niveau l # J �cf� Townes � Schawlow
���
 x ���
 avec � le moment dipolaire de la mol�ecule�
Aux processus radiatifs couplant les niveaux d	�energie d	une mol�ecule s	ajoutent les

collisions in�elastiques entre mol�ecules qui induisent des transitions non radiatives� La
probabilit�e Clu d	excitation collisionnelle d	une mol�ecule de l	�etat l vers l	�etat u par
seconde est le produit de la densit�e n de collisionneurs
 essentiellement H� et He qui
sont les esp�eces mol�eculaires et atomiques dominantes dans les nuages mol�eculaires

par un coe�cient de collision �lu qui d�epend de la section e�cace de collision et de la
fonction de distribution des vitesses �cf� par ex� Flower ����� La probabilit�e Cul de
d�esexcitation collisionnelle est reli�ee �a Clu par �

glClu # guCul e
��h�ul�kTk� �����

����� Les �equations coupl�ees du transfert radiatif

Les caract�eristiques du rayonnement �emis dans une transition mol�eculaire et �emer�
geant d	un nuage d�ecoulent de l	interaction entre la mati�ere et le rayonnement� Tout
d	abord
 la propagation du rayonnement dans un milieu le long d	une abscisse curvi�
ligne l �cf� Fig� ���� est d�ecrite par l	�equation du transfert radiatif qui exprime le taux
de variation de l	intensit�e sp�eci�que monochromatique du rayonnement en fonction des
propri�et�es d	absorption et d	�emission du milieu �voir par ex� Mihalas ���! Rybicki �
Lightman ����� Elle s	�ecrit �

dI�
dl
# ���I� ' �� 
 �����

avec �� et �� les coe�cients d	absorption et d	�emission monochromatiques du milieu

qui d�ependent des populations des niveaux par les relations �

�� #


�	
h�ul �nlBlu � nuBul� +��� �����

�� #


�	
h�ul nuAul +��� � �����

Introduisons deux nouvelles grandeurs � la profondeur optique ou opacit�e �� # �
R
�� dl

�cf� Fig� ����
 et la fonction source S� # ����� � La d�e�nition de la temp�erature d	ex�
citation Tex donn�ee au x ��� est telle que la fonction source s	exprime simplement
comme S� # B��Tex� �voir par ex� Elitzur ���
 x ������� Elle permet d	�ecrire �egalement
le coe�cient d	absorption sous une autre forme �

�� #
c�

�	��ul

gu
gl

nlAul �� e�h�ul�kTex� +���� ����

L	�equation ��� se r�e�ecrit en fonction de �� et de S� �

dI�
d��

# I� � S� � �����
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Fig� ��� $ Sch�ema illustrant les conventions de notation et de signe utilis�ees� L�observa�
teur est plac�e �a droite et regarde dans la direction de la source �dont l�avant est �a droite�
l�arri�ere �a gauche� Un rayonnement de fond �Ibg illumine la source par derri�ere� L�in�
tensit�e �emergeant de la source est I�� L�abscisse curviligne le long de la direction de
propagation du rayonnement ���eche pointant vers l�observateur est l� Son origine est
plac�ee �a l�arri�ere de la source �cf� l�axe orient�e vers la droite en bas� L�axe de l�opacit�e
le long de la ligne de vis�ee est lui orient�e vers la gauche� Son origine est plac�ee devant
la source et l�opacit�e cro��t �a mesure que l�on s�enfonce dans la source�

La solution formelle de cette �equation donnant l	intensit�e sp�eci�que �emergente est �

I� # Ibge
�	� '

Z 	�

�

S�e
�t� dt� 
 �����

o�u �� est la profondeur optique totale du milieu consid�er�e et Ibg l	intensit�e sp�eci�que du
rayonnement de fond �par exemple le corps noir cosmologique �a ���� K�� Dans un cas
g�en�eral
 la simplicit�e apparente de cette solution n	est qu	un leurre puisqu	elle contient
toujours le couplage du rayonnement avec la mati�ere � la fonction source et l	opacit�e sont
�a ce stade toujours ind�etermin�ees puisque les coe�cients d	absorption et d	�emission qui
les d�e�nissent d�ependent des populations des niveaux
 qui d�ependent elles�m�emes du
champ de rayonnement�

A cette �equation du transfert radiatif
 il faut ajouter les �equations de l	�equilibre
statistique� Elles expriment les taux de variation des populations des niveaux en fonc�
tion des taux de collision entre mol�ecules et des ph�enom�enes radiatifs d	absorption

d	�emission spontan�ee et d	�emission induite
 qui font intervenir explicitement le champ
de rayonnement moyen (I�� En e�et
 pour un syst�eme �a N niveaux d	�energie
 l	�equation
g�en�erale qui r�egit l	�evolution au cours du temps de la population du niveau i s	�ecrit

pour tout i compris entre  et N �

�ni
�t
# �ni

X
j ��i

Pij '
X
j ��i

njPji 
 �����
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o�u Pij # Aij ' Bij
(Iij ' Cij si i � j et Pij # Bij

(Iij ' Cij si i � j
 avec (Iij l	inten�
sit�e sp�eci�que monochromatique �a la fr�equence �ij moyenn�ee sur toutes les directions�
L	hypoth�ese d	�equilibre statistique impose 
ni


t
# � pour tout i �

� # �ni
X
j ��i

Pij '
X
j ��i

njPji � �����

Ce syst�eme de N �equations n	en contient que N� ind�ependantes
 mais on y adjoint
l	�equation de conservation du nombre total de mol�ecules� Ces N �equations constituent
�nalement le syst�eme d	�equations de l	�equilibre statistique des populations
 contenant
N inconnues �les ni� et d�ependant explicitement du champ de rayonnement moyen (I��

Le probl�eme du transfert radiatif est alors compl�etement pos�e� Ce jeu d	�equations

constitu�e de l	�equation du transfert radiatif et du syst�eme d	�equations de l	�equilibre sta�
tistique des populations
 exprime le couplage non�lin�eaire entre la mati�ere et le rayon�
nement qui est �a l	origine de la complexit�e de la mod�elisation du transfert radiatif� Il
est ainsi souvent n�ecessaire de recourir �a des simulations num�eriques �cf� x ���� pour
r�esoudre ces �equations� N�eanmoins
 le probl�eme est largement simpli��e lorsque l	hy�
poth�ese d	�equilibre thermodynamique local �ETL� est valide puisque
 dans ce cas
 la
fonction source S� est simplement �egale �a la fonction de Planck B��Tk�� Si l	on connait
le pro�l de temp�erature Tk�l� le long de la ligne de vis�ee
 alors l	int�egrale de la solution
formelle de l	�equation du transfert radiatif �Eq� ���� peut �etre calcul�ee sans di�cult�e�

����
 Opacit�e d�une raie

L	opacit�e monochromatique d	une raie
 ou profondeur optique �� �cf� x �����
 est
une grandeur sans dimension� Elle traduit la quantit�e de mol�ecules qui se trouvent dans
l	�etat bas de la transition et qui vont absorber le rayonnement incident �a la fr�equence
�� Elle est en r�ealit�e r�eduite de la contribution de l	�emission stimul�ee qui agit comme
une �absorption n�egative�� L	opacit�e au centre de la raie ���� s	exprime �a partir de
l	�equation �� et en utilisant la relation +��ul� � � � # c���ul v� �cf� x ���� de
Lequeux
 Falgarone � Ryter ����� �

���� #
c�

�	��ul

gu
gl

Nl

 v
Aul � � e�h�ul�kTex�
 �����

avec Nl la densit�e de colonne des mol�ecules dans le niveau l et  v la largeur de raie �a
mi�hauteur �FWHM
 exprim�ee en unit�e de vitesse��

Une raie est dite optiquement �epaisse lorsque ���� �  alors qu	on parle d	une raie
optiquement mince lorsque ���� � � Comme ces deux notions seront abondamment
utilis�ees dans la suite de cet expos�e
 nous allons illustrer ce qu	elles repr�esentent pour
un observateur�

Consid�erons le cas simple d	un nuage dans lequel la fonction source S�
 �egale �a
B��Tex�
 est constante� En int�egrant l	�equation ���
 l	intensit�e �emergente devient �

I� # B��Tbg�e
�	� 'B��Tex� �� e�	� � � �����
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En pratique
 pour s	a�ranchir en partie de la contribution de l	atmosph�ere terrestre
 les
observations sont r�ealis�ees en mode ON�OFF
 qui conduit �a I�� obs # I� �B��Tbg�� On
obtient donc �

I�� obs # �B��Tex��B��Tbg�� �� e�	� � � �����

Examinons les deux cas extr�emes avec
 pour simpli�er
 B��Tex� � B��Tbg�� Pour une
transition optiquement �epaisse ��� � �
 I� � B��Tex� � on �voit� la fonction source

donc la temp�erature d	excitation de la transition� Cette intensit�e repr�esente approxima�
tivement le rayonnement �emis par la couche d	�epaisseur optique �� �  en partant du
bord le plus proche de l	observateur
 et masque l	�emission des couches plus internes� Si
au contraire la transition est optiquement mince ��� � �
 alors I� # ��B��Tex� � l	in�
tensit�e est proportionnelle �a la fonction source ET �a la quantit�e de mati�ere �emettrice
le long de la ligne de vis�ee� L	observateur voit donc la totalit�e de la mati�ere �emettrice
du milieu le long de la ligne de vis�ee�

En r�esum�e
 un spectre optiquement �epais renseigne directement sur la temp�erature
d	excitation de la transition mol�eculaire dans le milieu alors qu	un spectre optiquement
mince
 une fois connue ou suppos�ee la temp�erature d	excitation
 re��ete la quantit�e de
mati�ere sur la ligne de vis�ee�

����� Notion de densit�e critique a travers le systeme a deux
niveaux

Une transition mol�eculaire est dite thermalis�ee lorsque l	ETL est �etabli
 ce qui se
traduit par une temp�erature d	excitation �egale �a la temp�erature cin�etique du gaz� Or

pour certaines transitions
 les conditions physiques des condensations protostellaires
�densit�e de l	ordre de nH� � ����
 cm��� ne permettent pas l	�etablissement de l	ETL

qui est gouvern�e au premier ordre par la densit�e du milieu� L	examen du mod�ele simple
�a deux niveaux permet de d�e�nir la notion de densit�e critique au�del�a de laquelle une
transition est thermalis�ee
 et est un premier pas vers la compr�ehension du transfert
radiatif hors ETL�

Pour un syst�eme �a deux niveaux u et l
 les �equations d	�evolution des populations
nu et nl s	�ecrivent �cf� Eq� ���� �

�nl
�t
# ��nu

�t
# �nl�Clu 'Blu

(I� ' nu�Cul 'Aul 'Bul
(I� � �����

A l	�etat stationnaire et lorsque l	intensit�e du rayonnement est su�samment faible �tran�
sition optiquement mince� pour que les termes Blu

(I et Bul
(I soient n�egligeables
 c	est��a�

dire lorsque les mol�ecules sont excit�ees collisionnellement et se d�esexcitent par �emission
spontan�ee ou par collision
 on obtient nu

nl
# Clu

Cul�Aul
d	o�u
 avec l	�equation ��� �

nu
nl
#
gu
gl
e�h��kTk



 'Aul�Cul
� ������

L	�ecart �a la situation d	ETL est donc gouvern�e par le terme Aul�Cul et la transition
est thermalis�ee lorsque la d�esexcitation par collision domine sur l	�emission spontan�ee
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�Cul � Aul�� Comme le terme de collision Cul est proportionnel �a la densit�e de collision�
neurs nH� �Cul # nH��ul�
 la condition pr�ec�edente devient nH� � Aul

�ul
� Une transition

est donc thermalis�ee lorsque la densit�e du milieu est grande devant la densit�e critique
qu	on d�e�nit par �

ncr #
Aul

�ul
� �����

Le terme Aul�Cul vaut par cons�equent ncr�nH� �

Le Tab� �� �p� ��� donne les densit�es critiques de quelques transitions mol�eculaires
�etudi�ees dans cet expos�e� Il illustre le fait que
 pour une mol�ecule donn�ee
 la densit�e
critique est plus forte pour des transitions de fr�equences plus �elev�ees
 en lien avec la
forte d�ependance du coe�cient d	�emission spontan�ee avec la fr�equence �cf� Eq� �����
Ce tableau montre �egalement que
 du fait de son tr�es faible moment dipolaire
 CO
�de m�eme que ses isotopes comme C��O� est une mol�ecule beaucoup plus facilement
thermalisable que CS et N�H� �ou leurs isotopes comme C��S et N�D��� Les mol�ecules
comme CS et N�H�
 ainsi que par exemple HCO�
 H�CO
 C�H� �et isotopes�
 sont par
cons�equent des traceurs de milieux plus denses $ avec des densit�es de l	ordre de �	��


cm��
 typiques des c�urs denses des nuages $ que CO�

Lorsque les termes radiatifs Blu
(I et Bul

(I ne sont pas n�egligeables dans l	�equation
���
 il n	est plus possible d	obtenir une expression explicite du rapport des popula�
tions puisque (I en d�epend par l	interm�ediaire de l	�equation de transfert� La m�ethode
de la probabilit�e d	�echappement
 introduite pour la premi�ere fois par Sobolev �����


Tab� �� $ Densit�es critiques de quelques transitions de CO� C ��O� CS� C ��S� N�H�

et HCO� �a �� K

Transition �ul Be � Aul r�ef�a �ul r�ef�b ncr
�u� l
 �GHz
 �GHz
 �Debye
 �s��
 �cm�� s
 �cm��


CO����
 ���� ���� ����� ���� ���� ��
 ��� ����� ��
 ��� ���
CO����
 ���� ���� ����� ���� ���� ��
 ���� ����� ��
 ���� ��	
C��O����
 ����� ���� ����� ���� ���� ��
 ��� ����� ��
 ���� ���
C��O����
 ����� ���� ����� ���� ���� ��
 ���� ����� ��
 ���� ��	
CS����
 ���� ���� ����� ���� ���� ��
 ���� ����� ��
 ��� ���
CS���
 ����� ���� ����� ���� ���� ��
 ���� ����� ��
 ��� ���
CS����
 ����� ���� ����� ��� ���	 ��
 ��� ����� ��
 ���� ���
C�	S����
 ���� ���� ����� ���� ���� ��
 ���� ����� ��
 ���� ���
C�	S���
 ����� ���� ����� ���� ���� ��
 ���� ����� ��
 ���� ���
C�	S����
 ����� ���� ����� ���� ���	 ��
 ��� ����� ��
 ���� ���
N�H


��������� ��� ���� ��� ��� ���� �
 ���� ����� ��
 ���� ���
N�H


���
 ����� ���� ��� ��� ���� �
 ���� ����� ��
 ���� ���
HCO
����
 ���� ���� ��� ���� ���� ���
 ���� ����� ��
 ���� ���
HCO
���
 ����� ���� ��� ���� ���� ���
 ���� ����� ��
 �� ���

R�ef�erences � �a
 Moment dipolaire et param	etres spectroscopiques � ��
 Blake et al� �����
 et Lovas �
Krupenie �����
 � ��
 Lovas � Krupenie �����
 � �
 Pickett et al� �����
� ��
 Botschwina �����
�

�b
 Taux de collision � ��
 Flower � Launay �����
 � ��
 Turner et al� �����
� extrapol�es en dessous
de �� K par N�J� Evans �communication priv�ee
 � ��
 Flower �����
�
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est une m�ethode d	approximation qui permet de d�ecoupler les �equations statistiques
des populations de l	�equation de transfert� Elle consiste en l	introduction d	un facteur
multiplicatif local  d�ecrivant la probabilit�e qu	un photon a de s	�echapper du nuage
apr�es son �emission
 mesur�ee par l	�ecart de (I �a la fonction source locale S �  #  � �I

S

�voir par exemple Elitzur ���
 x ����� La probabilit�e qu	un photon soit r�eabsorb�e par
le milieu est de ce fait  �  #

�I
S
� L	�elimination de (I conduit alors �a remplacer les

termes radiatifs de l	�equation des populations ��� par Aulnu� On est ramen�e formel�
lement au cas pr�ec�edent en rempla"cant Aul par Aul� Qualitativement
 cela traduit le
fait que l	�emission spontan�ee d	un photon n	a�ecte pas n�ecessairement les populations
statistiques puisque sa r�eabsorption �eventuelle ram�ene le syst�eme dans l	�etat statistique
initial� Finalement
 le rapport des populations s	�ecrit �

nu
nl
#

gu
gl
e�h��kTk



 ' ncr�nH�

� ������

Or le comportement asymptotique de  avec l	opacit�e est le suivant �cf� Elitzur ���

x ����� �

 #

�
 si � �� 
�
	
si � �� 




donc l	augmentation de la profondeur optique diminue la densit�e critique e�ective � une
raie optiquement �epaisse est thermalis�ee plus facilement qu�une raie optiquement mince
de m�eme rapport Aul�Cul �cf� x ���� et Fig� ���c�� Par exemple les transitions de C��S
�not�e habituellement CS� sont davantage thermalis�ees que celles de son isotope C��S

���� fois moins abondant �voir par exemple Fig� ���a et b�� En r�esum�e
 une transition
mol�eculaire est d	autant plus proche d	�etre thermalis�ee que la densit�e de collisionneurs
et son opacit�e sont �elev�ees�

En conclusion
 l	analyse d	un spectre fait appel �a deux notions distinctes � le degr�e
de thermalisation et l	opacit�e de la transition mol�eculaire� La temp�erature de brillance
Tb du rayonnement �emergent tend vers la temp�erature d	excitation Tex lorsque la pro�
fondeur optique augmente
 et celle�ci tend elle�m�eme vers la temp�erature cin�etique Tk
lorsque la raie se thermalise �densit�e croissante et�ou opacit�e croissante��

����� Densit�e de colonne

La mesure de l	intensit�e int�egr�ee du spectre d	une transition optiquement mince
donne acc�es �a la densit�e de colonne N de la mol�ecule consid�er�ee
 c	est��a�dire la quantit�e
de mol�ecules contenues le long de la ligne de vis�ee dans un cylindre de section unit�e�
En utilisant l	�equation �� et en supposant une temp�erature d	excitation uniforme
dans le milieu
 la densit�e de colonne dans le niveau l s	�ecrit
 sachant que

R
f��� d� #R

f��� �ul
c
dv �

Nl #
�	

c�
gl
gu

��ul
Aul



�� e�h�ul�kTex�

Z
��dv� ������
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L	�equation ��� appliqu�ee �a une transition optiquement mince permet d	�eliminer �� �

Nl #
�	

c�
gl
gu

��ul
Aul



�� e�h�ul�kTex�



J��Tex�� J��Tbg�

Z
J��Tb�dv� ������

Pour une transition thermalis�ee
 la densit�e de colonne totale N de la mol�ecule d�e�
pend de la fonction de partition rotationnelle Z�Tk� #

P
j gje

�Ej�kTk
 et vaut N #
Nl

gl
Z�Tk�eEl�kTk� Dans le cas d	une mol�ecule lin�eaire comme CO ou CS
 l	�energie du ni�

veau l par rapport au niveau fondamental s	exprime simplement par El # hBe l �l'�

o�u Be est la constante rotationnelle caract�erisant la mol�ecule �cf� colonne � du Tab� ��
p� ���� Le d�eveloppement asymptotique de la fonction de partition d	une mol�ecule li�
n�eaire s	�ecrit �cf� Herzberg ���
 x ��� �

Z�Tk� #
kTk
hBe

'


�
'


�

hBe

kTk
'
�

��

�
hBe

kTk

��

'


��

�
hBe

kTk

��

' 	 	 	 � ������

Pour les mol�ecules comme CS ou CO et une temp�erature cin�etique sup�erieure �a � K

hBe�kTk � ��� donc Z � kTk

hBe
' �

� � D	o�u la densit�e de colonne totale N �

N #
�	k�

h�c�
��ul

guBeAul
ehBel�l����kTk

Tk '
hBe

�k

 � J��Tbg��J��Tk�

Z
J��Tb�dv� ������

����� Rapport d�intensit�es de raie int�egr�ees

Lorsque l	hypoth�ese d	ETL est valide
 le calcul du rapport d	intensit�es int�egr�ees de
deux transitions optiquement minces d	une m�eme mol�ecule ou d	un m�eme ion permet
d	estimer la temp�erature cin�etique du gaz
 sans avoir besoin de conna��tre l	abondance
de la mol�ecule� Consid�erons deux transitions de fr�equences �ul et �tb� Pour une mol�ecule
lin�eaire pour laquelle �ul # �Beu �avec une tr�es bonne approximation�
 le calcul de
Nl�Nb en utilisant les �equations ���� et ��� conduit �a �

Iul
Itb
#

R
Jul� �Tb�dvR
J tb� �Tb�dv

# e
�
�Eu�Et�
kTutex

�u
t

�� � Jul� �Tbg��J
ul
� �T

ul
ex�

 � J tb� �Tbg��J
tb
� �T

tb
ex�

� ������

A l	ETL
 on a T ul
ex # T tb

ex # T ut
ex # TK� D	autre part
 si les deux transitions ont la

m�eme largeur de raie
 le rapport des opacit�es au centre des raies est �egal au rapport
des opacit�es totales et s	�ecrit �

�ul���
� tb���

#

R
�ul� dvR
� tb� dv

#

R
Jul� �Tb�dvR
J tb� �Tb�dv

� J tb� �T
tb
ex�� J tb� �Tbg�

Jul� �T
ul
ex�� Jul� �Tbg�

� ������

Dans le cas de deux transitions optiquement �epaisses
 le rapport des temp�eratures
pic des raies se calcule ais�ement �a partir de l	�equation ��� et s	�ecrit �

Tul
Ttb
#

Jul� �T
ul
ex�� Jul� �Tbg�

J tb� �T
tb
ex�� J tb� �Tbg�

� ������
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Fig� ��� $ Rapports d�intensit�es int�egr�ees en fonction de la temp�erature pour C ��O�
C ��S� N�D�� N�H� et DCO�� calcul�es en supposant l�ETL �etabli et un facteur de
remplissage du lobe du t�elescope identique pour les deux transitions� et en ignorant la
structure hyper�ne pour N�H� et N�D�� Sur chaque graphique� les courbes montrent
le cas de deux transitions optiquement minces �trait �n et le cas de deux transitions
optiquement �epaisses �trait gras�
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Si les deux transitions ont la m�eme largeur de raie
 on peut approcher leur rapport
d	intensit�es int�egr�ees par le rapport des temp�eratures pic ci�dessus�

La �gure ���
 inspir�ee de Levreault ����� mais calcul�ee sans n�egliger le rayonnement
de fond �
 montre l	�evolution de quelques rapports d	intensit�es de raie pour C��O
 C��S

N�D�
 N�H� et DCO� en fonction de la temp�erature
 en supposant l�ETL �etabli et
un facteur de remplissage du lobe de l	antenne identique pour les deux transitions� Ces
calculs ont �et�e e�ectu�es pour les deux cas limites de deux transitions optiquementminces
et de deux transitions optiquement �epaisses� Dans le cas optiquement mince
 le rapport
de raies tend vers le carr�e du rapport des indices des niveaux hauts des deux transitions
lorsque la temp�erature cro��t� Il n	est plus alors un bon estimateur de la temp�erature�
Pour le cas optiquement �epais �
 l	invalidit�e de l	approximation de Rayleigh�Jeans vers
les basses temp�eratures provoque un �ecart �a l	unit�e�

����� Application a l�estimation de la temp�erature ext�erieure
dans l�enveloppe d�IRAM 	
���

Dans les r�egions internes de l	enveloppe d	IRAM ��� �cf� Chap� ��
 C��O �comme
CO� est certainement fortement d�epl�et�e
 c	est��a�dire adsorb�e sur la surface des grains
�d	un facteur � �a ��
 voir par ex� Bacmann et al� ����! Bergin et al� ����! Tafalla et
al� ������ L	�emission des deux transitions C��O���� et C��O���� est par cons�equent
sans doute domin�ee par les couches externes de l	enveloppe �r � ���� � ���� UA� et
le rapport d	intensit�es int�egr�ees de ces deux transitions peut �etre utilis�e pour estimer
la temp�erature du gaz dans la partie externe de l	enveloppe d	IRAM ��� �cf� x ��
de Belloche et al� ���� $ BADB�� dans la suite�� A partir des spectres pris sur la
direction perpendiculaire au �ot bipolaire jusqu	�a un rayon de ���� et en d�egradant
la r�esolution spatiale des observations C��O���� �a celle de C��O����
 on mesure un
rapport d	intensit�es int�egr�ees moyen de ��
��� �en Tmb�� Comme les densit�es critiques
des deux transitions C��O���� et C��O���� sont de l	ordre de ���� et ���� cm�� �cf�
Tab� �� p� ���
 il est raisonnable de penser qu	elles sont thermalis�ees dans l	enveloppe
d	IRAM ���� Le cas optiquement mince de la Fig� ��� implique alors une temp�erature
minimale de � 
 � K� Dans la suite
 nous estimons l	opacit�e de ces deux transitions�
Nous commen"cons par estimer l	opacit�e de C��O���� �a partir du rapport d	inten�

sit�es int�egr�ees C��O�����C��O����� La mesure de ce rapport sur la position centrale
d	IRAM ���
 plus appropri�ee que celle du rapport des temp�eratures pic �cf� Fig� ���
et l	annexe B de Ladd
 Fuller � Deane ����
 donne une valeur de ��
���
 en prenant
une incertitude de calibration de �& pour chaque transition ��� 
 ��� en ne tenant
compte que du bruit statistique sur chaque spectre�� Cette valeur est compatible avec
le rapport d	abondances standard ,C��O-�,C��O- mesur�e dans le milieu interstellaire

�� Dans le cas de C��O� nous obtenons un rapport d�intensit�es de raie un peu plus fort �� ���������
en absolu� sur la plage de temp�eratures ��� K
 que celui calcul�e par Levreault �����
 	a la m�eme
temp�erature�
�� De mani	ere rigoureuse� ce rapport est en fait le rapport des temp�eratures pic et ne vaut le rapport

d�intensit�es int�egr�ees que si les largeurs de raie des deux transitions sont 	a peu pr	es identiques�
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Fig� ��� $ Rapport d�intensit�es int�egr�ees �a et rapport de temp�eratures pic �b C ��O���
��C ��O���� en fonction de la largeur de raie� calcul�es pour di��erentes opacit�es de
C ��O���� et en tenant compte de la structure hyper�ne de C ��O���� �cf� Ladd et al�
�		�� La droite en pointill�e repr�esente le rapport d�abondance utilis�e ����� pour �a�
et ce rapport corrig�e du poids relatif de la composante principale du triplet C ��O���
� pour �b� Ces courbes montrent que le rapport d�intensit�es int�egr�ees est quasiment
ind�ependant de la largeur de raie �FWHM alors que le rapport de temp�eratures pic y
est tr�es sensible d�es que les composantes hyper�nes se chevauchent �i�e� vers FWHM �
��� km s���

local ���� 
 ��� �cf� Penzias ���� La valeur limite inf�erieure �� ���� du rapport
mesur�e donne
 �a partir de la Fig� ���a
 une limite sup�erieure �a la profondeur optique
de la transition C��O���� � � � ����� D	autre part
 le rapport des temp�eratures pic
��CO�����C��O���� mesur�e ����
 ���� est signi�cativement plus faible que le rapport
d	abondances mesur�e dans le milieu interstellaire local � Myers
 Linke � Benson �����
pr�econisent ,��CO-�,C��O- # ��� �qui est le rapport terrestre�
 tandis que l	on d�eduit
,��C-�,��C- � ,�
O-�,��O- # ���
�� de Wilson � Rood ������ Avec un rapport d	abon�
dances de ��� et en faisant les m�emes hypoth�eses que Myers et al� ����� �notamment
un rapport �largeur de raie sur longueur d	�emission le long de la ligne de vis�ee� iden�
tique pour les deux transitions�
 la limite sup�erieure du rapport mesur�e �� ���� donne
une limite inf�erieure �a l	opacit�e de C��O���� � � � ����� La combinaison de ces deux
r�esultats sugg�ere une opacit�e de C��O���� de l	ordre de ���� ����
L	�equation ���� permet alors d	estimer l	opacit�e de C��O���� �a partir de celle de

C��O����� Le dernier facteur du membre de droite de l	�equation ���� varie seulement
de ��� �a ��� lorsque la temp�erature varie de � �a �� K� Par cons�equent
 pour une
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Tab� ��� $ Estimation de la temp�erature cin�etique dans la partie externe de l�enveloppe
d�IRAM ���	� �a partir de C ��O���� et C ��O�����

Transition � Feff Beff T ��peak
a T peak

mb B� �Tbg
 	 B� �Tex
 Tex
�K
 �K
 �K
 �K
 �K


C��O����
 ����� ���� ��� ���� ��� ���� ��� ���� ����
��� ��� ���

C��O����
 ����� ���� ���� ���� ���� ��� ���� ���� ���
���� ���� ���

temp�erature de cet ordre
 le rapport d	intensit�es int�egr�ees C��O�����C��O���� donn�e
plus haut implique un rapport d	opacit�e d	environ ������ L	opacit�e de C��O���� est
donc de l	ordre de ������ �mais cette valeur n	est qu	approximative puisqu	on a fait
l	hypoth�ese de transitions optiquement minces pour utiliser l	�equation ������

Les deux transitions C��O���� et C��O���� sont par cons�equent marginalement op�
tiquementminces� La temp�erature TK # �
� K estim�ee plus haut constitue donc seule�
ment une limite inf�erieure �a la temp�erature ext�erieure de l	enveloppe d	IRAM ����
En supposant toujours l	ETL mais sans faire l	hypoth�ese de transitions optiquement
minces
 on peut estimer de mani�ere plus juste l	opacit�e de C��O���� �a partir de celle
de C��O���� si on suppose connue la temp�erature cin�etique� Pour une mol�ecule lin�eaire
comme C��O
 l	opacit�e au centre de la transition ul avec u # J et l # J �  s	�ecrit �cf�
Eq� ��� et Goldsmith � Langer ���� �

�ul #
�	���

�h

N

Z



 v
Je�hBeJ�J����kTex �e�hBeJ�kTex � �
 ������

Cette �equation permet de calculer
 �a partir de la temp�erature cin�etique suppos�ee
 le
rapport d	opacit�e �������� Pour Tk # �
  K
 on obtient ������� # ��
 ��� D	o�u une
opacit�e de C��O���� de l	ordre de ����� � si la temp�erature est de l	ordre de �� �
K�

La temp�erature du gaz peut �egalement �etre estim�ee directement �a partir de la temp�e�
rature pic des spectres centraux �exprim�ee en Tmb� puisqu	on dispose maintenant d	une
estimation de l	opacit�e� D	apr�es l	�equation ���
 B��Tex� # B��Tbg�'Ipeak� obs���e�	 ��
Avec Tbg # ���� K et Tex # Tk
 on obtient Tk � ���� K pour C��O���� �cf� Tab� ���
p� ���� Pour C��O����
 l	opacit�e estim�ee plus haut donne Tk � ��� � ��� K
 ce qui
est coh�erent avec l	hypoth�ese faite pour calculer cette opacit�e�

L	analyse des spectres C��O���� et C��O���� conduit donc �a une temp�erature cin�e�
tique du gaz de l	ordre de ��� K dans les couches externes de l	enveloppe d	IRAM����
Cette temp�erature est l�eg�erement sup�erieure �a celle estim�ee par Benson � Myers �����
en NH� �qui trace cependant des r�egions plus denses que C��O� pour les c�urs denses
du Taureau �� � 
 � K��
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��� Le code num�erique de transfert radiatif MAPYSO

Les transitions mol�eculaires comme CS����
 CS�����
 CS����� ou HCO������ qui
permettent de sonder les r�egions denses �n � �	��
 cm��� des nuages mol�eculaires ne
sont pas thermalis�ees dans la totalit�e d	une enveloppe protostellaire� Lorsque l	on veut
analyser les spectres observ�es pour en d�eduire les propri�et�es physiques du milieu
 il est
par cons�equent indispensable d	utiliser un code num�erique pour calculer le transfert
radiatif en prenant en compte su�samment de niveaux de rotation� Pour mod�eliser
les spectres pr�esent�es dans la suite
 nous avons utilis�e le code num�erique de transfert
radiatif MAPYSO
 con"cu par St�ephan Blinder et Didier Despois �a l	Observatoire de
Bordeaux �Blinder �����

����� Description du code

Cet outil est constitu�e de deux codes num�eriques distincts� Le premier code
 appel�e
BERNES
 utilise une m�ethode de Monte�Carlo �Bernes ���� pour calculer
 en g�eom�e�
trie sph�erique �a une dimension
 les populations des niveaux de rotation de la mol�ecule
consid�er�ee dans tout le milieu
 que les conditions de l	ETL soient �etablies ou non� A
partir de ces populations
 le second code
 nomm�e MAPYSO �Blinder ����
 calcule le
transfert radiatif le long de chaque ligne de vis�ee
 et r�ealise la convolution par le lobe
du t�elescope pour permettre une comparaison directe avec les spectres observ�es� La
Fig� ��� pr�esente un algorithme simpli��e de ces deux codes num�eriques�

La m�ethode de Monte�Carlo d�evelopp�ee par Bernes ����� est une proc�edure it�e�
rative �niter it�erations�� En partant de populations des niveaux initiales choisies par
l	utilisateur �en g�en�eral les populations �a l	ETL
 a priori di��erentes des populations
r�eelles�
 elle consiste �a �evaluer
 �a chaque it�eration
 le champ de rayonnement moyen �(I�

cf� x ����� g�en�er�e dans le milieu� Ce champ de rayonnement moyen permet ainsi
 par
inversion du syst�eme d	�equations de l	�equilibre statistique des populations �cf� Eq� ����

de donner une nouvelle estimation des populations des niveaux
 point de d�epart de l	it�e�
ration suivante� Cette proc�edure est r�eit�er�ee jusqu	�a ce que les populations des niveaux
et le champ de rayonnement moyen soient en �equilibre statistique
 c	est��a�dire qu	ils
deviennent stables d	une it�eration �a l	autre�

Concr�etement
 �a chaque it�eration
 le champ de rayonnement moyen est �evalu�e en
simulant la propagation des photons dans le milieu �etudi�e par un certain nombre de
photons mod�eles �nphot
 typiquement quelques dizaines de milliers�� Ces photons mo�
d�eles proviennent de l	�emission spontan�ee des mol�ecules excit�ees du milieu ainsi que
du rayonnement entrant aux bords du syst�eme �par exemple le rayonnement du corps
noir cosmologique �a ���� K et�ou le rayonnement d	une source centrale�� Le milieu est
discr�etis�e en cellules concentriques �nshell
 typiquement de �� �a ���� A chaque it�eration

la r�epartition des photons mod�eles �a �emettre dans chaque cellule et en provenance des
bords du syst�eme est �evalu�ee au prorata du taux d	�emission spontan�ee dans chaque
cellule et du �ux entrant aux bords du syst�eme� Ensuite
 dans chaque cellule
 chaque
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Fig� ��� $ Algorithme simpli��e des deux codes num�eriques BERNES et MAPYSO uti�
lis�es pour synth�etiser des spectres de transitions mol�eculaires issus d�enveloppes protos�
tellaires�

photon mod�ele est �emis �a une position al�eatoire
 dans une direction de propagation
al�eatoire
 avec une fr�equence al�eatoire �ces tirages au sort sont l	essence de la m�ethode
Monte�Carlo�� Il est a�ect�e d	un poids re��etant le nombre r�eel de photons qu	il repr�e�
sente� Ce photon se propage en ligne droite
 par pas discret� Apr�es chaque pas
 son
poids est diminu�e �augment�e� du nombre d	absorptions �d	�emissions induites�� Ce pho�
ton est suivi jusqu	�a ce qu	il sorte du syst�eme� Le processus est r�eit�er�e avec un nouveau



���� LE CODE NUM�ERIQUE DE TRANSFERT RADIATIF MAPYSO ��

photon mod�ele
 jusqu	�a ce que nphot photons aient �et�e �emis et se soient propag�es dans
le milieu� A l	issue de la propagation de ces nphot photons mod�eles
 le nombre d	absorp�
tions par mol�ecule comptabilis�e �et stock�e dans un compteur� dans chaque cellule est
une estimation du champ de rayonnement moyen �au coe�cient d	absorption d	Einstein
pr�es��

La convergence d	une telle m�ethode est lente �en �
p
niter� et d�epend beaucoup de

l	opacit�e des raies simul�ees� Le nombre minimum d	it�erations n�ecessaire pour atteindre
la convergence est de l	ordre de l	opacit�e maximale car un photon mod�ele ne peut pas
propager l	information sur les conditions d	excitation et le champ de rayonnement du
lieu o�u il est �emis beaucoup plus loin qu	une profondeur optique �a chaque it�eration �cf�
Bernes ����� Pour r�eduire le temps de calcul
 la propagation d	un photon mod�ele sert
simultan�ement pour chacune des transitions mol�eculaires �dont le nombre est limit�e
typiquement �a � ou ��� Notons que le tirage au sort de la fr�equence d	un photon
mod�ele pour une transition donn�ee est r�ealis�e en tenant compte de la dispersion de
vitesse thermique et de la dispersion de vitesse �turbulente� des mol�ecules �cf� x �����
autour de la fr�equence de r�esonance au repos de la transition
 a�ect�ee du d�ecalage
Doppler li�e �a la projection du mouvement de la mati�ere sur la direction de propagation
du photon�

A l	issue de la simulation r�ealis�ee avec BERNES
 la connaissance des populations des
niveaux dans tout le milieu rend l	�equation ��� compl�etement d�etermin�ee� La solution
de cette �equation de transfert radiatif est calcul�ee par le code MAPYSO
 l	int�egration
�etant e�ectu�ee par la m�ethode des trap�ezes
 avec un pas d	�echantillonnage ajustable par
dichotomie �cf� Chap� � de Blinder ����
 pour prendre correctement en compte toutes
les variations fortes des propri�et�es du milieu le long de chaque ligne de vis�ee� MAPYSO
a �et�e con"cu pour traiter un milieu sph�erique
 avec une g�eom�etrie sph�erique �donc une
seule dimension� ou cylindrique �deux dimensions�� Dans le cas d	un mod�ele cylindrique
�D
 MAPYSO doit �etre utilis�e �a l	ETL
 �a moins qu	un mod�ele sph�erique D approch�e
ne su�se pour d�ecrire correctement les conditions d	excitation des raies et puisse �etre
simul�e avec BERNES �cf� x �� de BADB���� En�n
 pour permettre une comparaison
directe avec les spectres observ�es
 le code r�ealise la convolution des spectres simul�es
par le lobe du t�elescope
 approch�e par une gaussienne �a deux dimensions �voir Blinder
��� pour les tests de la m�ethode de convolution�� Pour les simulations num�eriques des
Chap� � et �
 nous avons utilis�e les caract�eristiques du t�elescope de ��m de l	IRAM �cf�
x ������
Les deux codes BERNES et MAPYSO sont g�er�es par un seul �chier de param�etres

d	initialisation � ajustement des param�etres de la simulation Monte�Carlo
 d�e�nition
des diverses grilles de discr�etisation
 choix du nombre de transitions et des param�etres
de convolution par le lobe du t�elescope� Ce �chier permet de choisir entre plusieurs
mod�eles physiques sp�eci�ques �par ex� le mod�ele de Shu ����
 mais il autorise �egalement
l	utilisation d	un �chier externe d�ecrivant les propri�et�es du milieu �pro�ls de densit�e

abondance
 temp�erature cin�etique
 vitesse�� Pour augmenter la �exibilit�e de ces deux
codes
 nous avons cr�e�e une interface suppl�ementaire permettant de g�en�erer des mod�eles
physiques d�ecrits par des pro�ls en lois de puissance par morceaux�
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����� Utilisation du code

Les deux objectifs �a atteindre pour r�ealiser une simulation correcte avec BERNES
sont de converger su�samment pr�es de la solution r�eelle et de minimiser l	amplitude du
bruit statistique sur les pro�ls de temp�erature d	excitation
 bruit inh�erent �a la m�ethode
de Monte�Carlo �tirages au sort�� Une estimation du nombre minimum d	it�erations
n�ecessaire pour converger est donn�ee par la profondeur optique maximale du jeu de
transitions �a simuler �connue a posteriori�� L	a�chage apr�es chaque it�eration i de la
variation relative maximale �p

p
jmax de population entre les it�erations i et i� permet de

suivre l	�evolution des populations
 et l	on pourrait �xer comme crit�ere de convergence le
passage de cette valeur en dessous d	un seuil X pr�ed�e�ni �par exemple &�� Cependant

lorsque la convergence est lente
 le fait d	atteindre ce seuil X ne signi�e pas que le calcul
a converg�e �a mieux que X& de la solution r�eelle� De plus
 au bout d	un certain nombre
d	it�erations
 la grandeur �p

p
jmax devient domin�ee par le bruit statistique et ne re��ete

plus la convergence� En pratique
 nous avons choisi de contr�oler la convergence de
chaque simulation a posteriori en visualisant l	�evolution des populations des niveaux
dans chaque cellule en fonction du num�ero de l	it�eration�

D	autre part
 l	amplitude du bruit statistique sur les populations des niveaux peut
�etre r�eduite de plusieurs fa"cons� En premier lieu
 elle est inversement proportionnelle
�a la racine carr�ee du nombre de photons mod�eles �cf� par ex� Juvela ����� Comme le
temps de calcul d	une simulation est domin�e par le temps pass�e �a suivre la propagation
des photons dans le milieu
 il cro��t lin�eairement avec le nombre de photons� Le choix
du nombre de photons mod�eles r�esulte donc d	un compromis entre le temps de calcul
et l	amplitude du bruit statistique r�esiduel tol�er�e� De plus
 l	amplitude du bruit sta�
tistique peut �etre encore r�eduite en utilisant
 pour l	inversion du syst�eme d	�equations
de l	�equilibre statistique
 non pas le seul contenu des compteurs de l	it�eration r�ealis�ee
mais une moyenne du contenu des compteurs de cette it�eration et d	un certain nombre
d	it�erations pr�ec�edentes �Bernes ����� En revanche
 la technique de r�eduction de la
variance par l	introduction d	un champ de rayonnement de r�ef�erence d�evelopp�ee par
Bernes ����� a �et�e remise en cause par Pagani ����� et nous ne l	avons pas utilis�ee�

Pour concilier les exigences de convergence
 de r�eduction du bruit et de minimisation
du temps de calcul
 nous avons adopt�e la strat�egie suivante inspir�ee de Bernes ����� et
Pagani �����
 que nous estimons valide pour les transitions d	opacit�e inf�erieure �a ��
�cf� Fig� ���� � une premi�ere simulation de �� it�erations est r�ealis�ee en prenant pour
conditions initiales les populations �a l	ETL
 avec un nombre r�eduit de photons mod�eles
����� et en mettant les compteurs �a z�ero apr�es chaque it�eration �c	est��a�dire sans
moyenner les r�esultats d	it�erations successives�� Ce premier calcul permet de converger
rapidement mais conserve encore un bruit statistique important �cf� les courbes en
trait �n sur la Fig� ����� Les populations �nales de cette simulation servent ensuite
comme conditions initiales pour une seconde simulation dont l	objectif est de r�eduire
l	amplitude du bruit statistique et d	a�ner la convergence �cf� les courbes en gras sur
la Fig� ����� Elle est r�ealis�ee avec un grand nombre de photons ������� et en mettant
les compteurs �a z�ero toutes les � it�erations� Pour les simulations pr�esent�ees dans le
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Fig� ��� $ Pro�ls de temp�erature d�excitation calcul�es avec le code num�erique BERNES
pour les transitions ����� ���� et ���� de CS �a et C ��S �b� Le mod�ele physique uti�
lis�e est le mod�ele �D pr�esent�e dans le Chap� �� Les courbes en trait �n sont le r�esultat
de la premi�ere simulation optimis�ee pour une convergence grossi�ere mais rapide �cf�
x ������ Celles en gras montrent les pro�ls �naux� issus de la seconde simulation des�
tin�ee �a la r�eduction du bruit statistique� L��ecart du pro�l de temp�erature d�excitation au
pro�l de temp�erature cin�etique �courbe en pointill�e r�ev�ele� pour chaque transition� la
r�egion de la source o�u l�ETL n�est plus �etabli� Notons que les transitions de CS� optique�
ment �epaisses� sont davantage thermalis�ees que celle de C ��S� isotope ���� fois moins
abondant �cf� x ������ Les diagrammes suivants montrent l��evolution des populations
relatives des trois niveaux J  �� �� � dans la �� eme cellule � ���� � r � ���� UA au
cours de la premi�ere simulation �courbes en trait �n � c� d� e pour CS et i� j� k pour
C ��S� puis au cours de la seconde simulation �courbes en gras � f� g� h pour CS et l� m�
n pour C ��S� Sur chaque diagramme sont a�ch�es la valeur moyenne de la population
relative du niveau consid�er�e et l��ecart quadratique moyen calcul�es sur l�intervalle com�
pris entre les lignes verticales en pointill�e� L�a�nage de la convergence et la r�eduction
du bruit statistique apparaissent clairement pour la seconde simulation�
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Chap� �
 nous avons �x�e le nombre d	it�erations �a �� pour C��S et �� pour CS� Cette
proc�edure conduit �a un bruit statistique r�esiduel de quelques & sur les populations� La
comparaison de deux simulations ind�ependantes montre que l	incertitude sur l	intensit�e
des spectres calcul�es ensuite par MAPYSO est du m�eme ordre�

Pour un mod�ele sph�erique �a une dimension
 la synth�ese des spectres convolu�es est
obtenue avec MAPYSO �a partir des pro�ls de temp�erature d	excitation �naux issus de la
seconde simulation de BERNES� Comme BERNES est con"cu pour ne fonctionner qu	�a
une dimension
 il n	est pas possible de mod�eliser
 avec les outils dont nous disposons

l	�emission hors�ETL d	une source dont la sym�etrie n	est pas sph�erique� N�eanmoins
 dans
le cas d	un mod�ele �a g�eom�etrie cylindrique
 une simulation hors�ETL est envisageable
si on peut l	approcher convenablement par un mod�ele sph�erique pour calculer les pro�ls
de temp�erature d	excitation avec BERNES� C	est le cas des simulations �D pr�esent�ees
dans le Chap� �
 dont l	objectif est d	inclure la rotation� La source est mod�elis�ee avec
des pro�ls sph�eriques de temp�erature cin�etique
 densit�e
 abondance
 vitesse radiale pour
BERNES
 et on lui ajoute un champ de vitesse azimuthale cylindrique pour la synth�ese
des spectres avec MAPYSO �cf� x �� de BADB�� pour la justi�cation��

����� Validation du code

Nous avons e�ectu�e un certain nombre de tests et v�eri�cations a�n de contr�oler le
fonctionnement des codes BERNES et MAPYSO� Ces tests nous ont permis d	identi�er
et corriger une erreur gliss�ee dans le code Monte Carlo BERNES� Apr�es la parution du
code originel dans un rapport de l	Observatoire de Stockholm �Bernes ����
 cette
erreur avait en fait �et�e signal�ee par Bernes lui�m�eme dans un �erratum� dont nous
n	avons eu connaissance que par la suite �Van der Tak
 communication priv�ee�� Nous
ne pr�esentons ici que le r�esultat de deux tests e�ectu�es apr�es la correction de cette erreur�
Ces deux tests ont �et�e d�e�nis par les participants �a l	atelier de travail sur le transfert
radiatif en raies mol�eculaires qui s	est tenu �a Leiden en mai ��� �cf� van Zadelho� et
al� ����
 et http���www�strw�leidenuniv�nl��radtrans��� On trouve sur le site internet
de cet atelier les pro�ls de temp�erature d	excitation des � premi�eres transitions de
HCO� calcul�es par � codes di��erents dans le cadre du mod�ele de Shu �����
 pour
deux abondances di��erentes de HCO� ���� et ����� L	accord entre nos simulations et
celles des � participants est excellent
 avec toutefois un �ecart de temp�erature de � ��&
dans la r�egion centrale de rayon � �

��Rext pour les transitions HCO�����
 ����� et �����
dans le cas de forte abondance ������ Il est possible que l	augmentation du nombre de
cellules ��� pour ce test� am�eliore le r�esultat
 de m�eme que la prise en compte de la
non�uniformit�e de la dispersion de vitesse turbulente que la �exibilit�e actuelle de notre
code ne permet pas encore� Cependant
 il est plus probable que cet �ecart r�ev�ele les
di�cult�es de notre code �a converger lorsque l	opacit�e des raies devient trop importante
�elle d�epasse �� pour HCO����� dans le deuxi�eme test� car il n	a pas �et�e optimis�e
pour traiter ces cas extr�emes �cf� par ex� Hartstein � Liseau ���! Hogerheijde � van
der Tak ������
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��� Param
etres spectroscopiques

����� Fr�equences des transitions

Comme nous le verrons au x �����
 une excellente pr�ecision sur les fr�equences au
repos des transitions observ�ees est n�ecessaire pour comparer les spectres de transitions
di��erentes �de la m�eme mol�ecule ou de mol�ecules di��erentes�� Les fr�equences des prin�
cipales transitions que nous avons utilis�ees sont report�ees
 avec leurs incertitudes
 dans
le Tab�  de BADB��� Elles proviennent soit de mesures en laboratoire �Vrtilek
 Got�
tlieb � Thaddeus ���! Klapper et al� ���! Gottlieb
 Myers � Thaddeus �����
 soit
de comparaisons d	observations �Lee
 Myers � Tafalla �����

Signalons qu	une nouvelle mesure en laboratoire de la fr�equence �� de N�H����
��� serait la bienvenue
 car sa d�etermination observationnelle est encore incertaine�
Par comparaison de spectres �suppos�es� optiquement minces en direction de L��

Caselli et al� ����� obtiennent �� # �������� 
 ����� MHz �a partir de la fr�equence
de C�H��������� ��������� 
 ����� MHz d�etermin�ee en laboratoire par Vrtilek et al�
������ Par ailleurs
 �a partir d	observations de la m�eme source
 Lee et al� ����� pro�
posent �� # ��������
����� MHz �incertitude estim�ee par nos soins� par comparaison
avec C��O���� de fr�equence ��������� 
 ������ MHz �Winnewisser
 Winnewisser �
Winnewisser ����� Ces deux valeurs de �� sont relativement proches
 mais elles sont
plus faibles d	environ �� kHz �soit ��� km s��� que la valeur �� # ������� 
 ����
MHz recommand�ee par Lovas ����� qui est une mesure faite en laboratoire par Cazzoli
et al� ������ Dans le Chap� �
 nous avons choisi d	utiliser la fr�equence �� # ��������
MHz d�etermin�ee par Lee et al� ������

����� Structures hyper�nes de N�H
$ et N�D

$

Un certain nombre de mol�ecules observ�ees dans le milieu interstellaire ont une struc�
ture hyper�ne qui l�eve la d�eg�enerescence des niveaux de rotation et �eclate la raie en
un multiplet� C	est le cas de N�H�
 N�D� et C��O par exemple� Cette structure en
multiplet est parfois int�eressante puisqu	elle permet d	estimer l	opacit�e de la raie et de
d�eterminer avec une meilleure pr�ecision les vitesses centro��des �cf� x ������
La Fig� ��� montre les structures hyper�nes de N�H�����
 N�H������
 N�D�����

et N�D������
 d�etermin�ee par Caselli et al� ����� et Gerin et al� ������ Alors que
le multiplet �a � composantes de N�H����� contient une composante bien isol�ee �la
composante �����
 les trois autres transitions ont une structure hyper�ne complexe
qui rend l	analyse des spectres di�cile� La mesure des largeurs de raie et des vitesses
centro��des doit donc imp�erativement tenir compte de cette structure hyper�ne� Pour
r�ealiser ces mesures
 nous avons utilis�e la m�ethode HFS �ajustement par une m�ethode
des moindres carr�es� du logiciel CLASS d�evelopp�e par l	IRAM et l	Observatoire de
Grenoble �Buisson et al� ����a�� Les quatre param�etres de sortie de HFS sont � l	opacit�e
totale ��tot� P�
 la largeur �a mi�hauteur intrins�eque P�
 la vitesse �LSR� �cf� x �����
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Fig� ��� $ Structure hyper�ne des transitions �a N�H������ �b N�H������ �c
N�D����� et �d N�D������ d�apr�es Caselli et al� ��		� et Gerin et al� ������
L�origine des vitesses est plac�ee sous la composante principale� La composante isol�ee �a
gauche sur le panneau �a est la transition N�H����������

P� et un param�etre d	intensit�e P�� Pour un multiplet �a N composantes de positions
relatives vi et d	intensit�es relatives ri �

P
ri # �
 l	ajustement du spectre T

�
a �v� est

calcul�e avec la fonction suivante �

Tant�v� #
P�
P�
�� e	�v�� 
 �����

o�u � �v� vaut �

� �v� # P� �
NX
i��

rie
�

�
�
p
ln� �v�vi�P��

P�

��
� ������

L	�equation ���� montre que P� est la somme des opacit�es prises au centre de chaque
composante si celles�ci ne se chevauchent pas� S	il n	y a pas de chevauchement �c	est le
cas pour la composante isol�ee de N�H������
 l	opacit�e au centre de la composante i est
� �vi ' P�� # P� � ri � De plus sa temp�erature pic vaut Tant�vi ' P�� # P� � ri si elle
est optiquement mince
 et Tant�vi ' P�� # P��P� si elle est optiquement �epaisse� Dans
tous les cas
 si l	hypoth�ese d	une temp�erature d	excitation uniforme le long de la ligne
de vis�ee est valide
 l	�equation ��� permet d	�ecrire �

P��P� � Feff
Beff

# B��Tex��B��Tbg� 
 ������
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Fig� ��� $ Ajustement du spectre hyper�n de N�H
����� sur la position centrale

d�IRAM ���	�� Les r�esultats de l�ajustement sont pr�esent�es �a droite �voir x ������
L�axe des abscisses gradu�e en vitesse est d�e�ni par rapport �a la fr�equence de la compo�
sante isol�ee ������� du multiplet� La vitesse du pic de cette composante correspond par
cons�equent �a la vitesse syst�emique VLSR de la source �cf� x ������

o�u le rapport
Feff
Beff

permet de faire la conversion de T �
a en Tmb �cf� x ��� de Rohlfs �

Wilson ����� Il est utile de signaler d�es �a pr�esent que la m�ethode HFS suppose une
temp�erature d�excitation identique pour les N composantes du multiplet� Sachant que
les opacit�es des composantes d	un multiplet peuvent �etre tr�es di��erentes �elles varient
d	un facteur  �a � pour N�H����� par exemple�
 cette approximation ne tient pas
compte des e�ets du transfert radiatif qui r�eduisent la densit�e critique d	une transition
lorsqu	elle est opaque �cf� x ������ Cela peut peut��etre expliquer parfois les di�cult�es
�a ajuster simultan�ement les intensit�es pic des N composantes�

L	ajustement d	un multiplet apporte davantage d	information que l	ajustement d	une
gaussienne sur un spectre simple puisque qu	il permet d	estimer l	opacit�e totale de la
transition �et donc l	opacit�e de chaque composante�� De plus
 la position en vitesse est
en g�en�eral d�etermin�ee avec davantage de pr�ecision lorsque le rapport signal sur bruit
n	est pas tr�es bon� La Fig� ��� montre l	ajustement HFS r�ealis�e sur le spectre N�H�����
central d	IRAM ���� Avec les incertitudes de pointage du t�elescope et l	incertitude
sur la fr�equence
 nous avons estim�e l	incertitude sur la vitesse syst�emique �a ���� km s��

�cf� x ��� de BADB���� On d�eduit une vitesse syst�emique de la source vLSR # ����
����
km s��� Le param�etre P� donne une opacit�e de � ��� pour la composante isol�ee �����
Si on suppose que la temp�erature d	excitation de la raie est uniforme
 alors l	�equation
���� donne Tex # ���
��� K� L	incertitude ne tient compte que des incertitudes sur P� et
P� et ne prend pas en compte l	incertitude apport�ee par l	hypoth�ese d	une temp�erature
d	excitation identique pour toutes les composantes� Comme la raie n	est certainement
pas thermalis�ee dans toute l	enveloppe
 cette valeur donne une limite inf�erieure �a la
temp�erature cin�etique du gaz�
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Tab� ��� $ R�ef�erences des moments dipolaires et des taux de collision utilis�es pour CO�
CS� H�CO� HCO� et N�H��

Mol�ecule Moment dipolaire R�ef�erence du R�ef�erence des taux
� �Debye
 moment dipolaire de collision

CO ������ Blake et al� �����
 Flower � Launay �����
a

CS ����� Lovas � Krupenie �����
 Turner et al� �����
b

H�CO ��� Johnson et al� �����
 Green �����
c

N�H

 ��� Pickett et al� �����
 Flower �����
d

HCO
 ��� Botschwina �����
 Flower �����
e

�a
 Taux de collision CO�H��para
�

�b
 Taux de collision CS�H� extrapol�es en dessous de �� K par N�J� Evans �communication priv�ee
�
Ce sont les taux utilis�es par Choi et al� �����
�

�c
 Taux de collision H�CO�He obtenus sur le site internet de �ADC�CDS Standard Document
for Catalog� �http���adc�gsfc�nasa�gov�adc�cgi�cat�pl%�catalogs��������
 et multipli�es par ���
comme sugg�er�e par l�auteur pour obtenir les taux H�CO�H��

�d
 Nous avons utilis�e les taux HCO
�H�� comme sugg�er�e par Monteiro �����
�

�e
 Taux de collision HCO
�H� de �� 	a ��� K� disponibles sur le site internet du serveur CCP�
�http���ccp��dur�ac�uk�
� L�auteur nous a gracieusement communiqu�e un jeu plus complet des�
cendant jusqu�	a � K�

Notons que la structure hyper�ne �a � composantes de N�H
����� calcul�ee par Caselli

et al� ����� ne prend pas en compte le couplage magn�etique spin�rotation de l	hydro�
g�ene� L	�eclatement des � composantes par ce couplage suppl�ementaire
 qui n	est pas
r�esolu par les observations actuelles
 ne devrait pas produire d	�elargissement sup�erieur
�a �� kHz �Pearson ���
 communication priv�ee�
 soit � ���� km s��� Par cons�equent

les largeurs de raie N�H����� d�etermin�ees avec la m�ethode HFS �a � composantes ne
devraient pas �etre a�ect�ees de plus de quelques pourcents par la structure hyper�ne
r�eelle de la transition�

����� Moments dipolaires et taux de collision

Le Tab� ��� �p� ��� r�ecapitule les valeurs des moments dipolaires utilis�es pour les
simulations du transfert radiatif avec MAPYSO
 ainsi que les r�ef�erences des taux de
collision que nous avons employ�es� Les m�emes moments dipolaires et taux de collision
ont �et�e utilis�es pour les isotopes des esp�eces mol�eculaires pr�esent�ees dans ce tableau�



��

Chapitre �

Signatures d�e�ondrement

gravitationnel et de rotation

L	�etude de la structure en vitesse des enveloppes protostellaires a pour objectif
de comprendre la dynamique de l	e�ondrement gravitationnel
 en particulier pr�eciser
l	�evolution du taux d	accr�etion au cours du temps et d�eterminer ce qui �xe le r�eservoir
de masse �a partir duquel une �etoile se forme� La spectroscopie de transitions mol�ecu�
laires dans le domaine millim�etrique est un moyen d	acc�es privil�egi�e �a cette structure
en vitesse
 ce qui est introduit dans la premi�ere partie de ce chapitre� Nous pr�esentons
ensuite les diagnostics que nous avons utilis�es pour mesurer la rotation dans les enve�
loppes protostellaires� En�n
 nous expliquons la signature spectroscopique classique de
l	e�ondrement gravitationnel que nous avons abondamment analys�ee et mod�elis�ee au
cours de ce travail�

��� Spectroscopie et acc
es aux vitesses

Observ�e depuis la Terre
 le mouvement d	un objet se d�epla"cant dans l	espace se
d�ecompose en deux composantes orthogonales � le mouvement propre
 qui correspond
au d�eplacement apparent dans le plan du ciel
 et le mouvement radial
 qui correspond
au d�eplacement le long de la ligne de vis�ee �droite joignant la Terre �a l	objet�� Les
observations analys�ees dans cet expos�e permettent seulement d	acc�eder aux vitesses
radiales des sources observ�ees�

����� E�et Doppler

Le processus physique de base qui permet de mesurer les vitesses de la mati�ere �a
partir de spectres de transitions mol�eculaires est l	e�et Doppler� La fr�equence observ�ee
d	un photon �emis par une mol�ecule est augment�ee ��d�ecal�ee vers le bleu�� ou r�eduite
��d�ecal�ee vers le rouge�� par rapport �a la fr�equence au repos �� de la transition selon que



�� CHAPITRE �� SIGNATURES D�EFFONDREMENT ET DE ROTATION

le photon est �emis dans la direction du mouvement de la mol�ecule ou dans la direction
oppos�ee� Le d�ecalage en fr�equence est directement reli�e �a la projection de la vitesse �v
�non relativiste ici� de la mol�ecule sur la direction de propagation �n du photon �

 � # ��
�v��n

c

 ����

o�u c est la vitesse de la lumi�ere� Pour une vitesse projet�ee de l	ordre de la vitesse du son
�a � K typique des nuages mol�eculaires �a #

p
kTk��mH # ��� km s��
 avec � # ����

la masse mol�eculaire moyenne�
 le d�ecalage en fr�equence est d	environ �� kHz pour
une fr�equence �� de �� GHz� La meilleure r�esolution spectrale de l	autocorr�elateur du
t�elescope de ��m de l	IRAM �etant de � kHz �cf� x �����
 il est possible d	acc�eder
 en
radioastronomie millim�etrique
 �a des vitesses minimales de l	ordre d	une fraction de la
vitesse du son� Comme le contenu en fr�equence d	un spectre millim�etrique renseigne
directement sur les vitesses des mol�ecules projet�ees sur la ligne de vis�ee
 les spectres
millim�etriques sont toujours visualis�es avec un axe des abscisses gradu�e en vitesse
 avec
la conversion �v # �c����� � une vitesse plus �elev�ee en abscisse signi�e une fr�equence
plus basse
 donc un d�ecalage �vers le rouge��

����� Vitesse syst�emique

La vitesse �syst�emique� d	une source est la vitesse de d�eplacement d	ensemble de
cet objet dans le r�ef�erentiel local standard au repos �d�e�ni �a partir du mouvement
d	ensemble des �etoiles du voisinage solaire
 cf� x ����� de Rohlfs � Wilson ����� Elle
peut se d�e�nir comme la vitesse moyenne pond�er�ee en masse de l	ensemble de la mati�ere
qui constitue cet objet� En pratique
 cette vitesse syst�emique est estim�ee �a partir d	une
transition optiquement mince
 dont le spectre contient l	�emission de toute la mati�ere se
trouvant sur la ligne de vis�ee dans l	�etat haut de la transition
 pond�er�ee en masse et en
temp�erature d	excitation �cf� x ������ Elle s	obtient par le calcul de la vitesse centro��de
de la raie �moment d	ordre  du spectre� ou par l	ajustement d	une gaussienne sur le
spectre observ�e� La mesure des vitesses syst�emiques d	un �echantillon de condensations
pr�estellaires dans un nuage mol�eculaire permet par exemple d	estimer la dispersion de
vitesse dans ce nuage et d	apporter des contraintes aux mod�eles de formation d	�etoiles
en amas �cf� x ��� et Belloche
 Andr�e � Motte �����

����� Largeur de raie et turbulence

La largeur �a mi�hauteur �FWHM� d	un spectre optiquement mince est domin�ee par
la dispersion de vitesse des mol�ecules X �emettrices le long de la ligne de vis�ee �� Cette

�� La largeur naturelle des raies et l��elargissement par collisions �cf� Cagnac � Pebay�Peyroula �����
Rybicki � Lightman ����
 sont en e�et n�egligables devant l��elargissement d�u 	a la dispersion des vitesses
�de l�ordre de ������� km s��
 � pour CS����
� par exemple� &vnat � c�A�� $ A��
��
��� � �� �����
km s�� et &vcoll � cn�����
��� � � ���� km s�� pour une densit�e inf�erieure 	a ��� cm���
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dispersion de vitesse des mol�ecules a trois origines �

$ l	agitation thermique du gaz qui
 avec une distribution de vitesse gaussienne

conduit �a une dispersion �th #

p
kTk�mX 
 avec mX la masse de la mol�ecule X�

La largeur �a mi�hauteur associ�ee � est  vth #
p
� ln � �th� A � K
  vth # ���

km s�� pour N�H� et  vth # ��� km s�� pour C��S� L	�elargissement thermique
d	une raie d�epend de la masse de la mol�ecule
 mais il est important de noter que

du point de vue du bilan d	�energie dans un nuage
 c	est la dispersion thermique
de la particule de masse mol�eculaire moyenne ��mH # ����mH� qui compte� A
� K
  vth # ���� km s

�� ��th # ��� km s
��
 c	est �egalement la vitesse du son

isotherme��

$ les mouvements non�thermiques quali��es de �turbulents��

$ les mouvements de mati�ere �a grande �echelle comme l	e�ondrement gravitationnel
�cf� x ���� et ����
 la rotation �cf� x ��� et ����
 ou l	�ejection dans les �ots
bipolaires�

Les transitions mol�eculaires observ�ees dans les nuages mol�eculaires et leurs c�urs
denses ont toujours des largeurs de raie sup�erieures �a la largeur thermique �ce qui n	im�
plique pas n�ecessairement des mouvements supersoniques puisqu	il faut comparer la
dispersion non�thermique �a la dispersion thermique de la particule de masse moyenne��
A grande �echelle
 ces largeurs de raie mettent en �evidence des mouvements super�
soniques de mati�ere � v � ��� � � km s�� pour le nuage mol�eculaire du Taureau
 cf�
Larson ���
 dont l	origine n	est pas l	e�ondrement gravitationnel des nuages dans leur
ensemble
 qui impliquerait un taux de formation d	�etoiles trop �elev�e �cf� Zuckerman �
Palmer ����
 mais plut�ot la turbulence
 m�eme si l	origine de cette turbulence n	est pas
encore bien �etablie �turbulence hydrodynamique
 turbulence magn�etohydrodynamique
associ�ee ou non �a des ondes d	Alfv�en ou magn�etosonores�����

Sur des �echelles variant de �� �a �� pc dans les nuages et complexes mol�eculaires

Larson ���� a mis en �evidence deux corr�elations �appel�ees depuis �lois de Larson��
entre la taille des structures observ�ees et leur largeur de raie � v � La
 avec a # �����

ainsi qu	entre leur taille et leur densit�e moyenne �n � Lb
 avec b # ���� Il a montr�e
�egalement que ces structures sont approximativement virialis�ees �deux de ces trois pro�
pri�et�es seulement sont ind�ependantes
 cf� Myers � Goodman ���b�� En remarquant
que la relation taille�largeur de raie observ�ee est similaire �a celle qu	on obtient dans le cas
d	une turbulence subsonique incompressible de Kolmogorov �a # ���
 Larson a inter�
pr�et�e ces r�esultats comme la preuve que la dispersion de vitesse observ�ee dans les nuages
mol�eculaires provient d	une hi�erarchie de mouvements turbulents
 avec cascade d	�ener�
gie des grandes �echelles vers les petites �echelles
 m�eme si les nuages sont compressibles et
leurs largeurs de raie supersoniques� Depuis
 un certain nombre d	�etudes ont �et�e men�ees
�par ex� Myers ���! Falgarone
 Puget � P�erault ���! Fuller � Myers ���! Goodman
et al� ���� qui conduisent toutes �a des corr�elations similaires �a � ��� et b � �����
Elles �etendent ces conclusions �a des r�egions en r�egime subsonique �Myers ����
 �a des

�� Dans tout cet expos�e� on notera � la dispersion de vitesse d�une distribution gaussienne propor�

tionnelle 	a e�
v
�

��� � et &v �
p
� ln � � la largeur 	a mi�hauteur correspondante�
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structures non gravitationnellement li�ees �Falgarone et al� ����
 et con�rment que ces
relations sont non seulement valables sur un �echantillon de nuages mais caract�erisent
�egalement les propri�et�es internes de chaque nuage �Fuller � Myers �����

L	origine de la turbulence interstellaire n	est pas encore clairement �etablie� Cepen�
dant
 le champ magn�etique joue probablement un r�ole important dans la structure
des nuages mol�eculaires� En e�et
 les mesures d	amplitude de champ magn�etique ont
montr�e qu	il y a approximativement �equipartition des �energies magn�etique
 cin�etique
et gravitationnelle
 et que les mouvements supersoniques observ�es sont du m�eme ordre
que la vitesse d	Alfv�en �Myers � Goodman ���a
b! Crutcher et al� ���! Goodman �
Heiles ���! Crutcher ����� Cela sugg�ere fortement que la turbulence a un caract�ere
magn�etique
 g�en�er�ee par des ondes d	Alfv�en
 ou plus g�en�eralement un m�elange d	ondes
magn�etosonores �turbulence �MHD��
 ce qui peut �etre compatible avec la corr�elation
 V � L��	 �cf� la relation  V � B��	L��	 de Mouschovias � Psaltis ����� Cependant

que la turbulence soit d	origine magn�etique ou purement hydrodynamique
 les simula�
tions num�eriques montrent que l	�echelle de temps de dissipation est courte
 de l	ordre
du �ou inf�erieur au� temps de travers�ee des nuages �cf� Stone
 Ostriker � Gammie ���!
Mac Low et al� ����
 et qu	un m�ecanisme d	alimentation est n�ecessaire pour expliquer
les dur�ees de vie observ�ees des nuages mol�eculaires� Les sources d	�energie possibles sont
les vents stellaires
 les �ots bipolaires
 la photoionisation par le champ de rayonnement
des �etoiles nouvellement form�ees
 les mouvements de cisaillement induits par la rota�
tion di��erentielle de la Galaxie �cf� les r�ef�erences dans Mac Low et al� ������� Dans
les r�egions de formation d	�etoiles de faible masse
 cette alimentation en �energie est pro�
bablement r�ealis�ee �a grande �echelle plut�ot qu	�a petite �echelle �par ex� Basu � Murali
���! Hartmann ������ N�eanmoins
 il se pourrait �egalement que le champ de gravit�e et
la fragmentation soient su�sants pour emp�echer la dissipation trop rapide de l	�energie
cin�etique des nuages �Chi�eze � Lesa�re
 communication priv�ee��

La loi de Larson pour la largeur de raie
 corrig�ee de l	�elargissement thermique
 ne
semble pas se prolonger ind�e�niment �a petite �echelle� M�eme si elle s	�etend au r�egime
subsonique �Myers ����
 Barranco � Goodman ����� ont montr�e que la largeur de
raie d	un �echantillon de c�urs denses NH� devient constante en de"c�a de � �� pc
 et
qu	il reste un r�esidu non�thermique � vNT � ��� km s���
 subsonique mais non nul

�a ces �echelles� C	est pourquoi Goodman et al� ����� parlent d	une transition vers la
�coh�erence� dans les r�egions de formation d	�etoiles de faible masse lorsque l	on passe
des nuages �a grandes �echelles
 en r�egime non�thermique supersonique
 vers les c�urs
denses
 en r�egime quasi thermique o�u un r�esidu de turbulence subsonique ne s	est pas
compl�etement dissip�e� Cette transition s	e�ectuerait �a une �echelle de Rcoh � �� pc�
Les c�urs denses de faible masse semblent donc �etre �des il�ots de relative tranquillit�e
dans une mer agit�ee� �Goodman et al� ����� De m�eme
 Caselli et al� �����c� mesurent
des dispersions de vitesse relativement uniformes dans les parties internes �R � �� pc�
d	un �echantillon de c�urs denses observ�es en N�H�����
 mais leur analyse conduit �a
une longueur de coh�erence de seulement ��� pc
 qu	ils interpr�etent comme la longueur
de �coupure� en de"c�a de laquelle les ondes d	Alfv�en ne peuvent plus se propager et
donc apporter de support turbulent� Cependant
 l	interpr�etation d	une transition vers la
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�coh�erence� est encore mati�ere �a d�ebat puisque les observations dans di��erents traceurs
donnent une certaine dispersion dans les largeurs de raie �cf� par ex� Butner
 Lada �
Loren ���! Evans ���� ��

Le code MAPYSO que nous utilisons pour simuler le transfert radiatif dans les
enveloppes protostellaires inclut une contribution non�thermique �a l	�elargissement des
raies� Cette contribution non�thermique est microscopique dans le sens o�u elle est prise
en compte comme un �elargissement �gaussien� suppl�ementaire du pro�l d	�emission de
la transition en tout point de l	espace� En pratique
 pour l	�etude d	IRAM ���
 nous
avons coupl�e une dispersion non�thermique uniforme �a la dispersion thermique et aux
mouvements d	ensemble �e�ondrement et rotation�� Cette approximation
 qui pr�esente
l	avantage de faciliter l	exploration de l	espace des param�etres libres
 est justi��ee dans
le cadre des �c�urs denses coh�erents� puisque la taille de l	enveloppe d	IRAM ���
�R � ���� pc� est de l	ordre de Rcoh� A cette �echelle
 la relation  vturb � ����� d�eduite
des lois de Larson et utilis�ee par Lizano � Shu ����� et Zhou ����� n	est certainement
plus valable �� Notre approximation d	une dispersion de vitesse turbulente uniforme
suppose n�eanmoins que le �ot bipolaire d	�ejection de mati�ere n	a pas r�einject�e d	�energie
turbulente dans l	enveloppe en e�ondrement �ou l	a fait
 mais de mani�ere uniforme��

����
 Largeur de raie et masse viriel

La largeur de raie mesur�ee sur un spectre optiquement mince d	une condensation
d	un nuage mol�eculaire renseigne sur l	�etat de ce syst�eme� En e�et
 �a partir du th�eor�eme
du viriel
 on peut exprimer la condition d	�equilibre d	une structure en l	absence de
champ magn�etique �cf� par ex� Spitzer ���! Lequeux
 Falgarone � Ryter ����� 	 �

�U ' ) # �V Pext 
 �����

o�u U est l	�energie interne ��
�
M�� avec � la dispersion de vitesse D des particules


qui se r�eduit �a �MkT
�mH

en l	absence de turbulence et de mouvements d	ensemble�
 )
l	�energie potentielle de gravitation
 V le volume et Pext la pression ext�erieure aux bords
du nuage� Pour un nuage sph�erique de rayon R avec un pro�l de densit�e en loi de
puissance �� � r�s
 avec s di��erent de ��� et ��
 l	�energie potentielle de gravitation
s	�ecrit ) # ��GM�

R
# � ��s

	��s
GM�

R
� Dans le cas d	une sph�ere isotherme critique
 � � �����

�Chi�eze �����

� Signalons que les simulations num�eriques de c�urs denses isothermes et turbulents en e�on�
drement gravitationnel r�ealis�ees par V�azquez�Semadeni� Cant�o � Lizano �����
 aboutissent 	a une
dispersion de vitesse turbulente croissant avec la densit�e� ce qui est un comportement oppos�e 	a la
loi de Larson� Ces auteurs obtiennent �turb � ���	���� selon que l�e�ondrement est purement hydro�
dynamique ou magn�etohydrodynamique avec plus ou moins de support magn�etique� Cependant� ce
comportement n�a pas �et�e observ�e jusqu�	a maintenant�
�� D�autant plus qu�on n�observe pas de di��erence notable de largeur de raie entre N�H
����
 et

C��O����
� Cette derni	ere transition trace pourtant des r�egions de l�enveloppe moins denses et plus
�etendues que N�H


����
�
�� Voir McKee et al� ����
 pour la prise en compte du champ magn�etique dans le th�eor	eme du

viriel�
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Pour une condensation pr�estellaire typique du nuage mol�eculaire de � Ophiuchi par
exemple �cf� Chap� ��
 le terme de pression ext�erieure peut �etre n�eglig�e en premi�ere
approximation par rapport �a l	�energie potentielle de gravitation � �V Pext

jj
� �� pour

M # ��� M�
 s # �
 R # ���� UA et Pext�k � � � �	 K cm��� Dans ce cas
 la
condition d	�equilibre se r�eduit �a �U ') # �� Or la largeur de raie  V �FWHM� d	une
transition optiquement mince qui sonde toute la mati�ere d	une condensation est li�ee �a
l	�energie interne par la relation �

U #
�

�
M

�
 V �

� ln �
� kTk
mobs

'
kTk
�mH

�

 �����

avec Tk la temp�erature du gaz
 mobs la masse de la mol�ecule observ�ee
 �mH # ����mH

la masse mol�eculaire moyenne� La condition d	�equilibre s	�ecrit alors �

Mvir #
� � �s
� � s

�R

G

�
 V �

� ln �
� kTk
mobs

'
kTk
�mH

�
� �����

La masse Mvir est appel�ee masse viriel� Dans le cadre des approximations faites plus
haut
 une condensation de masse M est gravitationnellement li�ee lorsqueM � �Mvir
 en
�equilibre viriel lorsque M #Mvir et en e�ondrement gravitationnel lorsque M � Mvir�

��� Signature spectroscopique de la rotation

����� Cartes de vitesse centro��de

Le spectre d	une transition optiquement mince contient l	�emission de l	ensemble de
la mati�ere sur la ligne de vis�ee� Par cons�equent
 la vitesse centro��de �cf� x ����� mesur�ee
sur ce spectre donne la vitesse projet�ee moyenne sur la ligne de vis�ee� Or pour deux
points quelconques d	une enveloppe en rotation solide 

 le champ de vitesse de rotation
n	introduit pas de mouvement relatif projet�e le long de la droite qui passe par ces deux
points � ��r���r�����v���v�� # ��r����)��r����r����)��r�� # � �cf� par ex� Ward�Thompson �
Buckley ���� �� En particulier
 la vitesse de rotation projet�ee est constante le long de la
ligne de vis�ee donc
 en pr�esence de rotation solide
 la vitesse centro��de est th�eoriquement
un acc�es direct au champ de vitesse de rotation�

La carte de vitesse centro��de d	une transition optiquement mince permet de mettre
en �evidence la pr�esence de gradients de vitesse dans une enveloppe �voir par ex� Arquilla
� Goldsmith ���! Goodman et al� ���! Belloche et al� ������ Dans le cas d	une
rotation solide de vitesse angulaire )� autour d	un axe inclin�e d	un angle i �# � par
�� La rotation solide est d�e�nie par une vitesse angulaire ! uniforme� donc une vitesse de rotation

vrot qui varie lin�eairement avec la distance R 	a l�axe de rotation �vrot � !R � R
�
�� Cela d�ecoule directement de la d�e�nition du solide � la distance entre deux points quelconques

reste constante au cours du temps� quel que soit le mouvement� en particulier lorsque le solide est en

rotation �dk
�MNk
dt � �
�
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rapport �a la ligne de vis�ee
 le gradient de vitesse centro��de est uniforme dans toute
la carte
 de norme j)� sin�i�j
 et orient�e perpendiculairement �a la projection de l	axe
de rotation sur le plan du ciel� Cela se traduit par une variation lin�eaire de la vitesse
centro��de lorsqu	on se d�eplace sur un axe perpendiculaire �a l	axe projet�e de rotation�
Rechercher des signes de rotation dans une enveloppe revient donc
 au premier ordre
 �a
identi�er un gradient de vitesse moyen dans une carte de vitesse centro��de
 et �a mesurer
sa direction et sa norme� Nous avons utilis�e deux m�ethodes di��erentes pour cela �

$ la m�ethode propos�ee par Arquilla � Goldsmith ����� consiste �a diviser la carte en
N secteurs circulaires �egaux partant du centre de la source
 et �a calculer la vitesse
centro��de moyenne (v centi dans chaque secteur rep�er�e par son angle m�edian �i� Les
auteurs montrent que
 dans le cas d	une rotation solide
 l	ensemble des points
��i 
 (v centi � se trouvent sur une fonction sinuso��dale dont la phase et l	amplitude
permettent de remonter �a la direction et �a la norme du gradient de vitesse� Il su�t
donc d	ajuster
 par une m�ethode des moindres carr�es
 une sinuso��de sur l	ensemble
des points ��i 
 (v centi ��

$ Goodman et al� ����� proposent d	ajuster par une m�ethode des moindres carr�es
sur l	ensemble des triplets � � 
  � 
 vcent�
 o�u  � et  � sont les coordonn�ees
spatiales sur la carte
 la fonction lin�eaire v # v� ' a � ' b �� Cette fonction
correspond �a un gradient de vitesse uniforme dont la direction et la norme s	ob�
tiennent directement �a partir des coe�cients a et b d�etermin�es� Dans la suite

cette m�ethode sera appel�ee �m�ethode de GBFM����

La recherche de la direction du gradient de vitesse moyen dans la carte de vitesse
centro��de de C�H����� � ��� centr�ee sur IRAM ��� �cf� Fig� � de BADB��� aboutit

avec la premi�erem�ethode
 �a un angle de P�A� # ��
��
 position angulaire par rapport
�a la direction du nord
 orient�ee vers l	est� L	incertitude ��� a �et�e estim�ee en faisant
varier le nombre de secteurs et leurs positions angulaires� La deuxi�eme m�ethode donne
un angle de P�A� � ��� L	analyse similaire de la carte en N�H

����� par la deuxi�eme
m�ethode conduit �a un angle de P�A� � ���� L	angle de P�A� # �� �qui correspond �a
un axe projet�e de rotation �a P�A� # ���� utilis�e par BADB�� est un compromis�

����� Analyse de diagrammes position�vitesse

En transportant le moment cin�etique vers l	ext�erieur
 le freinage magn�etique a ten�
dance �a uniformiser la vitesse angulaire d	un nuage en rotation �cf� par ex� Mouschovias
���� Cependant
 lorsqu	un c�ur dense commence �a s	e�ondrer gravitationnellement

il arrive un moment �a partir duquel le freinage magn�etique n	a plus le temps d	agir
et le moment cin�etique se conserve� Dans ce cas
 dans la r�egion en e�ondrement
 on
attend un pro�l spatial de vitesse angulaire croissant avec la densit�e �) � ���� pour un
disque initialement en rotation solide avec une densit�e de colonne uniforme
 cf� Basu
� Mouschovias ����� Il est par cons�equent important de ne pas se limiter �a estimer
des gradients de vitesse moyens dans les enveloppes protostellaires� Les diagrammes
position�vitesse des transitions optiquement minces dans la direction perpendiculaire �a
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Fig� �� $ Diagramme position�vitesse de C�H�� ������ observ�e dans IRAM ���	��
le long de l�axe perpendiculaire �a l�axe projet�e de rotation� Les points avec les barres
d�erreur sont les vitesses centro��des obtenues par ajustement de spectres gaussiens� Les
contours varient de ��� �a ��� K �en �echelle T �

a  par pas de ��� K� La courbe de vi�
tesse centro��de a une forme de S� sugg�erant la pr�esence de rotation di��erentielle dans
l�enveloppe d�IRAM ���	��

l	axe projet�e de rotation sont pr�ecieux pour pr�eciser le pro�l spatial de vitesse angulaire
d	une enveloppe en rotation �cf� Fig� ����

Un diagramme position�vitesse selon un axe A
 tel que le diagramme d	IRAM ���
pr�esent�e sur la Fig� ��
 est une carte repr�esentant l	intensit�e d	une raie en fonction de
la position sur l	axe A et du canal de vitesse �� Sur la Fig� ��
 nous avons ajout�e les
vitesses centro��des mesur�ees �a partir d	ajustement de spectres gaussiens sur les spectres
observ�es en C�H��������� dans IRAM ���� Dans un tel diagramme
 une rotation
solide se traduit par des vitesses centro��des align�ees
 la pente de la droite donnant la
valeur du gradient de vitesse �cf� Fig� ���a�� Tout diagramme montrant une courbe
de vitesse centro��de signi�cativement di��erente d	une droite met par cons�equent en
�evidence un gradient de vitesse non uniforme� Interpr�et�e en terme de rotation
 cela
implique une rotation �di��erentielle� �cf� Fig� �� et Fig� ���b��

Le pro�l de vitesse de rotation vrot � R���	 utilis�e pour le mod�ele de la Fig� ���b
est croissant vers le centre� Comme le t�elescope a une r�esolution spatiale �nie �FWHM
# ���� UA ici�
 la vitesse centro��de des spectres �a l	int�erieur du lobe centr�e sur la source
ne suit plus le comportement attendu dans le cas id�eal d	un pouvoir de r�esolution in�ni
�courbe en pointill�e sur la Fig� ���b�� La convolution par le lobe du t�elescope produit un
lissage de la courbe de vitesse centro��de
 ce qui ne permet plus de distinguer
 �a partir
de cette seule courbe
 une rotation solide d	une rotation di��erentielle �a l	int�erieur du

�� En imaginant la troisi	eme dimension pour l�intensit�e� une section verticale 	a une position donn�ee
repr�esenterait le spectre 	a cette position�
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Fig� ��� $ Diagrammes position�vitesse en C ��S���� pour deux mod�eles d�enveloppe en
rotation� sans e�ondrement gravitationnel� Les mod�eles ont �et�e convolu�es �a la r�esolution
du t�elescope de ��m de l�IRAM �FWHM # ���� UA ici� Le diagramme de gauche �a
montre l�e�et d�une rotation solide de vitesse angulaire ) # ��� km s pc�� alors que
le diagramme de droite �b montre l�e�et d�une rotation di��erentielle �) � R���	 et
) # � km s pc�� �a ���� UA� L�axe de rotation est inclin�e de �� � par rapport �a la
ligne de vis�ee et la position est rep�er�ee le long de l�axe perpendiculaire �a l�axe projet�e
de rotation� L�abondance de C ��S a �et�e choisie su�samment faible �  � ���� pour
que la raie soit optiquement mince �� � ���� Les points et les courbes en trait plein
montrent le pro�l de vitesse centro��de le long de l�axe� On constate le comportement
lin�eaire dans le cas de la rotation solide �a et le fort �ecart �a la lin�earit�e dans le cas de
la rotation di��erentielle �b� La courbe en pointill�e sur le panneau �b montre le pro�l
de vitesse de rotation �projet�ee attendue dans le cas d�un t�elescope avec un pouvoir de
r�esolution spatiale in�ni�

lobe central� En revanche
 la largeur �et les ailes� de la raie se comportent di��erem�
ment dans les deux cas
 et le diagramme position�vitesse dans son ensemble permet de
conclure� N�eanmoins
 l	analyse doit �etre plus approfondie si l	�elargissement de la raie est
aussi produit par un �elargissement turbulent non uniforme ou par d	autres mouvements
d	ensemble �e�ondrement ou expansion��

��� Signature spectroscopique de l�e�ondrement

Contrairement aux mouvements de rotation
 les mouvements d	e�ondrement gravi�
tationnel ne sont pas faciles �a mettre en �evidence directement �a partir de diagrammes
position�vitesse� Dans le cas particulier d	une structure aplatie comme un disque mince
autour d	une proto��etoile vu selon un angle interm�ediaire entre �� et ���
 une transition
optiquement mince peut tracer directement les mouvements de contraction le long du
petit axe de l	ellipse projet�ee
 alors qu	un diagramme position�vitesse le long du grand
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axe r�ev�ele la rotation �par ex� Momose et al� ���! Ohashi ���! Myers
 Evans � Ohashi
������ Cependant
 d�es qu	un �ot bipolaire d	�ejection de mati�ere est pr�esent
 la cin�ema�
tique le long du petit axe est souvent domin�ee par ce �ot �par ex� Cabrit et al� ���!
Ohashi et al� ���b��

Dans un cas g�en�eral
 on ne peut pas acc�eder directement aux mouvements de
contraction� On peut alors rechercher la signature spectroscopique caract�eristique de
l	e�ondrement �voir par ex� Evans ���! Myers et al� ����! Ward�Thompson � Buckley
���� qui se manifeste par des spectres optiquement �epais auto�absorb�es et asym�etriques
avec deux pics �le pic �bleu� �etant plus intense que le pic �rouge��
 et des spectres op�
tiquement minces sym�etriques
 centr�es �a une vitesse interm�ediaire �cf� Fig� ����� Cette
signature a �et�e observ�ee pour la premi�ere fois dans les ann�ees �� en CO dans des nuages
mol�eculaires comme ceux de Mon R� et � Oph �par ex� Loren
 Peters � Vanden Bout
���! Encrenaz
 Falgarone � Lucas ����� Son interpr�etation en terme de mouvements
de contraction a �et�e faite au m�eme moment �par ex� Lucas ���! Snell � Loren ���!
Leung � Brown ����
 m�eme si la signature oppos�ee
 r�ev�elant des mouvements d	expan�
sion
 avait d�ej�a �et�e analys�ee par Hummer � Rybicki ����� dans un autre contexte� Le
paragraphe suivant explique cette signature spectroscopique d	e�ondrement et �enonce
les conditions n�ecessaires pour qu	elle se manifeste�

����� Spectres auto�absorb�es asym�etriques

La �gure ��� pr�esente les spectres de deux transitions
 l	une optiquement �epaisse
et l	autre optiquement mince
 calcul�es avec le code MAPYSO dans le cas d	un mod�ele
D sph�erique d	enveloppe protostellaire en e�ondrement� Le spectre optiquement �epais
�Fig� ���d et e� est celui de la transition CS����
 alors que le spectre optiquement mince

Fig� ��� $ �page �
 Signature spectroscopique d�e�ondrement gravitationnel dans une
enveloppe protostellaire en contraction� Les contours d�isovitesse projet�ee sur la ligne de
vis�ee �l�observateur se trouvant vers la droite sont repr�esent�es sur la carte �a �coupe
de l�enveloppe perpendiculaire au plan du ciel� Le champ de vitesse est radial� avec
vinf � r����� Les pro�ls radiaux de densit�e et de temp�erature cin�etique sont trac�es en
trait �epais sur les graphiques �b et �c� Les pro�ls de temp�eratures d�excitation de deux
transitions �l�une optiquement �epaisse� en trait �n� l�autre optiquement mince en tiret
sont �egalement montr�es sur le panneau �c� Le param�etre d��elargissement turbulent
vaut  Vturb # ��� km s��� La combinaison de ces propri�et�es physiques de l�enveloppe
produit la signature d�e�ondrement gravitationnel � le spectre optiquement �epais �d est
auto�absorb�e et asym�etrique� avec un pic bleu plus intense que le pic rouge� alors que
le spectre optiquement mince �f est sym�etrique et pique �a la vitesse syst�emique de la
source �trait vertical en pointill�e� Les panneaux �e et �g montrent les pro�ls d�opacit�e
de ces deux transitions� En�n� les points B �bleu� D �!dip"  creux d�absorption et
R �rouge sur la carte �a� combin�es au pro�l de temp�erature d�excitation� illustrent
l�origine de l�asym�etrie �cf� x ������
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�Fig� ���f et g� est obtenu pour la m�eme mol�ecule avec une abondance ��� fois moins
grande� L	enveloppe est piqu�ee en densit�e vers le centre �Fig� ���b� et la temp�erature
cin�etique du gaz passe par un mininum vers ���� UA �Fig� ���c�� Les deux courbes de
temp�erature d	excitation �Fig� ���c� montrent clairement que les deux transitions ne
sont pas thermalis�ees dans la totalit�e de l	enveloppe� Comme il a �et�e signal�e au x ����

la transition optiquement �epaisse est thermalis�ee jusqu	�a une densit�e � � fois �soit
� �� fois� plus basse que la transition de l	isotope optiquement mince � la temp�erature
d	excitation de la transition optiquement �epaisse se d�ecouple de la temp�erature cin�etique
pour une densit�e nH� � �� �� cm��
 alors qu	elle le fait d�es nH� � �� �	 cm�� pour
la transition optiquement mince �de l	ordre de la densit�e critique ncrit � � � �	 cm��

�a � K�� Dans les deux cas
 le pro�l de densit�e d�ecroissant vers l	ext�erieur
 combin�e au
pro�l de temp�erature cin�etique
 impose un pro�l de temp�erature d�excitation �egalement
d�ecroissant vers l�ext�erieur
 malgr�e la remont�ee de temp�erature cin�etique�

Le champ de vitesse est radial
 avec vinf � r����� Nous avons repr�esent�e sur la
Fig� ���a les contours d	isovitesse projet�ee sur la ligne de vis�ee �les vitesses �gurant
sur la carte sont exprim�ees en m s���
 la vitesse syst�emique de la source �etant �x�ee
arbitrairement �a �� Comme il existe une certaine dispersion de vitesse d�u �a l	�elargisse�
ment thermique et turbulent en tout point de l	enveloppe � V #

p
 V �

th ' V
�
turb �p

������ ' ���� � ���� km s�� dans cet exemple�
 la mati�ere qui contribue �a l	�emission
dans un canal de vitesse donn�e du spectre est �etal�ee entre deux contours d	isovitesse
projet�ee� Les deux contours limites impliqu�es d�ependent du rapport de la dispersion de
vitesse au gradient de vitesse projet�ee
 appel�ee longueur de Sobolev� Plus cette longueur
est grande
 plus la zone coupl�ee radiativement sur la ligne de vis�ee est �etal�ee� Cette lon�
gueur est repr�esent�ee sch�ematiquement par les traits �epais sur la Fig� ���a �elle est en
fait sous�estim�ee sur cette �gure
 pour la clart�e de la �gure et du raisonnement ��
 pour
un canal de vitesse d�ecal�e vers le bleu �B�
 pour le canal sym�etrique d�ecal�e vers le rouge
�R�
 et pour le canal interm�ediaire �D� qui trace les couches externes de l	enveloppe
�voir leurs positions respectives sur le spectre �epais Fig� ���d��

Dans cet exemple
 la transition CS���� est optiquement �epaisse jusqu	�a des vitesses

��� km s�� �cf� Fig� ���e� donc
 dans chaque canal de vitesse de cet intervalle
 l	obser�
vateur ne �voit� qu	une partie de la mati�ere �emettrice jusqu	�a une profondeur optique
de l	ordre de  �cf� x ������ Pour les trois canaux B
 R et D
 cette profondeur est in�
diqu�ee par les gros points noirs sur la Fig����a � pour chaque canal
 ils sont situ�es pr�es
de l	extr�emit�e du segment de Sobolev la plus proche de l	observateur� Les mol�ecules au
point R
 �a une distance plus grande du centre de l	enveloppe que le point B
 ont une
temp�erature d	excitation plus basse que celles situ�ees au point B puisque le gradient
de temp�erature d	excitation est n�egatif� Comme la temp�erature Tmb du spectre re��ete

�� Pour chaque canal de vitesse� la zone de Sobolev peut m�eme s��etendre sur les deux h�emisph	eres
si la dispersion de vitesse turbulente domine par rapport au champ de vitesse d�e�ondrement �cf� par
ex� Ward�Thompson � Buckley ����
� N�eanmoins� l�asym�etrie du spectre optiquement �epais qui en
r�esulte reste la m�eme puisque le point B sera toujours plus proche du centre de la source que le point
R� En d�autres termes� quel que soit l��elargissement turbulent� le pro�l d�opacit�e le long de la ligne de
vis�ee augmente plus rapidement dans l�h�emisph	ere le plus proche de l�observateur� qui s��eloigne de lui�
pour les canaux de vitesse d�ecal�es vers le rouge que pour ceux d�ecal�es vers le bleu�
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approximativement la temp�erature d	excitation �a la profondeur optique  �cf� x �����

le point B du spectre est plus intense que le point R� C	est l	origine de l	asym�etrie
observ�ee � la partie �bleue� du spectre optiquement �epais est plus intense que la partie
�rouge�� Lorsqu	on consid�ere les canaux de vitesse interm�ediaires
 les points B et R
s	�eloignent du centre de l	enveloppe et les temp�eratures d	excitation sont de plus en
plus faibles� On aboutit �a un minimum �D� dans le spectre
 qui re��ete la temp�erature
d	excitation des couches externes de l	enveloppe� Si ces couches externes sont statiques
�comme c	est le cas pour le mod�ele de Shu ����
 alors le creux est centr�e sur la vitesse
syst�emique de la source� Par contre
 lorsque ces couches sont en mouvement de contrac�
tion �ce qui est le cas dans l	exemple examin�e ici�
 le creux est d�ecal�e vers le rouge � sa
position donne une indication directe de la vitesse des couches externes �� ���� km s��
ici��

La signature spectroscopique de l	e�ondrement est compl�ete lorsqu	on observe �ega�
lement une transition optiquement mince qui pique �a une vitesse interm�ediaire entre les
pics bleu et rouge de la transition optiquement �epaisse� Les �gures ���f et g montrent
que le pro�l du spectre de la transition optiquement mince est quasiment identique au
pro�l d	opacit�e � dans chaque canal de vitesse
 l	observateur voit toute la mati�ere qui
�emet �a cette vitesse le long de la ligne de vis�ee� Comme dans ce mod�ele la mati�ere
est distribu�ee sym�etriquement de part et d	autre de la vitesse syst�emique et de part
et d	autre du centre de l	enveloppe
 le pro�l d	opacit�e est sym�etrique
 d	o�u un spectre
optiquement mince sym�etrique et centr�e sur la vitesse syst�emique�

Le spectre optiquement mince est donc indispensable pour d�eterminer la vitesse
syst�emique de la source �qui doit tomber entre les pics bleu et rouge de la transition
optiquement �epaisse� et s	assurer que les deux pics de la transition optiquement �epaisse
ne sont pas associ�es �a deux sources di��erentes fortuitement align�ees sur la ligne de vis�ee

avec des vitesses syst�emiques di��erentes� La pr�esence d	un spectre optiquement mince
avec un seul pic �a une vitesse interm�ediaire entre les pics bleu et rouge su�t pour rejeter
ce cas de �gure�

La �gure ��� synth�etise les conclusions des paragraphes pr�ec�edents en illustrant la
variation de la signature spectroscopique d	e�ondrement en fonction de l	opacit�e de la
raie
 que l	on a fait varier en diminuant l	abondance de la mol�ecule� Elle montre le
passage d	un spectre optiquement tr�es �epais
 asym�etrique et auto�absorb�e
 �a un spectre
sym�etrique d�es que l	opacit�e tombe en dessous de  �voir aussi Myers et al� �����

Tab� �� $ Bilan sur le sens de l�asym�etrie d�un spectre optiquement �epais selon le signe
du gradient de temp�erature d�excitation et le signe du champ de vitesse �expansion ou
contraction � !bleue" pour un pic bleu plus intense que le pic rouge� et !rouge" dans le
cas contraire�

dTex
dr

� � dTex
dr

� �

Contraction bleue rouge
Expansion rouge bleue
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Fig� ��� $ Variations de la signature spectroscopique d�e�ondrement avec l�opacit�e� Les
graphiques �a �a �f montrent l��evolution d�un spectre CS���� pour une abondance
variant de � �a �a �

��� �f� Le spectre �a est issu du mod�ele �D d�enveloppe en ef�
fondrement r�ealis�e pour IRAM ���	�� Les pro�ls d�opacit�e �g �a �l montrent que la
raie devient optiquement mince �a partir du spectre �e� Le pro�l du spectre varie d�un
pro�l asym�etrique et auto�absorb�e �a vers un pro�l asym�etrique avec seulement un
�epaulement du c�ot�e !rouge" �c� puis vers un pro�l sym�etrique �e d�es que l�opacit�e
tombe en dessous de ��

Les deux ingr�edients principaux de la signature spectroscopique d	e�ondrement sont
le signe du gradient de temp�erature d	excitation et le signe du champ de vitesse �contrac�
tion ou expansion�� L	asym�etrie est invers�ee d�es que l	un des deux signes est invers�e �cf�
Tab� �� p� ���� Ainsi
 la pr�esence de mouvements d	expansion �comme un �ot bipolaire
d	�ejection de mati�ere� dans une enveloppe avec un gradient de temp�erature d	excitation
n�egatif produira l	asym�etrie inverse� Notons �egalement que si le minimum de temp�era�
ture cin�etique se trouvait plus pr�es du centre dans l	exemple de la Fig� ���
 on obtiendrait
une remont�ee de temp�erature d	excitation pour CS���� et le spectre pourrait aussi pr�e�
senter une asym�etrie inverse� Le d�etail du pro�l de vitesse est toutefois moins important
au premier ordre � l	asym�etrie bleue�rouge sera toujours pr�esente quel que soit ce pro�l

du moment que la source est en contraction avec un gradient de temp�erature d	excita�
tion n�egatif� N�eanmoins
 la pr�esence ou l	absence d	un creux entre les deux pics de la
transition optiquement �epaisse est fortement li�ee au pro�l de vitesse� La Fig� ��� illustre
cette remarque avec trois mod�eles d	enveloppe dont on a fait varier le pro�l de vitesse
d	e�ondrement� Le pro�l du spectre optiquement �epais est tr�es semblable dans le cas
d	une vitesse uniforme et d	un pro�l de vitesse en r���	 � deux pics sont pr�esents
 avec
le pic bleu plus intense que le pic rouge
 ainsi qu	une auto�absorption marqu�ee
 �a la
vitesse des couches externes �l�eg�erement di��erente dans les deux cas pr�esent�es sur la
�gure�� Mais dans le cas d	un champ de vitesse homologue �vinf � r�
 l	asym�etrie du
spectre optiquement �epais ne se traduit plus que par un �epaulement puisque l	absorp�
tion par les couches externes se fait aux vitesses les plus �elev�ees dans le spectre �cf�
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Fig� ��� $ E�et de la forme du pro�l de vitesse radiale sur la signature spectroscopique
d�e�ondrement� L��evolution d�un spectre optiquement �epais et du pro�l d�opacit�e associ�e
est montr�ee sur les graphiques �a et �c pour un pro�l de vitesse radiale d�ecroissant en
valeur absolue �vinf # ���� �r�����UA����	 km s��� en haut� constant �vinf # ���
km s��� au milieu� et croissant en valeur absolue �vinf # ������ �r�����UA� km s���
en bas� Les graphiques �b et �d montrent la m�eme chose pour une abondance ��� fois
moindre� Le mod�ele d�enveloppe de la simulation du haut est le m�eme que celui de la
Fig� ���� mais avec une dispersion de vitesse turbulente  Vturb # ��� km s���

aussi Lucas ���! Walker
 Narayanan � Boss ����� En pratique
 les spectres typiques
observ�es dans les enveloppes protostellaires ressemblent davantage �a ceux produits par
un champ de vitesse radiale constant ou d�ecroissant en valeur absolue �cf� par ex� Fig� �
de BADB����

����� Extension spatiale de l�e�ondrement

La premi�ere indication de l	�etendue de la zone en e�ondrement dans une enveloppe
protostellaire ou une condensation pr�estellaire vient de l	extension spatiale de la signa�
ture d	e�ondrement observ�ee� Par exemple
 dans le cas d	IRAM ���
 la signature
d	e�ondrement est vue dans la direction perpendiculaire au �ot bipolaire jusqu	�a une
distance angulaire d	au moins ���� du centre �cf� Fig� � de BADB���
 ce qui sugg�ere des
mouvements de contraction jusqu	�a au moins ���� UA�

La deuxi�eme indication
 plus di�cile �a extraire
 vient des caract�eristiques du creux
d	absorption de la transition optiquement �epaisse� Comme le creux du spectre est �a
peu pr�es centr�e sur la vitesse des couches qui absorbent
 il est une estimation assez
directe des mouvements des parties externes de l	enveloppe� Par exemple
 le creux du
spectre de la Fig� ���d pique �a � ���� km s��
 ce qui repr�esente bien les vitesses des
couches externes� Cependant
 il faut faire face �a deux di�cult�es� Il n	est pas �evident
a priori de savoir o�u sont situ�ees les couches absorbantes sur la ligne de vis�ee� Sans
l	aide d	une simulation num�erique du transfert radiatif
 on peut n�eanmoins en faire une
estimation simple en supposant la source �a sym�etrie sph�erique avec le raisonnement
qui suit �cf� Fig� ����� La temp�erature Tmb du creux d	absorption du spectre central
�Fig� ���b� re��ete la temp�erature d	excitation de la couche absorbante �mat�erialis�ee par
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Fig� ��� $ Estimation du rayon de la couche absorbante dans un mod�ele sph�erique d�en�
veloppe en contraction� La carte �a repr�esente une coupe de l�enveloppe en contraction�
perpendiculaire au plan du ciel comme c��etait le cas pour la Fig� ���a� mais l�observa�
teur se trouve cette fois vers le bas� Les points D� et D� sur les deux lignes de vis�ee
indiquent la position o�u est approximativement atteinte l�opacit�e � dans les canaux de
vitesse d� et d� des spectres �b et �c associ�es �observ�es vers IRAM ���	�� Le cercle en
trait �epais mat�erialise la couche de rayon r� �a l�origine du creux dans le spectre central
�b� Dans un mod�ele �a sym�etrie sph�erique avec temp�erature d�excitation et densit�e de
colonne d�ecroissantes vers l�ext�erieur� les temp�eratures Tmb identiques pour les points
d� et d� impliquent que les points D� et D� correspondants se trouvent dans la m�eme
couche� Le rayon r� de la ligne de vis�ee du spectre �c est alors une limite inf�erieure au
rayon r� de la couche �a l�origine du creux dans le spectre central �b�
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le cercle de rayon r� sur la Fig� ���a�� Si la temp�erature d	excitation et la densit�e de
colonne d�ecroissent de mani�ere monotone vers l	ext�erieur
 les spectres observ�es �a plus
grande distance du centre auront une temp�erature pic de plus en plus faible� Dans ce
cas
 le rayon de la ligne de vis�ee du spectre �Fig� ���c� qui a une temp�erature pic de
l	ordre de la temp�erature du creux du spectre central est une limite inf�erieure au rayon
r� recherch�e
 �a condition que la source soit �a sym�etrie sph�erique� Ce raisonnement n	est
valable que si le spectre ���c est toujours optiquement �epais �mais sans auto�absorption
prononc�ee�� Il faut s	en assurer en utilisant le spectre d	un isotope moins abondant�

La deuxi�eme di�cult�e dans l	analyse des caract�eristiques du creux d	absorption
vient de l	incertitude sur la mesure de la position de ce creux par rapport �a la vitesse
syst�emique de la source� Les sources d	incertitude sont multiples �

$ la r�esolution spectrale limit�ee�

$ la connaissance imparfaite des fr�equences au repos des transitions observ�ees �cf�
x ������ Comme la position du creux d	absorption et la vitesse syst�emique sont
mesur�ees dans deux transitions di��erentes
 l	utilisation d	un jeu de fr�equences
coh�erent est de premi�ere importance �cf� Lee et al� ���
 �����

$ l	incertitude de pointage qui
 dans une enveloppe en rotation par exemple
 peut
conduire �a une vitesse syst�emique l�eg�erement erron�ee�

Lorsque ces sources d	incertitude sont bien identi��ees
 la mesure du d�ecalage en vitesse
du creux d	absorption par rapport �a la vitesse syst�emique donne
 comme on l	a vu
plus haut
 une bonne estimation de la vitesse des couches externes� Si l	on dispose de
spectres optiquement �epais dans plusieurs transitions de la m�eme mol�ecule
 il est m�eme
th�eoriquement possible d	avoir une id�ee des variations du champ de vitesse en fonction
du rayon de la source� En e�et
 les transitions de fr�equence de plus en plus �elev�ee sont
de plus en plus di�ciles �a thermaliser �cf� x ���� et Tab� �� p� ��� et tracent donc des
zones de plus en plus denses� Les couches �a l	origine des creux d	absorption sont donc
de plus en plus enfouies lorsqu	on passe �a des transitions de fr�equence plus �elev�ee� Si la
position du creux est davantage d�ecal�ee vers le rouge pour les transitions plus �elev�ees

ce sera une indication d	un pro�l de vitesse d	e�ondrement croissant vers le centre�
En pratique cependant
 des di�cult�es peuvent appara��tre �a petite �echelle
 dues �a la
pr�esence de mouvements d	�ejection de mati�ere dans les �ots bipolaires des proto��etoiles
�cf� par ex� x ��� et ��� de BADB����
Dans certains cas
 la signature spectroscopique d	e�ondrement observ�ee avec un

interf�erom�etre se pr�esente sous la forme d	un pro�l de raie de type P�Cygni inverse
lorsque l	intensit�e de l	�emission continue �par exemple de l	embryon stellaire central
ou d	une r�egion H II centrale� est comparable �a celle dans la raie �cf� par ex� Walker

Narayanan � Boss ���! Di Francesco et al� ���� � le pic bleu est observ�e en �emission
tandis que la partie de la raie d�ecal�ee vers le rouge est vue en absorption par rapport au
niveau de l	�emission continue� La position de ce creux d	absorption donne des indications
directes sur la vitesse des couches qui absorbent �cf� Di Francesco et al� �����
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Fig� ��� $ E�et de la turbulence sur la signature spectroscopique d�e�ondrement�
L��evolution �de haut en bas d�un spectre optiquement �epais et du pro�l d�opacit�e as�
soci�e est montr�ee sur les graphiques �a et �c pour un �elargissement turbulent  Vturb
variant de ��� �a � km s��� Les graphiques �b et �d montrent la m�eme chose pour une
abondance ��� fois moindre� Le mod�ele d�enveloppe est le m�eme que celui de la Fig� ����
La largeur du creux et celle des pics bleu et rouge de la raie optiquement �epaisse varient
comme le param�etre d��elargissement turbulent� Les deux pics qui apparaissent dans le
spectre optiquement mince ne sont pas dus �a un e�et de transfert radiatif� comme c�est le
cas pour la transition optiquement �epaisse� mais au pro�l d�opacit�e double�piqu�e lorsque
 Vturb ne domine plus sur le champ de vitesse d�e�ondrement �en r���� ici�

����� E�et de la turbulence sur la signature d�e�ondrement

Le param�etre d	�elargissement turbulent  Vturb in�ue de mani�ere importante sur
la signature spectroscopique d	e�ondrement �cf� Leung � Brown ����� Il appara��t
clairement sur la Fig� ��� que la largeur du creux de la raie optiquement �epaisse diminue
lorsque  Vturb d�ecro��t� En cons�equence
 le d�ecalage entre les pics bleu et rouge diminue
lui aussi
 alors que le pro�l de vitesse d�e�ondrement n�a pas vari�e� En revanche
 d�es que
 Vturb est inf�erieur �a la vitesse d	e�ondrement vlobe au rayon de la r�egion sond�ee par le
lobe du t�elescope
 la largeur de la raie optiquement mince devient peu sensible �a  Vturb
et est domin�ee par le pro�l de vitesse d�e�ondrement
 c	est��a�dire approximativement la
vitesse vlobe� En cons�equence
 on voit appara��tre deux pics quasiment sym�etriques dans
le spectre optiquement mince ��quasiment� seulement
 car l	opacit�e de la transition
n	est pas in�niment petite devant �
 ce qui n	est pas un e�et de transfert radiatif

comme c	est le cas pour la transition optiquement �epaisse
 mais simplement le re�et de
la structure du pro�l d	opacit�e
 qui devient double�piqu�e d�es que  Vturb devient inf�erieur
�a vlobe� Les deux pics du spectre optiquement mince sont centr�es sur les vitesses des pics
d	opacit�e
 et ne co��ncident donc pas avec les pics bleu et rouge du spectre optiquement
�epais� C	est un moyen de rejeter l	hypoth�ese de deux sources align�ees sur la ligne de
vis�ee avec des vitesses syst�emiques di��erentes�

En conclusion
 la pr�esence d	une transition optiquement mince avec un seul pic dans
une enveloppe en e�ondrement implique que l	�elargissement turbulent �et thermique�
domine sur le champ de vitesse d	e�ondrement�
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����
 Modele a deux couches de Myers

Myers et al� ����� ont propos�e un mod�ele simple pour estimer analytiquement
une vitesse de contraction caract�eristique Vin d	une enveloppe qui pr�esente la signa�
ture spectroscopique d	e�ondrement� Ce mod�ele suppose deux r�egions uniformes de
m�eme temp�erature cin�etique et de m�eme dispersion de vitesse �� Les pro�ls de densit�e
� � r���� et de vitesse v � r���� sont utilis�es pour calculer une densit�e et une vitesse
�moyennes�
 la pond�eration �etant faite avec l	opacit�e� Ce mod�ele s	applique unique�
ment lorsque l	�elargissement thermique et turbulent � domine sur le pro�l de vitesse�
Les auteurs obtiennent une expression tr�es simple donnant l	estimation d	une vitesse
d	e�ondrement �caract�eristique� Vin �

Vin � ��

vred � vblue
ln�
 ' e TBD�TD
 ' e TRD�TD

� 
 �����

avec vblue et vred les vitesses des pics bleu et rouge de la transition optiquement �epaisse

TD la temp�erature Tmb du creux
 TBD et TRD les temp�eratures Tmb des pics bleu et
rouge auxquelles a �et�e retranch�e TD�

Il est int�eressant d	appliquer cette formule au mod�ele pr�esent�e dans la Fig� ����
On mesure une largeur de raie optiquement mince  V � ���� km s�� soit � � ���
km s��� Avec les autres caract�eristiques mesur�ees sur le spectre optiquement �epais
�Fig� ���d�
 on obtient Vin � ���� km s��
 ce qui sous�estime la vitesse caract�eristique
du mod�ele utilis�e d	environ un facteur ���� Cet �ecart pourrait �etre d�u au rapport �

v
de

l	ordre de �� dans notre simulation
 ce qui ne v�eri�e que marginalement la condition
d	application du mod�ele analytique de Myers et al� ������ Mais une simulation avec
 Vturb #  km s�� aboutit �a Vin � ���� km s��
 ce qui reste inf�erieur d	un facteur �� �
�a la vitesse caract�eristique utilis�ee pour notre simulation compl�ete du transfert radiatif�
Par cons�equent
 l	�ecart entre l	estimation Vin du mod�ele de Myers et al� ����� et les
vitesses r�eellement utilis�ees dans notre simulation provient certainement de l	hypoth�ese
tr�es simpli�catrice d	un mod�ele �a deux couches propos�ee par les auteurs�

Il faut par cons�equent �etre tr�es vigilant avec l	utilisation de cette formule
 qui permet
certes une estimation simple de la vitesse d	e�ondrement mais qui
 dans un cas g�en�eral

peut conduire �a des �ecarts d	un facteur � � �� Une simulation compl�ete du transfert
radiatif est par cons�equent n�ecessaire si l	on veut pr�eciser le pro�l spatial de vitesse �a
mieux qu	un facteur � pr�es� A titre d	exemple suppl�ementaire
 pour IRAM ���
 on
obtient Vin � ���� km s�� �a partir des spectres CS���� et C��S���� et Vin � ����
km s�� �a partir de CS����� et C��S�����
 alors que les vitesses de notre meilleur mod�ele
�cf� Fig� � de BADB��� sont plut�ot de l	ordre de ��� ��� km s���

����� E�et de la rotation sur la signature d�e�ondrement

Nous avons vu au x ��� qu	en pr�esence de rotation une transition optiquement mince
pr�esente un gradient de vitesse centro��de dans la direction perpendiculaire �a la projec�
tion de l	axe de rotation sur le plan du ciel
 et que la largeur de raie peut �egalement �etre
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a�ect�ee vers le centre� Lorsqu	une enveloppe en contraction est anim�ee de mouvements
de rotation
 les spectres optiquement �epais qui pr�esentent la signature d	e�ondrement
sont eux aussi a�ect�es par la rotation �cf� Fig������

Dans le cas d	une enveloppe en rotation solide
 la vitesse de rotation projet�ee est
constante le long de la ligne de vis�ee �cf� x ������ En cons�equence
 au premier ordre

tant que la vitesse de rotation ne domine pas sur la vitesse d	e�ondrement
 l	ajout d	une
rotation solide ne fait que d�ecaler les spectres optiquement mince et optiquement �epais
situ�es �a plus d	un lobe de l	axe de rotation de la source
 et n	a�ecte pas le pro�l des
raies optiquement �epaisses �cf� Fig� ���f et j�� En revanche
 pour un pro�l de rotation
quelconque
 d�es que la vitesse de rotation domine sur la vitesse d	e�ondrement
 le pro�l
des transitions optiquement �epaisses est a�ect�e par la rotation � l	asym�etrie est att�enu�ee
du c�ot�e de l	h�emisph�ere qui s	�eloigne de l	observateur alors qu	elle est renforc�ee de l	autre
c�ot�e� C	est ce qui est observ�e pour les deux mod�eles k�o et p�t pr�esent�es sur la Fig� ����
Dans le cas de l	e�ondrement avec rotation solide rapide
 cette variation d	asym�etrie est
surtout visible �a partir de r � 
������ �par ex� Fig� ���k et o�
 tandis qu	elle l	est plus
pr�es du centre dans le mod�ele d	e�ondrement avec rotation di��erentielle pour laquelle
la vitesse de rotation domine sur la vitesse d	e�ondrement pour ��� � r � ���� UA
�par ex� Fig� ���q et s��

Lorsque la vitesse de rotation domine vraiment sur la vitesse d	e�ondrement
 il peut
m�eme se produire une inversion de l	asym�etrie
 avec un pic rouge plus fort que le pic bleu
du c�ot�e de l	h�emisph�ere qui s	�eloigne de l	observateur �voir par ex� Adelson � Leung
���! Walker et al� ���! Ward�Thompson � Buckley ���� ��� Cela se produit lorsque
les points B et R de la ligne de vis�ee �cf� Fig� ���� sont su�samment repouss�es vers le
fond pour que B atteigne une distance au centre plus grande �et donc une temp�erature
d	excitation plus faible� que R�

Il est instructif d	examiner un mod�ele d	enveloppe en rotation
 sans e�ondrement
�mais toujours avec une dispersion de vitesse turbulente non nulle�� Par exemple
 le
dernier mod�ele de la Fig� ��� est une enveloppe en rotation di��erentielle �)�r� d�ecrois�
sant�
 avec le m�eme pro�l que l	avant dernier mod�ele de cette �gure
 mais avec une
vitesse radiale nulle� L	axe de rotation est inclin�e de ��� par rapport �a la ligne de vis�ee�
Pour aider �a la compr�ehension
 la Fig� ��� montre les contours d	isovitesse projet�ee de

��� Zhou �����
 pr�esente �egalement des simulations de transfert radiatif de mod	eles d�enveloppe en
e�ondrement et en rotation� Sa Fig� � montre les spectres d�un mod	ele o	u les vitesses de rotation
�solide
 dominent sur les vitesses de contraction �mod	ele de Terebey et al� �����
 avec un rayon de
l�onde d�expansion inf�erieur au rayon du lobe du t�elescope
� Dans son x �� il signale que l�asym�etrie
est invers�ee� mais que le pic bleu est plus fort du c�ot�e de l�h�emisph�ere qui s��eloigne de l�observateur�
Cette conclusion� contraire aux conclusions de Walker et al� �����
 et 	a ce que nous avons constat�e 	a
partir de nos simulations num�eriques �pour un mod	ele en rotation solide sans e�ondrement� cf� note
�� p� ��
� est contradictoire avec le sens de la rotation indiqu�e dans la l�egende de sa Fig� �� De plus� la
justi�cation qu�il donne �d�ecalage du creux d�absorption vers le rouge pour l�h�emisph	ere qui s��eloigne

pour cette signature �inhabituelle� de la rotation n�est pas valide puisque dans le cas d�une rotation
solide� la vitesse projet�ee est constante sur toute la ligne de vis�ee� donc le creux d�absorption n�est
pas d�ecal�e par rapport aux autres vitesses pr�esentes sur la ligne de vis�ee� Nous pensons que l�auteur a
commis une erreur dans la d�etermination du sens de rotation dans son x ��
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Fig� ��� $ E�et de la rotation sur la signature d�e�ondrement� Chaque ligne montre
la variation des spectres CS���� et C ��S���� le long de l�axe perpendiculaire �a la
projection de l�axe de rotation sur le plan du ciel� pour � mod�eles d�enveloppe di��erents
�tous avec  Vturb # ��� km s�� �

# �a �a �e � e�ondrement sans rotation� C�est le mod�ele �D retenu pour
IRAM ���	� �cf� Fig� � de BADB���

# �f �a �j � e�ondrement avec rotation solide lente �) # ��� km s�� pc���

# �k �a �o � e�ondrement avec rotation solide rapide �) # � km s�� pc���

# �p �a �t � e�ondrement avec rotation di��erentielle �) � � km s�� pc�� �a r #
���� UA et ) � ��� km s�� pc�� �a r # ���� UA� C�est le mod�ele �D retenu pour
IRAM ���	� �cf� Fig� �� de BADB���

# �u �a �y � rotation di��erentielle sans e�ondrement�

Alors que le mod�ele sans rotation produit des spectres identiques de part et d�autre du
centre� les mod�eles avec rotation induisent un d�ecalage des spectres optiquement �epais
et optiquement mince vers le rouge �par ex� f� k� p du c�ot�e de l�h�emisph�ere qui s��eloigne
de l�observateur �r � � et vers le bleu �par ex� j� o� t pour l�autre c�ot�e �r � �� Lorsque
le vitesse de rotation domine sur la vitesse d�e�ondrement� la rotation produit en plus
une variation de l�asym�etrie dans la raie optiquement �epaisse � l�asym�etrie est att�enu�ee
du c�ot�e qui s��eloigne de l�observateur �par ex� q� k et renforc�ee de l�autre c�ot�e �par ex�
s� o� Dans le cas d�un mod�ele en rotation sans e�ondrement �u �a y� il peut m�eme y
avoir inversion de l�asym�etrie de part et d�autre de la position centrale �qui� elle� reste
sym�etrique�
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Fig� ��� $ Carte d�isovitesse projet�ee du mod�ele d�enveloppe en rotation di��erentielle
sans e�ondrement pr�esent�e sur la Fig� ���� L�observateur se trouve vers la droite� Les
contours en trait plein et en tiret correspondent aux vitesses d�ecal�ees vers le bleu et
vers le rouge respectivement� Les valeurs des vitesses projet�ees sur la ligne de vis�ee sont
indiqu�ees en m s���

ce mod�ele et permet de visualiser la distribution des vitesses le long de chaque ligne de
vis�ee �horizontale�� Au contraire d	un mod�ele d	e�ondrement sans rotation
 le spectre
central de ce mod�ele sans e�ondrement avec rotation est sym�etrique �cf� Fig� ���w��
Cela vient de la r�epartition sym�etrique des vitesses d�ecal�ees vers le bleu et vers le rouge
dans le lobe du t�elescope visant la position centrale �et des vitesses nulles dans une
grande partie de la r�egion vis�ee�� En revanche
 de part et d	autre de la position cen�
trale
 les spectres sont auto�absorb�es et asym�etriques � le pic bleu est plus intense du
c�ot�e de l	h�emisph�ere qui s	approche de l	observateur �Fig� ���x et y�
 alors que le pic
rouge est plus intense de l	autre c�ot�e �Fig� ���u et v�� Cette asym�etrie provient de la
r�epartition des vitesses le long de la ligne de vis�ee � pour une ligne de vis�ee pointant
l	h�emisph�ere qui s	�eloigne de l	observateur �d�ecal�e vers le rouge
 en bas sur la Fig� ����

les vitesses les plus d�ecal�ees vers le rouge se trouvent dans les couches profondes
 l�a
o�u la temp�erature d	excitation est plus �elev�ee
 tandis que les vitesses les plus d�ecal�ees
vers le bleu se trouvent dans les couches externes ��a la fois devant et derri�ere�
 moins
excit�ees� Ceci produit l	asym�etrie avec un pic rouge plus fort que le pic bleu� Le raison�
nement appliqu�e �a une ligne de vis�ee pointant l	autre h�emisph�ere conduit �a l	asym�etrie
inverse� Ainsi
 la pr�esence de rotation di��erentielle dans une enveloppe peut conduire �a
des spectres optiquement �epais auto�absorb�es et asym�etriques �voir �egalement Adelson
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� Leung ���� ��� Cependant
 cette signature se distingue tr�es simplement de la signa�
ture d	e�ondrement gravitationnel � elle s	inverse de part et d	autre de l	axe projet�e de
rotation et le spectre central est sym�etrique
 tandis que dans le cas de l	e�ondrement
gravitationnel
 l	asym�etrie reste la m�eme �pic bleu plus fort� partout et est notamment
pr�esente dans le spectre central�

En conclusion
 l	observation dans une enveloppe protostellaire d	un spectre central
montrant la signature d	e�ondrement
 d	un renforcement de l	asym�etrie dans un h�e�
misph�ere et d	une att�enuation de cette asym�etrie dans l	autre h�emisph�ere
 peut �etre
une indication de la pr�esence de mouvements de rotation
 en plus de mouvements
de contraction� Cette indication est compl�ementaire de l	information tir�ee des dia�
grammes position�vitesse des transitions optiquement minces� C	est le cas pour l	enve�
loppe d	IRAM ��� qui montre une telle variation d	asym�etrie en CS���� et CS�����
�cf� x ��� et x ��� de BADB����

��� Notons que dans le cas d�une rotation solide �sans e�ondrement
� on constate �egalement la
pr�esence d�une asym�etrie qui s�inverse �beaucoup moins prononc�ee cependant que dans le cas de la
rotation di��erentielle �etudi�ee ici ou celle �etudi�ee par Adelson � Leung ����
� Ceci est surprenant dans
la mesure o	u la vitesse projet�ee est strictement constante le long de la ligne de vis�ee �cf� x ����
�
L�asym�etrie ne peut donc pas provenir de la r�epartition des vitesses projet�ees sur la ligne de vis�ee�
Ce syst	eme est en e�et �equivalent localement 	a une colonne de mati	ere se d�epla"cant 	a une vitesse
uniforme � on n�observe pas d�asym�etrie dans un tel syst	eme� �equivalent 	a une enveloppe au repos '
Quelle est dans ce cas l�origine de la faible asym�etrie obtenue dans les mod	eles de rotation solide sans
e�ondrement% Peut�elle provenir de la non�uniformit�e du champ de vitesse projet�ee d�un bord 	a l�autre
du lobe du t�elescope% Je n�ai pas encore compris���
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Chapitre 	

E�ondrement et rotation dans

l�enveloppe d�IRAM 
	���

	�� Introduction

L	�etude des propri�et�es physiques des enveloppes protostellaires de classe � est parti�
culi�erement int�eressante car ces enveloppes conservent en partie la m�emoire des condi�
tions initiales de l	e�ondrement gravitationnel
 ce qui doit permettre de distinguer les
di��erents mod�eles d	e�ondrement gravitationnel �cf� x ���� De plus
 la distribution du
moment cin�etique au sein de ces enveloppes est d�eterminante pour la formation ult�e�
rieure de la n�ebuleuse protoplan�etaire� Il est par cons�equent crucial de pouvoir pr�eciser
la structure en vitesse des enveloppes protostellaires de classe �� C	est l	objectif que
nous nous sommes �x�e en �etudiant dans ce chapitre la proto��etoile actuellement la plus
jeune connue dans le nuage mol�eculaire du Taureau�

La proto��etoile de classe � IRAM ���'��� �IRAM ��� par la suite� a �et�e
d�ecouverte par Andr�e
 Motte
 � Bacmann ����� en �emission continue millim�etrique
des poussi�eres dans la partie sud du nuage mol�eculaire du Taureau �d # �� pc�� Cette
proto��etoile
 associ�ee �a un �ot bipolaire assez puissant �cf� Fig� ���
 est extr�emement
jeune �� ����� ans� et poss�ede une enveloppe de gaz et de poussi�ere encore massive
�Menv � �� M��� Elle est en pleine phase d	e�ondrement gravitationnel� Comme elle
est relativement isol�ee
 elle peut �etre �etudi�ee en d�etail
 ce qui est d	un grand int�er�et pour
apporter des contraintes observationnelles pr�ecises aux mod�eles de formation d	�etoile

et am�eliorer ainsi notre compr�ehension de la physique de l	e�ondrement gravitationnel
protostellaire�

Nous pr�esentons dans ce chapitre une analyse de la structure en vitesse de l	enve�
loppe d	IRAM ��� en terme de rotation et d	e�ondrement gravitationnel �Sect� ����

qui a fait l	objet d	une publication dans le journal europ�een Astronomy � Astrophysics
�Belloche et al� ���� � not�e BADB�� dans la suite�� Nous montrons dans cet article
que l	enveloppe d	IRAM ��� est en rotation di��erentielle et que la majeure partie de
cette enveloppe est en e�ondrement gravitationnel� Les sections ���
 ��� et ��� suivantes
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apportent quelques compl�ements sur les simulations num�eriques
 sur l	analyse de la ro�
tation et sur la comparaison avec les mod�eles d	e�ondrement gravitationnel� En�n
 de
nouvelles observations r�ealis�ees avec l	interf�erom�etre du Plateau de Bure apportent la
con�rmation de la pr�esence de rotation di��erentielle �a petite �echelle dans l	enveloppe
d	IRAM ��� et mettent en �evidence une forte d�epl�etion de N�H� dans la zone interne
de densit�e sup�erieure �a �
 cm�� �Sect� �����

	�� Article BADB�� � Molecular line study of the

very young protostar IRAM �	��� in Taurus�

Infall� rotation and out�ow�
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	�� Compl�ements sur les simulations num�eriques

La Fig� ��a pr�esente les pro�ls de temp�erature d	excitation du mod�ele sph�erique
D retenu par BADB��
 pour les transitions CS����
 CS�����
 CS�����
 C��S���� et
C��S����� simul�ees avec le code MAPYSO� Avec le pro�l de densit�e adopt�e �cf� Fig� �a
de BADB���
 la transition CS���� est thermalis�ee jusqu	�a � ���� UA et reste large�
ment optiquement �epaisse �cf� Fig� ��b� bien au�del�a de ce rayon� L	opacit�e
 le gradient
de temp�erature d	excitation n�egatif et la pr�esence de mouvements de contraction sont
�a l	origine du pro�l auto�absorb�e asym�etrique �avec un pic bleu pr�epond�erant� des
spectres pr�esent�es sur la Fig� � de BADB��� La transition C��S���� est seulement mar�
ginalement optiquement mince �� � ���
 ce qui produit une l�eg�ere asym�etrie dans les
spectres simul�es
 de nature cependant apparemment un peu di��erente de celle obser�
v�ee dans IRAM ��� �cf� Fig� � de BADB���� En�n
 l	opacit�e de CS����� n	est pas
beaucoup plus �elev�ee que celle de C��S����
 mais en raison de la r�esolution ��� fois
meilleure du t�elescope �a cette fr�equence
 le spectre CS����� est beaucoup plus sensible
aux vitesses de la r�egion interne �r � ��� UA��
Les propri�et�es physiques du mod�ele en rotation di��erentielle retenu par BADB��

sont pr�esent�ees sur la Fig� ���� On mesure un rapport total d	�energie cin�etique de rota�
tion sur �energie gravitationnelle d	environ � � ��& dans la partie externe ����� �

Fig� �� $ �a Pro�ls de temp�erature d�excitation du mod�ele sph�erique �D retenu pour
IRAM ���	� �cf� Fig� � de BADB��� pour les � transitions de CS et C ��S simul�ees
avec le code MAPYSO� La courbe en pointill�e est le pro�l de temp�erature cin�etique
adopt�e� �b �a �f Pro�ls d�opacit�e de ��� �a ���� pour CS����� CS���� et C ��S����� et
de ��� �a ��� pour CS���� et C ��S�����
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Fig� ��� $ Propri�et�es physiques du mod�ele en rotation di��erentielle retenu par BADB�� �
�a vitesse de rotation� �b rapport de l��energie cin�etique de rotation sur l��energie
gravitationnelle� �c moment cin�etique sp�eci�que local �j # vrotr et �d moment
cin�etique sp�eci�que moyen �J�M # �

m�r�

R r
� jdm� Les courbes en tiret et en tiret�point

d�e�nissent le domaine dans lequel les mod�eles restent compatibles avec les observations
d�IRAM ���	� en CS et C ��S�

r � ���� UA� de l	enveloppe d	IRAM ��� �cf� Fig� ���b! voir aussi x ���� de
BADB���� D	autre part
 on mesure un moment cin�etique sp�eci�que moyen de l	ordre
de � ������� km s�� pc �������� cm� s��� dans la partie externe de l	enveloppe
d	IRAM ��� �cf� Fig� ���d! voir aussi x ��� de BADB����

	�	 Rotation di��erentielle plut�ot que rotation solide

Comme la mise en �evidence de la rotation di��erentielle dans l	enveloppe d	IRAM ���
est l	un des deux r�esultats majeurs de BADB��
 nous compl�etons dans ce paragraphe
l	analyse de la rotation par des consid�erations statistiques qui con�rment la pr�esence
de rotation di��erentielle dans l	enveloppe et rejettent l	hypoth�ese d	une rotation solide
�cf� Tab� �� p� �� et Fig� ����� Nous comparons un mod�ele d	e�ondrement en rotation
di��erentielle
 similaire �a celui retenu par BADB�� �ici
 vrot # ��� km s�� �a ���� UA�
 �a
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un mod�ele d	e�ondrement en rotation solide de vitesse angulaire ) # ��� km s�� pc���
Un bruit gaussien est ajout�e aux deux mod�eles et la comparaison des mod�eles bruit�es
avec les observations est r�ealis�ee dans le diagramme position�vitesse de C��S���� pris
le long de l	axe perpendiculaire �a l	axe projet�e de rotation� La qualit�e de l	ajustement
mod�ele�observation est �evalu�ee �a partir des vitesses centro��des mesur�ees par ajustement
gaussien de chaque spectre en  positions le long de l	axe�

A�n de comparer de mani�ere la plus r�ealiste possible les mod�eles avec les obser�
vations
 nous avons ajout�e au cube position�position�vitesse simul�e avec MAPYSO un
cube de bruit gaussien d	�ecart quadratique moyen �i # ���� K� Apr�es convolution par
le lobe du t�elescope
 le bruit r�esiduel a un �ecart quadratique moyen �f � ���� K �cf�
col� � et � du Tab� �� p� ���
 qui est �egal �a l	�ecart quadratique moyen �exprim�e en Tmb�
du bruit mesur�e sur les spectres observ�es en C��S����� Nous avons �evalu�e la qualit�e
de l	ajustement mod�ele�observation par le calcul du �� pour les  vitesses centro��des

en tenant compte des incertitudes �obs�i et �mod�i d�eriv�ees de l	ajustement gaussien de
chaque spectre i observ�e et de chaque spectre i mod�elis�e �

�� #

��X
�

�vmod�i � vobs�i��

��mod�i ' ��obs�i
����

Avec � r�ealisations di��erentes de l	ajout de bruit gaussien dans chaque mod�ele
 nous

Tab� �� $ Etude statistique du �� pour discriminer la rotation di��erentielle de la
rotation solide dans l�enveloppe d�IRAM ���	� �voir aussi Fig� ���� Le mod�ele DIF�
est un mod�ele d�e�ondrement en rotation di��erentielle� similaire �a celui retenu par
BADB��� Le mod�ele SOL� est un mod�ele d�e�ondrement en rotation solide� de vitesse
angulaire ) # ��� km s�� pc��� Les mod�eles � �a 
 ont les m�emes propri�et�es physiques que
les mod�eles � mais sont des r�ealisations di��erentes de l�ajout d�un bruit gaussien� L��ecart
quadratique moyen �rms indiqu�e dans le tableau est celui mesur�e apr�es convolution par
le lobe du t�elescope� Le �� est la somme des �ecarts quadratiques des vitesses centro��des
mod�ele�observation� la pond�eration �etant faite par le rms de chaque spectre� La vitesse
syst�emique VLSR est celle qui donne le �� minimum� Le �� r�eduit est calcul�e avec �
et 	 degr�es de libert�e pour les mod�eles DIF et SOL respectivement� La derni�ere ligne
pr�esente les valeurs moyennes pour les mod�eles � �a 
�

Mod	ele avec rms VLSR �� ��red Mod	ele avec rms VLSR �� ��red
rot� di�� �mK
 �km s��
 � DL rot� solide �mK
 �km s��
 � DL

DIF� � ���� ��� �� SOL� � ���� ���� ���

DIF� �� ���� ���� ��� SOL� �� ���� ��� ��
DIF� �� ���� ���� ��� SOL� � ���� ���� ���
DIF �� ���� ��� ��� SOL �� ���� ���� ���
DIF� �� ���� �� ��� SOL� �� ���� ��� ��
DIF� � ���� ���� �� SOL� �� ���� ��� ���
DIF� �� ���� ��� ��� SOL� �� ���� ���� ���
DIF� �� ���� ��� ��� SOL� � ���� ���� ���

moyenne �� ���� ���� ��� moyenne �	 ���
 ���� ���
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Fig� ��� $ Comparaison des diagrammes position�vitesse C ��S���� des mod�eles bruit�es
DIF� �a et SOL� �c �voir Tab� ��� p� 	
 avec le diagramme position�vitesse C ��S���
� observ�e le long de l�axe perpendiculaire �a l�axe projet�e de rotation d�IRAM ���	�
�b et �d� Les points avec barres d�erreur sont les vitesses centro��des estim�ees par
ajustement gaussien sur chaque spectre� Les courbes de vitesse centro��de en trait gras
reliant les points des mod�eles �a et �c sont reproduites sur les diagrammes �b et �d
respectivement� pour permettre la comparaison directe aux vitesses centro��des observ�ees�
La qualit�e de l�ajustement est donn�ee par le �� et le �� r�eduit a�ch�es en bas �a gauche
de chaque panneau� Le mod�ele d�e�ondrement avec rotation di��erentielle �a s�ajuste
bien mieux aux observations que le mod�ele d�e�ondrement avec rotation solide �c�

obtenons un �� moyen de  
 � pour le mod�ele en rotation di��erentielle �� pour le
mod�ele sans bruit� et un �� moyen de �� 
 � pour le mod�ele en rotation solide ���
pour le mod�ele sans bruit� �� La vraisemblance de chaque mod�ele est estim�ee �a partir de
la distribution du �� attendue selon le nombre de degr�es de libert�e �cf� par ex� Barlow
���! Pelat ����� Pour le mod�ele en rotation di��erentielle
 le nombre de degr�es de

�� Le fait que le �� moyen des mod	eles bruit�es est plus petit que le �� du mod	ele sans bruit provient
de la prise en compte de l�incertitude �mod dans le calcul du �� des mod	eles bruit�es� Sans tenir compte
de �mod� le �� des mod	eles bruit�es est environ deux fois plus grand�
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libert�e est � � points de comparaison avec les observations et � param�etres�
 ce qui
conduit �a une vraisemblance de � �& et un �� r�eduit de ��
 alors qu	avec pourtant �
degr�es de libert�e � points et � param�etres�
 on obtient une vraisemblance de seulement
� ���& et un �� r�eduit de ��� pour le mod�ele en rotation solide�
Si les barres d	erreur sont un peu sous�estim�ees
 la vraisemblance du mod�ele en

rotation solide pourrait �etre un peu plus forte
 mais elle restera faible devant celle du
mod�ele en rotation di��erentielle� De plus
 la chute de la vitesse centro��de vers la vitesse
syst�emique observ�ee de mani�ere sym�etrique des deux c�ot�es �a partir de � ���� UA du
centre d	IRAM ���
 et ceci dans les � traceurs optiquement minces cartographi�es
�C��S����
 C�H���������
 H��CO����� et N�H�������
 cf� Fig� � et � de BADB���
est un �el�ement qui renforce consid�erablement la conclusion de la pr�esence de rotation
di��erentielle dans l	enveloppe d	IRAM ����

	�� Compl�ements sur la comparaison aux mod
eles

d�e�ondrement gravitationnel

Nous apportons dans cette section quelques illustrations suppl�ementaires pour la
comparaison des champs de vitesse d	IRAM ��� avec les mod�eles d	e�ondrement
discut�es dans la Sect� � de BADB���


���� Modele de Shu

La Fig� ��� montre que
 dans le cadre du mod�ele de Shu �����
 il est impossible
d	obtenir un pro�l de vitesse d	e�ondrement compatible avec celui d�eduit de l	analyse
des observations en CS et C��S dans IRAM ���� Un pro�l de vitesse acceptable est
obtenu dans la r�egion interne �a ���� UA pour un rayon de la sph�ere d	expansion de
l	ordre de ���� UA �cf� mod�ele �a �	 ans�
 mais il manque toute la r�egion de vitesse de
contraction non nulle au�del�a de ���� UA
 ce qui ne permet pas du tout de reproduire
l	asym�etrie des spectres CS observ�es� Au contraire
 un mod�ele plus �evolu�e �cf� mod�ele �a
���	 ans� donne des vitesses non nulles vers ���� UA
 mais implique en contrepartie
des vitesses deux fois trop fortes �a ���� UA
 ce qui se traduit par des raies C��S���� et
C��S����� beaucoup trop larges� Les mod�eles de Shu ����� pr�esent�es ici ont �et�e calcul�es
pour une temp�erature de � K� L	utilisation d	une vitesse du son �e�ective� aeff # ����
km s�� plus �elev�ee �cf� Shu
 Adams � Lizano ���� permet d	obtenir un meilleur
accord entre le mod�ele et les observations du point de vue de la densit�e puisque le pro�l
de densit�e initial est proportionnel �a a�eff � L	existence d	une vitesse du son �e�ective�
plus �elev�ee peut provenir du support turbulent par exemple� Cependant
 m�eme avec
ce r�eajustement
 le pro�l de vitesse garde toujours la m�eme forme auto�similaire et
l	incompatibilit�e avec le pro�l de vitesse observ�e demeure�

Cette comparaison montre qu	un mod�ele isotherme non�magn�etique supposant des
conditions initiales statiques dans l	enveloppe au moment de la formation de l	embryon
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Fig� ��� $ Comparaison du mod�ele de Shu ��	

 avec les pro�ls de densit�e �a et de
vitesse d�e�ondrement �b observ�es dans IRAM ���	�� Sur chaque panneau� le pro�l en
pointill�e est le mod�ele �D retenu pour IRAM ���	� �cf� x � de BADB�� et la zone en
gris�e repr�esente le domaine dans lequel les mod�eles reproduisent de mani�ere acceptable
les observations en CS et C ��S� Les mod�eles S�I�S� pr�esent�es ont une temp�erature de 

K �donc une vitesse du son as # ��� km s�� et un �age variant de � �a � � �	 ans ��
correspond �a la formation de l�embryon stellaire central� L�impossibilit�e d�obtenir un
pro�l de vitesse compatible avec les observations dans le cadre de ce mod�ele� quel que
soit l��age� est clairement mise en �evidence�

Fig� ��� $ Comme la Fig� ���� mais avec une vitesse du son e�ective aeff # ���� km s��

et un �age variant de � �a �� �	 ans� L�accord mod�ele�observation est meilleur pour la
densit�e� mais l�impossibilit�e d�obtenir un pro�l de vitesse compatible avec les observa�
tions dans le cadre de ce mod�ele� quel que soit l��age� est encore une fois clairement mise
en �evidence�

stellaire central �t # �� ne peut pas produire un pro�l de vitesse d	e�ondrement �etendu
jusqu	�a ��������� UA compatible avec celui observ�e et avec l	�age estim�e de la proto�
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Fig� ��� $ Comparaison des r�esultats d�une simulation hydrodynamique de l�e�ondre�
ment isotherme d�une sph�ere de Bonnor�Ebert �a 
 K �Lesa�re ���� avec les pro�ls
de densit�e �a et de vitesse d�e�ondrement �b observ�es dans IRAM ���	�� Sur chaque
panneau� le pro�l en pointill�e est le mod�ele �D retenu par BADB�� pour IRAM ���	� et
la zone en gris�e repr�esente le domaine dans lequel les mod�eles reproduisent de mani�ere
acceptable les observations en CS et C ��S� Les mod�eles pr�esent�es ont un �age variant de
� �a �� �� ans �� correspond �a la formation de l�embryon stellaire central�

�etoile ������ ans�� Il est n�ecessaire d	invoquer un d�eclenchement de l�e�ondrement
gravitationnel dans la phase pr�estellaire pour comprendre le pro�l de vitesse observ�e
dans IRAM ���� Ceci est en accord avec la d�etection de mouvements de contraction
dans des condensations pr�estellaires du nuage mol�eculaire du Taureau comme L���
�Tafalla et al� ���! Lee
 Myers � Tafalla �����


���� Autres modeles non�magn�etiques

Nous examinons dans ce paragraphe des mod�eles d	e�ondrement non�magn�etiques
partant de conditions initiales plus r�ealistes que celles du mod�ele de Shu ������ La
Fig� ��� pr�esente la comparaison des contraintes observationnelles avec le r�esultat d	une
simulation num�erique d	e�ondrement isotherme �� K� �a une dimension sph�erique �Le�
sa�re ������ Ce mod�ele part d	une sph�ere de Bonnor�Ebert de �� M� con�n�ee par la
pression externe �Pext�k # �� � �� K cm���� Cette simulation hydrodynamique est
similaire �a celle de Foster � Chevalier ����� mais l	e�ondrement gravitationnel est d�e�
clench�e ici par une augmentation quasistatique de la pression externe avec une �echelle
de temps de variation de �� ans �qui permet de quitter de mani�ere quasistatique l	�etat
d	�equilibre stable critique�
 plut�ot que par l	augmentation brutale de la masse de la
condensation� Un mod�ele interm�ediaire entre � et �� ans �cf� Fig� ���� est bien meilleur
que le mod�ele de Shu pour reproduire simultan�ement les pro�ls de densit�e et de vitesse
d	e�ondrement observ�es� Cependant
 m�eme �a t # �
 � ��& de la mati�ere est d�ej�a en
mouvement supersonique �� ��& avec une �echelle de temps de variation de la pression
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Fig� ��� $ Comparaison des r�esultats d�une simulation hydrodynamique d�e�ondre�
ment non�isotherme �a une dimension sph�erique �Lesa�re ���� avec les pro�ls de den�
sit�e �a� de temp�erature cin�etique �b et de vitesse d�e�ondrement �c observ�es dans
IRAM ���	�� Sur chaque panneau� le pro�l en pointill�e est le mod�ele �D retenu pour
IRAM ���	� et la zone en gris�e repr�esente le domaine dans lequel les mod�eles repro�
duisent de mani�ere acceptable les observations en CS et C ��S� Les mod�eles pr�esent�es
ont un �age variant de � �a ���� ans �� correspond �a la formation de l�embryon stellaire
central�

de �
 ans
 � ��& dans le cadre du mod�ele de Foster � Chevalier ���� alors que les
observations indiquent seulement � �& pour l	enveloppe d	IRAM ���� L	e�ondre�
ment isotherme sans champ magn�etique et sans rotation d	une sph�ere de Bonnor�Ebert
est par cons�equent trop rapide pour expliquer l	�etat d	�evolution d	IRAM ����

La relaxation de l	hypoth�ese d	isothermie modi�e la dynamique de l	e�ondrement
gravitationnel �alors que l	�equilibre hydrostatique initial n	en est pas tr�es a�ect�e
 cf�
Galli
 Walmsley � Gon"calves ������ La Fig� ��� montre la comparaison des r�esultats
observationnels avec un mod�ele hydrodynamique non�isotherme incluant le calcul du
transfert d	�energie dans le syst�eme gaz'poussi�ere �chau�age et refroidissement
 trans�
fert du rayonnement sur les grains�
 coupl�e au suivi d	un r�eseau chimique de �� r�eac�
tions et �� esp�eces �Lesa�re ������ Ce mod�ele prend en compte l	adsorption �c	est��a�dire
le �collage� ou �d�epl�etion�� des mol�ecules sur les grains et leur d�esorption �c	est��a�dire
le retour de ces mol�ecules dans la phase gazeuse�
 celle�ci �etant provoqu�ee par les rayons
cosmiques� Ce mod�ele pr�edit une abondance de CO variant �a peu pr�es comme l	inverse
de la densit�e� C	est approximativement le comportement adopt�e dans la mod�elisation
d	IRAM ��� pour l	abondance de CS �cf� Fig� �c de BADB���
 qui se comporte pro�
bablement de mani�ere similaire �a CO �cf� Bergin � Langer ���! Tafalla et al� ������
La prise en compte du transfert d	�energie ralentit l	e�ondrement puisque la fraction de
masse supersonique �a t # � est de � �& seulement �� �& pour une �echelle de temps
de variation de la pression de �
 ans�� Cela se traduit par un meilleur accord �a ����
���� UA entre le mod�ele et les contraintes d�eduites des observations d	IRAM ���
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�cf� Fig� ���c�� Cependant
 les couches externes du mod�ele sont en contrepartie signi��
cativement trop lentes� Nous n	avons pas encore bien identi��e les causes physiques du
ralentissement de l	e�ondrement induit par la relaxation de l	hypoth�ese d	isothermie�

Les mod�eles hydrodynamiques isothermes sans rotation produisent un e�ondrement
gravitationnel trop rapide pour IRAM ���� Comme les vitesses de rotation mesur�ees
dans l	enveloppe r�ev�elent un support centrifuge non n�egligeable � # Erot�Egrav �
� � ��&
 cf� x ����
 on peut se demander si la rotation est en mesure de ralentir
su�samment l	e�ondrement� La Fig� ��� compare les r�esultats observationnels avec
le r�esultat d	une simulation hydrodynamique SPH isotherme ��a � K� d	e�ondrement
gravitationnel incluant la rotation �P� Hennebelle
 communication priv�ee
 version r�evis�ee
du code SPH utilis�e sans rotation par Hennebelle et al� ������ L	enveloppe de �� M�

est initialement en �equilibre isotherme con�n�e par une pression externe� Le pro�l de
rotation initial est g�en�er�e �a partir d	un nuage de densit�e uniforme en rotation solide
dont chaque �el�ement de �uide conserve son moment cin�etique lorsqu	on d�eforme le
nuage pour atteindre l	�etat d	�equilibre isotherme initial� Cela conduit �a un syst�eme
initialement en rotation di��erentielle
 avec  # �&� L	e�ondrement est d�eclench�e par
l	augmentation quasistatique de la pression externe
 avec un temps caract�eristique de
variation de la pression de l	ordre du temps de chute libre �cas � #  dans Hennebelle
et al� ������

On constate sur la Fig� ���a que l	e�ondrement est un peu frein�e par la rotation dans
le plan �equatorial par rapport �a l	e�ondrement sans support centrifuge �le long de l	axe
polaire�� Cette baisse de vitesse d	environ ��& est quasiment su�sante pour obtenir des
vitesses d	e�ondrement correctes dans la zone �������� UA o�u le pro�l de vitesse est
bien contraint par les observations� Avec un support centrifuge un peu plus fort
 il est
possible que les vitesses d	e�ondrement dans le plan �equatorial soient en meilleur accord
avec les observations dans la zone ��� � ���� UA
 mais en contrepartie
 les vitesses
dans la zone externe seront trop faibles� De plus
 la simulation de la Fig� ��� ne permet
pas de reproduire la cassure observ�ee du pro�l de vitesse de rotation vers rm # ����
UA
 ce qui ne serait certainement pas le cas non plus avec un support centrifuge un
peu plus fort� Il semble donc manquer un ingr�edient physique suppl�ementaire pour �a la
fois ralentir l	e�ondrement et produire cette cassure observ�ee dans le pro�l de vitesse
de rotation� Nous pensons que le champ magn�etique
 avec les ph�enom�enes de di�usion
ambipolaire et de freinage magn�etique
 peut rendre compte de ces deux observations�


���� Modeles isothermes magn�etiques avec rotation

Pour compl�eter la comparaison des observations aux mod�eles d	e�ondrement avec
champ magn�etique �par ex� Ciolek � Mouschovias ���! Basu � Mouschovias ���

���a
b � BM��
 BM��a
 BM��b dans la suite� pr�esent�ee dans le x ��� de BADB��

nous montrons sur les Fig� ���a et b le pro�l de vitesse d	e�ondrement des particules
non charg�ees et le pro�l de vitesse angulaire du mod�ele n� � de BM��a� Les di��erentes
courbes d�ecrivent l	�evolution des pro�ls au cours du temps pendant la phase pr�estellaire
�t � ��
 avant la formation de l	embryon stellaire central� La densit�e centrale augmente



�� CHAPITRE �� EFFONDREMENT ET ROTATION DANS IRAM 	��
�

Fig� ��� $ Comparaison des r�esultats d�une simulation hydrodynamique SPH isotherme
d�e�ondrement gravitationnel avec rotation �P� Hennebelle� communication priv�ee avec
les pro�ls de vitesse d�e�ondrement �a� de densit�e �b� de vitesse de rotation �c et de
vitesse angulaire �d observ�es dans IRAM ���	�� Les pro�ls simul�es de densit�e et de
vitesse d�e�ondrement sont donn�es dans le plan �equatorial et le long de l�axe polaire�
alors que les pro�ls simul�es de vitesse de rotation et de vitesse angulaire concernent
uniquement le plan �equatorial� Sur chaque panneau� le pro�l en pointill�e est le mod�ele
�D retenu pour IRAM ���	� et la zone en gris�e repr�esente le domaine dans lequel les
mod�eles reproduisent de mani�ere acceptable les observations en CS et C ��S� Le mod�ele
pr�esent�e est �ag�e de � �� �� ans �depuis l�apparition de l�embryon stellaire central�

d	un facteur � lorsque l	on passe d	une courbe �a la suivante� Apr�es une phase de perte
de moment cin�etique due au freinage magn�etique qui impose dans les parties externes
de la condensation la vitesse angulaire suppos�ee uniforme du nuage parent �passage de
la courbe en tiret �a la courbe en pointill�e�
 la vitesse angulaire centrale cro��t au cours
du temps tandis qu	une partie de plus en plus grande �de l	ext�erieur vers l	int�erieur�
du pro�l de vitesse angulaire tend vers un pro�l limite qui sera celui de l	enveloppe
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Fig� ��� $ Comparaison des pro�ls de vitesse angulaire �a et de vitesse d�e�ondrement
�b du mod�ele d�e�ondrement avec champ magn�etique n� � de BM	�a avec les pro�ls de
vitesse angulaire �c et de vitesse d�e�ondrement �d observ�es dans IRAM ���	�� Sur les
panneaux �a et �b� les di��erentes courbes �dans l�ordre � tiret� pointill�e� tiret�point� tiret
court� tiret long� tiret���points� tiret long�court montrent l��evolution de chaque pro�l
au cours de l�e�ondrement� La densit�e centrale augmente d�un facteur �� lorsque l�on
passe d�une courbe �a la suivante� Sur chaque courbe� l��etoile marque le rayon du c�ur
supercritique� Sur les panneaux �c et �d� le pro�l en pointill�e est le mod�ele �D retenu
pour IRAM ���	� et la zone en gris�e repr�esente le domaine dans lequel les mod�eles
reproduisent de mani�ere acceptable les observations en CS et C ��S� La dynamique en
rayon est � fois plus faible sur les panneaux �c et �d que sur les panneaux �a et �b �
les droites en tiret reliant les panneaux �c et �d aux panneaux �a et �b indiquent les
intervalles de rayon sur lesquels le mod�ele de BM	�a et les observations doivent �etre
compar�es�
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au moment de la formation de l	embryon stellaire central �t # ��� Le pro�l de vitesse
cin�etique augmente �egalement au cours du temps pour tendre vers le pro�l limite qui
sera atteint �a t # �� Sur chaque courbe
 l	�etoile indique le rayon du c�ur supercritique
en de"c�a duquel le support du champ magn�etique n	est plus su�sant pour contrebalancer
la gravitation�

Nous rappelons sur les Fig� ���c et d les pro�ls de vitesse d	e�ondrement et de vi�
tesse angulaire obtenus pour l	enveloppe d	IRAM ��� �a partir de l	analyse de nos
observations CS et C��S �cf� x � de BADB���� Au del�a de � ���� UA au moins
 ces
pro�ls sont repr�esentatifs de l	�etat de l	enveloppe �a t # � �cf� x ��� de BADB���� La
comparaison avec les pro�ls asymptotiques du mod�ele n� � de BM��a est par cons�equent
appropri�ee� Comme la dynamique en rayon est trois fois plus faible pour les observa�
tions
 nous avons dilat�e radialement les Fig� ���c et d� Les droites en tiret indiquent les
intervalles de rayon sur lesquels les observations et le mod�ele de BM��a doivent �etre
compar�es� Qualitativement
 les deux pro�ls de vitesse angulaire ont des caract�eristiques
tr�es similaires si l	on identi�e le rayon auquel est observ�ee la cassure du pro�l de vitesse
angulaire dans IRAM ��� �Rbreak # ���� UA� au rayon du c�ur supercritique Rcrit

du mod�ele de BM��a � ) � r�� en de"c�a de ce rayon et un pro�l plus pentu au del�a avec
un raccord �a la vitesse angulaire du nuage parent au bord de l	enveloppe� L	accord est
de plus quantitativement bon pour la vitesse d	e�ondrement � plateau de vitesse vinf �
��������as �avec as la vitesse du son
 calcul�ee avec � K pour IRAM ���� au del�a du
rayon supercritique
 et vitesse croissante en valeur absolue en de"c�a�

D	un point de vue quantitatif
 le mod�ele n� � de BM��a n	est pas compl�etement
satisfaisant� Ce mod�ele est initialement souscritique
 avec un rapport masse��ux ma�
gn�etique initial adimensionn�e �d�c� # ����� �normalis�e au rapport M�+B critique

cf� Tab� � de BM��a�� Dans ce mod�ele
 Rcrit � ����� UA� Or
 selon l	interpr�etation
pr�ec�edente
 Rcrit # Rbreak # ���� UA dans l	enveloppe d	IRAM ���� Comme la nor�
malisation du rayon est en �nc������� cm������	�T��K���	 �cf� Tab�  de BM��a�
 une
densit�e centrale initiale nc�� � �� �	 cm�� est n�ecessaire pour obtenir un rayon super�
critique de l	ordre de ���� UA �� Or
 dans le cadre de ce mod�ele
 la densit�e n�Rcrit� varie
tr�es peu au cours du temps et repr�esente �a peu pr�es la densit�e centrale du c�ur lorsqu	il
est devenu supercritique� Pour IRAM ���
 n�Rcrit� � �� � �	 cm��� On aboutit �a
une contradiction puisque le mod�ele n� � de BM��a est initialement souscritique �donc
nc�� � n�Rcrit��� Ce mod�ele
 avec les param�etres adimensionn�es qui le caract�erisent �cf�
Tab� � de BM��a�
 ne peut donc pas expliquer un rayon supercritique aussi petit dans
l	enveloppe d	IRAM ���� Nous pensons qu	un mod�ele initialement moins souscritique
�avec �d�c� � ����� mais avec le m�eme degr�e d	ionisation que le mod�ele n� � de BM��a
devrait mieux convenir �le mod�ele n� � de BM��b est un exemple de mod�ele initiale�
ment juste critique
 mais son degr�e d	ionisation est plus fort que celui du mod�ele n� �
de BM��a
 et les vitesses de contraction sont en cons�equence plus faibles��

�� Comme la normalisation de la vitesse angulaire est en �nc���� ��� cm��
���� cela implique une
vitesse angulaire renormalis�ee �� fois plus forte que celle de la Fig� ���a�
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	�� Structure en vitesse d�IRAM �	��� 
a petite �echelle

A�n de sonder la structure en vitesse de l	enveloppe d	IRAM ��� �a petite �echelle

nous avons utilis�e l	interf�erom�etre millim�etrique de l	IRAM situ�e sur le Plateau de
Bure dans les Alpes� Cet interf�erom�etre �appel�e PdBI dans la suite� permet
 selon la
con�guration des � antennes
 de gagner un facteur � � �a � �� en r�esolution spatiale par
rapport au t�elescope de ��m de l	IRAM situ�e au Pico Veleta� En con�guration CD �D

con�guration compacte
 pour la sensibilit�e
 et C
 con�guration moyennement �etendue

pour la r�esolution�
 la r�esolution spatiale attendue �� ����� � ���� devrait permettre
de r�esoudre la structure en vitesse de l	enveloppe d	IRAM ��� jusqu	�a un rayon de
� ��� UA� Nous avons observ�e IRAM ��� de d�ecembre ��� �a avril ����
 et le projet

encore en cours
 devrait s	achever �a l	automne ����� Nous pr�esentons dans la suite une
analyse pr�eliminaire des observations r�ealis�ees jusqu	�a pr�esent�


���� Nouvelles observations interf�erom�etriques au Plateau de
Bure

IRAM ��� a �et�e observ�ee �h et �h en con�guration D �a � antennes les � et �
d�ecembre ���
 �h en con�guration C �a � antennes le � mars ����
 �h en con�guration
D �a � antennes le �� mars ����
 et �h en con�guration D �a � antennes le er avril �����
Les deux r�ecepteurs de chaque antenne ont �et�e centr�es sur les fr�equences de N�H���
�� �a ���� GHz et DCO������ �a �� GHz
 avec une r�esolution spectrale de �� kHz

donc des r�esolutions en vitesse de ��� km s�� et ����� km s�� respectivement� Quatre
autres unit�es de l	autocorr�elateur �� autour de ���� GHz et � autour de �� GHz�
ont �et�e utilis�ees pour collecter l	�emission continue sur une largeur de bande de � ���
MHz� L	�etalonnage de la bande passante
 la calibration d	amplitude et la calibration
de phase ont �et�e r�ealis�es sur les quasars �C�����
 �C��
 ���'���
 ����'��
 et la
n�ebuleuse plan�etaire MWC���� Nous avons e�ectu�e la calibration des donn�ees avec le
logiciel CLIC �Lucas ����� Les donn�ees du � d�ecembre n	ont pas pu �etre calibr�ees
correctement et n	ont pas �et�e combin�ees aux autres�

Les images ont �et�e synth�etis�ees avec le logiciel MAPPING �Guilloteau
 Lucas �
Bouyoucef ������ Les lobes synth�etis�es �en mode �natural weighting�� ont des largeurs
�a mi�hauteur de ����� � ����� �a ���� GHz et ����� � ����� �a �� GHz� Le diam�etre des
antennes de l	interf�erom�etre ��m� conduit �a des lobes primaires de � ���� �a ���� GHz
et � ���� �a �� GHz� La d�econvolution a �et�e r�ealis�ee avec la variante Clark ����� de
l	algorithme CLEAN �H�ogbom ���! Guilloteau ���a�
 avec un gain de ����


���� Analyse de la carte d�intensit�e int�egr�ee de N�H
$���	�

La Fig� ���a pr�esente la carte d	intensit�e int�egr�ee N�H����� d	IRAM ��� obte�
nue avec le PdBI� L	int�egration a �et�e e�ectu�ee en se limitant aux intervalles de vitesse
contenant chacune des � composantes du multiplet pour conserver le meilleur rapport
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Fig� ��� $ �a Carte d�intensit�e int�egr�ee N�H����� d�IRAM ���	� observ�ee avec
l�interf�erom�etre du Plateau de Bure� L�intensit�e a �et�e int�egr�ee sur trois intervalles de
vitesse recouvrant les 
 composantes du multiplet � $����
��%� $���������% et $�	�������%
km s��� Le lobe synth�etis�e est repr�esent�e par l�ellipse noire� et ses largeurs �a mi�hauteur
et son orientation sont indiqu�ees en bas �a droite� La croix marque la position centrale de
la source d�etermin�ee en �emission continue des poussi�eres �a ��
 GHz par BADB�� avec
le PdBI� Les contours varient de ���� �a ���� et de ��� �a ��� par pas de ��� Jy�lobe���� ���
��� ��� �b Carte du lobe sale� Le contour n�egatif est �a ���� et les contours positifs varient
de ��� �a ��� par pas de ���� Le champ de vue est le m�eme sur les cartes �a et �b �donc
les �echelles sont di��erentes�

signal sur bruit possible� Le pic d	intensit�e se situe �a � ��� ���� UA� au sud�est de la
position centrale de la source
 d�etermin�ee en �emission continue �a ��� GHz avec le PdBI
�cf� x �� de BADB���� Un pic secondaire d	�emission est observ�e dans la direction oppo�
s�ee
 �a � ��� ����� UA� du centre� Les contours n�egatifs qui piquent �a � ��� ���� UA� au
nord�ouest du centre mettent en �evidence un d�e�cit d	�emission dans la r�egion centrale�
Ce d�e�cit d	�emission appara��t en n�egatif sur la carte car l	interf�erom�etre �ltre l	�emis�
sion spatialement �etendue observ�ee avec le t�elescope de ��m �cf� Fig�  de BADB��� �
l	interf�erom�etre supprime l	�emission �etendue caract�eris�ee par des fr�equences spatiales
contenues dans la zone centrale du plan uv qu	il n	a pas couverte �r � � m�
 ce qui
correspond ici aux structures d	�echelle spatiale sup�erieure au lobe primaire �� ���� �a
���� GHz�� Cette �emission �ltr�ee ne peut pas �etre retrouv�ee lors de l	�etape de d�econvo�
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Fig� �� $ �a Carte d�intensit�e int�egr�ee N�H����� d�IRAM ���	� combinant les
observations ��m et PdBI� L�intensit�e a �et�e int�egr�ee sur trois intervalles de vitesse
recouvrant les 
 composantes du multiplet � $����
��%� $���������% et $�	�������% km s���
Le lobe synth�etis�e est repr�esent�e par l�ellipse noire� et ses largeurs �a mi�hauteur et son
orientation sont indiqu�ees en bas �a droite� La croix marque la position centrale de la
source d�etermin�ee en �emission continue des poussi�eres �a ��
 GHz par BADB�� avec le
PdBI� Les contours varient de ��� �a ��� par pas de ��� Jy�lobe���� ������ ��� �b Carte
du lobe sale� Les contours varient de ��� �a ��� par pas de ���� Le champ de vue est le
m�eme sur les cartes �a et �b �donc les �echelles sont di��erentes�

lution� Malgr�e tout
 nous pouvons d�ej�a conclure que la transition N�H����� ne trace
pas bien la r�egion centrale de rayon � � ���� Comme il est peu probable que ce soit un
e�et d	excitation �la transition est a priori plus excit�ee dans la r�egion centrale puisque
la densit�e y est plus forte et que la temp�erature cin�etique l	est certainement aussi�
 ce
d�e�cit d��emission met en �evidence un d�e�cit de l�abondance des ions mol�eculaires N�H�

dans la phase gazeuse de la r�egion centrale de l�enveloppe d�IRAM ���	��

A�n de mieux comprendre ce d�e�cit d	�emission
 nous avons combin�e les observations
PdBI aux observations r�ealis�ees avec le t�elescope de ��m de l	IRAM �cf� Fig�  de
BADB���� Nous avons adopt�e la d�emarche propos�ee par Guilloteau ����b� pour inclure
les espacements courts obtenus avec le ��m dans le plan uv des observations PdBI� Apr�es
avoir r�e�echantillonn�e les observations ��m �a la r�esolution spectrale des observations
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PdBI
 nous avons appliqu�e la proc�edure UV SINGLE du logiciel GRAPHIC �Buisson
et al� ����b� pour g�en�erer la transform�ee de Fourier du cube image des observations ��m

en appliquant un facteur de calibration SD FACTOR de ���� Lors de la combinaison des
deux jeux de donn�ees avec la proc�edure UV MERGE
 la pond�eration des observations
��m a �et�e ajust�ee de mani�ere �a �eliminer les contours n�egatifs dans la carte du lobe sale
des observations combin�ees
 tout en conservant la meilleure r�esolution spatiale possible�
Un bon compromis a �et�e obtenu en utilisant un facteur de correction des poids de ����
pour les observations ��m et de  pour les observations PdBI�

La Fig� ��a pr�esente la carte d	intensit�e int�egr�ee des observations combin�ees�
L	�emission est globalement �etendue dans une direction approximativement perpendi�
culaire �a l	axe du �ot bipolaire
 comme il avait �et�e not�e �a partir des donn�ees ��m
seules par AMB�� et BADB��� De plus
 on retrouve les caract�eristiques principales
mises en avant pr�ec�edemment �a partir des donn�ees PdBI � il appara��t un d�e�cit d	�emis�
sion N�H����� dans la zone centrale de rayon � � ��� alors que l	�emission est maximale
dans un anneau de rayon ��� � � � ���
 un peu allong�e dans la direction perpendiculaire
�a l	axe du �ot bipolaire�

Pour analyser de mani�ere plus quantitative le d�e�cit d	�emission en N�H
�����
 nous

pr�esentons sur la Fig� ��� le pro�l radial moyen d	intensit�e int�egr�ee de N�H�����
calcul�e �a partir des donn�ees combin�ees ��m�PdBI� Pour tenir compte de l	aplatissement
de l	enveloppe
 nous avons e�ectu�e des moyennes circulaires dans les deux secteurs
montr�es sur la carte d	intensit�e int�egr�ee ins�er�ee dans la Fig� ���� Pour comparaison

nous avons �egalement trac�e en tiret sur cette �gure des pro�ls d	intensit�e I��� � ��m

avec m # ���
 ��� et ���
 en les normalisant �a l	intensit�e int�egr�ee moyenne N�H���
�� au rayon � � ��� Ces pro�ls rappellent le pro�l d	intensit�e mesur�e en �emission
continue des poussi�eres �a ��mm au del�a de �� par Motte � Andr�e ����� avec le ��m
�I��� � ����
�����
 et �etendu jusqu	�a �� par BADB�� avec le PdBI � I��� � ����	���� �cf�
x �� de BADB���� Il est �egalement instructif de comparer le pro�l d	intensit�e int�egr�ee
N�H����� au pro�l de densit�e de colonne H� du mod�ele D retenu par BADB��
 trac�e
en gras sur la Fig� ����

Aussi bien pour l	�emission en N�H����� que pour l	�emission continue des poussi�eres

le pro�l d	intensit�e �int�egr�ee dans le premier cas� r�esulte de la combinaison du pro�l de
densit�e de colonne �de N�H� et des grains
 respectivement� et du pro�l de temp�erature
�d	excitation et des grains
 respectivement�� Sur l	intervalle de rayon ��� � � � ����
 le
pro�l d	intensit�e int�egr�ee de N�H����� d�ecro��t plus fortement que le pro�l d	intensit�e
de l	�emission continue
 ce qui peut s	expliquer
 �a m�eme pro�l de densit�e de colonne

par un comportement di��erent du pro�l de temp�erature � sur cet intervalle de rayon
 on
s	attend �a un gradient de temp�erature d	excitation de N�H����� n�egatif
 comme celui
de C��S���� �cf� Fig� ��a� puisque les transitions C��S���� et N�H������� ont �a peu
pr�es la m�eme densit�e critique �cf� Tab� �� p� ��� et �a peu pr�es la m�eme opacit�e �cf� x ���
de BADB���
 alors que le gradient de temp�erature des grains est certainement positif
en raison du chau�age externe par le champ de rayonnement interstellaire �cf� x �� de
BADB��
 et Masunaga � Inutsuka ����! Evans et al� ���! Zucconi
 Walmsley � Galli
���! Galli
 Walmsley � Gon"calves ������ En revanche
 sur cet intervalle de rayon
 le
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Fig� ��� $ Pro�l radial moyen d�intensit�e int�egr�ee N�H����� d�IRAM ���	�� cal�
cul�e �a partir des donn�ees combin�ees PdBI���m� Les carr�es noirs repr�esentent l�inten�
sit�e int�egr�ee sur les 
 composantes du multiplet pour toutes les positions indiqu�ees par
des petites croix sur la carte d�intensit�e int�egr�ee ins�er�ee dans la �gure � ces positions
sont limit�ees aux deux secteurs d�intervalle angulaire P�A� # $���� ���� �% et $
� ���	� �%
dont les limites sont symbolis�ees par les droites en trait �n� Les grandes croix en gras
repr�esentent les intensit�es int�egr�ees moyenn�ees sur les intervalles de rayon d�elimit�es
par les barres d�erreur horizontales� Les barres d�erreur verticales sont les incertitudes
�a �� Les courbes en tiret repr�esentent les lois de puissance I��� � ��m� avec m #
���� ��� et ���� normalis�ees �a l�intensit�e int�egr�ee moyenne N�H����� au rayon � �
�� ��� Elles rappellent le pro�l d�intensit�e mesur�e en �emission continue des poussi�eres �a
���mm au del�a de �� �� par Motte � Andr�e ����� avec le ��m et extrapol�e jusqu��a � ��

par BADB�� avec le PdBI� La courbe en trait gras est le pro�l de densit�e de colonne H�

du mod�ele �D retenu par BADB�� �cf� leur Fig� 
� normalis�e �egalement �a l�intensit�e
int�egr�ee moyenne N�H����� au rayon � � �� ��� La courbe en pointill�e repr�esente le
pro�l de densit�e de colonne du m�eme mod�ele mais avec un rayon interne de r � ����
UA �� ���

pro�l d	intensit�e int�egr�ee de N�H����� suit le pro�l de densit�e de colonne H� du mod�ele
D retenu par BADB��� Cela est un peu surprenant puisque
 en raison du gradient
de temp�erature d	excitation probablement n�egatif
 on s	attend �a un pro�l d	intensit�e
int�egr�ee de N�H����� d�ecroissant plus fortement que le pro�l de densit�e de colonne H��
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D	autre part
 le rapport signal sur bruit des spectres est un peu juste
 mais l	ajustement
du multipletN�H����� par la m�ethode HFS �cf� x ������ permet d	estimer grossi�erement
l	opacit�e totale de la transition� Sur l	intervalle de rayon ��� � � � ����
 on n	observe
pas de variation syst�ematique �evidente de l	opacit�e du multiplet
 qui est typiquement
de � �� �
 soit une opacit�e de � ���� � pour la composante principale du multiplet�
Le pro�l d	intensit�e int�egr�ee de N�H����� n	est donc probablement pas alt�er�e par un
e�et de saturation de la raie d�u �a l	opacit�e
 comme l	ont v�eri��e Caselli et al� �����c�
pour des opacit�es du m�eme ordre sur un �echantillon de c�urs denses� L	accord entre le
pro�l d	intensit�e int�egr�ee de N�H����� et le pro�l de densit�e de colonne H� implique
par cons�equent soit une temp�erature d	excitation de N�H����� �a peu pr�es constante

soit un gradient d	abondance de N�H� positif sur l	intervalle de rayon ��� � � � �����
Or la temp�erature d	excitation de C��S���� dans le mod�ele s�electionn�e par BADB��
varie approximativement comme r���� sur cet intervalle de rayon� Si l	on suppose que
la temp�erature d	excitation de N�H����� se comporte comme celle de C��S���� �cf�
plus haut�
 on d�eduit que l	abondance de N�H� doit varier �a peu pr�es comme r��� pour
compenser la variation de la temp�erature d	excitation� L�abondance de l�ion mol�eculaire
N�H� semble donc varier comme ����� sur l�intervalle de rayon ���� UA � r � ����
UA�

Pour � � ���
 le pro�l d	intensit�e int�egr�ee de N�H����� se comporte tr�es di��erem�
ment du pro�l d	intensit�e de l	�emission continue et du pro�l de densit�e de colonne H��
On constate une l�eg�ere d�ecroissance de l	intensit�e int�egr�ee vers l	int�erieur alors que les
deux autres pro�ls continuent de cro��tre� Comme on s	attend toujours �a un gradient de
temp�erature d	excitation n�egatif dans cette r�egion centrale �cf� Fig� ��a pour C��S�
 la
variation d	intensit�e int�egr�ee observ�ee implique une densit�e de colonne N�H� d�ecrois�
sant vers l	int�erieur� Nous avons trac�e en pointill�e sur la Fig� ��� le pro�l de densit�e de
colonne attendu dans le cadre du mod�ele D retenu par BADB�� mais avec un rayon
interne de � �� UA �����
 c	est��a�dire un vide de mati�ere en de"c�a de ce rayon� L	ac�
cord avec le pro�l d	intensit�e int�egr�ee N�H����� est relativement bon� Ce mod�ele tr�es
simple laisse par cons�equent penser que l�ion mol�eculaire N�H� dispara��t de la phase
gazeuse dans la r�egion centrale de rayon r � �� UA� c�est��a�dire de densit�e sup�erieure
�a � � � �	 cm���


���� Discussion du d�e�cit d�abondance observ�e en N�H
$

D	un point de vue observationnel
 l	ion mol�eculaire N�H� est r�eput�e �etre un excellent
traceur de r�egions denses �cf� par ex� Caselli � Walmsley ���! Walmsley ����� car il
est r�eput�e �etre beaucoup moins sensible aux ph�enom�enes de d�epl�etion �adsorption de
mol�ecules sur les grains et d�esorption s�elective qui in�uencent les �equilibres chimiques
en phase gazeuse� que d	autres esp�eces telles que CO ou CS
 comme le montrent par
exemple les observations de c�urs denses analys�ees par Caselli et al� ����
 ����c�

Bergin et al� �����
 Tafalla et al� ������ et Bacmann et al� ������� Cependant
 ces
observations sont limit�ees �a une r�esolution spatiale de FWHM � ���� � ���� et des
densit�es dans le lobe central de quelques �	 cm�� au maximum
 ce qui ne permet pas
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de conclure sur une �eventuelle d�epl�etion de N�H� dans les r�egions centrales �de densit�e
nH� � quelques �

	 cm��� de ces c�urs denses� De plus
 Bergin et al� ������ mettent
en �evidence une l�eg�ere diminution d	un facteur � de l	abondance de N�H� dans le coeur
pr�estellaire B��
 des bords du nuage d	extinction visuelle Av � � vers la zone plus
centrale d	extinction visuelle Av � �
 qui correspond �a un rayon R � ���� UA et une
densit�e n � �� � �	 cm�� �cf� Alves
 Lada � Lada ����� L�a encore
 les auteurs ne
peuvent pas conclure sur une �eventuelle diminution plus importante de l	abondance de
N�H� aux densit�es plus fortes que quelques �	 cm���

En revanche
 les observations interf�erom�etriques r�ealis�ees par Williams et al� �����
en direction du c�ur pr�estellaire L��� font appara��tre un pic d	�emission en N�H�����
d�ecal�e de � ��� � ���� par rapport �a la position du pic d	�emission continue de pous�
si�eres �mesur�e �a ��mm par Ward�Thompson
 Motte � Andr�e ����
 ce qui sugg�ere une
�d�epl�etion� de N�H� possible dans la r�egion centrale �si l	�emission continue trace bien
la densit�e de colonne de H��� Cette hypoth�ese est d	autant plus plausible que Caselli
et al� �����b� font appel �a un mod�ele chimique avec �d�epl�etion� de N�H� �diminution
de l	abondance d	un facteur � pour un rayon variant de ���� �a ���� UA� pour rendre
compte du pro�l de densit�e de colonne N�H� de L��� qu	ils ont obtenu avec le t�eles�
cope de ��m de l	IRAM� Le mod�ele cin�ematique de Caselli et al� �����a� fait de plus
appel �a une combinaison de d�epl�etion �avec un trou central de rayon r � ��� � ����
UA� et de mouvements d	e�ondrement pour expliquer les spectres double�piqu�es des
transitions de faible opacit�e �dont N�H������ observ�ees sur L���� Notre conclusion
d	une forte diminution de l	abondance de N�H� dans la r�egion interne �r � �� UA�
d	IRAM ��� vient donc renforcer ces premi�eres indications observationnelles de la
�d�epl�etion� de N�H� �a des densit�es un peu plus fortes �� �
 cm��� que pour CO et
CS �� �	 cm��� ��

La diminution de l	abondance de N�H� �a forte densit�e a plusieurs origines possibles�
Bergin et al� ������ pr�esentent un mod�ele chimique avec une �energie de liaison de N�

sur la surface des grains �grandeur encore tr�es incertaine� un peu plus forte ���� K� que
celle de ��� K utilis�ee par Bergin � Langer ������ Cela induit une adsorption de N�

plus importante sur les grains �cons�equence d	une d�esorption par les rayons cosmiques
plus di�cile�
 et d�eplace les r�eactions de formation de N�H� dont l	abondance diminue
en cons�equence� Un autre sc�enario a �et�e propos�e par Charnley � Rodgers ������ � la
d�epl�etion des mol�ecules portant C et O �essentiellement CO� entraine une diminution
de l	abondance de OH qui devient insu�sante pour alimenter le cycle de formation de
N� en phase gazeuse� L	azote en phase gazeuse se retrouve alors essentiellement sous
forme d	azote atomique et l	abondance de N�H� chute� Ce mod�ele a �et�e calcul�e pour

� Notons cependant que les observations interf�erom�etriques �FWHM � �����������
 en N�H
����

de la proto��etoile de classe � S��N dans le nuage mol�eculaire du Serpent �d � �� pc
 r�ealis�ees par
Williams � Myers �����
 montrent un pic d��emission N�H
 co(#ncidant bien avec le pic d��emission
continue 	a mm �cf� leur Fig� �
� L�analyse du pro�l de densit�e de colonne N�H
 de cette source serait
toutefois utile pour rechercher une �eventuelle �d�epl�etion� de N�H
 vers les fortes densit�es� N�eanmoins�
avec une luminosit�e Lbol � � L� et un rapport Menv�Lbol � ��� �Hurt � Barsony ����� Andr�e� Ward�
Thompson � Barsony ����
� cette source est plus �evolu�ee que IRAM ����� et la temp�erature plus
�elev�ee �� � K
 de son enveloppe pourrait limiter la d�epl�etion des mol�ecules sur les grains�
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une densit�e de �� cm�� et une temp�erature de � K
 et la chute de l	abondance de
N�H� appara��t au bout de � �
 ans
 qui est l	ordre de grandeur de la dur�ee de vie des
c�urs pr�estellaires�

Pour apporter de solides contraintes aux mod�eles chimiques
 de nouvelles observa�
tions N�H����� �a haute r�esolution angulaire d	un �echantillon de c�urs pr�estellaires
et enveloppes protostellaires serait par cons�equent int�eressante pour pr�eciser la densit�e
�� �
 cm�� d	apr�es x ������ et les �echelles de temps au del�a desquelles l	abondance de
N�H� chute en phase gazeuse�


���
 Con�rmation de la pr�esence de rotation di��erentielle

Les deux pics d	�emission int�egr�ee en N�H����� �cf� Fig� ���a� ont des vitesses
syst�emiques sensiblement di��erentes� Nous pr�esentons sur la Fig� ��� une carte des
vitesses centro��des mesur�ees par la m�ethode HFS �cf� x ������ sur les spectres N�H

���
��
 limit�ee aux deux pics d	�emission int�egr�ee� En appliquant la m�ethode de GBFM��
�cf� x �����
 on mesure un gradient de vitesse moyen d	amplitude � ��
� km s�� pc��
et de direction P�A� � ��� 
 �� entre ces deux r�egions
 caract�eris�ees par un rayon
� � �������� Cette direction correspond approximativement �a celle du gradient de vitesse
mesur�e �a plus grande �echelle avec le t�elescope de ��m � P�A� � �� en C�H���������
�cf� Fig� � de BADB���
 et P�A� � ��� en N�H����� �cf� x ������ Par contre
 le
gradient de vitesse moyen est � � fois plus fort que le gradient de vitesse moyen �� ���
km s�� pc��� mesur�e par la m�emem�ethode en C�H��������� et N�H����� sur les cartes
��m
 qui s	�etendent jusqu	�a un rayon � � ����� Ces nouvelles observations PdBI mettent
donc clairement en �evidence la pr�esence d�un gradient de vitesse non uniforme dans
l�enveloppe d�IRAM ���	�� augmentant des bords vers le centre�

Comme la direction du gradient de vitesse mesur�e sur la carte PdBI est approxima�
tivement la m�eme que celle obtenue �a plus grande �echelle avec le ��m
 ce gradient de
vitesse est certainement produit par la rotation de l	enveloppe� En tenant compte de
l	inclinaison de l	axe de rotation par rapport �a la ligne de vis�ee �i � ���
 cf� AMB���

on obtient une vitesse angulaire de rotation ) � �� 
 � km s�� pc�� pour un rayon
r � ��� UA� Nous avons report�e cette mesure sur la Fig� ��� rappelant les contraintes
sur le champ de vitesse de rotation obtenues par l	analyse des observations ��m en CS

C��S et C��O �cf� Fig� �
 x ��� et x � de BADB���� La vitesse angulaire au rayon
r � ��� UA d�etermin�ee en N�H����� avec le PdBI est � �� fois plus grande que celle
mesur�ee au rayon r � ���� UA en C�H���������
 C��S����
 H��CO����� et N�H�����
avec le ��m �) � ��
 ��� km s�� pc���
 et � �� fois plus grande que celle mesur�ee au
rayon r � ��� UA en C��O avec le ��m �) � ���
 ��� km s�� pc���� Cette nouvelle
mesure con�rme par cons�equent la pr�esence de rotation di��erentielle dans l�enveloppe
d�IRAM ���	� jusqu��a un rayon r � ��� UA�
La combinaison des donn�ees PdBI���m permet d	�etendre spatialement l	analyse

du champ de vitesse centro��de� La Fig� ��� pr�esente la carte des vitesses centro��des
mesur�ees par la m�ethode HFS pour les positions dont le rapport signal sur bruit du
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Fig� ��� $ Carte des vitesses centro��des de l�enveloppe d�IRAM ���	� obtenues par
ajustement HFS des spectres N�H����� des observations PdBI� limit�ee aux deux pics
d��emission int�egr�ee� Pour chaque position� les vitesses centro��des sont indiqu�ees par
des carr�es pleins dont la taille augmente et la couleur varie du bleu au rouge lorsque la
vitesse augmente� Les contours rappellent la carte d�intensit�e int�egr�ee de la Fig� ����a�
Le lobe synth�etis�e est repr�esent�e par l�ellipse noire en bas �a droite� La croix marque
la position PdBI du pic d��emission continue �a ��� mm� La ��eche indique la direction
�P�A� � ��	 � du gradient de vitesse centro��de moyen �� �	 km s�� pc�� mesur�e par
la m�ethode de GBFM	��

spectre N�H����� est su�sant� On constate l�a encore la pr�esence d	un fort gradient de
vitesse du nord�ouest vers le sud�est� En appliquant la m�ethode de GBFM��
 on mesure
un gradient de vitesse moyen d	amplitude� � km s�� pc�� et de direction P�A� � ��
dans la r�egion centrale de rayon � � ����� Comme la zone centrale est certainement tr�es
a�ect�ee par la chute d	abondance de N�H� mise en �evidence au x �����
 nous avons
ra�n�e la mesure du gradient de vitesse moyen en distinguant deux zones � une couronne
�tronqu�ee en deux secteurs� de rayon ��� � � � ���� et la r�egion centrale de rayon � �
���� La Fig� ��� montre la direction du gradient de vitesse moyen mesur�e dans chacune
de ces deux r�egions� La couronne poss�ede un gradient de vitesse moyen d	amplitude
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Fig� ��� $ Carte des vitesses centro��des de l�enveloppe d�IRAM ���	� obtenues par
ajustement HFS des spectres N�H����� des observations combin�ees PdBI���m� Pour
chaque position dont le spectre a un rapport signal sur bruit su�sant� les vitesses cen�
tro��des sont indiqu�ees par des carr�es pleins dont la taille augmente et la couleur varie
du bleu au rouge lorsque la vitesse augmente� Les contours rappellent la carte d�inten�
sit�e int�egr�ee de la Fig� ����� Le lobe synth�etis�e est repr�esent�e par l�ellipse noire en bas
�a droite� La croix marque la position PdBI du pic d��emission continue �a ��� mm� La
��eche indique la direction �P�A� � ��� � du gradient de vitesse centro��de moyen �� ��
km s�� pc�� mesur�e par la m�ethode de GBFM	��

� � 
 � km s�� pc�� et de direction P�A� � ��� 
 ��
 alors que la r�egion centrale
r�ev�ele un gradient de vitesse moyen d	amplitude � � 
 � km s�� pc�� et de direction
P�A� � ���
 ���� Le gradient de vitesse moyen mesur�e dans la couronne correspond �a
une vitesse angulaire de � �� 
 � km s�� pc�� �a un rayon r � ���� UA
 interm�ediaire
entre celui mesur�e �a ��� UA avec les donn�ees PdBI seules �� �� 
 � km s�� pc��� et
celui mesur�e �a ���� UA avec les donn�ees ��m seules �� � 
 � km s�� pc��
 cf� x ���
de BADB���� Nous avons ajout�e ce point de mesure sur la Fig� ����

La cin�ematique de la r�egion centrale �� � ���� de la carte des observations combi�
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Fig� ��� $ Cartes identiques �a celle de la Fig� ���� mais les gradients de vitesse moyens
sont mesur�es dans deux zones di��erentes de l�enveloppe d�IRAM ���	� � �a dans la
couronne �tronqu�ee en deux secteurs de rayon �� �� � � � �� ��� le gradient de vitesse
moyen a une amplitude de � �� 
 � km s�� pc�� et une direction P�A� � ��� �

�� �� �b dans la r�egion centrale de rayon � � �� ��� le gradient de vitesse moyen a une
amplitude de � �� 
 � km s�� pc�� et une direction P�A� � ��� �
 �� ��

n�ees PdBI���m est en revanche plus di�cile �a interpr�eter� La direction du gradient de
vitesse mesur�ee dans cette r�egion est assez incertaine mais est signi�cativement di��e�
rente de celle mesur�ee �a plus grande �echelle� Ce gradient de vitesse se d�ecompose en
un gradient de vitesse de � � 
 � km s�� pc�� du nord�ouest vers le sud�est dans la
direction du grand axe de l	enveloppe aplatie
 et un gradient de vitesse de � � 
 �
km s�� pc�� du nord�est vers le sud�ouest dans la direction du petit axe de l	enveloppe
�co��ncidant avec l	axe projet�e de rotation �a P�A� � ����� Comme l	ion mol�eculaire
N�H����� est r�eput�e �etre peu pr�esent dans les �ots bipolaires �cf� Bachiller � P�erez
Gutti�errez ����
 la cin�ematique dans la direction du petit axe de l	enveloppe ne re��ete
pas celle de la mati�ere �eject�ee dans le �ot� En revanche
 elle pourrait en principe signer
la pr�esence de mouvements d	e�ondrement gravitationnel �cf� x ���
 et par ex� Momose
et al� ���! Ohashi ���! Myers et al� ������ Cependant l	inclinaison de l	axe du �ot
bipolaire observ�e dans IRAM ��� implique qu	un �eventuel gradient de vitesse tra"cant
les mouvements d	e�ondrement dans la direction du petit axe devrait �etre orient�e du
sud�ouest vers le nord�est
 ce qui est l	orientation oppos�ee �a celle du gradient observ�e�
Le gradient de vitesse transverse observ�e dans la r�egion centrale �� � ���� ne trace
donc pas les mouvements d	e�ondrement gravitationnel dans cette zone� Si l	ion mol�e�
culaire est e�ectivement absent de la partie interne de l	enveloppe de rayon r � ��
UA ����� comme sugg�er�e au x �����
 alors la cin�ematique observ�ee dans la r�egion centrale
�� � ���� n	est pas le re�et de la cin�ematique de la partie interne de l	enveloppe mais
concerne des couches plus externes rencontr�ees le long de la ligne de vis�ee�
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Fig� ��� $ Contraintes observationnelles sur �a le champ de vitesse de rotation et �b
le champ de vitesse angulaire dans l�enveloppe d�IRAM ���	�� Sur chaque diagramme�
le point avec boite d�erreur �a ���� UA provient de l�analyse des nouvelles observations
interf�erom�etriques en N�H������ celui �a ���� UA vient des observations combin�ees
PdBI���m� Les zones gris�ees rappellent les contraintes apport�ees par l�analyse des ob�
servations ��m en CS et C ��S� et le point avec barre d�erreur �a ����� UA correspond
au gradient de vitesse mesur�e en C ��O �cf� Fig� ��� x ��� et x � de BADB���


���� Largeur de raie

L	�etude des variations de la largeur de raie dans l	enveloppe d	IRAM ��� est
int�eressante du point de vue de l	e�ondrement gravitationnel et de la turbulence� La
Fig� ��� pr�esente les pro�ls radiaux moyens de largeur de raie N�H����� calcul�es
�a partir des donn�ees combin�ees PdBI���m sur l	intervalle de rayon ��� � � � ����

�Fig� ���a et c�
 et �a partir des donn�ees ��m seules sur l	intervalle de rayon ���� �
� � ���� �Fig� ���b et d�� Nous avons trac�e les pro�ls radiaux moyens pour la r�egion
nord�ouest �Fig� ���a et b� et pour la r�egion sud�est �Fig� ���c et d� de l	enveloppe
qui pr�esentent un comportement un peu di��erent� Dans la partie nord�ouest
 la largeur
de raie d�ecro��t de mani�ere �a peu pr�es monotone vers l	ext�erieur
 de � ��� km s�� pour
� � ��� �a � ��� km s�� pour � � ���� �� Dans la partie sud�est
 la largeur de raie chute
�egalement de � ��� km s�� pour � � ��� �a � ���� km s�� pour � � ���� mais elle semble
demeurer �a peu pr�es constante sur l	intervalle de rayon ��� � � � ����� Globalement
 la
largeur de raie N�H����� d�ecro��t donc de � ��� ��& lorsque le rayon augmente d	un
facteur ��

Ces nouvelles observations interf�erom�etriques permettent de comprendre seulement

�� Signalons que les � points situ�es au�dessus de ��� km s�� dans la Fig� ����a proviennent de
spectres dont le rapport signal sur bruit est trop juste pour bien identi�er la composante isol�ee ����
��� du multiplet� ce qui rend beaucoup plus incertaine la largeur de raie issue de l�ajustement HFS�
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Fig� ��� $ Pro�ls radiaux moyens de largeur de raie N�H����� d�IRAM ���	�� cal�
cul�es �a partir des donn�ees combin�ees PdBI���m pour �a et �c� et �a partir des donn�ees
��m seules pour �b et �d� Les carr�es noirs avec barres d�erreur verticales repr�esentent
la largeur de raie d�etermin�ee par la m�ethode HFS pour les positions s�electionn�ees sur
les cartes d�intensit�e int�egr�ee montr�ees en insertion sur chaque panneau � positions au
nord�ouest pour �a et �b et au sud�est pour �c et �d� Les grandes croix en gras
repr�esentent les moyennes pond�er�ees des largeurs de raie sur les intervalles de rayon
d�elimit�es par les barres d�erreur horizontales� Les barres d�erreur verticales sont les
incertitudes �a ��
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en partie la di��erence de largeur de raie des spectres centraux de C��S����
 C��S����� ��
������� km s��� et N�H����� �� ���� km s��� observ�es au ��m �cf� x ��� de BADB����
Le fort gradient de vitesse mis en �evidence avec le PdBI �� � km s�� pc��
 cf� x ������
contribue �a �elargir la raie N�H����� observ�ee avec une r�esolution de FWHM � ����
au ��m � lorsqu	on retire quadratiquement �a la largeur de raie ��m �� ���� km s��� la
dispersion de vitesse due �a la rotation dans le lobe central du t�elescope �� ���� km s���

on obtient une largeur de raie de � ���� km s��
 qui correspond bien �a la largeur de
raie mesur�ee avec le PdBI dans la zone centrale �� ��� � ���� km s��� Comme C��S
est d�epl�et�e sur une r�egion beaucoup plus grande que N�H� �cf� Fig� � de BADB���
 il
est probable que les transitions C��S���� et C��S����� soient beaucoup moins a�ect�ees
par la rotation dans le lobe central du ��m que N�H������ N�eanmoins
 cela n	explique
pas compl�etement la di��erence de largeur de raie entre N�H� et C��S� Le compl�ement
pourrait�il provenir des mouvements d	e�ondrement gravitationnel qui ne seraient pas
trac�es par C��S dans la zone interm�ediaire o�u C��S est d�epl�et�e et N�H� ne l	est pas
encore* Le plateau de largeur de raie N�H� observ�e jusqu	�a un rayon � � ���� vers le
sud�est ne favorise pas cette hypoth�ese� Est�il possible que la croissance de la largeur
de raie N�H� vers le centre soit un e�et de la turbulence �cf� x ���� et la relation
�turb � �������� de V�azquez�Semadeni
 Cant�o � Lizano ����* Toutefois
 la turbulence
pourrait�elle a�ecter di��eremment N�H�
 esp�ece ionis�ee
 et C��S
 esp�ece neutre * La
question de l	origine de la di��erence de largeur de raie N�H��C��S reste pos�ee�


���� Conclusion sur les observations interf�erom�etriques

L	analyse pr�eliminaire des nouvelles observations interf�erom�etriques que nous avons
r�ealis�ees en N�H

����� avec le PdBI montre que cet ion mol�eculaire dispara��t de la
phase gazeuse en de"c�a d	un rayon r � �� UA dans l	enveloppe d	IRAM ���� Ce
d�eclin de l	abondance de N�H�
 observ�e au del�a d	une densit�e de �
 cm��
 constitue
une nouvelle contrainte pour les mod�eles de la chimie des enveloppes protostellaires�

Malgr�e tout
 ces nouvelles observations con�rment
 jusqu	�a un rayon de � ���������
UA
 la pr�esence de rotation di��erentielle mise en �evidence avec le t�elescope de ��m �a
plus grande �echelle dans l	enveloppe d	IRAM ����



�

Chapitre �

Structure en vitesse des

condensations pr�estellaires de � Oph

Le nuage mol�eculaire principal de � Ophiuchi �L��� $ appel�e dans la suite � Oph�
est situ�e �a � au sud de l	�etoile � de la constellation d	Ophiuchus
 et �� au nord de
l	�etoile Antar�es� C	est le site de formation d	�etoiles �en amas� le plus proche �d # ��
pc� du syst�eme solaire �au moins en ce qui concerne les �etoiles moins massives que
� � M��� Ce proto�amas
 constitu�e de � c�urs denses �Oph A
 B
 C
 D
 E et F�
 a
�et�e enti�erement cartographi�e en �emission continue des poussi�eres �a �� mm par Motte

Andr�e � Neri ���� $ MAN�� dans la suite� avec la cam�era de bolom�etres du MPIfR
install�ee sur le t�elescope de ��m de l	IRAM �cf� Fig ���� Cette cartographie a permis
d	�etablir un recensement des structures de taille ���� � ���� UA
 dont la compl�etude
en masse atteint � �� M�� Un total de �� fragments a �et�e d�etect�e
 constitu�e de �
disques ou enveloppes circumstellaires autour d	objets stellaires jeunes et �� condensa�
tions non d�etect�ees par ISOCAM dans le moyen infrarouge �cf� Bontemps et al� ���!
Kaas � Bontemps ����� Le spectre de masse des ces condensations est remarquable
dans la mesure o�u il ressemble �a la fonction de masse initiale stellaire� Ceci sugg�ere
que les condensations sont sur le point de donner naissance �a des �etoiles �donc sont de
nature pr�estellaire� et que la masse des �etoiles est d�etermin�ee d�es le stade pr�estellaire
au moment de la fragmentation du nuage mol�eculaire parent �MAN��! Andr�e ����b��
L	�etude des condensations pr�estellaires de � Ophiuchi est par cons�equent d	un grand
int�er�et pour comprendre le processus de formation des �etoiles en amas� Pour �etudier
la dynamique des condensations au sein du proto�amas et sonder leur structure en vi�
tesse interne
 nous avons r�ealis�e de nouvelles observations en raies mol�eculaires avec le
t�elescope de ��m de l	IRAM�

��� Nouvelles observations en raies mol�eculaires

Nous avons observ�e en juillet ���� un �echantillon de �� condensations avec le t�eles�
cope de ��m de l	IRAM dans les raies mol�eculaires suivantes � N�H�����
 H��CO���



�� CHAPITRE �� CONDENSATIONS PR�ESTELLAIRES DE � OPH

Fig� �� $ Carte en �emission continue millim�etrique du nuage mol�eculaire principal
de � Oph� incluant les c�urs denses Oph A� B�� B�� C� D� E et F� Les donn�ees ont
�et�e liss�ees �a une r�esolution e�ective de �� �� �HPBW� Les contours varient de � �a ��
MJy�sr par pas de � MJy�sr� de �� �a �� MJy�sr par pas de �� MJy�sr� ��� MJy�sr
et de ��� �a ��� MJy�sr par pas de �� MJy�sr �� MJy�sr � � mJy�lobe de �� ��� Le
niveau moyen du bruit est de � �� MJy�sr �rms� Figure extraite de Motte� Andr�e �
Neri ��		��

��
 HC��O�����
 CS����
 C��S����
 C�H���������
 C��O����
 HCN���� �a � mm

CS�����
 H�CO�������� �a � mm
 et HCO������
 DCO������
 H�CO���������
 CO����

C��O����
 C��O���� �a �� mm� Les r�esolutions spatiales �HPBW� �etaient de � ����

� ��� et � ��� �a � mm
 � mm et �� mm respectivement� Nous avons utilis�e simul�
tan�ement � r�ecepteurs SIS h�et�erodynes et un spectrom�etre �a autocorr�elation
 avec une
r�esolution spectrale de �� kHz �a � mm et � mm
 et �� kHz �a �� mm� Les r�esolutions en
vitesse obtenues varient de � ��� �a � ��� km s�� par canal selon la transition consid�er�ee�
Les observations ont �et�e r�ealis�ees en mode �single sideband�
 avec des rejets de bande de
���
 ���� et ���� �a � mm
 � mm et �� mm respectivement� En cons�equence
 l	incertitude
de calibration est de� �& �cf� par ex� le num�ero �� d	ao�ut ���� de �IRAMNewsletter�

p� ��� Pour convertir les temp�eratures d	antenne T �

A en temp�eratures de lobe principal
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Tab� �� $ Fr�equences au repos des transitions mol�eculaires observ�ees dans � Oph�

Transition Fr�equencea �bv R�ef�erence R�esolutionc

�MHz
 �km s��
 ���


H��CO
����
 �����������
 ���� Lovas �����
 ����
N�H
��������
 ����������
 ���� Caselli et al� �����
 ����
C�	S����
 �����������
 ���� Gottlieb et al� �����
 ����
CS����
 ����������
 ���� Gottlieb et al� �����
 ����
H�CO��������
 �����������
 ����� Lovas �����
 ����
DCO
����
 ������������
 ���� Pickett et al� �����
 ����
CS���
 ������������
 ����� Gottlieb et al� �����
 ����
DCO
���
 �������������
 ����� Pickett et al� �����
 ����
HCO
���
 �������������
 ����� Lovas �����
 ���

�a
 L�incertitude sur la fr�equence est donn�ee entre parenth	eses en unit�e du dernier chi�re�

�b
 Incertitude en fr�equence convertie en unit�e de vitesse�

�c
 Largeur 	a mi�puissance du lobe �HPBW
 du t�elescope de �m de l�IRAM�

Tmb
 nous avons utilis�e les e�cacit�es de demi�espace avant ��forward e�ciency�� et de
lobe principal ��beam e�ciency�� valides d	octobre ��� �a d�ecembre ���� disponibles
sur le site internet de l	IRAM �http���www�iram�es�IRAMES�index�htm
 rubrique Te�
lescope�Telescope characteristics�e�ciencies in the past�� Le pointage du t�elescope a
�et�e v�eri��e toutes les � heures sur les sources de pointage ����� et NRAO���
 et sa
qualit�e a �et�e de � ��� �rms�� Le foyer du t�elescope a �et�e optimis�e sur �C��� et NRAO���
toutes les � heures en moyenne� Les observations ont �et�e r�ealis�ees en mode �position
switching� �PSW� pour l	int�egration sur les positions centrales et en mode �on the
�y� �OTF� pour la cartographie� Nous avons �egalement utilis�e quelques observations
N�H�����
 CS����
 C��S����
 H��CO�����
 DCO�����
 DCO������ et H�CO�����
��� r�ealis�ees en juin ��� avec le t�elescope de ��m de l	IRAM� Toutes les donn�ees ont
�et�e r�eduites avec le logiciel CLASS �Buisson et al� ����a�� Les fr�equences au repos des
transitions analys�ees dans la suite sont donn�ees dans le Tab� ���

��� D�etection des condensations en N�H
'�����

Sur les �� condensations observ�ees
 �� ont �et�e d�etect�ees en N�H�����
 soit en mode
PSW �rms� �� K en �echelle T �

A�
 soit en mode OTF �rms� ��� K�� La Fig� ��� pr�esente
les cartes OTF d	intensit�e int�egr�ee N�H����� des � c�urs denses principaux du nuage
mol�eculaire de � Ophiuchi� Nous avons indiqu�e par des croix la position d	une partie des
condensations pr�estellaires identi��ees par MAN��� Mise �a part � condensations dans
Oph A
 elles sont toutes associ�ees �a de l	�emission N�H������ La r�esolution spatiale
�� ����� n	est toutefois pas toujours su�sante pour bien les individualiser�
Les Tab� ��� et ��� �p� �� et ��� pr�esentent les param�etres de raie obtenus par

ajustement HFS �cf� x ������ des spectres des �� condensations pr�estellaires et des �
proto��etoiles VLA���
 IRS���YLW�
 CRBR�� d�etect�ees en N�H������ Les incerti�
tudes indiquent la d�eviation standard ��� calcul�ee par la m�ethode HFS de CLASS�
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Fig� ��� $ Cartes d�intensit�e int�egr�ee N�H����� des c�urs denses Oph A �a� Oph B�
�b� Oph C�S �c� Oph E �d et Oph F �e obtenues avec le t�elescope de ��m de l�IRAM�
Les contours varient respectivement de � �a ��� de � �a ��� de � �a �� de ��
� �a � et de � �a �
K km s�� par pas de �� �� �� ��
� et � K km s��� Le disque noir repr�esente la r�esolution
spatiale �HPBW� Les croix indiquent la position des condensations pr�estellaires iden�
ti��ees par MAN	� en �emission continue thermique des poussi�eres �a ��� mm� Les �etoiles
marquent la position des proto��etoiles VLA���� �classe �� dans Oph A� IRS���YLW��
et CRBR�� �classe I� dans Oph F� �a gauche et �a droite respectivement�
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Tab� ��� $ Param�etres de raie des �� condensations de Oph B d�etect�ees en N�H
������

Noma Coordonn�eesa Ajustement HFSb

de la ���� ����� P� P��Vlsr
 P� �FWHM
 P	�	tot

c

source ��h ���� �K
 �km s��
 �km s��


B��MM� ��m���s�� �������� ���� � ���� ����� � ����� ����� � ���� ���� � ����
B��MM� ������� ���� ���� � ���� ��� � ����� ����� � ���� ���� � ���

���� � ���� ����� � ���� ����� � ����� ���� � ����
B��MM ������� ���� ����� � ���� ���� � ����� ����� � ����� ���� � ����

���� � ���� ���� � ����� ��� � ����� ���� � ���
B��MM� ������� ����� ���� � ��� ���� � ����� ����� � ����� ���� � ����

���� � ��� ���� � ����� ���� � ����� ���� � ����
B�B��MM� ������� ����� ���� � ���� ����� � ����� ���� � ����� ��� � ����
B�B��MM� ������� ����� ���� � ���� ���� � ����� ����� � ����� ��� � ���
B��MM� ������� ����� ����� � ���� ����� � ����� ���� � ����� ���� � ����
B��MM� ������� ����� ���� � ���� ���� � ����� ���� � ����� ��� � ���

���� � ���� ���� � ����� ���� � ����� ���� � ����
B��MM ������� ����� ���� � ���� ��� � ����� ���� � ����� ��� � ����

���� � ���� ���� � ����� ��� � ����� �� � ����
B��MM� ������� ����� ����� � ��� ���� � ����� ����� � ���� ���� � ����

��� � ���� ���� � ����� ��� � ����� ���� � ����
B��MM� ����� ����� ����� � ���� ���� � ����� ����� � ����� ���� � ���

��� � ���� ���� � ���� ����� � ���� ���� � ���
B��MM� ������ ����� ����� � ���� ��� � ����� ����� � ����� ��� � ����
B��MM� ������ ����� ��� � �� ����� � ���� ����� � ���� ���� � ����
B��MM� ������� ����� ����� � ���� ����� � ����� ���� � ����� ���� � ���
B��MM� ������� ����� ����� � ��� ����� � ����� ����� � ����� ���� � ����
B��MM�� ������� ����� ��� � ���� ��� � ����� ����� � ����� ���� � ����
B��MM�� ������ ����� ���� � ���� ���� � ����� ����� � ����� ���� � ����
B��MM�� ������ ���� ����� � ���� ���� � ����� ����� � ����� ��� � ����
B��MM� ������ ����� ���� � ���� ���� � ����� ����� � ���� ��� � ����
B��MM�� ������ ����� ����� � ���� ����� � ����� ����� � ���� ��� � ����
B��MM�� ������ ���� ����� � ���� ����� � ����� ���� � ����� ���� � ����
B��MM�� ������ ��� ���� � ���� ����� � ����� ����� � ����� ��� � ����
B��MM�� ����� ����� ���� � ��� ����� � ���� ���� � ����� ��� � ����
�a
 d�apr	es MAN���

�b
 cf� x ����� avec �� � �������� MHz pour N�H
��������
 �cf� Caselli et al� ����
�

�c
 	tot repr�esente la somme des opacit�es des positions centrales des � composantes du multiplet
�strictement vrai uniquement lorsque les raies ne se chevauchent pas
�

Nous pensons cependant qu	elles sont un peu sous�estim�ees car la m�ethode GAUSS de
CLASS �ajustement d	une seule gaussienne� donne par exemple une incertitude sur la
vitesse syst�emique � �� fois plus faible que celle estim�ee �a partir de l	�equation ��� de
Goodman et al� ����� �

�v # �� ��T�T �
p
�v v 
 ����

avec T la temp�erature du pic
 �T le bruit rms du spectre
  v la largeur de raie �FWHM�
et �v la r�esolution spectrale �exprim�ee en vitesse�� L	ajustement de deux composantes
s	est r�ev�el�e n�ecessaire pour � condensations de Oph B
 � condensations de Oph B�
 
condensation de Oph F et la proto��etoile CRBR��� Dans la suite
 nous avons conserv�e
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Tab� ��� $ Param�etres de raie des �� condensations de Oph A� C� E� F et des � proto�
�etoiles VLA����� IRS���YLW��� CRBR�� d�etect�ees en N�H������

Noma Coordonn�eesa Ajustement HFSb

de la ���� ����� P� P��Vlsr
 P� �FWHM
 P	�	tot
c

source ��h ���� �K
 �km s��
 �km s��


A�MM� �m���s� �������� ���� � ���� ���� � ����� ����� � ����� ���� � ����
A�MM� ������ ����� ���� � ��� ��� � ����� ����� � ����� ���� � ����
A�MM� ������ ���� ����� � ��� ���� � ����� ���� � ����� ���� � ����
SM�N ������ ����� ����� � ���� ��� � ����� ����� � ����� ���� � ����
SM� ������ ����� ��� � ���� ���� � ����� ����� � ����� ���� � ����
A�MM� ������ ����� ���� � ���� ��� � ����� ����� � ����� ���� � ����
SM� ������ ���� ����� � ���� ���� � ����� ����� � ����� ��� � ����
A�MM� ����� ����� ����� � ���� ���� � ����� ���� � ����� ���� � ����
A�S ������ ����� ���� � ���� ���� � ����� ���� � ����� ���� � ���
�VLA��� ������ ������� ����� � ���� ���� � ����� ���� � ����� ��� � ����
C�W ����� ����� ����� � ���� ���� � ����� ����� � ����� ���� � ����
C�N ������ ����� ���� � ��� ���� � ����� ����� � ���� ����� � ����
C�MM� ������ ����� ����� � ���� ���� � ����� ����� � ����� ����� � ����
C�MM ������ ����� ��� � ���� ���� � ����� ���� � ����� ����� � ���
C�MM� ������ ����� ����� � ���� ���� � ����� ��� � ����� ����� � ���
C�MM� ������ ����� ���� � ���� ���� � ����� ���� � ���� ���� � ���
C�MM� ������ ����� ���� � ��� ���� � ����� ���� � ���� ����� � ����
C�MM� ������� ����� ���� � ���� ���� � ����� ����� � ���� ����� � ���
E�MM� ������ ���� ���� � ��� ��� � ����� ��� � ���� ���� � ����
E�MM�d ������ ��� ��� � ���� ����� � ����� ����� � ����� ��� � ���
E�MM� ������� ���� ���� � ���� ���� � ���� ��� � ����� ���� � ����
F�MM� ������� ��� ���� � ���� ����� � ����� ����� � ����� ��� � ����
F�MM� ������� ��� ����� � ���� ���� � ����� ��� � ����� ����� � ����

���� � ��� ����� � ����� ���� � ����� ���� � ����
�CRBR�� ������� ����� ���� � ���� ����� � ����� ���� � ����� ����� � ����

�� � ���� ����� � ����� ����� � ����� ���� � ����
�IRS� ������� ������ ����� � ���� ����� � ����� ����� � ����� ���� � ��
�a
 d�apr	es MAN���

�b
 cf� x ����� avec �� � �������� MHz pour N�H
��������
 �cf� Caselli et al� ����
�

�c
 	tot repr�esente la somme des opacit�es des positions centrales des � composantes du multiplet
�strictement vrai uniquement lorsque les raies ne se chevauchent pas
�

ces composantes multiples pour l	analyse des largeurs de raie et des mouvements relatifs
des condensations au sein du proto�amas�

��� Masses viriel et turbulence

Gr�ace aux largeurs de raie mesur�ees en N�H�����
 nous donnons pour chaque
condensation d�etect�ee une estimation de la masse viriel �cf� x ����� et de la disper�
sion non�thermique des vitesses dans le Tab� ��� �p� ���� Pour chaque condensation

les colonnes 
 � et � indiquent le nom
 le diam�etre �FWHM� d�econvolu�e et la masse
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Tab� ��� $ Masses viriel et support turbulent des condensations de � Oph�

Nom FWHM Td M���mm Mvir Mvir�M��� �T ��
 �NT �NT ��T
�AU � AU
 �K
 �M�
 �M�
 �km s��
 �km s��


A�MM� � ��� �� ���� ���������� �������� ���� ��� ���
A�MM� ���� � ���� �� ���� ��������� ������� ���� ���� ���
A�MM� ��� � ���� �� ��� ��������� ������ ���� ���� ���
SM�N ��� � ���� �� �� ��������� ������ ���� ���� ���
SM� ���� � ���� �� �� �������� ������� ���� ���� ���
A�MM� ��� � ���� �� ��� ��������� ������ ���� ���� ���
SM� ���� � ��� �� �� ������� ������� ���� ���� ���
A�MM� ���� � ���� �� ��� �������� ������� ���� ���� ���
A�S � ��� �� ���� ���������� ������� ���� ���� ��
B��MM� � ��� �� ���� ���������� �������� ���� ���� ���
B��MM� ��� � ���� �� ���� ��������� ������� ���� ��� ���

������� ������ ���� ���
B��MM ���� � ��� �� ���� �������� ������� ���� ���� ���

��������� ������� ��� ���
B��MM� ���� � ��� �� ���� ��������� ������ ���� ���� ���

�� ��������� ������ ���� ���� ���
B�B��MM� ���� � ���� �� ���� ��������� ������� ���� ���� ���
B�B��MM� ���� � ���� �� �� ��������� ����� ���� ���� ���
B��MM� � ��� �� ���� ���������� �������� ���� ���� ���
B��MM� ���� � ���� �� ���� ��������� ������ ���� ���� ��

������� ������� ���� ���
B��MM � ��� �� ���� ���������� �������� ���� ���� ���

��������� �������� ���� ���
B��MM� ���� � ��� �� ���� ��������� ������� ���� ���� ���

��������� ������� ���� ���
B��MM� ���� � ��� �� ���� ������� ������ ���� ���� ���

��������� ������� ���� ���
B��MM� ��� � ���� �� ���� �������� ������� ���� ���� ���
B��MM� � ��� �� ��� ��������� �������� ���� ��� ���
B��MM� ���� � ���� �� ��� �������� ������� ���� ���� ���
B��MM� ���� � ��� �� ��� ������� ������� ���� ���� ���
B��MM�� ��� � ���� �� ��� ��������� ������ ���� ���� ���
B��MM�� � ��� �� ���� ��������� ������ ���� ���� ���
B��MM�� ���� � ��� �� ��� ��������� ������� ���� ��� ���
B��MM� � ��� �� ���� ���������� �������� ���� ���� ��
B��MM�� ���� � ���� �� ��� ��������� ������� ���� ��� ���
B��MM�� � ��� �� ���� ���������� �������� ���� ���� ���
B��MM�� ���� � ��� �� ��� �������� ������� ���� ���� ��
B��MM�� � ��� �� ��� ���������� �������� ���� ���� ��
C�W ����� � ���� �� ��� ��������� ������� ���� ���� ��
C�N ����� � ���� �� ��� ��������� ������� ���� ���� ��
C�MM� � ��� �� ���� ���������� �������� ���� ���� ���
C�MM ���� � ��� �� ��� �������� ������ ���� ��� ���
C�MM� ���� � ���� �� ���� �������� ������� ���� ��� ���
C�MM� � ��� �� ���� ��������� ������� ���� ���� ���
C�MM� ���� � ��� �� �� ������� ������� ���� ��� ���
C�MM� � ��� �� ��� ���������� �������� ���� ���� ���
E�MM� ���� � ����� �� ��� ��������� ������� ��� ���� ���
E�MM�d ���� � ���� �� ���� �������� ������ ��� ���� ���
E�MM� ���� � ��� �� ���� ��������� ������� ��� ��� ���
F�MM� ���� � ���� �� ���� ��������� ������ ��� ���� ���
F�MM� ���� � ���� �� ���� �������� ������� ��� ���� ��

��������� ������ ���� ���
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obtenus en �emission continue �a �� mm par MAN��� La colonne � donne la temp�erature
des grains cit�ee par MAN�� �bas�ee sur Andr�e
 Ward�Thompson � Barsony ���! Ris�
torcelli et al� ����� Les colonnes � et � pr�esentent la masse viriel et le rapport de cette
masse �a la masse �� mm� Les bornes de l	intervalle indiqu�e dans chaque colonne corres�
pondent aux cas extr�emes d	une sph�ere de densit�e en r�� et d	une sph�ere homog�ene �cas
s # � et s # � du x �����
 avec une temp�erature du gaz uniforme �egale �a la temp�erature
des grains� Pour les condensations qui ne sont pas spatialement r�esolues �a �� mm
 cet
intervalle est une limite sup�erieure obtenue en utilisant une limite sup�erieure de ���
UA pour le diam�etre FWHM �cf� MAN���� Les colonnes � et � donnent la dispersion de
vitesse thermique pour la particule de masse mol�eculaire moyenne �mH # ����mH et
la dispersion de vitesse non�thermique calcul�ee �a partir de la largeur de raie N�H������
Le rapport de ces deux dispersions de vitesse est pr�esent�e dans la colonne �� Les Fig ���a
�a f �ainsi que la Fig� � de Belloche
 Andr�e � Motte ���
 cf� Annexe A� pr�esentent le
spectre de la composante isol�ee N�H������� du multiplet pour un �echantillon des
condensations observ�ees�

Sur les �� composantes des �� condensations spatialement r�esolues
 � ont un rapport
Mvir�M���mm �dans le cas d	une sph�ere de densit�e en r��� sup�erieur �a �
 � ont un
rapport compris entre  et �
 et � ont un rapport inf�erieur �a � De plus
 parmi les �
composantes des � condensations non r�esolues
 � seulement ont une limite sup�erieure
du rapport Mvir�M���mm sup�erieure �a �
 � ont une limite sup�erieure de ce rapport
compris entre  et �
 et � ont une limite sup�erieure de ce rapport inf�erieure �a � Au
total
 �� composantes au moins � ont donc un rapport Mvir�M���mm inf�erieur �a � �dans
le cas d	une sph�ere de densit�e en r��� alors que seulement � composantes ont un rapport
sup�erieur �a �� Par cons�equent
 au moins � ��& des condensations de � Oph d�etect�ees
en N�H����� sont gravitationnellement li�ees �cf� x ������ Ceci con�rme que la plupart
des condensations �au moins � ��& identi��ees par MAN	� sont de nature pr�estellaire�
Les condensations ont une dispersion de vitesse interne relativement faible puisqu	on

mesure en N�H����� une largeur de raie moyenne de� ����
��� km s�� sur l	ensemble
des �� composantes �cf� Tab� ��� et ����� Les largeurs de raie sont un peu plus fortes
dans Oph A ���� 
 ��� km s��� et Oph B� ����� 
 ��� km s��� que dans Oph B�
BB� �����
 ���� km s���
 Oph C �����
 ���� km s���
 Oph E �����
 ���� km s��� et
Oph F ����� 
 ��� km s���� A l	�echelle des c�urs denses
 Loren
 Wootten � Wilking
����� indiquent des largeurs de raie plus grandes en DCO� �cf� leurs Tab� �
 Fig� �c
et x �� � � ��� km s�� pour Oph E
 ������� km s�� pour Oph B
 C et F
 ������ km s��
pour Oph A et B�� Les largeurs de raie N�H����� valent donc � ��& des largeurs de
raie DCO� pour Oph C
 � ��& pour Oph A
 B
 B�
 F et � ��& pour Oph E� Loren
et al� ����� signalent de plus que les largeurs de raie DCO� sont inf�erieures �a celles
mesur�ees en NH�
 jusqu	�a seulement �����& � VNH� pour Oph E
 et Zeng
 Batrla �
Wilson ����� donnent  VNH� # ��
��� km s�� pour Oph B� La dispersion de vitesse
interne des condensations est donc signi�cativement plus faible �d�au moins un facteur
� que celle des c�urs denses dans lesquels elles sont plong�ees� De plus
 la dispersion de

�� d�autant plus que la prise en compte du terme de pression ext�erieure dans le th�eor	eme du viriel
�cf� x ����
 r�eduit la masse viriel�
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vitesse non�thermique vaut en moyenne ���
��� fois la dispersion de vitesse thermique
pour l	ensemble des �� condensations d�etect�ees en N�H����� �cf� Tab� ����� Ce rapport
moyen n	est toutefois pas identique dans les di��erents c�urs � il varie de ���� 
 ���
pour Oph E et Oph F
 ����
��� pour Oph C
 �a �
��� pour Oph B�
 en passant par
����
 ���� pour Oph B et Oph BB�
 ����
 ���� pour Oph A� Les condensations de
� Oph ont par cons�equent un support turbulent relativement faible
 du m�eme ordre que
ou inf�erieur au support thermique� Ces deux caract�eristiques montrent que le niveau de
turbulence d�ecro��t jusqu��a un r�egime marginalement subsonique lorsque l�on passe de
l��echelle d�un c�ur dense �a celle d�une condensation pr�estellaire dans le proto�amas de
� Oph�

Ce r�esultat rappelle la transition vers la �coh�erence� mise en �evidence par Good�
man et al� ����� dans des c�urs pr�estellaires relativement isol�es �cf� x ������ Cepen�
dant
 le r�esidu de turbulence caract�eristique des condensations pr�estellaires de � Oph
��NT��T � ���� est un peu plus �elev�e que celui mesur�e dans ces c�urs ��NT��T � �����
Il est en revanche du m�eme ordre que celui mesur�e en N�H����� par Williams � Myers
������ dans les c�urs �quiescents� d	un proto�amas du nuage mol�eculaire du Serpent
��NT��T � ����
����
 dont les c�urs parents ont une dispersion de vitesse turbulente
� fois plus �elev�ee
 tout comme les c�urs denses de � Oph� De m�eme que les c�urs �quies�
cents� du Serpent
 les condensations pr�estellaires de � Oph pourraient s	apparenter aux
�kernels� d�ecrits par Myers �����
 pr�ecurseurs d	�etoiles dans les proto�amas �cf� Andr�e
����b�� Dans ce mod�ele
 des condensations auto�gravitantes de taille comparable �a la
longueur d	onde de coupure des ondes magn�etohydrodynamiques � peuvent se former
dans des c�urs denses turbulents su�samment massifs uniquement
 probablement par
dissipation de la turbulence �Nakano ���! Myers � Lazarian �����

��	 E�ondrement gravitationnel

��
�� Signatures d�e�ondrement gravitationnel

Sur un total de �� condensations pr�estellaires de � Oph que nous avons observ�ees
dans au moins une transition optiquement �epaisse et une transition optiquement mince

la signature spectroscopique d	e�ondrement gravitationnel �cf� x ���� est d�etect�ee pour
les � condensations suivantes � A�SM�
 B��MM�
 C�MM�
 C�MM�
 E�MM�d et E�
MM� �cf� Fig� ���a �a f�� Pour � autres condensations �A�MM�
 A�MM�
 A�SM
 A�
MM�
 C�N
 B��MM�
 B��MM�
 B��MM�
 B��MM�
 B��MM��
 nos observations
sugg�erent seulement la pr�esence de cette signature
 qui demande �a �etre con�rm�ee par des
observations compl�ementaires� Dans les � condensations restantes �A�MM�
 A�SMN

F�MM
 F�MM�
 B�MM�
 B��MM�
 B��MM�
 B��MM�
 B��MM��
 cette signature
n	est pas observ�ee�

La vitesse syst�emique de chacune des � condensations pr�esent�ees sur les Fig� ���a

�� longueur en de"c	a de laquelle ces ondes ne peuvent plus se propager ni apporter de support contre
la gravitation� cf� Mouschovias �����
�
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�a f est celle mesur�ee par ajustement HFS sur le multiplet N�H������ Pour E�MM�d

A�SM� et C�MM� �
 le creux des transitions optiquement �epaisses qui pr�esentent la si�
gnature d	e�ondrement est l�eg�erement d�ecal�e vers le rouge de � ����
 � �� et � ������
km s��
 respectivement� Ceci sugg�ere que les couches externes responsables du creux
d	absorption �cf� x ������ subissent des mouvements de contraction avec des vitesses
comparables �a ces valeurs dans ces trois condensations� Au contraire
 l	absence de d�e�
calage du creux pour E�MM�
 B��MM� et C�MM� indique que les mouvements d	ef�
fondrement responsables de l	asym�etrie du pro�l des transitions optiquement �epaisses
concernent des couches plus profondes dans ces trois autres condensations�

��
�� Simulations du transfert radiatif pour l�e�ondrement gra�
vitationnel du c�ur Oph C�S

La signature d	e�ondrement observ�ee dans Oph C�S
 plus pr�ecis�ement dans la di�
rection de la condensation OphC�MM� �cf� Fig� ���e�
 pr�esente les caract�eristiques sui�
vantes en CS et C��S �

$ la largeur de raie du spectre central C��S���� d�etermin�ee par un ajustement
gaussien est � FWHM # ���� 
 ���� km s�� �soit � # ����
 ��� km s����

$ l	asym�etrie du spectre CS���� �rapport de l	intensit�e du pic d�ecal�e vers le bleu
sur celle du pic d�ecal�e vers le rouge� est Tb�Tr # ��
 ��� Le creux d	absorption
est �a peine d�ecal�e vers le rouge par rapport �a la vitesse syst�emique de la source
mesur�ee en N�H����� �cf� Tab� ���� � Vdip�Vlsr # ����
���� km s�� �moins d	un
canal de vitesse��

$ l	asym�etrie du spectre CS����� �cf� par ex� Fig� ���� est Tb�Tr # �� 
 ���� Le
rapport signal sur bruit est un peu faible pour mesurer correctement la position
du creux d	absorption� On peut l	estimer �a � Vdip �Vlsr # �����
 ��� km s��
 et
cela reste compatible avec un d�ecalage nul�

Qualitativement
 l	observation d	une asym�etrie avec un pic bleu plus fort que le pic rouge
sur les spectres CS����
 CS����� et H�CO�������� sugg�ere la pr�esence d	un gradient
de temp�erature d	excitation n�egatif et d	un champ de vitesse de contraction �cf� x �����
Cependant
 l	absence de d�ecalage signi�catif des creux d	absorption par rapport �a la

� Deux autres composantes de vitesse 	a � ��� et � ��� km s�� sont visibles sur les spectres
optiquement �epais de C�MM� et C�MM�� Ces �emissions sont �egalement observ�ees en C��O����
� mais
n�apparaissent pas du tout en N�H
����
� Elles ne sont donc probablement pas associ�ees 	a ces deux
condensations�

Fig� ��� $ �page ��� Signature spectroscopique d�e�ondrement gravitationnel observ�ee
dans � condensations pr�estellaires de � Oph � �a OphE�MM�d� �b OphE�MM�� �c
OphA�SM�� �d OphB��MM��� �e OphC�MM� et �f OphC�MM�� Les spectres sont
pr�esent�es en �echelle T �

A� Sur chaque panneau� la droite en pointill�e indique la vitesse
syst�emique de la source mesur�ee par ajustement HFS du multiplet N�H������
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Fig� ��� $ Propri�et�es physiques du mod�ele d�enveloppe �D sph�erique C� utilis�e pour
ajuster les spectres CS et C ��S observ�es dans la direction de la condensation pr�estellaire
OphC�MM� �cf� Fig� ��
 � pro�ls de densit�e �a� abondance mol�eculaire de CS �b�
temp�erature cin�etique �c� dispersion de vitesse turbulente �d et vitesse de contraction
�e�

Fig� ��� $ Idem que Fig� ��� pour le mod�ele C� �cf� Fig� ����

Fig� ��� $ Idem que Fig� ��� pour le mod�ele C� �cf� Fig� ��	�

vitesse syst�emique de la source implique des couches externes statiques� D	autre part
 la
largeur de raie C��S���� est � � fois plus grande que la largeur thermique de C��S� Or
le gradient de vitesse de rotation mesur�e dans Oph C�S �� ��� km s�� pc��
 cf� x �����
donne une variation de vitesse de seulement � ���� km s�� d	un bord �a l	autre du lobe
du t�elescope en C��S���� �� ������
 soit � ���� pc�� La largeur de raie C��S���� doit
par cons�equent r�esulter de la combinaison de mouvements turbulents et de contraction�

La condensation OphC�MM� d�etect�ee par MAN�� �a partir d	observations de l	�emis�
sion continue des poussi�eres �a �� mm est non r�esolue �FWHM � ��� UA�� Il est par
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cons�equent vraisemblable que la signature d	e�ondrement observ�ee avec le t�elescope de
��m en CS et H�CO r�ev�ele des mouvements de contraction �a plus grande �echelle que
celle de la condensation elle�m�eme� Pour apporter quelques contraintes quantitatives
sur le champ de vitesse d	e�ondrement
 nous avons mod�elis�e cette source �a l	�echelle
du c�ur dense Oph C�S et r�ealis�e des simulations de transfert radiatif pour un mo�
d�ele d	e�ondrement sph�erique �a une dimension avec le code MAPYSO �cf� x ����� Nous
pr�esentons trois mod�eles C
 C� �le meilleur� et C� qui s	ajustent relativement bien
�a nos observations CS����
 CS����� et C��S���� �et sont compatibles avec la non�
d�etection de CS������� Les propri�et�es physiques de ces trois mod�eles sont pr�esent�ees sur
les Fig� ���
 ��� et ���
 et les spectres mod�elis�es sont superpos�es aux spectres observ�es
sur les Fig� ���
 ��� et ����

Pour d�e�nir le pro�l de densit�e
 nous avons utilis�e les contraintes obtenues par
MAN�� � un plateau de densit�e de colonne en de"c�a de ���� UA
 une densit�e moyenne
nH� # �����
 cm�� dans cette r�egion interne
 et un pro�l de densit�e en r�� au del�a �cf�
leur Tab� ��� Nous avons adopt�e ces caract�eristiques
 avec un plateau central de densit�e �

�cf� Fig� ���a
 ���a et ���a�� La taille du c�ur dense d�etermin�ee par ces auteurs est de
�� � ���� pc� �FWHM�FWHM
 cf� leur Tab� �� Pour la mod�elisation du transfert
radiatif
 nous avons �x�e le rayon de la source �a ����� UA �� ��FWHM�

p
� ln ��� Le

pro�l d	abondance a �et�e ajust�e de mani�ere �a reproduire l	�evolution spatiale de l	intensit�e
int�egr�ee de C��S���� �avec un rapport isotopique CS�C��S standard de ����� � une
d�ecroissance de l	abondance de C��S vers l	int�erieur est n�ecessaire
 et un pro�l en �nH�

s	est av�er�e acceptable
 avec une abondance de CS standard de �� ��� aux bords �cf�
Fig� ���b
 ���b et ���b�� D	autre part
 nous avons limit�e l	exploration de l	espace des
param�etres �a une temp�erature cin�etique uniforme� L	amplitude des spectres CS���� et
CS����� observ�es impose
 apr�es quelques tests
 une temp�erature cin�etique relativement
basse de ��� K �cf� Fig� ���c
 ���c et ���c��

Les trois mod�eles C
 C� et C� ont une dispersion de vitesse turbulente uniforme
� Vturb # ���
 ���� et ��� km s�� respectivement
 soit �turb # ���
 ��� et ��� km s��

cf� Fig� ���d
 ���d et ���d�� Le champ de vitesse de contraction est d�e�ni par une
gaussienne en �echelles logarithmique pour le rayon et lin�eaire pour la vitesse� La largeur
�a mi�hauteur de cette gaussienne est dans les trois cas FWHM # ��� �le log �etant
calcul�e avec un rayon exprim�e en UA�� En revanche
 le rayon o�u la vitesse est maximale
et la valeur de cette vitesse sont di��erents � Vmax # ��� km s�� et Rmax # ���� UA
pour C
 Vmax # ��� km s�� et Rmax # ���� UA pour C�
 Vmax # �� km s�� et
Rmax # ��� UA pour C� �cf� Fig� ���e
 ���e et ���e�� Ces trois mod�eles produisent
des creux d	absorption en CS quasiment non d�ecal�es vers le rouge par rapport �a la
vitesse syst�emique �cf� Tab� ����
 ce qui est en bon accord avec la position des creux
d	absorption observ�es� Ils sont �egalement satisfaisants pour la largeur de raie C��S�����
L	asym�etrie du spectre CS���� central est correcte pour le mod�ele C� mais elle est un
peu trop faible pour les mod�eles C et C� par rapport �a celle observ�ee� Dans tous les
cas
 elle est un bon compromis pour les variations spatiales observ�ees jusqu	�a ���� �cf�
Fig� ���
 ��� et ����� En�n
 les ailes de raie en CS���� sont tr�es bien reproduites pour

�� sachant qu�un pro�l en r�� n�est pas exclu�
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Fig� ��� $ Spectres CS����� CS����� CS���� et C ��S���� �en unit�e de temp�erature
de lobe principal Tmb observ�es d�est ��a gauche en ouest ��a droite autour de la conden�
sation pr�estellaire OphC�MM� ����� La droite verticale en pointill�e indique la vitesse
syst�emique de la source mesur�ee en N�H����� ����� km s��� cf� Tab ���� Les spectres
simul�es du mod�ele C� pr�esent�e sur la Fig� ��� sont superpos�es en rouge�

Fig� ��� $ Idem que Fig� ��
 pour le mod�ele C� pr�esent�e sur la Fig� ����
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Fig� ��� $ Idem que Fig� ��
 pour le mod�ele C� pr�esent�e sur la Fig� ����

Tab� ��� $ Param�etres des mod�eles d�e�ondrement C�� C�� C� et caract�eristiques des
spectres simul�es avec MAPYSO�

Mod	ele Rmax
a Vmax

a &Vturb
b �turb

b TK C�	S����
 CS����
 CS���

&V c Vdip � Vlsr

d Tb�Tr
e Vdip � Vlsr

d Tb�Tr
e

�UA� �km s��� �K� �km s��� �km s��� �km s���

C� ���� �� �� ��� ��� ���� � ���� ��� � ��� ��� ���� � ���� ���
C� ���� ��� ���� ���� �� ���� � ���� ���� � ��� ���� ���� � ���� ���
C ����� ��� ��� ���� ��� ���� � ���� ��� � ��� ���� ���� � ���� ����

�a
 Rayon et vitesse du pic du pro�l de vitesse de contraction �gaussien en �echelles logarithmique
pour le rayon et lin�eaire pour la vitesse
�

�b
 Dispersion de vitesse turbulente � &Vturb �
p
� ln� �turb�

�c
 Largeur 	a mi�hauteur de la raie d�etermin�ee par un ajustement gaussien�

�d
 D�ecalage du creux d�absorption par rapport 	a la vitesse syst�emique�

�e
 Rapport de l�intensit�e du pic bleu sur celle du pic rouge�

les mod�eles C� et C��

Pour �evaluer les incertitudes sur la d�etermination de la dispersion de vitesse turbu�
lente et du champ de vitesse de contraction
 nous pr�esentons sur les Fig� ���
 �� et
��� les e�ets d	une exploration de l	espace des param�etres qui leur sont associ�es sur les
spectres CS����
 CS����� et C��S���� centraux�

Le choix le plus simple de pro�l de vitesse de contraction est un pro�l plat� L	e�et
d	un tel pro�l est montr�e sur la Fig� ��� pour laquelle les mod�eles �b� �a �e� ont une
vitesse de contraction uniforme
 �egale �a Vinf � Pour chaque mod�ele
 la dispersion turbu�
lente a �et�e choisie pour ajuster la largeur de raie C��S����� Pour Vinf # ��� km s�� et
 Vturb # ��� km s�� �b�
 le pro�l d	opacit�e est domin�e par le champ de vitesse radiale
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Fig� ��� $ E�ets d�un champ de vitesse de contraction uniforme sur les spectres cen�
traux CS���� �� �ere ligne� CS���� �� �eme ligne et C ��S���� �� �eme ligne de OphC�
MM�� La colonne �a rappelle le mod�ele C� de la Fig� ���� Les colonnes �b �a �e
correspondent �a des mod�eles de vitesse de contraction uniforme Vinf di��erente� et de
dispersion de vitesse turbulente  Vturb choisie pour ajuster la largeur de raie C��S�����
La colonne �f correspond �a un mod�ele de vitesse de contraction nulle�

et est constitu�e de deux pics centr�es �a Vlsr
��� km s��� Ceci se traduit par un pro�l de
transition optiquement mince �a deux pics qui n	a rien �a voir avec de l	auto�absorption
�cf� le spectre C��S����
 dont l	opacit�e au centre n	est que de ���� 	
 et qui n	est pas
observ�e� Pour le mod�ele �c�
 la dispersion de vitesse plus grande gomme un peu les deux
pics du pro�l d	opacit�e
 ce qui fait quasiment dispara��tre les deux pics C��S����� Mais
la vitesse de contraction Vinf # ��� km s�� implique un creux d	absorption trop d�ecal�e
vers le rouge en CS� C	est toujours le cas pour le mod�ele �d� avec Vinf # �� km s��� En
revanche
 le mod�ele �e� avec Vinf # ���� km s�� produit un creux d	absorption �a peine
d�ecal�e
 mais en contrepartie
 l	asym�etrie du spectre CS���� est quasiment inexistante�
Le choix d	un pro�l de vitesse de contraction uniforme n	est par cons�equent pas satisfai�

�� L�e�et combin�e du champ de vitesse radiale et de la dispersion de vitesse turbulente sur le pro�l
des transitions optiquement �epaisses est plus compliqu�e � la vitesse des couches externes ��� km s��

en direction du centre
 provoque un creux d�absorption 	a Vlsr$�� km s
�� alors qu�un deuxi	eme creux

est visible 	a la vitesse syst�emique Vlsr en raison du pro�l d�opacit�e 	a deux pics� Il en r�esulte des pro�ls
de raie CS����
 et CS���
 	a trois pics�
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Fig� �� $ E�ets de la dispersion de vitesse turbulente  Vturb et de la vitesse maximale
Vmax du champ de vitesse de contraction sur les spectres centraux CS���� �� �ere ligne�
CS���� �� �eme ligne et C ��S���� �� �eme ligne de OphC�MM�� La colonne �a rappelle
le mod�ele C� de la Fig� ����

sant� En�n
 un mod�ele purement turbulent sans champ de vitesse de contraction �f� ne
produit pas du tout d	asym�etrie en CS����� Dans la suite
 nous avons adopt�e un pro�l
de vitesse en forme de bosse
 similaire �a ceux pr�edits par les mod�eles d	e�ondrement
gravitationnel dynamique dans la phase pr�estellaire �cf� par ex� Fig� �� et Foster �
Chevalier �����

La Fig� �� montre l	e�et de la dispersion de vitesse turbulente  Vturb et de la
vitesse maximale Vmax en prenant le mod�ele C� pour r�ef�erence
 rappel�e dans la colonne
�a�� Les mod�eles �b� et �c� ont le m�eme pro�l de vitesse de contraction que C� mais une
dispersion de vitesse turbulente di��erente� Le spectre CS���� est soit trop �etroit �b�

soit trop large �c�� Cela permet de donner une estimation de la dispersion de vitesse
turbulente �  Vturb � ���� 
 �� km s��
 pour un champ de vitesse de contraction avec
Vmax # ��� km s��� Les mod�eles �d� et �e� explorent l	e�et de la vitesse maximale
Vmax �tout en conservant une largeur de raie C��S���� correcte par l	ajustement de
la dispersion de vitesse turbulente� � avec Vmax # �� km s�� pour �d�
 l	asym�etrie du
spectre CS���� est �a peine visible tandis qu	avec Vmax # ���� km s�� pour �e�
 deux pics
apparaissent dans la raie C��S���� optiquement mince� Ceci est d�u �a la dispersion de
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Fig� ��� $ E�ets du rayon Rmax et de la vitesse Vmax du pic de vitesse sur les spectres
centraux CS���� �� �ere ligne� CS���� �� �eme ligne et C ��S���� �� �eme ligne de OphC�
MM�� Les colonnes �c� �d et �e rappellent les mod�eles C�� C� et C� des Fig� ���� ���
et ����

vitesse turbulente trop faible pour gommer les deux pics d	opacit�e cr�e�es par le champ
de vitesse de contraction� Avec une bosse de vitesse en R # ���� UA
 la vitesse de
contraction n�ecessaire pour reproduire l	asym�etrie est par cons�equent Vmax � ���
����
km s���

En�n
 la Fig� ��� montre
 pour les colonnes �b� �a �e�
 l	�evolution des spectres
centraux lorsque l	on d�ecale la bosse de vitesse de contraction vers l	ext�erieur tout en
diminuant son amplitude �on a conserv�e la largeur �a mi�hauteur du pro�l de vitesse
de contraction
 ainsi que la vitesse au bord
 � ���� km s���� La dispersion de vitesse
turbulente a �et�e ajust�ee pour reproduire la largeur de raie C��S����� Le meilleur accord
du point de vue de l	asym�etrie Tb�Tr et des ailes de raie en CS est obtenu pour le mod�ele
C� �d�� Il reste satisfaisant pour le mod�ele C� �e�
 et est un peu moins bon pour le
mod�ele C �c�� De plus
 les faibles vitesses du mod�ele �f� ne sont pas su�santes pour
produire une asym�etrie correcte en CS����� A l	oppos�e
 la vitesse Vmax trop importante
du mod�ele �b� produit un spectre C��S���� trop large� En revanche
 un mod�ele avec
une bosse de vitesse �a un rayon plus interne comme le mod�ele �a� �Vmax # ��� km s��

�a Rmax # ���� UA� ne produit pas du tout d	asym�etrie en CS� Ces trois transitions ne
permettent donc pas de sonder la cin�ematique de la r�egion interne de rayon r � ����
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UA si les vitesses de contraction y sont plus petites que � ��� km s��� Ceci montre
que l	asym�etrie des transitions CS observ�ees provient bien des couches plus externes�
Ainsi
 des vitesses non nulles d	amplitude Vmax � ������ km s�� vers �������� UA
sont n�ecessaires pour produire l	asym�etrie observ�ee dans le cadre des mod�eles explor�es
pr�ec�edemment� Toutefois
 il n	est pas exclu que de telles vitesses
 voire des vitesses un
peu sup�erieures
 animent �egalement les couches plus internes du c�ur dense
 voire de
la condensation OphC�MM�
 mais nos observations en CS et C��S ne permettent pas
de trancher�

En conclusion
 cette analyse montre que la pr�esence de mouvements de contraction
d	amplitude � ��� ��� km s�� dans la couche de rayon ���� � r � ���� UA coupl�es
�a une dispersion de vitesse turbulente  Vturb � ������� km s�� �soit �turb � �������
km s��� permet de reproduire la signature d	e�ondrement observ�ee dans la direction
de la condensation OphC�MM�� De plus
 la position des creux d	absorption observ�es
implique des vitesses inf�erieures �a � ���� km s�� pour r � ����� UA�

��
�� Discussion de l�e�ondrement dans Oph C�S

La signature d	e�ondrement observ�ee dans le c�ur Oph C�S en CS peut s	expliquer
par la pr�esence de mouvements de contraction dans la couche de rayon r � ���������
UA avec des vitesses vinf � ������ km s��
 de l	ordre de la vitesse du son isotherme
�as � ��� km s�� �a ��� K� et de l	ordre �egalement de la dispersion de vitesse turbu�
lente n�ecessaire pour rendre compte de la largeur de raie C��S���� ��turb � �������
km s���� En revanche l	analyse pr�ec�edente montre qu	il n	est pas possible
 �a partir des
transitions CS et C��S observ�ees
 de mettre en �evidence des mouvements de contrac�
tion de vitesse vinf � ��� km s�� dans la r�egion interne de rayon r � ���� UA� La
signature d	e�ondrement observ�ee r�ev�ele par cons�equent la cin�ematique �a l	�echelle du
c�ur dense Oph C�S plut�ot qu	�a l	�echelle de la condensation OphC�MM�� C	est proba�
blement �egalement le cas pour la signature d	e�ondrement observ�ee dans la direction
de la condensation OphC�MM� voisine �cf� Fig� ���f��

D	apr�es l	analyse pr�ec�edente
 le c�ur dense Oph C�S pourrait �etre en e�ondrement
gravitationnel dans son ensemble� Le �ux de masse vers le centre d�eduit de Rmax

Vmax et nH��Rmax est %Minf # �	R�

max�mHnH��RmaxVmax � ��� ���	 M� an��� M�eme
en utilisant une vitesse du son e�ective prenant en compte la dispersion de vitesse
turbulente �aeff #

p
kTK��mH ' ��turb � ��������� km s���
 ce �ux de masse repr�esente

� �a �� fois le taux d	accr�etion a�eff�G� Or l	e�ondrement d	une sph�ere de Bonnor�Ebert
ne produit pas un tel �ux �a un rayon aussi grand� En e�et
 les simulations de Foster
� Chevalier ����� montrent que le �ux de masse ne d�epasse pas � � a��G pour un
rayon adimensionn�e � # r

a

p
�	G�c sup�erieur �a ���
 avec �c la densit�e centrale initiale

�cf� Fig� ���� Comme la densit�e moyenne dans Oph C�S est de l	ordre de �	 cm��

�cf� Loren et al� ����
 ce qui fournit une limite inf�erieure �a la densit�e centrale initiale

on obtient �Rmax � ���� Le �ux de masse observ�e dans Oph C�S au rayon Rmax est
donc bien sup�erieur �a celui qui r�esulterait de l	e�ondrement spontan�e d	une sph�ere de
Bonnor�Ebert� Il est dans ce cas n�ecessaire d	invoquer soit l	arriv�ee d	une perturbation
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ext�erieure 
 pour d�eclencher de tels mouvements de contraction �a cette �echelle �cf� la
discussion de MAN�� sur la formation d	�etoile induite dans le nuage de � Oph�
 soit la
perte brutale d	un m�ecanisme de support �par dissipation de la turbulence par exemple

cf� Nakano ���! Myers � Lazarian �����

Nos observations en CS et C��S ne permettent pas de contraindre le champ de vitesse
radiale �a l	�echelle des condensations OphC�MM� et OphC�MM�
 qui constituent des
pics de densit�e au sein de Oph C�S �(nH� � ���� �� et ���� �
 cm�� respectivement

cf� Tab� � de MAN���� Il est par cons�equent di�cile d	�elucider leur mode de formation
au sein du c�ur dense Oph C�S �a partir de leur structure en vitesse interne� Cependant

il est possible de donner un encadrement de leur dur�ee de vie � �a partir de leur temps
de chute libre tff #

p
�	���G(� et de l	�echelle de temps de contraction de Oph C�

S Rmax�Vmax d�eriv�ee plus haut� On obtient � � �� ans � � � ��� ��	 ans pour
OphC�MM� et � �� ans � � � ��� ��	 ans pour OphC�MM��
La largeur de raie de C��S���� impose une dispersion de vitesse turbulente  Vturb �

������� km s�� dans la r�egion de rayon r � ���� UA dans Oph C�S� Cette dispersion
de vitesse �FWHM� est � ����� fois plus grande que la largeur de raie N�H�����
�FWHM � ��� km s��
 cf� Tab� ����� Comme N�H

� est moins sensible aux ph�enom�enes
de d�epl�etion que C��S �cf� x ������
 il est possible que la largeur de raie N�H�����
re��ete la dispersion de vitesse turbulente dans les r�egions plus internes que celles son�
d�ees par C��S����� La valeur ��� km s�� donne alors une limite sup�erieure �a  Vturb
puisqu	elle peut r�esulter aussi de la combinaison de mouvements d	ensemble comme la
rotation ou l	e�ondrement gravitationnel �a une �echelle plus petite que celle sond�ee par
nos observations en CS et C��S� Dans ce cas
 le support turbulent de la r�egion interne
serait plus faible que celui du c�ur dense trac�e par C��S���� �et DCO�
 cf� Loren et
al� ��� et x ����� La dissipation de la turbulence pourrait�elle alors �etre une origine de
la formation des condensations au sein du c�ur dense*

��� Structure en vitesse des c�urs denses

����� Gradients de vitesse

Les Fig� ���a �a e pr�esentent les cartes de vitesse centro��de N�H����� des c�urs
denses Oph A
 B�
C�S
 E et F� Pour les c�urs denses Oph A
 B� et F
 aucun gradient de
vitesse moyen n	appara��t de mani�ere �evidente� La structure en vitesse de chacun de ces
trois c�urs n	est par cons�equent pas domin�ee par un mouvement de rotation d	ensemble�
Dans Oph A
 les deux extr�emit�es du ��lament� ont des vitesses syst�emiques plus faibles
�� ��� et � ��� km s��� que la partie centrale
 domin�ee par A�SM et VLA��� �� ���
km s���� Dans Oph B�
 les deux condensations B��MM� et B��MM� se singularisent
par des vitesses syst�emiques plus �elev�ees �� ��� km s��� que le reste du c�ur �� ������
km s���� Nous discuterons du cas de Oph F un peu plus loin�

�� Par exemple� un choc produit par des vents stellaires� un reste de supernova ou l�expansion d�une
r�egion HII �cf� Woodward ����� Boss ����� Hennebelle et al� ����
�
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Structure en vitesse de Oph C�S� Au contraire de Oph A
 B� et F
 la cin�ematique
interne du c�ur dense Oph C�S est relativement bien caract�eris�ee par un gradient de
vitesse moyen en N�H����� �cf� la ��eche sur la Fig� ���c�� En utilisant la m�ethode de

GBFM�� �cf� x �����
 on mesure un gradient de vitesse moyen d	amplitude k�rV k � ���
km s�� pc�� et de direction P�A� � ���� dans Oph C�S �sur � � points compl�etement
ind�ependants
 c	est��a�dire espac�es d	un lobe�� Les param�etres de cet ajustement sont
indiqu�es dans le Tab� ���� Si ce gradient de vitesse r�esulte de la pr�esence de mouvements
de rotation
 alors l	axe de rotation est approximativement parall�ele au petit axe du c�ur
dense OphC�S trac�e en N�H������ A cette �echelle
 la g�eom�etrie du c�ur dense OphC�S
semble donc plut�ot �oblate� �en forme de disque aplati��

Structure en vitesse de Oph F� Dans le cas de Oph F
 la pr�esence de deux compo�
santes de vitesse se superposant dans le plan du ciel dans la direction de la condensation
F�MM� est clairement mise en �evidence par la Fig� ���e� Le c�ur F semble donc en
r�ealit�e constitu�e de deux c�urs denses� caract�eris�es par des vitesses di��erentes �� ��� et
� ��� km s�� et se chevauchant partiellement en projection dans le plan du ciel� Dans
la suite
 nous nommerons ces deux c�urs Oph F et Oph F� respectivement� Nos nou�
velles observations permettent d	analyser s�epar�ement les champs de vitesse centro��de
de Oph F et Oph F�� Les Fig� ���a et b montrent la direction du gradient de vitesse
moyen pour chacun des c�urs
 et le Tab� ��� donne les param�etres d�eriv�es de l	ajuste�
ment r�ealis�e avec la m�ethode de GBFM��� Les r�egions sur lesquelles ces ajustements ont
�et�e r�ealis�es repr�esentent respectivement � � et � � points ind�ependants
 et les deux
gradients sont mesur�es chacun sur une distance de � ����
 soit deux fois la r�esolution
du t�elescope �a la fr�equence de N�H������ Ils sont par cons�equent su�samment r�esolus
pour repr�esenter l	�ecart r�eel de vitesse entre les extr�emit�es
 mais insu�samment pour
qu	on puisse savoir s	ils sont uniformes ou non �a l	int�erieur de chaque r�egion� Ces deux
gradients de vitesse ont des directions quasiment oppos�ees �� �� et � ���� �
 ce
qui renforce la conclusion de deux r�egions ind�ependantes se recouvrant en projection
dans le plan du ciel� D	autre part
 �a partir de la carte d	intensit�e int�egr�ee N�H���
�� et de l	information cin�ematique apport�ee par les vitesses centro��des �pour s�eparer
les deux c�urs�
 on mesure un rapport d	axes � ��� et une direction d	�elongation
P�A� # ���
�� pour Oph F
 et un rapport d	axes � �� et une direction d	�elongation
P�A� # ���� 
 ��� pour Oph F�
 cette derni�ere estimation �etant toutefois beaucoup
plus incertaine� Les deux gradients de vitesse sont par cons�equent approximativement
perpendiculaires �a la direction d	�elongation de chacun de ces c�urs�

Si ces gradients de vitesse sont la cons�equence de la pr�esence de rotation
 alors les
axes de rotation de Oph F et Oph F� sont parall�eles �a la direction d	�elongation de
chacun de ces c�urs� Les deux c�urs Oph F� et Oph F� sont dans ce cas !prolate" �en
forme de cigare�� Cette conclusion remet en cause celle formul�ee par Loren
 Wootten
� Wilking ����� �a partir d	observations DCO����� avec une r�esolution spatiale de
���� Ces auteurs ont interpr�et�e la di��erence de vitesse entre la partie nord�ouest et la

�� La direction du deuxi	eme gradient est cependant beaucoup plus incertaine que celle du premier
puisqu�elle a �et�e d�etermin�ee 	a partir de seulement � points ind�ependants�
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partie sud�est non pas comme provenant de deux composantes distinctes mais comme
un gradient de vitesse moyen du c�ur dense Oph F� Ils ont alors conclu que Oph F �etait
en rotation autour d	un axe de direction P�A� � ��� et que ce c�ur �etait par cons�equent
sans doute �oblate� �en forme de disque�� La pr�esence de spectres doubles en N�H�����
autour de F�MM� est un argument fort qui s	oppose �a cette interpr�etation�

Structure en vitesse de Oph E� Le rapport signal�sur�bruit de la carte OTF
N�H����� permet de mesurer les vitesses centro��des sur une r�egion ne couvrant que � �
points ind�ependants autour de E�MM�d �cf� Fig� ���d�� Par cons�equent
 le gradient de

vitesse d	amplitude k�rV k � ��� km s�� pc�� et de direction P�A� � ��� mesur�e en
N�H����� dans Oph E �cf� la ��eche sur la Fig� ���d� est un indice r�eel de la pr�esence
d	un gradient de vitesse mais ne donne pas d	indication sur la structure du champ de
vitesse dans ce c�ur dense� En revanche
 nos observations en H��CO�����
 DCO�����
et DCO������ permettent de compl�eter l	�etude de la cin�ematique interne du c�ur dense
Oph E puisque le rapport signal�sur�bruit atteint dans ces cartes OTF est su�sant pour
�etendre la mesure des vitesses centro��des jusqu	�a la r�egion autour de la condensation E�
MM�� Les Fig� ���a �a i montrent les cartes de vitesse centro��de mesur�ees dans ces trois
transitions pour Oph E dans son ensemble �a
 d
 g�
 pour la r�egion autour de E�MM�d
�b
 e
 h� et pour la r�egion autour de E�MM� �c
 f
 i�� Sur chaque carte
 la direction du
gradient de vitesse moyen obtenu par la m�ethode de GBFM�� est repr�esent�ee par une
��eche� Le Tab� ��� indique les r�esultats complets des ajustements � taille de la r�egion
s�electionn�ee
 nombre de points ind�ependants
 vitesse LSR moyenne
 gradient de vitesse
moyen
 direction du gradient par rapport au nord et �ecart quadratique moyen autour de
ce gradient� Pour le c�ur dense Oph E dans son ensemble
 les trois traceurs donnent un
gradient de vitesse moyen de ���
��� km s�� pc�� et de direction P�A� # ����
��
 qui
est proche de celle sugg�er�ee en N�H����� �cf� Fig� ���d�� Cependant
 il est int�eressant
de remarquer que
 pour les trois traceurs
 les gradients de vitesse moyens d�etermin�es
dans les deux r�egions de rayon ���� autour des condensations E�MM�d et E�MM� ont

Fig� ��� $ �page ��� Cartes des vitesses centro��des N�H����� des c�urs denses
Oph A �a� Oph B� �b� Oph C�S �c� Oph E �d et Oph F �e� Sur chaque panneau�
les vitesses centro��des mesur�ees par ajustement HFS des spectres N�H

����� de rapport
signal�sur�bruit su�sant sont indiqu�ees par des carr�es pleins dont la taille augmente et
dont la couleur passe du bleu au rouge lorsque la vitesse augmente� Les couleurs et les
tailles des carr�es ne sont pas associ�ees aux m�emes vitesses sur les di��erents panneaux�
Pour certaines positions dans Oph F� l�ajustement de deux composantes a �et�e n�ecessaire�
Les contours rappellent les cartes d�intensit�e int�egr�ee en N�H

����� pr�esent�ees sur les
Fig� ���a �a e� Les croix indiquent les positions �MAN	� des condensations pr�estellaires
d�etect�ees en N�H����� �en mode OTF ou PSW� et les �etoiles symbolisent les proto�
�etoiles VLA����� YLW���IRS�� et CRBR��� Les directions des gradients de vitesse
moyens mesur�es par la m�ethode de GBFM	� sont indiqu�ees par des ��eches pour Oph C�
S et Oph E�
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Fig� ��� $ Cartes des vitesses centro��des N�H����� des deux composantes du c�ur
dense Oph F� Sur chaque panneau� les vitesses centro��des mesur�ees par ajustement
HFS des spectres N�H����� de rapport signal�sur�bruit su�sant sont indiqu�ees par des
carr�es pleins dont la taille augmente et dont la couleur passe du bleu au rouge lorsque la
vitesse augmente� Pour les positions autour de F�MM� dont les spectres sont doubles �cf�
Fig� ����e� nous n�avons indiqu�e sur chaque panneau que la vitesse centro��de associ�ee �a
la r�egion concern�ee� Les contours rappellent la carte d�intensit�e int�egr�ee en N�H

������
Les croix indiquent les positions �MAN	� des condensations pr�estellaires F�MM� et
F�MM� �� ���� ��� et les �etoiles symbolisent les proto��etoiles YLW���IRS�� et CRBR���
Les directions des gradients de vitesse moyens mesur�es par la m�ethode de GBFM	� sont
indiqu�ees par des ��eches�

certes des amplitudes similaires ���� 
 ��� et �� 
 ��� km s�� pc�� respectivement�
mais des directions signi�cativement di��erentes � P�A� # ���� 
 �� pour E�MM�d
et P�A� # ���� 
 �� pour E�MM�� Le nombre de points ind�ependants dans la r�egion
s�electionn�ee autour de chaque condensation est un peu juste pour H��CO�����
 mais il
est su�sant en DCO����� et DCO������ pour mesurer de mani�ere pr�ecise l	amplitude
et la direction r�eelles du gradient de vitesse moyen�

Si les gradients de vitesse mesur�es dans E�MM�d et E�MM� sont la cons�equence de

Fig� ��� $ �page ��� Cartes des vitesses centro��des H ��CO������ DCO����� et
DCO����� du c�ur dense Oph E� Sur chaque panneau� les vitesses centro��des mesur�ees
par ajustement gaussien des spectres de rapport signal�sur�bruit su�sant sont indiqu�ees
par des carr�es pleins dont la taille augmente et dont la couleur passe du bleu au rouge
lorsque la vitesse augmente� Les positions �MAN	� des condensations pr�estellaires E�
MM� �vers l�est et E�MM�d �vers l�ouest sont repr�esent�ees par des croix� Les ��eches
indiquent la direction des gradients de vitesse moyens d�etermin�es par la m�ethode de
GBFM	� pour Oph E �a� d� g� E�MM�d �b� e� h et E�MM� �c� f� i� Les contours
repr�esentent les cartes d�intensit�e int�egr�ee �en �echelle T�A et varient de ���� �a ���� par
pas de ���� K km s�� pour H ��CO������ de ��� �a ��� par pas de ��� K km s�� pour
DCO����� et de ��� �a ��� par pas de ��� K km s�� pour DCO������
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Tab� ��� $ Gradients de vitesse moyens mesur�es par la m�ethode de GBFM	� dans
Oph C�S en N�H������ dans les deux composantes de Oph F en N�H������ et dans
Oph E� E�MM�d et E�MM� en H ��CO������ DCO����� et DCO������ Les direc�
tions de ces gradients de vitesse sont repr�esent�ees par des ��eches sur les Fig� ����c�
Fig� ���� et �����

Source Transition Taillea nbind V� k�rV k P�A� rms
�arcsec�� �km s��� �km s��pc��� ��
 �km s���

Oph C�S N�H
����
 ���� �� �� ��� ��� ��� �����
Oph F� N�H
����
 ���� �� �� ���� �� �� �����
Oph F� N�H
����
 ��� �� � ���� �� ���� �����

Oph E H��CO
����
 ���� �� �� ���� ��� ���� �����
DCO
����
 ���� �� � ��� ��� ���� �����
DCO
���
 ���� �� �� ���� ��� ��� �����
moyenne ����
�� ��
��	

E�MM�d H��CO
����
 ��� �� � ���� ��� ��� ����
DCO
����
 ��� �� �� ���� ��� ���� ����
DCO
���
 ��� �� �� ���� ��� ��� ����
moyenne ����
�� �������

E�MM� H��CO
����
 ��� �� � ���� ��� ��� �����
DCO
����
 ��� �� �� ��� ��� ��� �����
DCO
���
 ��� � �� ���� ��� ��� �����
moyenne ����
�	 �	���

�a
 Taille �diam	etre
 approximative de la r�egion sur laquelle le gradient de vitesse est estim�e�

�b
 Nombre de points ind�ependants� C�est le rapport de la surface de la r�egion s�electionn�ee sur la
surface du lobe 
 � FWHM����

mouvements de rotation
 alors les axes de rotation des deux condensations ne sont pas
parall�eles et leurs projections dans le plan du ciel forment un angle de ��� 
 ���� Les
deux condensations se distinguent donc l	une de l	autre du point de vue cin�ematique et
se sont par cons�equent bien individualis�ees au sein de leur c�ur dense parent Oph E�
Toutefois
 l	absence de spectres doubles comme ceux observ�es dans Oph F laisse penser
que l	environnement de ces deux condensations est plus homog�ene que celui des deux
c�urs Oph F et Oph F�� D	autre part
 les cartes d	intensit�e int�egr�ee en H��CO�����

DCO����� et DCO������ montrent que la condensation E�MM�d est allong�ee dans la
direction P�A� # ���� 
 �� �cf� Fig� ����
 qui n	est ni perpendiculaire
 ni parall�ele �a
l	axe projet�e de rotation� La condensation E�MM�d ne semble donc �etre ni �prolate�

ni �oblate� �a l	�echelle de la minute d	arc�

����� Discussion des gradients de vitesse mesur�es dans Oph C�S�
E et F

Les gradients de vitesse mesur�es dans ces � c�urs�condensations �������� km s�� pc���
sont � �a � fois plus forts que ceux mesur�es en NH� �������� km s�� pc��� par Goodman



���� STRUCTURE EN VITESSE DES C�URS DENSES ��

et al� ����� dans un �echantillon de �� c�urs denses extraits du relev�e de Benson �
Myers ������ Ces � gradients de vitesse ont des orientations tr�es diverses et ne sont
pas
 en particulier
 perpendiculaire �a l	orientation �a grande �echelle du champ magn�e�
tique �P�A� � ���� dans le complexe mol�eculaire de � Oph
 d�etermin�ee par polarim�etrie
optique et infrarouge �Vrba
 Strom
 � Strom ���! Wilking et al� ���! Loren ���a!
Goodman � Heiles ����� Une conclusion similaire a �et�e obtenue pour le nuage mol�e�
culaire du Taureau �cf� Goldsmith � Sernyak ���! Goodman et al� ����� Goodman
� Heiles ����� signalent toutefois que le champ magn�etique de L��� �regroupant
les c�urs denses A �a F de � Oph� pr�esente une assez forte anisotropie� Il serait par
cons�equent int�eressant de conna��tre avec une meilleure r�esolution spatiale la direction
du champ magn�etique au sein de chacun des c�urs denses de � Oph a�n de savoir si
l	orientation des gradients de vitesse que nous avons d�etermin�es est corr�el�ee avec la g�eo�
m�etrie du champ magn�etique �a cette �echelle� Par ailleurs
 �a l	�echelle de la minute d	arc
et sur l	�echantillon des c�urs denses Oph C�S
 Oph E et Oph F
 l	orientation de ces
gradients de vitesse ne semble pas corr�el�ee avec l	�elongation des c�urs denses puisque
les gradients de vitesse mesur�es dans Oph F et Oph F� sont plut�ot perpendiculaires
�a la direction d	�elongation de ces c�urs tandis que le gradient mesur�e dans OphC�S
est plut�ot parall�ele �a la direction d	�elongation de ce c�ur et que celui mesur�e dans
OphE�MM�d n	a pas de direction particuli�ere� Goodman et al� ����� ont de la m�eme
fa"con signal�e cette absence de corr�elation entre la direction des gradients de vitesse et
celle d	�elongation des c�urs denses de leur �echantillon� Il ne semble donc pas y avoir
de lien de cause �a e�et universel entre les gradients de vitesse que nous avons identi��es
dans les c�urs denses Oph C�S
 E
 F et leur forme� En particulier
 si ces gradients de
vitesse sont dus �a la pr�esence de rotation
 ce n	est pas celle�ci qui contr�ole de mani�ere
g�en�erale la g�eom�etrie des c�urs denses�

L	origine physique des gradients de vitesse mesur�es dans Oph C�S
 E et F n	est pas
certaine car l	environnement des c�urs denses de � Oph est relativement perturb�e� La
propagation d	ondes de choc � peut par exemple produire des di��erences de vitesse entre
deux parties d	un nuage �cf� par ex� x ��� de Spitzer ����� N�eanmoins
 si les gradients
de vitesse mesur�es dans les c�urs Oph C�S
 Oph F
 Oph F� et les condensations E�
MM�d
 E�MM� sont dus �a de la rotation
 alors on peut estimer le rapport  de l	�energie
de rotation ER #

�
�I)

� sur la valeur absolue de l	�energie potentielle de gravitation

EG # ��GM�

R
�cf� x ����� par la relation �

 #


�

p

�

)�R�

GM

 �����

avec I # pMR� le moment d	inertie du syst�eme de rayon R et de masse M� Dans
le cas d	un syst�eme sph�erique homog�ene
 p�� # ����
 et pour un syst�eme sph�erique
de densit�e � � r��
 p�� # ���� �cf� Goodman et al� ����� Le Tab� ��� pr�esente une
estimation du param�etre  pour le c�ur dense Oph C�S et les condensations E�MM�d

E�MM� et F�MM
 pour lesquels on dispose d	une estimation de la vitesse angulaire

�� Par exemple des ondes de choc associ�ees aux vents stellaires et aux supernovae de l�association
Sco OB� d��etoiles OB situ�ee 	a proximit�e de � Oph �cf� de Geus ����� MAN��
�
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Tab� ��� $ Estimation du rapport de l��energie de rotation sur l��energie potentielle de
gravitation pour quelques condensations et c�urs denses de � Oph�

Source FWHMa M b
��� k�rV k �c

�AU�AU� �M�� �km s��pc���

Oph C�S ������ ����� �� ��� ���  
E�MM�d ����� ���� ���� ��� �����  
E�MM� ����� ��� ���� ��� ����  
F�MM� ����� ���� ���� �� ���  

�a
 Largeurs 	a mi�hauteur mesur�ees par MAN�� en �emission continue 	a ��mm�

�b
 Masse de la r�egion de taille deux fois plus grande que celle indiqu�ee dans la Col� ��� mesur�ee par
MAN�� en �emission continue 	a ��mm�

�c
 Calcul�e 	a partir de l��equation ���� avec p�� � ��������� et ! � k�rV k �c�est�	a�dire sans
d�eprojection
�

�sans correction d	inclinaison
 cf� Tab�����
 de la taille et de la masse �MAN���� Pour la
condensation F�MM
 nous avons utilis�e le gradient de vitesse mesur�e sur le c�ur dense
Oph F�� Pour cet �echantillon
 on obtient  � �� & �
 ce qui est similaire �voire un
peu plus fort� aux valeurs obtenues par Goodman et al� ����� en NH� et Caselli et al�
�����c� en N�H�
 et un peu plus faible que celle mesur�ee dans IRAM ��� �cf� x ����
de BADB���� Or Boss ����� a montr�e qu	un nuage magn�etis�e initialement en rotation
solide ou di��erentielle peut se fragmenter pour conduire �a la formation d	une binaire �a
condition que  soit sup�erieur �a � &� La fragmentation ult�erieure des condensations
de � Oph en binaire est par cons�equent possible�

Les vitesses angulaires de rotation des c�urs Oph C�S
 Oph F
 Oph F� et des
condensations E�MM�d
 E�MM� sont ����sin ic
 ����sin if�
 ����sin if�
 ����sin ie� et
���sin ie� km s�� pc��
 avec ic
 if�
 if�
 ie� et ie� les inclinaisons $ inconnues $ des
axes de rotation respectifs par rapport �a la ligne de vis�ee� Cela implique des p�eriodes
de rotation inf�erieures �a �� � �

 ��� �
 et ��� �
 ans pour les c�urs
 �� � �

et ��� � �	 ans pour les condensations� Ces limites sup�erieures sont de l	ordre de la
dur�ee de vie typique de structures de densit�e moyenne � �� ��� cm�� �Jessop �
Ward�Thompson ����! AWB���
 mais environ un ordre de grandeur plus grandes que
la dur�ee de vie typique des condensations de � Oph �cf� x ����� Il n	est donc pas �evident
que les gradients de vitesse mesur�es puissent �etre r�eellement interpr�et�es comme de la
rotation bien d�evelopp�ee� Burkert � Bodenheimer ������ ont par exemple montr�e que
des mouvements turbulents au sein de c�urs denses pouvaient produire des gradients
de vitesse similaires �a ceux g�en�er�es par la rotation
 avec un param�etre de rotation
�equivalent  � �&� Caselli et al� �����c� invoquent de tels mouvements turbulents
pour expliquer la structure complexe des gradients de vitesse observ�es en N�H� dans
leur �echantillon de c�urs pr�estellaires�

�� Pour une distribution uniforme de l�orientation de �! dans l�espace� la valeur moyenne de !� �
k�rV k��sin�i vaut ��� � k�rV k� � �cf� Goodman et al� ���
� La valeur moyenne des param	etres �
donn�es dans le Tab� ��� doit donc �etre multipli�ee par ����
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��� Mouvements relatifs des condensations

La d�etermination des vitesses syst�emiques des condensations pr�estellaires de � Oph
�cf� col� � des Tab� ��� p� �� et ��� p� ��� permet de d�eceler la pr�esence de mouve�
ments d	ensemble et de mesurer l	amplitude des mouvements relatifs des condensations
au sein du proto�amas� La Fig� ��� montre la distribution des vitesses syst�emiques des
condensations au sein du nuage
 superpos�ee aux contours les plus bas de la carte obte�
nue par MAN�� en �emission continue �a �� mm� Au premier coup d	oeil
 un gradient
de vitesse global semble �etre pr�esent
 orient�e du nord�ouest �Oph A� vers le sud�est
�Oph F�� L	application de la m�ethode d	ajustement de GBFM�� �cf� x ����� aux ��
composantes mesur�ees en N�H����� donne un gradient de vitesse moyen d	amplitude
� � km s�� pc�� et de direction P�A� � ��� �cf� Fig� ��� et l	avant�derni�ere ligne du
Tab� ��� p� ���� Loren ����b� a obtenu un gradient de vitesse de direction similaire en
��CO���� �cf� sa Fig� b�� Cependant
 l	amplitude de ce gradient n	est que de � ���
km s�� pc��� L	opacit�e de ��CO���� n	en fait probablement pas un excellent traceur de
vitesse
 mais la di��erence de gradient de vitesse provient �egalement de l	extension plus
importante de la carte ��CO���� vers le sud
 qui fait appara��tre une composante de vi�
tesse plus faible �a � ��� km s��� Celle�ci est e�ectivement d�ej�a sugg�er�ee par la deuxi�eme
composante de vitesse de Oph F en N�H�����
 trac�ee par YLW� par exemple� L	in�
terpr�etation en terme de rotation �a grande �echelle du gradient de vitesse observ�e en
N�H����� n	est par cons�equent pas �evidente du tout� C	est �egalement la conclusion
de Loren ����b� sur la base d	observations DCO� �cf� Fig� � de Loren et al� �����
La distribution de vitesse syst�emique des condensations pr�estellaires du nuage mol�ecu�
laire principal de � Oph est plus complexe que celle provenant d	une simple rotation
�a grande �echelle
 comme le montre �egalement la direction sensiblement di��erente du
gradient de vitesse moyen �P�A� � ���� lorsqu	on retire les condensations de Oph B
de l	�echantillon �cf� derni�ere ligne du Tab� �����

L	amplitude des mouvements relatifs des condensations les unes par rapport aux
autres est relativement faible� La colonne � du Tab� ��� donne la dispersion de vitesse

Tab� ��� $ Dispersion de vitesse des condensations pr�estellaires de � Oph� pour l�en�
semble du proto�amas� et pour chacun des c�urs denses Oph A� Oph B� et Oph C� Le
tableau pr�esente �egalement les caract�eristiques du gradient de vitesse moyen et la dis�
persion de vitesse autour de ce gradient� pour l�ensemble du proto�amas et pour Oph A�
C� E� F�

Echant� Nb de �Vlsr� V� k�rV k P�A� ��D ��D D D���D
comp� �km s��� �km s��� �km s��pc��� ��
 �km s��� �km s��� �pc� ���� yr�

Oph A � ��� � � � ���� ��� ��� ���
Oph B� �� ���� � � � ��� ��� ��� ���
Oph C � ��� � � � ���� ���� ��� ���
� Oph �� �� � � � ��� ���� ��� ���

� ��� ��� ��� ���� ��� ��� ���
Oph ACEF �� � �� �� ��� ���� ��� ��� ��
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Fig� ��� $ Carte des vitesses syst�emiques des �� condensations pr�estellaires de � Oph
d�etect�ees en N�H������ superpos�ee aux contours les plus bas de la mosaique obtenue par
MAN	� en �emission continue �a ��� mm �cf� Fig� ���� Les points color�es repr�esentent
la vitesse syst�emique Vlsr de chaque condensation mesur�ee par un ajustement HFS du
multiplet N�H

����� �cf� x ������ La taille du symbole augmente et sa couleur varie
du bleu au rouge lorsque la vitesse syst�emique augmente� Les vitesses syst�emiques des
proto��etoiles VLA����� IRS���YLW�� et CRBR�� sont �egalement indiqu�ees� Certains
points sont doubles et re��etent la pr�esence de deux composantes dans le spectre�

syst�emique
 calcul�ee pour di��erents �echantillons� Pour l	ensemble des condensations de
� Oph d�etect�ees en N�H����� �ainsi que les � proto��etoiles observ�ees�
 on mesure une
dispersion de vitesse ��D � ���� km s�� autour de la vitesse moyenne �Vlsr�� ����
km s��� En supposant que les mouvements relatifs sont isotropes
 on aboutit �a une dis�
persion de vitesse totale ��D � ���� km s�� �cf� col� � du Tab� ����� Avec un diam�etre
du proto�amas de D � � pc
 on obtient une dur�ee de travers�ee typique de l	ordre de
��� �
 ans �cf� col� � et � du Tab� ����� La dispersion de vitesse autour du gradient
de vitesse moyen d�etermin�ee plus haut est encore plus faible ���D � ���� km s��� et
la dur�ee de travers�ee encore plus longue �� ��� � �
 ans�� On obtient des dur�ees de
travers�ee �a peine plus courtes �� ������ ��
 ans� pour les c�urs denses Oph A
 B�
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Fig� ��� $ �a Gradient de vitesse moyen �� ��� km s�� pc��� P�A� � ��� � symbolis�e
par la ��eche� superpos�e �a la carte des vitesses syst�emiques des condensations de � Oph�
La vitesse syst�emique augmente lorsque la taille du symbole augmente et la couleur
devient plus fonc�ee� �b Vitesse syst�emique des condensations en fonction de la distance
�a OphC�N projet�ee sur l�axe du gradient de vitesse moyen� La droite montre le gradient
de vitesse le long de cet axe�

et C �su�samment peupl�es d	un point de vue statistique� pris individuellement� Or
plusieurs arguments laissent penser que la dur�ee de vie des condensations est de l	ordre
de �	 ans� Tout d	abord
 on peut estimer cette dur�ee de vie �a partir d	un argument
statistique� Si l	on suppose que le taux de formation d	�etoiles est rest�e constant au cours
du temps
 le rapport du nombre de condensations ���� recens�ees par MAN�� au dessus
de � �� M� dans � Oph au nombre d	objets stellaires jeunes de classe II observ�es
dans la m�eme gamme de masse ���
 cf� Bontemps et al� ���� donne une estimation
du rapport des dur�ees de vie de ces deux classes d	objet �� ����� Comme la dur�ee de
vie des objets de classe II enfouis de � Oph est de l	ordre de ���� ��
 ans �Greene
et al� ���! Bontemps et al� ����
 on obtient une dur�ee de vie de l	ordre de ��� ��	
ans pour les condensations� Toutefois
 �a partir de l	analyse de la distribution des �ages
des �etoiles de pr�e�s�equence principale
 Palla � Stahler ������ avancent que le taux de
formation d	�etoiles a d�u s	accro��tre depuis quelques millions d	ann�ees dans un certain
nombre d	amas et associations proches �dont � Oph�� Cet argument implique que la
dur�ee de vie des condensations est en r�ealit�e probablement inf�erieure �a la valeur obte�
nue plus haut �� ��� ��	 ans�� D	autre part
 les densit�es moyennes des condensations
sont de l	ordre de �� cm�� �cf� Tab� � de MAN���
 ce qui donne un temps d	�evolution
dynamique �tff� de l	ordre de �� ans� En�n
 le temps de contraction estim�e pour le
c�ur dense Oph C�S �a partir de la signature d	e�ondrement gravitationnel observ�ee
implique une dur�ee de vie des condensations inf�erieure �a � ��� ��	 ans �cf� x �������
Avec une dur�ee de vie typique de l	ordre de �	 ans
 il semble donc que les condensa�
tions pr�estellaires de � Oph n�auront pas le temps d�orbiter signi�cativement �a travers
le proto�amas� ni m�eme au sein d�un c�ur dense individuel� avant de donner naissance
�a des �etoiles de pr�e�s�equence principale �la dur�ee de vie de la phase protostellaire in�



�� CHAPITRE �� CONDENSATIONS PR�ESTELLAIRES DE � OPH

term�ediaire est �egalement de l	ordre de quelques �	 ans�� Comme la distribution des
condensations au sein du proto�amas est hi�erarchique
 elles n	ont probablement pas d�ej�a
eu le temps d	orbiter non plus �cf� Elmegreen ������ Ces conclusions ne favorisent donc
pas les sc�enarii de formation d	�etoiles en amas qui font appel �a �l	accr�etion comp�etitive�
�Bonnell et al� ���
 ���� pour expliquer la fonction de masse initiale des �etoiles� Dans
ces mod�eles en e�et
 les condensations�proto��etoiles accr�etent le gaz de mani�ere com�
p�etitive en orbitant plusieurs fois �a travers le proto�amas �cf� par ex� Fig � de Bonnell
et al� ����
 ce qui n	est visiblement pas le cas dans � Oph�

La dispersion de vitesse des condensations ��D � ���� km s�� obtenue plus haut
permet d	estimer une masse viriel du proto�amas de l	ordre de ����� M� ���� �R���D�G

cf� x ������ Cette masse viriel est bien inf�erieure �a la masse de gaz totale � ��� M� du
nuage mol�eculaire principal de � Oph mesur�ee en C��O���� par Wilking � Lada ������
Cette comparaison sugg�ere que le proto�amas de � Oph est gravitationnellement instable
et peut��etre dans un �etat de contraction globale
 d	autant plus que le champ magn�etique
ne semble pas su�sant pour contrebalancer la gravitation �cf� par ex� Troland et al�
���! Crutcher ���� et que la signature spectroscopique d	e�ondrement �cf� x ���� est
observ�ee en CO et isotopes �Encrenaz et al� ���! Wilking � Lada ���! Troland et
al� ����� Un mod�ele pr�eliminaire que nous avons r�ealis�e avec MAPYSO indique des
vitesses de contraction de l	ordre de ��� km s�� �ce qui conduit �a un temps de contraction
de l	ordre de �
 ans� et une dispersion de vitesse non thermique �NT de l	ordre de ���
km s�� �comparable �a la dispersion de vitesse des condensations ��D�� En�n
 comme la
masse viriel mesur�ee �a partir des mouvements relatifs des condensations est un peu plus
faible que la masse totale � �� M� de l	amas infrarouge enfoui estim�ee par Bontemps et
al� �����
 le proto�amas formera probablement un amas d	�etoiles gravitationnellement
li�e
 m�eme si tout le gaz est brusquement dispers�e�
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Chapitre 

Comparaison d�IRAM 
	��� �a

d�autres sources

Nous comparons dans ce chapitre la structure en vitesse de l	enveloppe d	IRAM���
�cf� Chap� �� avec celle d	autres enveloppes protostellaires
 associ�ees �a des proto��etoiles
jeunes de classe � ou �a des condensations pr�estellaires sur le point de former un em�
bryon stellaire� Nous commen"cons par quelques sources du nuage du Taureau
 qui se
forment de mani�ere plut�ot isol�ee
 puis nous nous int�eressons �a des objets associ�es �a des
r�egions de formation d	�etoiles en amas comme le nuage de � Ophiuchi �cf� Chap� �� et
NGC ��� dans le complexe mol�eculaire de Pers�ee� L	objectif est de d�eterminer si les
conditions et le d�eroulement de l	e�ondrement gravitationnel d	un objet d�ependent de
son environnement �source isol�ee ou dans un proto�amas��

��� Sources du nuage du Taureau

L	enveloppe d	IRAM ��� d�etect�ee en �emission continue millim�etrique de poussi�ere
�cf� Fig� ��� et en raies mol�eculaires �comme N�H

�����
 cf� Fig�  de BADB��� est
tr�es similaire aux c�urs denses du nuage du Taureau ��nH��� �� �� cm�� dans un
diam�etre de �� pc�� De plus
 comme sa structure en vitesse au del�a de ���� UA semble
re��eter les conditions physiques �a la �n de la phase pr�estellaire �cf� x ��� de BADB���

il est int�eressant de la comparer �a la structure en vitesse de c�urs pr�estellaires en
e�ondrement tels que L��� �cf� Tafalla et al� ���� et MC �� �cf� Onishi et al� �����

Le c�ur pr�estellaire L����� Tafalla et al� ����� ont montr�e �a partir d	observations
en CS et C��S que le c�ur pr�estellaire L���
 allong�e dans le plan du ciel �cf� Fig� ��a
et b�
 est anim�e de mouvements de contraction �etendus
 �a l	�echelle de ����� UA
 avec
des vitesses allant jusqu	�a � �� km s��� Ohashi et al� ����� ont aussi invoqu�e une
vitesse de contraction de ��� km s�� sur le domaine de rayon ��������� UA pour
interpr�eter le gradient de vitesse observ�e en CCS dans la direction du petit axe de la
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Fig� �� $ �a A gauche � carte de L���� en �emission continue �a ��� mm� liss�ee �a une
r�esolution e�ective de �� �� �IRAM ��m� Les contours varient de �� �a �� mJy�lobe par
pas de �� mJy�lobe� Figure extraite de Ward�Thompson� Motte � Andr�e ��			� �b A
droite � carte interf�erom�etrique �BIMA d�intensit�e int�egr�ee N�H��������� de L�����
La taille du lobe est de ���� ��� ��� ��� Les contours varient par pas de ���� K km s���
Le contour en pointill�e est �a ����� K km s��� Figure extraite de Williams et al� ��			�

condensation �� Leur mod�ele inclut �egalement de la rotation et rend compte du gradient
de vitesse mesur�e en CCS dans la direction du grand axe �G� � �� km s�� pc��
 comme
celui mesur�e en DCO����� par Caselli et al� ����a�� Ce gradient de vitesse est du m�eme
ordre que celui mesur�e par Tafalla et al� ����� en C��O���� �a grande �echelle �� ��
km s�� pc�� sur � ��� pc�� A plus petite �echelle dans le plan du ciel �� ���� UA�

Williams et al� ����� d�eduisent
 �a partir d	observations interf�erom�etriques en N�H���
�� �cf� Fig� ��b�
 des vitesses de contraction �des ions� de � ���� km s�� et un gradient
de vitesse G� # ��� km s�� pc�� dans la direction du grand axe ��
La condensation L��� semble par cons�equent caract�eris�ee par une vitesse de contrac�

tion de l	ordre de �� km s�� sur l	intervalle de rayon ���������� UA
 ce qui est tr�es
similaire aux caract�eristiques de l	enveloppe d	IRAM ���� Ciolek � Basu ������ ont
pr�esent�e un mod�ele de di�usion ambipolaire rendant grossi�erement compte de ces vi�
tesses de contraction et avancent que la condensation L��� pourrait �etre un c�ur
supercritique en e�ondrement
 environ � � �� ans avant la formation de l	embryon
stellaire central� Ce mod�ele
 sans rotation et sans freinage magn�etique
 est initiale�

�� L�absence de �ot bipolaire d��ejection de mati	ere dans cette source et la g�eom�etrie observ�ee du
c�ur dense� compatible avec une forme de disque� permettent cette interpr�etation�
�� Le mod	ele utilis�e est un mod	ele 	a deux couches similaire 	a celui de Myers et al� ������ cf� x ���
�

La vitesse de contraction cit�ee est la vitesse de la couche absorbante externe �d��epaisseur ����� UA

par rapport 	a la couche �emettrice interne �d��epaisseur ���� UA
� Avec une telle �epaisseur de couche
absorbante� il est di�cile de savoir 	a quel rayon �sur la ligne de vis�ee
 la vitesse cit�ee se rapporte
r�eellement�
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ment sous�critique de ��& seulement
 et le rayon du c�ur supercritique est tr�es grand
�Rcrit � ����� UA�� L	amplitude du champ magn�etique qu	il pr�edit est en tr�es bon
accord avec la mesure Zeeman Blos # ' 
 � �G r�ealis�ee ult�erieurement en OH par
Crutcher � Troland ������� En�n
 Caselli et al� �����a� ont compar�e ce mod�ele �a leurs
observations en raies mol�eculaires et l	accord partiel constat�e sugg�ere que la di�usion
ambipolaire joue un r�ole important dans le processus de formation de ce c�ur dense�

Du point de vue de la rotation
 il pourrait �etre tentant d	interpr�eter l	augmentation
du gradient de vitesse le long du grand axe vers les plus petites �echelles �G� � G�� comme
la cons�equence d	une rotation di��erentielle semblable �a celle observ�ee dans l	enveloppe
d	IRAM ���� Cependant Caselli et al� �����a� signalent que leurs observations en
N�D������ ne r�ev�elent aucun gradient de vitesse dans la direction du grand axe �a une
�echelle de ���� UA
 et invoquent au contraire une perte de moment cin�etique entre
l	�echelle trac�ee par DCO� et celle trac�ee par N�D�� La rotation du c�ur dense L���
n	est donc pas encore bien contrainte�

Le c�ur pr�estellaire MC ��� Dans le relev�e en H��CO� de �� condensations du
nuage du Taureau e�ectu�e par Onishi et al� ������ �
 la condensation MC ��
 d	aspect
circulaire dans le plan du ciel �cf� Fig� ���a�
 est celle qui pr�esente le pro�l de densit�e
le plus pentu �� � r�p avec p � ����� sur ���� � r � ����� UA� et la densit�e pic la
plus �elev�ee �� �
 cm�� �a r � ��� UA
 du m�eme ordre que ce que nous avons nous�
m�emes estim�e pour IRAM ���� parmi les �� condensations non associ�ees �a une source
IRAS �qui ont une densit�e pic moyenne � ��� �	 cm���� Cela sugg�ere qu	elle est la
condensation pr�estellaire la plus proche de �t # �� �formation de l	embryon stellaire
central� dans cet �echantillon� De plus
 MC �� pr�esente la signature d	e�ondrement gra�
vitationnel en HCO������� Onishi
 Mizuno � Fukui ����� ont montr�e qu	une vitesse de
contraction de l	ordre de � ������� km s�� pour r � ���� UA permet de reproduire cette
signature� Ces auteurs obtiennent un bon accord ��a la fois sur le pro�l de vitesse et sur
le pro�l de densit�e� avec le mod�ele hydrodynamique non isotherme et non magn�etique
d	e�ondrement gravitationnel de Masunaga et al� ����� pour un temps de l	ordre de
���� ��� ans avant la formation du premier c�ur hydrostatique de l	embryon stellaire
�cf� x ���� Ce mod�ele a pour conditions initiales une vitesse nulle et une densit�e uni�
forme �donc une situation initiale hors �equilibre�� L	e�ondrement qui s	ensuit est par
cons�equent semblable �a celui d�ecrit par la solution auto�similaire de Larson�Penston
�cf� x �����
 et est relativement dynamique� Par ailleurs
 des ailes de raie importantes
sont observ�ees uniquement sur la position centrale en HCO������� Elles sont peut��etre
associ�ees �a un �ot bipolaire �Onishi et al� ����� Le statut de la condensation MC ��
est par cons�equent encore incertain � elle est probablement sur le point de former un
embryon stellaire
 ou vient juste de le faire �ce serait dans ce cas une proto��etoile de
classe �
 peut��etre plus jeune qu	IRAM �����

D	autre part
 nos propres observations de MC �� obtenues avec le t�elescope de

� Ce relev�e n�inclut pas L����� mais il contient IRAM ����� �MC ��a
� non identi��ee comme telle
par les auteurs cependant�
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Fig� ��� $ �a A gauche � cartes d�intensit�e int�egr�ee C ��O���� �en haut� t�elescope de
�m de Nagoya et H ��CO����� �en bas� t�elescope de ��m de Nobeyama du c�ur dense
MC �
� Figure extraite de Onishi et al� ��			� �b Carte de spectres CS���� obtenues
dans la direction de MC �
 avec le t�elescope de ��m de l�IRAM� Pour chaque spectre�
l�intervalle de vitesse en abscisse est $�����% km s�� et l�intervalle de temp�erature en
ordonn�ee est $��������% K �en �echelle T �

a�

��m de l	IRAM �analyse en cours� ne r�ev�elent aucun gradient de vitesse signi�catif
�G � ��� km s�� pc��� en N�H�����
 ce qui implique soit une rotation tr�es lente �ou
inexistante�
 soit un axe de rotation pratiquement parall�ele �a la ligne de vis�ee �ce qui
serait compatible avec l	aspect circulaire de MC ���� Or
 nos observations en CS�����
et HCN���� montrent que l	asym�etrie de la signature d	e�ondrement s	inverse de part
et d	autre du centre
 le pic rouge devenant plus intense que le pic bleu dans la partie
sud�ouest de la condensation �cf� Fig� ���b�
 comme le sugg�ere �egalement la Fig� � en
HCO������ de Onishi et al� ������ Un gradient de vitesse �associ�e �a de la rotation�
su�samment faible pour ne pas �etre d�ecelable �a l	aide d	une transition optiquement
mince peut�il �etre su�sant pour inverser l	asym�etrie des spectres optiquement �epais
�comme c	�etait le cas pour certains exemples de la Fig� ����* Le probl�eme est encore
ouvert et fera l	objet d	un approfondissement�

Si MC �� est e�ectivement vue presque par le p�ole �selon l	axe de rotation� comme
il est sugg�er�e plus haut
 et si la condensation poss�ede un champ magn�etique �a structure
polo��dale
 alors les vitesses d	e�ondrement mesur�ees par Onishi et al� ����� sont sans
doute un peu plus fortes que celles animant la mati�ere dans le plan �equatorial �inacces�
sibles par spectroscopie car dans le plan du ciel�
 l	e�ondrement y �etant frein�e par le
champ magn�etique� Cela pourrait expliquer les vitesses d	e�ondrement mesur�ees dans
MC �� par Onishi et al� ����� un peu plus fortes que celles que nous avons mesur�ees
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pour IRAM ���� Par ailleurs
 �a partir de nos propres observations
 nous obtenons
des largeurs de raie  V # ���� 
 ��� km s�� pour N�H����� et  V # ���� 
 ���
km s�� pour C��S���� sur la position centrale de MC ��� Cela sugg�ere une vitesse
d	e�ondrement vinf � ��� km s�� au rayon du lobe du t�elescope �� ��� UA�
 donc
une vitesse un peu plus faible que celle obtenue par Onishi et al� ������

Conclusions� L���
 MC �� et IRAM ��� occupent trois stades relativement rap�
proch�es de l	�evolution �pr�e�protostellaire puisque
 selon toute vraisemblance
 moins de
�	 ans les s�eparent� Ils encadrent le moment de la formation de l	embryon stellaire
central
 MC �� se trouvant probablement �a un stade interm�ediaire entre L��� et
IRAM ���� Les trois condensations se ressemblent puisqu	elles ont �a peu pr�es la
m�eme densit�e �a ���� UA � �� ���� ��	 cm���
 et un pro�l approximativement en
r�� au del�a� Pour ces trois exemples caract�eristiques du nuage du Taureau �sources
relativement isol�ees�
 les vitesses d	e�ondrement mesur�ees sont assez semblables
 subso�
niques �� �

�
as� pour L��� et IRAM ���
 ou l�eg�erement supersoniques pour MC ��

��a con�rmer�
 avec un pro�l plut�ot plat et �etendu� De plus
 les �ux de masse mesur�es
�vers l	int�erieur� sont tr�es semblables dans les trois cas � � ��� ���
 M� an�� pour
L��� �a ���� UA
 � ����� ���
 M� an�� pour MC �� �a ���� UA
 et � � ���

M� an�� pour IRAM ��� �a ���� UA� Ces �ux repr�esentent ��� fois le taux d	accr�e�
tion �standard� a�s�G �a � K� De tels �ux de masse sont tout �a fait compatibles avec
ceux pr�edits par les mod�eles d	e�ondrement spontan�e d�ebutant au cours de la phase
pr�estellaire �hydrodynamiques
 cf� x ����
 ou magn�etohydrodynamiques
 cf� x �����

et ne sugg�erent donc pas un e�ondrement plus violent d�eclench�e par une perturbation
ext�erieure�

D	autre part
 l	importance du r�ole du champ magn�etique et de la di�usion am�
bipolaire varie d	une source �a l	autre puisque l	e�ondrement de L��� est interpr�et�e
comme celui d	un c�ur supercritique de rayon critique �� fois plus grand que celui
pr�esum�e pour IRAM ���
 tandis qu	un mod�ele purement hydrodynamique est su��
sant pour rendre compte des vitesses mesur�ees dans MC ��� Toutefois
 l	orientation de
MC �� �peut��etre vue par le p�ole� pourrait masquer une partie des e�ets mod�erateurs
du champ magn�etique�

��� Sources protostellaires dans des proto�amas

Condensations pr�estellaires de � Oph� Plus de �& des condensations pr�estel�
laires de � Oph pr�esentent la signature spectroscopique d	e�ondrement gravitationnel
�cf� x ������ L	analyse de cette signature en CS en direction de la condensation OphC�
MM� a montr�e qu	elle r�ev�ele des mouvements de contraction �a l	�echelle du c�ur dense
OphC�S mais ne donne pas d	information sur la structure en vitesse de la condensation

�� au del	a du plateau de densit�e central pour L���� �Rflat � ��������� UA� cf� Ward�Thompson et
al� ����� Bacmann et al� ����
 et au del	a de l�onde d�expansion pour IRAM ����� �Rexp � ���� UA�
cf� BADB��
�
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elle�m�eme �cf� x ������� Le �ux de masse mesur�e �vers l	int�erieur� atteint ��� ���	
M� an�� �a ���� UA
 soit ����� a�s�G �ou ���� a

�
eff�G si on prend une vitesse du son

e�ective tenant compte de la dispersion turbulente�� Ce �ux de masse est plus d	un
ordre de grandeur sup�erieur �a celui mesur�e dans l	enveloppe d	IRAM ���
 essentielle�
ment en raison de la densit�e beaucoup plus �elev�ee dans OphC�S que dans le c�ur dense
d	IRAM ���� En e�et
 alors que le pro�l de densit�e de l	enveloppe d	IRAM ���
est compatible avec celui d	une sph�ere de Bonnor�Ebert �a � K en e�ondrement �cf�
Fig� ����
 la densit�e du c�ur dense OphC�S �nH� # ��� � �
 cm�� au rayon r # ����
UA
 cf� x ����� et Tab� � de MAN��� repr�esente ���� fois la densit�e d	une sph�ere de
Bonnor�Ebert �a � K 	� Nous avons montr�e au x ����� que le �ux de masse mesur�e dans
OphC�S ne peut r�esulter de l	e�ondrement spontan�e d	une sph�ere de Bonnor�Ebert et
sugg�ere soit l	intervention d	une perturbation ext�erieure
 soit la perte brutale �c	est��a�
dire sur une �echelle de temps plus courte que le temps d	�evolution dynamique� d	un
m�ecanisme de support� On pourrait penser �a la dissipation de la turbulence �cf� Nakano
���! Myers � Lazarian ����
 mais les simulations num�eriques montrent qu	elle se
produit sur une �echelle de temps de quelques fois le temps de chute libre
 ce qui n	est
probablement pas assez rapide� L	intervention d	une perturbation ext�erieure semble par
cons�equent l	hypoth�ese la plus plausible�

IRAS ���
������� IRAS ��������� est un objet de classe � situ�e au nord du nuage
mol�eculaire L���
 dans le complexe mol�eculaire de � Ophiuchi� C	est une source mul�
tiple �cf� Looney
 Mundy � Welch ����� mais son environnement est moins peupl�e
que le nuage principal de � Oph �L���� puisqu	une seule source infrarouge a �et�e d�e�
tect�ee par ISO dans son voisinage �cf� Bontemps et al� ����� Cet objet est l	un des
tous premiers pour lesquels la pr�esence de mouvements d	e�ondrement a �et�e annonc�ee
�Walker et al� ����� L	enveloppe est ��� fois plus dense que celle d	IRAM ��� avec
nH� � �����	 cm�� �a r � ���� UA �P� Andr�e � F� Motte
 communication priv�ee
 voir
�egalement Mezger et al� ����� Les di��erentes analyses qui ont �et�e publi�ees donnent un
�ux de masse vers l	int�erieur %M � � � ��	 M� an�� �Zhou ���! Narayanan
 Walker
� Buckley ���! Ceccarelli et al� �����
 soit � ���� a�s�G �a une temp�erature de ����
K�

La pr�esence de rotation di��erentielle a �et�e signal�ee dans l	enveloppe d	IRAS ����
�Zhou � Evans ���! Zhou ����� Les auteurs mesurent un gradient de vitesse moyen
de � � km s�� pc�� �a grande �echelle �sur � 
������ en C��O����
 alors que la
r�egion interne de rayon � � ���� �tout juste r�esolue par leurs observations� poss�ede un
gradient de vitesse moyen de � � km s�� pc��
 soit � � fois plus fort� Les auteurs
�evoquent un e�et conjugu�e de la di�usion ambipolaire et du freinage magn�etique pour
expliquer cette rotation di��erentielle
 mais ils se contentent de mod�eliser l	e�ondrement
gravitationnel dans la r�egion centrale avec le mod�ele de Terebey et al� �����
 qui

�� Le pro�l de densit�e d�une sph	ere de Bonnor�Ebert� en dehors du plateau de densit�e central� est

un peu plus pentu que r�� mais peut �etre approch�e par � � ��r

a�
s

�	Gr� avec ��r
 variant de � ��� 	a� �� pour un rayon variant de Rext 	a Rext��� �d�apr	es la Fig� � de Foster � Chevalier ���
� Sous
cette forme� le param	etre � mesure l��ecart 	a la sph	ere singuli	ere isotherme �cf� x �����
�



��� SOURCES PROTOSTELLAIRES DANS DES PROTO�AMAS ��

prend pour condition initiale �a t # � une enveloppe statique en rotation solide� Il
est int�eressant de remarquer que
 lorsqu	on se limite �a la r�egion de rayon � � ����
 le
diagramme position�vitesse d	IRAS ���� montr�e sur la Fig� �b de Zhou ����� semble
pr�esenter la m�eme forme en �S� �mais les incertitudes sont grandes� que celui obtenu sur
IRAM ��� �cf� Fig� � de BADB���
 et qu	il se raccorde ensuite �a un gradient de vitesse
�a peu pr�es uniforme� Il est par cons�equent tentant de donner �a ce diagramme position�
vitesse la m�eme interpr�etation que celle d�evelopp�ee pour IRAM ��� � la r�egion de
rayon � � ����
 devenue supercritique
 pourrait s	�etre d�ecoupl�ee du milieu ambiant en
rotation solide et s	�etre mise �a se contracter dynamiquement tout en conservant son
moment cin�etique�

NGC �����IRAS �A� La source infrarouge IRAS � fait partie d	un amas infrarouge
du complexe mol�eculaire de Pers�ee �d # ��� pc�
 et se trouve dans le nuage mol�eculaire
NGC ���� Elle est constitu�ee de deux objets de classe �
 IRAS �A et IRAS �B �cf�
Sandell et al� ���
 eux�m�emes multiples �au moins doubles
 cf� Looney et al� ����!
Di Francesco et al� ����� L	objet de classe � IRAS �A est beaucoup plus lumineux
qu	IRAM ��� �Lbol # � L�
 cf� Sandell et al� ���� D	apr�es Motte � Andr�e �����

son enveloppe est � fois plus massive que celle d	IRAM ��� �M�r � ����UA� # ���
M�� et elle poss�ede une structure en densit�e tr�es piqu�ee �� � r�p avec p # ��� 
 �����
D	autre part
 elle pr�esente la signature spectroscopique d	e�ondrement gravitationnel
�cf� Gregersen et al� ���! Mardones et al� �����

Di Francesco et al� ����� ont r�ecemment analys�e la structure en vitesse de cet
objet �a partir d	observations en raies mol�eculaires r�ealis�ees avec l	interf�erom�etre du
Plateau de Bure� Leurs observations en H�CO montrent des pro�ls de raie de type P�
Cygni inverse �cf� x ������
 r�ev�elant des mouvements de contraction rapides� Avec un
mod�ele de transfert radiatif �a deux couches �inspir�e du mod�ele de Myers et al� ���
 cf�
x ������
 ces auteurs d�eduisent une vitesse de contraction Vin # ���� km s�� �a un rayon
Rin � ���� UA �estim�e tr�es grossi�erement�
 et une dispersion turbulente �turb # ����
km s��� Ils obtiennent un �ux de masse vers l	int�erieur %Min # �� ��� M� an��� Nos
propres observations d	IRAS �A en CS et C��S r�ealis�ees avec le radiot�elescope de ��m
montrent aussi la signature spectroscopique d	e�ondrement gravitationnel� Un mod�ele
pr�eliminaire satisfaisant �cf� Fig� ����
 calcul�e avec le code MAPYSO
 est obtenu avec un
pro�l de vitesse d	e�ondrement vinf �km s��� # ��� �r�����UA����	 et une dispersion
de vitesse turbulente �turb # ���� km s��� Ce mod�ele implique un �ux de masse vers
l	int�erieur de ���� ��� M� an�� �a ��� UA�

Le �ux de masse vers l	int�erieur mesur�e dans l	enveloppe d	IRAS �A est par cons�e�
quent ����� fois plus �elev�e que celui mesur�e dans l	enveloppe d	IRAM ���� Cette
di��erence provient �a la fois de la densit�e plus forte �d	un facteur � �� et des vitesses
plus �elev�ees �d	un facteur � ����� De telles conditions ne peuvent pas r�esulter d	un
e�ondrement gravitationnel spontan�e et sugg�erent fortement l	intervention d	une per�
turbation ext�erieure� L	�etude de la structure et de la dynamique du nuage NGC ���

qui contient de nombreuses sources infrarouges associ�ees �a des �ots bipolaires d	�ejection
de mati�ere
 a conduit un certain nombre d	auteurs �a proposer un sc�enario de forma�
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Fig� ��� $ Spectres �en �echelle Tmb CS����� CS����� CS����� C ��S���� et C ��S���
� observ�es avec le t�elescope de ��m de l�IRAM dans la direction d�IRAS �A �histo�
grammes� La droite verticale en pointill�e repr�esente la vitesse syst�emique de la source
�
�� km s��� Les spectres du mod�ele pr�eliminaire pr�esent�e dans le x ��� sont superpos�es
aux spectres observ�es� Les ailes de raie tr�es fortes en CS���� proviennent certainement
du �ot d��ejection de mati�ere le long des p�oles�

tion d	�etoiles d�eclench�ee de mani�ere s�equentielle par les g�en�erations successives de �ots
bipolaires dans NGC ��� �cf� Warin et al� ���! Le�och et al� ���! Sandell � Knee
����� Selon Warin et al� �����
 la formation d	IRAS� pourrait avoir �et�e engendr�ee
par la compression du gaz par le �ot bipolaire de la source SVS� situ�ee �a � �� au
nord�ouest�

Conclusions� Toutes les sources protostellaires situ�ees dans des proto�amas discu�
t�ees plus haut pr�esentent les m�emes caract�eristiques �fortes densit�es et �ux de masse
vers l	int�erieur �elev�es� qui les distinguent des sources du nuage du Taureau telles que
IRAM ���
 L��� et MC ��� Contrairement �a ces derni�eres
 les mouvements de
contraction observ�es ne peuvent r�esulter d	un e�ondrement spontan�e et sont tr�es pro�
bablement le r�esultat d	une perturbation ext�erieure� Le nuage mol�eculaire de � Oph est
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en e�et r�eput�e pour avoir �et�e fortement in�uenc�e par les vents stellaires et les explo�
sions de supernovae de l	association d	�etoiles massives Sco OB� situ�ee �a proximit�e �cf�
de Geus ���! MAN���� La formation d	�etoiles dans NGC ��� semble elle se produire
de mani�ere s�equentielle induite par les �ots bipolaires d	�ejection de mati�ere associ�es
aux proto��etoiles successivement form�ees� D	un point de vue plus quantitatif
 il s	agit
maintenant de comprendre si ces perturbations ext�erieures �qui se traduisent par une
augmentation de pression ext�erieure
 cf� Hennebelle et al� ����� sont su�santes �a elles
seules pour produire des pro�ls de densit�e un ordre de grandeur plus �elev�es que ceux
observ�es dans les r�egions de formation d	�etoile isol�ee comme le nuage du Taureau�
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Conclusions et perspectives

La proto��etoile IRAM 	��
�� A partir d	observations en raies mol�eculaires r�eali�
s�ees avec le radiot�elescope de ��m et l	interf�erom�etre du Plateau de Bure de l	IRAM

nous avons �etudi�e de mani�ere d�etaill�ee
 en utilisant le code de transfert radiatif MA�
PYSO �Blinder ����
 la structure en vitesse de l	enveloppe de la proto��etoile de classe
� IRAM ��� situ�ee dans le nuage mol�eculaire du Taureau� Les principaux r�esultats
sont les suivants �

$ La majeure partie de l	enveloppe �au moins jusqu	�a un rayon de ���������
UA� est anim�ee de mouvements d	e�ondrement subsoniques �vinf � ��� as � ��
km s���
 impliquant un �ux de masse vers l	int�erieur %Minf � ��� a�s�G � ����

M� an��� En de"c�a de ���� UA
 un champ de vitesse vinf � r���	 est compatible
avec les observations�

$ L	enveloppe est en rotation di��erentielle
 avec une vitesse angulaire de rota�
tion d�ecroissant de )����� UA� � �� km s�� pc�� �a )�rm�o#����� UA� � ����
km s�� pc��
 en passant par )�rm# ��� UA� � � km s�� pc��� Le pro�l de
vitesse angulaire est tr�es pentu entre ���� et ���� UA �) � r���	���	� et semble
plus plat en de"c�a de ���� UA�

$ La pr�esence de mouvements de contraction dans une zone �etendue de l	enveloppe
n	est pas compatible avec le mod�ele d	e�ondrement gravitationnel d	une sph�ere
singuli�ere isotherme �Shu ���! Shu et al� ����� Les mod�eles hydrodynamiques
d	e�ondrement isotherme d	une sph�ere de Bonnor�Ebert semblent plus appropri�es

mais ils tendent �a produire des vitesses un peu trop �elev�ees et ne peuvent rendre
compte du pro�l de vitesse angulaire de rotation observ�e�

$ Le contraste observ�e entre le pro�l de vitesse de rotation �fortement d�ecroissant�
et le pro�l de vitesse d	e�ondrement �plat� au del�a du rayon rm � ���� UA
sugg�ere que le moment cin�etique n	est pas conserv�e dans la partie ext�erieure de
l	enveloppe
 ce dont il est di�cile de rendre compte par un mod�ele d	e�ondrement
sans champ magn�etique�

$ A partir d	une comparaison qualitative avec les mod�eles magn�etiques d	e�ondre�
ment gravitationnel par di�usion ambipolaire �voir par ex� BM���
 nous proposons
que la partie interne de l	enveloppe d	IRAM ���
 en rotation rapide
 correspond
�a un c�ur supercritique �c	est��a�dire qui n	est plus soutenu par le champ magn�e�
tique� se d�ecouplant de la partie externe de l	enveloppe toujours en partie soutenue
par le champ magn�etique et fortement a�ect�ee par un freinage magn�etique� La
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couche de rayon rm � r � rm�o correspondrait alors �a la zone de transition entre
la proto��etoile en formation et le nuage environnant en rotation lente� Les mod�eles
magn�etiques actuellement publi�es ne pr�edisent pas de c�urs supercritiques aussi
petits �Rcrit � ���� UA�
 mais nous pensons qu	un mod�ele initialement l�eg�ere�
ment sous�critique et incluant les e�ets de la turbulence MHD dans l	enveloppe
pourrait �etre plus satisfaisant�

$ Il est int�eressant de noter que la zone de transition mise en �evidence dans l	enve�
loppe d	IRAM��� correspond �a l	�echelle en de"c�a de laquelle le moment cin�etique
sp�eci�que des c�urs denses du nuage du Taureau semble conserv�e �� ���� UA
 cf�
Ohashi et al� ���b�� Nos r�esultats renforcent par cons�equent l	id�ee propos�ee par
Ohashi et al� ����b� que le rayon r � ���� UA repr�esente l	�echelle caract�eristique
de l	e�ondrement dynamique dans le nuage mol�eculaire du Taureau�

D	une mani�ere g�en�erale
 nous sugg�erons que les propri�et�es cin�ematiques �e�ondre�
ment et rotation� observ�ees dans l	enveloppe d	IRAM ��� sont repr�esentatives des
conditions physiques caract�erisant les enveloppes protostellaires relativement isol�ees
juste apr�es �� �� ans� la formation de l	embryon stellaire central�

Les condensations pr�estellaires de � Oph� Avec le radiot�elescope de ��m de
l	IRAM
 nous avons r�ealis�e de nouvelles observations en raies mol�eculaires des conden�
sations pr�estellaires du nuage principal de � Ophiuchi a�n d	�etudier leur structure en
vitesse interne ainsi que leurs mouvements relatifs au sein du nuage� Les principaux
r�esultats sont les suivants �

$ �� condensations sur les �� observ�ees ont �et�e d�etect�ees en N�H
������ L	analyse

des largeurs de raie montre qu	au moins � ��& des condensations de � Oph iden�
ti��ees par MAN�� sont gravitationnellement li�ees
 et par cons�equent certainement
de nature pr�estellaire�

$ La largeur de raie N�H����� moyenne est  V # ����
 ��� km s�� et le rapport
moyen des dispersions de vitesse non�thermique�thermique est �NT��T � ���� Ce
niveau de turbulence marginalement subsonique au sein des condensations est au
moins un facteur � plus petit que celui mesur�e �a l	�echelle des c�urs denses de
� Oph� Ce r�esultat rappelle la transition vers la �coh�erence� mise en �evidence
par Goodman et al� ����� dans des c�urs pr�estellaires isol�es
 et est similaire au
r�esultat obtenu par Williams�Myers ������ dans les c�urs �quiescents� du nuage
mol�eculaire du Serpent� De m�eme que ces c�urs �quiescents�
 les condensations
pr�estellaires de � Oph pourraient s	apparenter aux �kernels� d�ecrits par Myers
�����
 pr�ecurseurs d	�etoiles dans les proto�amas�

$ Plus de �& des condensations pr�esentent la signature spectroscopique d	e�ondre�
ment gravitationnel� Dans le cas de la condensation OphC�MM�
 cette signature
d	e�ondrement observ�ee en CS peut s	expliquer par la pr�esence de mouvements
de contraction dans la couche de rayon ���� � r � ���� UA avec des vitesses
vinf � ������ km s��� Cette contraction s	e�ectue par cons�equent �a l	�echelle du
c�ur dense OphC�S et nos observations ne permettent pas de sonder les vitesses
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d	e�ondrement �a l	�echelle de la condensation� Le �ux de masse vers l	int�erieur
est relativement fort � %M � ��� ���	 M� an��� et ne peut r�esulter d	un e�on�
drement spontan�e du c�ur dense� Il sugg�ere par cons�equent le d�eclenchement de
l	e�ondrement par une perturbation ext�erieure�

$ Dans les trois c�urs denses OphC�S
 Oph E et Oph F
 les gradients de vitesse
mesur�es �� ������� km s�� pc��� ont des orientations diverses qui ne semblent pas
corr�el�ees �a la direction d	�elongation des c�urs denses et ne sont pas
 en particulier

perpendiculaires �a l	orientation du champ magn�etique �a grande �echelle� Si ces
gradients de vitesse sont produits par de la rotation
 alors le rapport de l	�energie
de rotation sur l	�energie potentielle de gravitation est  � �� &
 ce qui laisse
possible la fragmentation ult�erieure des condensations en syst�emes binaires�

$ La dispersion de vitesse des condensations au sein du nuage est ��D � ���� km s���
Elle correspond �a une dispersion �a trois dimensions faible ���D � ���� km s��� et
implique que les condensations n	auront pas le temps d	orbiter signi�cativement
�a travers le proto�amas
 ni m�eme au sein d	un c�ur dense individuel
 avant de
donner naissance �a des �etoiles de pr�e�s�equence principale� Ce r�esultat ne favorise
donc pas les sc�enarii de formation d	�etoiles qui font appel �a �l	accr�etion comp�eti�
tive� pour expliquer la fonction de masse initiale des �etoiles �Bonnell et al� ���

�����

$ La faible dispersion de vitesse ��D implique une masse viriel du proto�amas bien
inf�erieure �a la masse de gaz qui le constitue� Le proto�amas de � Oph est par
cons�equent gravitationnellement instable et peut��etre dans un �etat de contraction
globale�

E�ondrement gravitationnel spontan�e ou d�eclench�e� La comparaison des pro�
pri�et�es physiques d	IRAM ��� avec celles d	autres condensations en e�ondrement du
nuage du Taureau montre que ces sources sont caract�eris�ees par des pro�ls de densit�e et
des �ux de masse vers l	int�erieur tr�es similaires
 tout �a fait comparables �a ceux attendus
dans le cas d	un e�ondrement gravitationnel spontan�e
 hydrodynamique ou magn�eto�
hydrodynamique
 d�ebutant au cours de la phase pr�estellaire� Au contraire
 les sources
protostellaires en e�ondrement situ�ees dans des proto�amas �telles que les condensa�
tions de � Oph� ont des densit�es et des �ux de masse bien plus �elev�es
 ce qui sugg�ere
que l	e�ondrement est dans ce cas d�eclench�e par une perturbation ext�erieure
 r�esultat
probable d	un �episode ant�erieur de formation d	�etoiles ��ots bipolaires d	�ejection de
mati�ere dans le cas des amas infrarouges
 vents stellaires ou supernovae dans le cas
d	associations d	�etoiles OB situ�ees �a proximit�e�� Toutefois
 une description quantita�
tive du ou des m�ecanisme�s� permettant d	obtenir des pro�ls de densit�e de plus d	un
ordre de grandeur sup�erieurs �a ceux observ�es dans les c�urs pr�estellaires du nuage du
Taureau reste �a formuler�
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Perspectives� A l	issue de cette �etude de la structure en vitesse de quelques enve�
loppes protostellaires
 un certain nombre de pistes sont �a compl�eter ou explorer �

$ Nous avons l	intention d	�etendre l	�etude de la structure en vitesse d	enveloppes
protostellaires �a un �echantillon de sources que nous avons observ�ees avec le t�eles�
cope de ��m de l	IRAM�Cet �echantillon comprend un certain nombre de condensa�
tions du nuage du Taureau �dont MC ���
 et nous nous proposons de rechercher si
le r�ole important du champ magn�etique constat�e dans l	enveloppe d	IRAM ���
��xant la taille du c�ur supercritique en e�ondrement� est une caract�eristique
g�en�erale de la formation d	�etoile dans le nuage du Taureau� D	autre part
 l	�echan�
tillon comprend �egalement quelques sources protostellaires situ�ees dans des proto�
amas �comme NGC ����IRAS �A
 cf� x ���� dont l	�etude
 associ�ee �a la poursuite
de celle des condensations en e�ondrement de � Oph
 permettra de compl�eter
la distinction que nous avons commenc�e �a �etablir avec les sources du nuage du
Taureau�

$ Nous avons d�ebut�e l	�etude du r�ole dynamique de la rotation au cours de l	e�on�
drement gravitationnel avec Patrick Hennebelle �cf� x ������� Cette collaboration
est �a poursuivre
 notamment par la simulation du transfert radiatif �a �quasi�
deux dimensions avec le code MAPYSO pour des mod�eles d	e�ondrement �ma�
gn�eto�hydrodynamique avec rotation�

$ L	inversion d	asym�etrie des spectres auto�absorb�es optiquement �epais observ�ee de
part et d	autre d	un axe dans certaines condensations en e�ondrement peut r�e�
sulter de la pr�esence de rotation �cf� x ������� Mais une rotation lente peut�elle
produire cette inversion sans �etre d�ecelable dans le diagramme position�vitesse
d	une transition optiquement mince �cf� le cas de MC �� au x ���* Une �etude
avec le code de transfert radiatif MAPYSO devrait permettre de r�epondre �a cette
question
 et compl�eter ainsi les diagnostics de la structure en vitesse des enve�
loppes protostellaires�

$ Nous avons constat�e
 avec l	interf�erom�etre du Plateau de Bure
 la disparition
de l	ion mol�eculaire N�H� dans la phase gazeuse au del�a d	une densit�e nH� �
�
 cm�� dans l	enveloppe d	IRAM ���� Cette propri�et�e se retrouve�t�elle dans
d	autres enveloppes protostellaires* Quelle implication a�t�elle pour les mod�eles
de la chimie des enveloppes protostellaires*

A plus long terme
 deux nouveaux instruments majeurs permettront
 dans la d�ecen�
nie qui vient
 de faire de nombreux progr�es dans la connaissance des premiers stades
de la formation d	�etoile dans notre Galaxie� Le satellite europ�een Herschel�FIRST �Far
Infrared and Submillimeter Telescope�
 dont le lancement est pr�evu en ����
 permettra
un recensement tr�es complet des proto��etoiles de classe � et des condensations pr�estel�
laires dans les nuages mol�eculaires proches �d �  kpc�� En parall�ele
 l	interf�erom�etre
�sub�millim�etrique ALMA �Atacama Large Millimeter Array� au sol
 op�erationnel aux
environs de ����
 permettra d	�etudier de mani�ere beaucoup plus syst�ematique la struc�
ture en vitesse des enveloppes protostellaires en rendant possible la cartographie rapide
de grands champs angulaires
 �a haute r�esolution angulaire et dans un grand nombre de
raies mol�eculaires�
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Abstract� We analyze the kinematics of the pre�stellar condensations
previously identi�ed in an extensive millimeter dust continuum mapping
of the � Ophiuchi protocluster� Our follow�up line observations con�rm
that these condensations are gravitationally bound� In addition� the small
amplitude of the relative motions we measure indicates that the conden�
sations do not have time to orbit signi�cantly through the gas during
their lifetimes� Finally� the spectral signature of collapse and peculiar ve�
locity gradients seen within several pre�stellar condensations suggest that
the dynamical phase of isothermal collapse preceding the main accretion
stage is very signi�cant in star�forming clusters�
Keywords� ISM� Kinematics� Dynamics� Molecules � Cores� Pre�stellar� Infall�

Rotation � Star Formation� Clusters � Clusters� Dynamics� Protoclusters � Stars�

Formation � Regions� � Oph � Instruments� IRAM���m

�� Introduction

Using the MPIfR bolometer array on the IRAM �� m telescope� Motte� Andr�e�
� Neri 	
���a � hereafter MAN�� completed an extensive 
�� mm continuum
mapping survey of the � Ophiuchi main cloud� the nearest example of a star�
forming cluster 	d � 
�� pc� Their 
�� mm mosaic 	see e�g� Fig� 
 provides a
census of� � ����� ���AU dust structures in �Oph� which should be essentially
complete down to a mass sensitivity limit of �

� ��
 M�� In the angular size�scale
range of 
��� � ����� a total of 
�� fragments were detected� which consist of �

circumstellar envelopes�disks around embedded young stellar objects and ��
starless condensations undetected by ISOCAM in the mid�IR 	cf� Bontemps et
al� ���
 � See also Kaas � Bontemps� this volume�

As pointed out by MAN�� 	see also Andr�e et al� 
���� the mass spectrum
of these condensations is remarkable in that it resembles the stellar Initial Mass
Function 	IMF� The � Oph 
�� mm condensations are thus of great interest to
try and better understand the formation process of star clusters�

�
�
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Figure 
� Line�of�sight systemic velocities of the � Oph protocluster
condensations identi�ed by MAN��� overlaid on the lowest contours of
their 
��mm continuum mosaic� Each condensation is represented by
a �lled circle whose size increases with VLSR� The color coding varies
from light grey to black with increasing Doppler shift� The velocities
were derived from Gaussian �ts to the N�H

�	
�� multiplet spectra�

�� New observations in molecular lines

We have carried out follow�up observations of a subsample of �� condensations
with the IRAM ��m telescope in molecular lines such as N�H

�	
��� C�H�	��
�
H��CO�	
��� DCO�	��
� DCO�	���� H�CO	��� � 
��� CS	��
 and CS	��
�� As an example of our results� Fig� �b shows an H��CO�	
�� integrated
intensity map of the � Oph�E dense core obtained in the on�the��y scanning
mode� It clearly reveals the condensations OphE�MM� and OphE�MM� 	com�
pare Fig� �b with the detailed 
�� mm continuum map shown in Fig� �a�
More generally� our line observations con�rm that the condensations identi�ed
by MAN�� in the continuum are real structures�

�� Linewidths of the condensations

We detected the N�H
�	
�
��
� line toward �� of the �� condensations observed

	cf� Figs� 
 and �� The narrow linewidths we measure 	� �VFWHM � �
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Figure �� a Detailed 
�� mm continuum map of the � Oph�E dense
core extracted from the map shown in Fig� 
 of MAN�� 	
��� beam�
b Integrated H��CO�	
�� intensity map of the � Oph�E dense core
	���� beam�

��� km s�� imply virial masses 	Mvir � �� �� R��

G
 less than twice the mass

estimates derived from the 
�� mm continuum in � ��� of the cases� This
con�rms that most of the � Oph condensations are gravitationally bound and
thus likely pre�stellar in nature�

The non�thermal velocity dispersion is about half the thermal velocity dis�
persion 	�NT

�T
� ��� toward the condensations of the dense cores OphB
� C� E

and F� These condensations are thus characterized by small levels of turbulence�
in contrast to their parent dense cores on larger scales 	cf� Loren et al� 
����
This is reminiscent of models in which protocluster condensations correspond to
turbulence�free zones within more massive� turbulent cores 	cf� Myers 
����

�� Relative motions of the protocluster condensations

Our line observations provide additional information about the relative motions
of the condensations within the protocluster� The systemic velocities VLSR of
the condensations were derived from Gaussian �ts to the N�H

�	
�� multiplet�
These velocities are represented by circles in Fig� 
 overlaid on the lowest con�
tours of the continuum map of MAN���

A global velocity gradient of � 
�� km s�� pc�� is seen from North�West
to South�East 	see also Loren 
��� in ��CO and Loren et al� 
��� in DCO��
but the velocity di�erences between neighboring condensations are small� From
observations of the �� protocluster condensations detected in N�H

�� we esti�
mate a global one�dimensional velocity dispersion of ��D � ���� km s�� about
the mean systemic velocity Vmean � ���� km s��� Assuming isotropic rela�
tive motions� this corresponds to a three�dimensional velocity dispersion of only
��D � ���� km s��� With a � Oph main cloud diameter of � 
�
 pc� such a
small velocity dispersion implies a typical crossing time D���D � 
��� 
�� yr�
The individual crossing times determined for the cores with a statistically sig�
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Figure �� N�H
�	
�
��
� spectra toward a subsample of � Oph pro�

tocluster condensations� The FWHM linewidth derived from a Gaus�
sian �t is given in each panel�

ni�cant number of condensations 	Oph A� B�� and C are only slightly shorter
	� ���� 
�� yr� Since neither the age of the embedded IR cluster nor the life�
time of the 
�� mm condensations can be much larger than 
�� yr 	e�g� Wilking
et al� 
���� Bontemps et al� ���
� it appears that the pre�stellar condensations
do not have time to orbit through the protocluster gas� Our � Oph observations
therefore seem inconsistent with models which resort to the motions of the con�
densations�protostars within the gas to build up a mass spectrum comparable to
the IMF through competitive accretion 	e�g� Bonnell et al� 
���� Likewise� as
pointed out by Elmegreen 	���� � see also review by Elmegreen in this volume�
there is probably not enough time for the condensations to interact and collide
with each other� a dynamical process which characterizes protocluster evolution
in the numerical simulations of Klessen � Burkert 	���� � see also Klessen� this
volume�

The above estimate of the velocity dispersion ��D among the condensations
corresponds to a virial or binding mass of � �� � �� M� 	� � � � R��

�D�G�
which is much less than the total gas mass � ��� M� of the � Oph main cloud
	cf� Wilking � Lada 
��� and comparable to the total stellar mass of the
present infrared embedded cluster 	Mstar � 
�� M�� Bontemps et al� ���
�
This comparison suggests that the � Oph system is gravitationally unstable and
possibly in a state of overall gravitational collapse 	e�g� Troland et al� 
��� �
see also the asymmetric CO and ��CO pro�les of Encrenaz et al� 
���� It will
most likely form a bound star cluster even if all the gas is removed�

�� Internal motions of the protocluster condensations

���� Infall

Toward at least �ve starless condensations 	OphC�MM�� OphA�SM�� OphB��
MM
�� OphE�MM� and OphE�MM�� we observed the classical spectral signa�
ture of collapse 	cf� Evans 
���� Myers et al� ����� Optically thick tracers
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Figure �� a The classical spectral signature of collapse is seen to�
ward the condensations OphC�MM� 	left� OphA�SM� 	middle up and
OphE�MM� 	middle down� The observations were made with the
IRAM ��m telescope� See the text for the parameters of the model
overlaid on OphC�MM� spectra� b H��CO�	
�� position�velocity di�
agram 	right along the East�West axis joining OphE�MM� to OphE�
MM� 	star markers� The crosses represent the peak velocities as de�
termined by Gaussian �ts�

such as CS	��
� H�CO	��� � 
�� and HCO�	��� show a self�absorbed line
with a stronger blue peak� while thinner tracers such as N�H�	
�
��
� and
C�H�	��
 peak in the dip between the blue and red peaks 	cf� Fig� �a� This
blue asymmetry appears in optically thick lines when a gradient in excitation
temperature toward the center is combined with infall motions 	e�g� Leung �
Brown 
����

Using a Monte Carlo radiative transfer code 	Bernes 
���� Blinder 
����
we have modeled the CS	��
� C��S	��
 and H�CO	����
�� emission from the
starless condensation OphC�MM�� We assumed a uniform kinetic temperature
of � K and the density pro�le was constrained by the dust continuum observa�
tions of MAN��� The abundances were ���� 
���� for CS� 
��� 
���� for C��S
and ��� � 
���� for H�CO� We took an enveloppe radius of ����� AU and an
infall velocity �eld with a maximum value of Vmax � ��� km s�� at ���� AU�
The velocity and density pro�les we used are typical of the gravitational collapse
of a Bonnor�Ebert isothermal sphere 	Foster � Chevalier 
���� This prelimi�
nary model suggests a mass infall rate as high as �M inf � 
 � 
��� M� yr��

at R � ���� AU� If con�rmed� these derived infall speed and mass infall rate
would be larger than those observed for the isolated pre�stellar core L
��� 	e�g�
Tafalla� this volume and larger than the most extreme speed and rate that can
be accounted for by ambipolar di�usion models 	cf� Ciolek � Basu �����
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���� Rotation

The position�velocity diagram in Fig� �b investigates the internal kinematics of
the two condensations OphE�MM� and OphE�MM�� The H��CO�	
�� peak ve�
locities reveal two parallel but distinct velocity gradients of � � � km�s���pc���
centered on the position of each condensation and embedded in a larger scale
gradient of � � � km�s���pc�� � This suggests that OphE�MM� and OphE�
MM� have started to decouple from their common parent cloud core� increasing
their own spins in the process� This is in agreement with the idea that both
condensations are already dynamically contracting 	see the infall spectrum of
OphE�MM� in Fig� �a�
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Abstract. We present a detailed millimeter spectroscopic study of the circumstellar environment of the low-luminosity Class 0
protostar IRAM 04191+1522 in the Taurus molecular cloud. Molecular line observations with the IRAM 30 m telescope
demonstrate that the ∼14 000 AU radius protostellar envelope is undergoing both extended infall and fast, differential rotation.
Radiative transfer modeling of multitransition CS and C34S maps indicate an infall velocity vinf ∼ 0.15 km s−1 at r ∼ 1500 AU
and vinf ∼ 0.1 km s−1 up to r ∼ 11 000 AU, as well as a rotational angular velocity Ω ∼ 3.9 × 10−13 rad s−1, strongly decreasing
with radius beyond 3500 AU down to a value Ω ∼ 1.5−3 × 10−14 rad s−1 at ∼11 000 AU. Two distinct regions, which differ in
both their infall and their rotation properties, therefore seem to stand out: the inner part of the envelope (r <∼ 2000−4000 AU)
is rapidly collapsing and rotating, while the outer part undergoes only moderate infall/contraction and slower rotation. These
contrasted features suggest that angular momentum is conserved in the collapsing inner region but efficiently dissipated due to
magnetic braking in the slowly contracting outer region. We propose that the inner envelope is in the process of decoupling
from the ambient cloud and corresponds to the effective mass reservoir (∼0.5 M�) from which the central star is being built.
Comparison with the rotational properties of other objects in Taurus suggests that IRAM 04191 is at a pivotal stage between
a prestellar regime of constant angular velocity enforced by magnetic braking and a dynamical, protostellar regime of nearly
conserved angular momentum. The rotation velocity profile we derive for the inner IRAM 04191 envelope should thus set
some constraints on the distribution of angular momentum on the scale of the outer Solar system at the onset of protostar/disk
formation.

Key words. stars: formation – stars: circumstellar matter – stars: rotation – stars: planetary systems: protoplanetary disks –
ISM: kinematics and dynamics – ISM: molecules

1. Introduction

1.1. The enigmatic onset of protostellar collapse

Despite recent progress, the initial conditions of star forma-
tion and the first phases of protostellar collapse remain poorly
known (e.g. Myers 1999; André et al. 2000 for reviews). In
the standard theory of isolated, low-mass star formation (e.g.
Shu et al. 1987), the initial conditions correspond to essen-
tially static singular isothermal spheroids (SISs, which have
ρ = (as

2/2πG)r−2), assumed to be in slow, solid-body rotation
(Terebey et al. 1984 – TSC84) and weakly magnetized (e.g.
Galli & Shu 1993; Li & Shu 1997). This leads to a strictly con-
stant mass accretion rate, Ṁacc ∼ as

3/G (where as is the isother-
mal sound speed), and to a growth of the centrifugal disk as
Rdisk ∝ t3 (cf. TSC84) during the protostellar accretion phase
(t > 0). Other theoretical models exist, however, that predict

Send offprint requests to: A. Belloche,
e-mail: belloche@lra.ens.fr or pandre@cea.fr

a time-dependent accretion history if the collapse initial con-
ditions are either not singular or not scale-free (e.g. Foster &
Chevalier 1993; Henriksen et al. 1997; Basu 1997; Ciolek &
Königl 1998; Hennebelle et al. 2002). Starting from realistic,
finite-sized prestellar cores with ρ ≈ const. in their central re-
gion (cf. Ward-Thompson et al. 1999; Bacmann et al. 2000;
Alves et al. 2001), these models yield supersonic inward ve-
locities close to the center prior to point mass formation (i.e.
at t < 0) and result in denser, nonequilibrium density distribu-
tions with strong differential rotation at the onset of the main
accretion phase, i.e., at t = 0. In these models, the accretion
rate Ṁacc is initially significantly larger than in the Shu model,
then quickly converges toward the standard ∼as

3/G value, and
finally declines much below as

3/G because of the finite reser-
voir of mass (see, e.g., Foster & Chevalier 1993; Henriksen
et al. 1997). Conservation of angular momentum during dy-
namical collapse at t < 0 produces a differential rotation profile
at t = 0 (e.g. Ω ∝ r−1 in the magnetically-controlled model of
Basu 1998). This rotation profile in turn implies a more rapid
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growth of Rdisk initially (i.e., Rdisk ∝ t at small t > 0 in the Basu
model) than in the TSC84 model.

Getting at a better, more quantitative knowledge of proto-
stellar collapse is crucial, e.g., to gain insight into the origin
of stellar masses and disk formation. Observationally, there are
two complementary approaches to estimating the initial con-
ditions of protostar formation. The first approach consists in
studying the structure and kinematics of “prestellar cores” such
as L1544 (e.g. Ward-Thompson et al. 1999; Tafalla et al. 1998),
representative of times t <∼ 0. The second approach, adopted
here, is the detailed study of Class 0 accreting protostars ob-
served at t >∼ 0, such as IRAM 04191 (see Sect. 1.2), which
should still retain detailed memory of their initial conditions.

1.2. IRAM 04191: A very young Class 0 protostar

The massive (Mtot ∼ 1.5 M�) dense core/envelope of the
Class 0 object, IRAM 04191+1522 (hereafter IRAM 04191),
was originally discovered in the millimeter dust continuum
with the IRAM 30 m telescope in the southern part of
the Taurus molecular cloud (André et al. 1999 – hereafter
AMB99). Follow-up observations revealed a highly collimated
CO bipolar outflow (see Fig. 1), a weak 3.6 cm VLA radio
continuum source located at its center of symmetry, and spec-
troscopic evidence of spatially extended infall motions in the
bulk of the envelope. These are typical attributes of a Class 0
protostar (André et al. 1993, 2000).

The very high envelope mass to luminosity ratio of
IRAM 04191 (M<4200AU

env /Lbol
>∼ 3 M�/L�) and its position in

the Lbol − Tbol evolutionary diagram (Lbol ∼ 0.15 L� and
Tbol ∼ 18 K) suggest an age t ∼ 1−3 × 104 yr since the begin-
ning of the accretion phase (see AMB99). This is significantly
younger than all of the IRAS candidate protostars of Taurus
(e.g. Kenyon et al. 1993), including L1527 which has t <∼ 105 yr
(e.g. Ohashi et al. 1997a). IRAM 04191 thus appears to be the
youngest accreting protostar known so far in Taurus, although
the collapsing protostellar condensation MC 27 discovered by
Onishi et al. (1999) may be in a comparable evolutionary state.

As IRAM 04191 is particularly young, nearby (d =

140 pc), and relatively isolated, the study of its velocity struc-
ture based on molecular line observations provides a unique
opportunity to set constraints on collapse models. This is es-
pecially true since the viewing angle is favorable. The CO(2–
1) outflow map of AMB99 (see Fig. 1) shows well separated
outflow lobes with almost no overlap between blue-shifted and
red-shifted emission, indicating that the flow lies out of the
plane of the sky at an intermediate inclination angle (e.g. Cabrit
& Bertout 1990). In addition, AMB99 estimate an aspect ratio
of ∼0.65 for the circumstellar dust/N2H+ envelope, whose ma-
jor axis is perpendicular to the outflow axis (cf. Fig. 1). Both
characteristics are consistent with an inclination angle of the
outflow axis to the line of sight of i ∼ 50◦.

Here, we present and discuss the results of a comprehen-
sive set of molecular line observations toward IRAM 04191.
The layout of the paper is as follows. Section 2 summarizes
observational details. Section 3 interprets the observations in
terms of infall, rotation, and outflow motions in the envelope.

Fig. 1. N2H+(1–0) integrated intensity map of the IRAM 04191 pro-
tostellar envelope overlaid on the CO(2–1) outflow map of AMB99.
Both maps were taken with the IRAM 30 m telescope. The N2H+(1–
0) emission is integrated over the whole seven-component multiplet
from 5.7 to 22.6 km s−1 and the contours go from 0.5 to 4.5 K km s−1

by 0.5 K km s−1. The blueshifted CO(2–1) emission (dotted con-
tours) is integrated over the 0–5 km s−1 velocity range, and the red-
shifted CO(2–1) emission (dashed contours) is integrated over the
8–13 km s−1 velocity range; the CO(2–1) contours go from 5 to
21 K km s−1 by 2 K km s−1. The insert in the bottom-left corner shows
a 227 GHz dust continuum map of the inner envelope obtained at the
IRAM Plateau de Bure interferometer (see Sect. 3.1), with positive
(solid) contours from +1 to +6 by 1 mJy/1.9′′-beam; the dotted con-
tour is negative at −1 mJy/1.9′′-beam). In both maps, the central star
symbol at (0, 0) marks the position of IRAM 04191 as determined by
a 2D Gaussian fit to the PdBI 227 GHz continuum image. The other
star symbol indicates the position of the Class I source IRAS 04191.

We then model the observed spectra using radiative transfer
simulations computed in 1D spherical geometry with radial in-
fall motions (Sect. 4) and in 2D axial geometry with both infall
and rotational motions (Sect. 5). Section 6 compares the de-
rived constraints on the velocity structure of the IRAM 04191
envelope with the predictions of collapse models. Our conclu-
sions are summarized in Sect. 7.

2. Observations

We carried out millimeter line observations with the IRAM
30 m telescope at Pico Veleta, Spain, during 7 nights in
July and August 1999, in the following molecular transitions:
N2H+(1–0), CS(2–1), C34S(2–1), HCO+(1–0), H13CO+(1–0),
C3H2(212–101) at 3 mm, CS(3–2), C34S(3–2), H2CO(212–
111) at 2 mm, and CS(5–4), H2CO(312–211), C18O(2–1),
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DCO+(3–2) at 1.2 mm. Our adopted set of line frequencies
is given in Table 1. The half-power beamwidths were ∼26′′,
∼17′′ and ∼10′′ at 3 mm, 2 mm, and 1.2 mm, respectively. We
used four SIS heterodyne receivers simultaneously and an au-
tocorrelation spectrometer as backend, with a spectral resolu-
tion of 20 kHz at 3 mm and 40 kHz at 2 mm and 1.2 mm.
The corresponding velocity resolutions ranged from 0.05 to
0.08 km s−1 per channel. The observations were done in single
sideband mode, with sideband rejections of 0.01, 0.1 and 0.05
at 3 mm, 2 mm, and 1.2 mm, respectively. Accordingly, the
calibration uncertainty was ∼10%. The forward and beam effi-
ciencies of the telescope used to convert antenna temperatures
T ∗A into main beam temperatures Tmb are listed in Table 1. The
system temperatures (T ∗A scale) ranged from ∼110 K to ∼150 K
at 3 mm, ∼280 K to ∼410 K at 2 mm, and ∼300 K to ∼550 K at
1.2 mm. The telescope pointing was checked every∼2 hours on
Saturn, 0528+134, and/or 0420-014, and found to be accurate
to ∼3′′ (rms). The telescope focus was optimized on Saturn
every ∼3 hours. Position switching observations were done
with a reference position located at either (∆α, ∆δ) = (1200′′,
−1200′′) or (80′′, −80′′) relative to the (0, 0) position (enve-
lope center as measured in the 1.3 mm continuum). Extensive
mapping was performed in the “on-the-fly” mode (Ungerechts
et al. 2000). A few additional C18O(1–0), C18O(2–1), CS(3–
2), C34S(3–2), CS(5–4) and H13CO+(3–2) position-switch ob-
servations, performed in September 1997, November 2000 and
October 2001, will also be used here. All of these single-dish
data were reduced with the CLASS software package (Buisson
et al. 2002).

In addition, we also observed IRAM 04191 with the 5-
antenna IRAM Plateau de Bure interferometer (PdBI) in its
B1, C2, D configurations between January and April 1999. The
two receivers of each antenna were tuned to the CS(2–1) and
H2CO(312–211) lines, with spectral resolutions of 40 kHz and
80 kHz, corresponding to velocity resolutions of 0.12 km s−1

and 0.10 km s−1, respectively. The four remaining windows of
the PdBI correlator were used to record the continuum emis-
sion with a total bandwidth of 300 MHz at both 98 GHz
(λ ∼ 3 mm) and 227 GHz (λ ∼ 1.3 mm). The (naturally-
weighted) synthesized half-power beamwidths were 4.5′′ ×
4.4′′ (630 AU×620 AU) at 98 GHz and 1.9′′ × 1.8′′ (270 AU×
250 AU) at 227 GHz, and the (FWHP) primary beams∼50′′and
∼25′′, respectively. The correlator bandpass was calibrated on
the strong source 3C273. Several nearby phase calibrators were
observed to determine the time-dependent complex antenna
gains. The absolute calibration uncertainty was estimated to be
∼15%. The data were calibrated and imaged using the CLIC
(Lucas 1999) and Mapping (Guilloteau et al. 2002) packages
in the IRAM software.

3. Results and qualitative interpretation: Evidence
for rotation and infall

3.1. Weak 1.3 mm continuum detection at PdBI

The PdBI continuum image at 227 GHz (see Fig. 1) reveals
weak, point-like emission centered at α(2000) = 04h21m56s

. 91,
δ(2000) = 15◦29′46.1′′, a position which should be accurate to

Table 1. Adopted line rest frequencies and telescope efficiencies.

Line Frequency1 σv
2 Ref. Feff

4 Beff
4

(MHz) (km s−1) (3) (%) (%)
C3H2(212–101) 85338.905(6) 0.02 (1) 92 73
N2H+(101–012) 93176.258(7) 0.02 (2) 92 73
C34S(2–1) 96412.952(1) 0.003 (3) 92 73
CS(2–1) 97980.953(1) 0.003 (3) 90 73
C18O(1–0) 109782.175(2) 0.005 (4) 92 73
C34S(3–2) 144617.101(1) 0.002 (3) 87 65

90 54
CS(3–2) 146969.026(1) 0.002 (3) 90 54
C18O(2–1) 219560.3541(15) 0.002 (5) 86 42
CS(5–4) 244935.555(1) 0.001 (3) 84 42

Notes: 1 The frequency uncertainty in units of the last significant digit
is given in parentheses.

2 Frequency uncertainty converted in units of velocity.
3 References for rest frequencies: (1) Laboratory measurement from

Vrtilek et al. (1987); (2) Observational result from Lee et al.
(2001); (3) Laboratory measurement from Gottlieb et al. (2002).
(4) Laboratory measurement from Klapper (2001, private commu-
nication). (5) Laboratory measurement from Klapper et al. (2001).

4 Forward and beam efficiencies of the IRAM 30 m telescope (Wild
1999 and http://www.iram.es/).

better than 0.5′′. (The PdBI position is offset by ∼5′′ from the
N2H+(1–0) centroid observed at the 30 m telescope, which is
only marginally significant given the ∼3′′ single-dish point-
ing accuracy.) We measure a peak 227 GHz flux density of
S 1.9′′

peak = 6.1 ± 0.4 mJy/1.9′′-beam at the central position. The
227 GHz emission is slightly resolved and a Gaussian fit per-
formed in the uv-plane yields a deconvolved FWHM size of
(1.1′′ ± 0.4′′) × (0.6′′ ± 0.3′′) with a position angle PA = 84◦.
At 98 GHz, the rms noise level is 0.14 mJy/4.5′′-beam and we
do not detect any emission above 0.6 mJy/4.5′′-beam (∼4σ)1.

For comparison, using the IRAM 30 m telescope equipped
with the MPIfR bolometer array (MAMBO), Motte & André
(2001) measured a peak flux density of S 11′′

peak = 110 ±
7 mJy/11′′-beam at 1.3 mm (νeff ∼ 240 GHz – e.g. Broguière
et al. 2002) and a radial intensity profile of the form I(θ) ∝
θ−0.6±0.1 in the range of angular radii θ = 11′′ to θ = 100′′.
This extended 1.3 mm continuum source is clearly the dust
counterpart of the circumstellar gas envelope/core observed in
N2H+ (cf. Fig. 1). Assuming the same radial intensity profile
holds at smaller angular radii, one expects the peak flux den-
sity of the envelope to scale as S peak(θb) ∝ θ1.4±0.1

b with beam-
size θb. If we adopt a dust opacity index β = 1.5 to account
for the slight difference in observing frequency between the
30 m and PdBI measurements, this flux-density scaling pre-
dicts S 1.9′′

peak ≈ 7.7 mJy/1.9′′-beam, which is only 25% larger
than the PdBI peak flux density quoted above. Given the rel-
ative calibration uncertainties, this comparison suggests that
the weak 227 GHz emission detected at PdBI arises from the

1 We measure a peak 98 GHz flux density of 0.6 mJy/4.5′′-beam
close to (∼4′′ north-east of) the central 227 GHz position but the
cleaned image contains negative contours down to −0.8 mJy/4.5′′-
beam.
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Fig. 2. Map of the peak LSR velocity (filled squares) in the
IRAM 04191 envelope as derived from Gaussian fits to the C3H2(212–
101) spectra observed with the 30 m telescope. The map of integrated
C3H2(212–101) intensity between 5.7 and 7.7 km s−1 is overlaid as con-
tours (ranging from 0.4 to 1.0 by 0.2 K km s−1). The black arrow shows
the best-fit direction (PA ∼ 114◦ ± 8◦) of the mean velocity gradient
(∼3.4 km s−1 pc−1) across the envelope; the grey-shaded sectors dis-
play the 1σ error on this orientation. The size of each square is pro-
portional to the LSR velocity at its position. The open squares in the
upper-left corner give the LSR velocities measured at positions that
were ignored in fitting the velocity gradient because of likely contam-
ination by the Class I source IRAS 04191 and/or the redshifted lobe
of the IRAM 04191 outflow. The two star symbols mark the positions
of IRAM 04191 (at (0, 0)) and IRAS 04191.

inner part of the envelope seen at the 30 m telescope rather than
from an accretion disk surrounding the central protostellar ob-
ject. Furthermore, a single power law I(θ) ∝ θ−0.5±0.2 appears
to characterize the radial intensity profile of the envelope over
the whole range of angular radii from ∼1′′ to ∼100′′. Such an
intensity profile corresponds to a ρ ∝ r−1.5 density profile if the
dust temperature is uniform.

The weak emission detected at PdBI sets strong constraints
on the mass and size of any central accretion disk. Assuming
optically thin emission, a dust mass opacity of 0.02 cm2 g−1

typical of circumstellar disks (cf. Beckwith et al. 1990) and
a mean dust temperature of 20 K in the disk, the PdBI peak
flux density yields Mdisk < 1 × 10−3 M�. Alternatively, the
assumption of optically thick dust emission at 20 K implies
Rdisk < 10 AU.

3.2. Fast, differential rotation

All of the centroid velocity (first-order moment) maps taken
at the 30 m telescope in small optical depth lines, such as
C3H2(212–101), N2H+(101–012), H13CO+(1–0), and C34S(2–
1), show a clear velocity gradient across the envelope (see,
e.g., Fig. 2). The (south)-east part is redshifted with respect
to the source systemic velocity, while the (north)-west part is
blueshifted. We have applied the sector method described by
Arquilla & Goldsmith (1986) to measure the direction of this
velocity gradient in the C3H2(212–101) map using Gaussian fits

Fig. 3. Position-velocity diagrams in small optical depth lines along
the direction perpendicular to the outflow axis. a) C3H2(212–101);
b) H13CO+(1–0); c) C34S(2–1); d) N2H+(101–012). The dots with er-
ror bars represent the peak velocities as determined by Gaussian fits.
The base contour and contour step have the same value: 0.3 K (in T ∗A)
in a) and b); 0.2 K in c) and d). Note how the dots mark a similar
“S” shape in all four diagrams, suggestive of differential rotation in
the envelope (see text).

to the spectra. We obtain a position angle PA ∼ 114◦ ± 8◦ 2 (cf.
Fig. 2). The velocity gradient thus lies along the major axis of
the elongated dust/N2H+ core (PA ∼ 120◦), i.e., perpendicular
to the outflow axis. Coupled to the high degree of symmetry of
the position-velocity diagrams shown in Fig. 3 with respect to
envelope center, this strongly suggests that the envelope is ro-
tating about an axis coinciding with the outflow axis (cf. Fig. 1).
Turbulent motions would produce a more random velocity field
(cf. Burkert & Bodenheimer 2000) and are weak here anyway
(see Sect. 3.4 and Fig. 12b below).

From now on, we adopt a position angle PA = 28◦ for
the projection of the rotation/outflow axis onto the plane of
the sky. To minimize contamination by the outflow, we an-
alyze the velocity structure of the envelope along the axis
perpendicular to the outflow (i.e. along PA = 118◦) and
going through the center. Along this axis, the magnitude
of the velocity gradient estimated from linear fits to the
C3H2(212–101), H13CO+(1–0), C34S(2–1), and N2H+(101–012)
position-velocity diagrams is ∼6 km s−1 pc−1, ∼7 km s−1 pc−1,
∼6 km s−1 pc−1, and 10 km s−1 pc−1, respectively, increasing
from north-west to south-east over± 20′′ (see Fig. 3). The mean
velocity gradient is thus 7±2 km s−1 pc−1 in the 2800 AU radius
region.

The C3H2(212–101), H13CO+(1–0), and N2H+(101–012)
position-velocity diagrams shown in Fig. 3 may be slightly

2 Before fitting the direction of the velocity gradient, we have
masked the redshifted emission seen in the north-east part of the
C3H2(212–101) map shown in Fig. 2, as it is likely associated with
the redshifted lobe of the outflow or with the nearby Class I source
IRAS 04191+1523 (Tamura et al. 1991).
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Fig. 4. Normalized C3H2(212–101) and C34S(2–1) spectra observed ev-
ery half beamwidth along the direction perpendicular to the outflow
axis. Each spectrum has been divided by its peak temperature for eas-
ier inter-comparison. In both panels, the vertical dotted line marks the
peak velocity of the central spectrum (dash-dotted curve at the bot-
tom) measured by a Gaussian fit. The double-sided arrows and asso-
ciated values indicate the magnitude of the velocity shifts (determined
by Gaussian fits) between spectra observed at symmetric positions
(±13′′, ±26′′, ±39′′, or ±52′′) about the center. The channel resolution
is shown in the upper right corner of each panel. While solid-body ro-
tation would produce a velocity shift increasing linearly with radius,
the opposite trend is observed beyond one beamwidth (26′′) from the
center: the velocity shift decreases for larger offsets about the central
position. This strongly suggests the presence of differential rotation in
the envelope.

contaminated by a secondary, redshifted component toward the
east. We have used the GAUSSCLUMPS algorithm of Stutzki
& Güsten (1990) (see also Kramer et al. 1998) to try and sub-
tract this secondary component from the data cubes. The al-
gorithm finds a Gaussian component at approximately (+50′′,
+30′′) in C3H2(212–101) and (+30′′, +20′′) in H13CO+(1–0).
The removal of this secondary component reduces the magni-
tude of the velocity gradient measured in C3H2(212–101) and
H13CO+(1–0) by ∼30%. GAUSSCLUMPS fails to identify any
secondary component near the same location in the N2H+(101–
012) data cube. The velocity gradient thus seems to be signif-
icantly larger in N2H+(101–012) than in the other three lines
(see below).

Remarkably, all of the position-velocity diagrams shown
here present a “S” shape, clearly seen on the peak velocity
curves derived from Gaussian fits (see Fig. 3). On either side
of the source, the velocity shift with respect to the systemic
velocity increases in absolute value up to an angular radius
θm ∼ 25 ± 10′′ (i.e., one full beamwidth of the 30 m tele-
scope at 3 mm, corresponding to rm ∼ 3500 ± 1400 AU), and
then decreases for θ > θm. This is further illustrated in Fig. 4
which shows the C3H2(212–101) and C34S(2–1) spectra ob-
served every half beamwidth (Nyquist sampling) at symmetric
positions with respect to source center along the direction per-
pendicular to the outflow axis. It can be seen that the velocity

shift between symmetric positions decreases from 0.17 km s−1

(i.e., 2.5 channels) at ±26′′ to 0.09 km s−1 (1.3 ch.) at ±52′′
in C3H2(212–101). In C34S(2–1), the velocity shift varies from
0.16 km s−1 (2.6 ch.) at ±26′′ to 0.14 km s−1 (2.3 ch.) at ±39′′.
These values translate into a decrease of the C3H2(212–101)
velocity gradient from 4.8 km s−1 pc−1 to 1.3 km s−1 pc−1 be-
tween 26′′ and 52′′, and to a decrease of the C34S(2–1) velocity
gradient from 4.5 km s−1 pc−1 to 2.6 km s−1 pc−1 between 26′′
and 39′′. The decrease of the velocity shift with radius beyond
±26′′ is in marked contrast with the linear increase expected in
the case of solid-body rotation. We thus conclude that there is
strong evidence for differential rotation in the envelope beyond
∼3500 AU.

Correcting for inclination (i = 50◦, cf. Sect. 1.2) and tak-
ing all four lines of Fig. 3 into account, we estimate that
the rotational angular velocity is Ω = 9 ± 3 km s−1 pc−1

(∼3 × 10−13 rad s−1) at r = 2800 AU (20′′)3 and a factor of
∼5 lower, i.e., Ω = 1.9 ± 0.2 km s−1 pc−1, at r = 7000 AU
(50′′).

At a radius r ∼ 11 000 AU, our C18O(1–0) and C18O(2–
1) observations suggest an even smaller angular velocity,
Ω <∼ 0.5−1 km s−1 pc−1 (∼1.5−3 × 10−14 rad s−1). On scales
smaller than the beam, the intrinsic rotation velocity pattern
is uncertain due to insufficient spatial resolution (the beam
HWHM angular radius is ∼13′′ at 3 mm, corresponding to a
physical radius of ∼1800 AU). However, two indirect argu-
ments suggest that the differential rotation pattern observed
here between ∼3500 AU and ∼11 000 AU continues down
to smaller (∼1000−2000 AU) scales. First, such a differen-
tial rotation pattern, combined with a lower level of molec-
ular depletion near envelope center in N2H+ (cf. Sects. 3.4
and 4.2 below), would explain the higher velocity gradient
(10 km s−1 pc−1) measured in N2H+(101–012) over ±20′′ com-
pared to the other three lines shown in Fig. 3. Second, using
NH3 interferometric observations sensitive to ∼5′′−15′′ scales,
Wootten et al. (2001) have recently reported an even larger gra-
dient (∼15 km s−1 pc−1) than our present N2H+ value.

3.3. Spectroscopic signature of collapse

As already pointed out by AMB99, the classical spectroscopic
signature of infall motions (cf. Evans 1999; Myers et al. 2000)
is seen toward IRAM 04191. Optically thick lines such as
CS(2–1), CS(3–2), CS(5–4), H2CO(212–111) and H2CO(312–
211) are double-peaked and skewed to the blue, while low opti-
cal depth lines such as C34S(2–1) and C34S(3–2) peak in the dip
of the self-absorbed lines (see spectra observed at the central
position in Fig. 5). Blue-skewed CS(2–1) and CS(3–2) spec-
tra are observed in an extended region, up to an angular radius
of at least 40′′ (5600 AU) from source center (see cut taken

3 With such an angular velocity, the gas at r ∼ 2800 AU would
make a complete turn in ∼0.7 Myr, which is comparable to the typi-
cal lifetime of prestellar cores with central densities >∼105 cm−3 (e.g.
Jessop & Ward-Thompson 2000). Thus, although the observed veloc-
ity gradient is probably not indicative of a well-developed circular mo-
tion, it may have already induced significant rotational distortion in the
envelope.
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Fig. 5. Spectral line profiles observed at the central position of
IRAM 04191 in the optically thick CS(2–1), CS(3–2), CS(5–4),
H2CO(212–111), H2CO(312–211) lines, and the low optical depth
C34S(2–1), C34S(3–2), H13CO+(1–0), C3H2(212–101), N2H+(101–012)
lines. The dotted line indicates the source systemic velocity estimated
from a seven-component hyperfine structure fit to the N2H+(1–0)
multiplet.

perpendicular to the outflow axis in Fig. 8 below). Such asym-
metric line profiles with a blue peak stronger than the red peak
are expected in a collapsing envelope when the line excita-
tion temperature increases toward the center. There is therefore
strong evidence for the presence of extended inward motions
in the IRAM 04191 envelope.

The blue-to-red peak intensity ratio of the CS lines is
weaker toward the south-east (i.e. the envelope hemisphere red-
shifted by rotation), while the asymmetry is stronger toward the
north-west (i.e. the hemisphere blue-shifted by rotation) where
the red peak is even barely visible. This behavior is in qualita-
tive agreement with the expected distortion of the infall asym-
metry due to rotation when the rotation velocity does not dom-
inate over the infall velocity4 (Zhou 1995).

The dips of the optically thick CS(2–1), CS(3–2), and
CS(5–4) lines have velocities of 6.75 ± 0.03 km s−1, 6.81 ±
0.04 km s−1, and 6.86 ± 0.05 km s−1, respectively, and are
redshifted relative to the source systemic velocity of 6.66 ±
0.03 km s−1 (see Fig. 5). The latter value results from a 7-
component Gaussian fit to the N2H+(1–0) multiplet, using the
hyperfine structure (hfs) method of the CLASS reduction soft-
ware, and assuming the relative frequencies and intensities of
the 7 hyperfine components determined by Caselli et al. (1995),
and the N2H+(101–012) rest frequency of Lee et al. (2001) (see
Table 1). The uncertainty on the Lee et al. (2001) frequency is
estimated to be ∼0.02 km s−1, to which we conservatively add
(in quadrature) an uncertainty of 0.015 km s−1 arising from a
maximum pointing error of ∼5′′, given the velocity gradient
discussed in Sect. 3.2 above. This yields a final uncertainty of
∼0.03 km s−1 on the source systemic velocity. The dips of the

4 When the rotation velocity becomes comparable to the infall ve-
locity, the asymmetry may even be reversed (e.g. Walker et al. 1994;
Ward-Thompson & Buckley 2001).

self-absorbed CS(2–1), CS(3–2), and CS(5–4) spectra are thus
redshifted relative to the systemic velocity by 0.09±0.04 m s−1,
0.15± 0.05 km s−1, and 0.20± 0.06 km s−1, respectively. These
absorption dips are presumably produced by the outer layers
of the front hemisphere of the envelope. The fact that they are
redshifted provides a second indication that inward motions are
present in the outer envelope where the opacity of the CS lines
is of order unity. More quantitatively, the main-beam bright-
ness temperature of the dip in the central CS(2–1) spectrum
is ∼0.7 K, which matches the peak temperature of the spec-
tra taken at ∼70′′ from source center. These spectra are still
optically thick since we measure a CS(2–1) to C34S(2–1) inte-
grated intensity ratio of only ∼5, i.e., ∼4 times less than the
standard CS to C34S isotopic ratio of ∼22 (Wilson & Rood
1994). Assuming a spherically symmetric envelope, we con-
clude that the absorbing shell producing the dip in the central
CS(2–1) spectrum has an angular radius larger than ∼70′′. The
observed ∼0.1 km s−1 redshift of the dip is thus suggestive of
inward motions ∼0.1 km s−1 extending up to a radius of at least
10000 AU. Radiative transfer simulations confirm this conclu-
sion (see Sect. 4 below).

On the other hand, the CS(5–4) emission is much more con-
centrated spatially than the CS(2–1) emission, and confined to
the inner 20′′ (FWHM) region (see the non-detection at 10′′
in Fig. 8 below). The radius of the shell producing the ab-
sorption dip in the central CS(5–4) spectrum must therefore
be smaller than 10′′. The observed ∼0.2 km s−1 redshift of the
CS(5–4) dip then suggests faster inward motions in the central
(r < 1400 AU) region.

3.4. Linewidths: Evidence for turbulent infall?

The C34S(2–1) and C34S(3–2) spectra displayed in Fig. 5 are
slightly asymmetric and skewed to the blue, which suggests
they are marginally optically thick and showing some infall
asymmetry (see, e.g., Fig. 1 of Myers et al. 1995). We mea-
sure (FWHM) linewidths of 0.38 ± 0.01 km s−1 for C34S(2–
1) and 0.32 ± 0.03 km s−1 for C34S(3–2), which are 3.8 and
3.2 times larger than the thermal broadening of C34S at a ki-
netic temperature TK = 10 K, respectively (see Sect. 4.1 for
constraints on TK). Radiative transfer simulations (cf. Sect. 4)
indicate opacities of ∼1.5 and ∼1 for C34S(2–1) and C34S(3–2),
respectively. Therefore, line saturation effects cannot broaden
the C34S(2–1) and C34S(3–2) spectra by more than ∼30% and
∼20%, respectively, and the linewidths are primarily nonther-
mal. Motions such as infall, rotation, outflow, or “turbulence”
along the line of sight are required to explain such nonther-
mal linewidths. The nonthermal motions do not dominate over
thermal motions, however, since the C34S(2–1) and C34S(3–2)
linewidths represent only ∼80% of the thermal velocity dis-
persion for a mean particle of molecular weight µ = 2.33.
The N2H+(101–012) line is slightly broader, with a FWHM ∼
0.55 km s−1, i.e., 1.2 times broader than the (mean particle)
thermal velocity dispersion and ∼1.5 times larger than the C34S
linewidths. The hyperfine structure fit to the N2H+ multiplet
(see Sect. 3.3) yields an optical depth of ∼0.85 for the isolated
N2H+(101–012) component, suggesting negligible (<∼15%)
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optical depth broadening. The level of optical depth broadening
should thus be more pronounced in C34S and cannot explain the
difference in linewidth between N2H+ and C34S.

We propose that this difference in linewidth between N2H+

and C34S results from a combination of higher infall/rotation
velocities and lower N2H+ depletion toward the center. Bergin
& Langer (1997) have shown that sulphur-bearing molecules
such as CS are strongly depleted when the density increases,
whereas N2H+ remains in the gas phase, at least up to densities
nH2

<∼ 106 cm−3. Indeed, we measure a decrease of the C34S(2–
1)/N2H+(101–012) integrated intensity ratio by a factor of 2
from ∼5000 AU to ∼2000 AU. As both lines have nearly the
same critical density and are approximately optically thin5, the
decrease of the integrated intensity ratio may be interpreted as
a decrease of the C34S/N2H+ abundance ratio toward the center.

Finally, we note that the N2H+(101–012) linewidth peaks
at the central position (as shown by a linewidth-position plot
along the direction perpendicular to the ouflow axis). N2H+

may thus be more sensitive to higher velocity material pro-
duced by, e.g., infall, rotation, or outflow near the central
protostellar object. As N2H+ is generally underabundant in
molecular outflows (e.g. Bachiller & Pérez-Gutiérrez 1997),
the central broadening of N2H+(1–0) is most likely due to infall
and/or rotation motions.

3.5. The CS line wing emission

The morphology of the single-dish CS(2–1) maps integrated
over the 4.6–6.1 km s−1 (blue) and 7.1–8.6 km s−1 (red) veloc-
ity ranges strongly suggests that the CS line wing emission is
dominated by material associated with the outflow (see Figs. 6a
and b). Some CS(2–1) emission is detected at the edges of both
the red and the blue lobe of the CO outflow: the CS(2–1) red
wing is relatively weak and concentrated at the south-eastern
edge and the tip of the red CO lobe (Fig. 6a), while the CS(2–
1) blue wing is much stronger and distributed in two spots on
either side of the blue CO lobe (Fig. 6b). This “high-velocity”
CS(2–1) emission is likely to arise from dense, shocked mate-
rial entrained by the outflow.

The redshifted CS(2–1) emission detected on smaller scales
by the PdBI interferometer in the 7–8 km s−1 velocity range
also appears to be associated with the outflow. This emission
arises from the base of the red CO lobe and its shape closely
follows the edges of the outflow lobe (see Fig. 6c). No emission
was detected by PdBI in the blue wing range (see Fig. 6d) or at
the source systemic velocity. The blueshifted CS(2–1) emission
seen in the single-dish map (Fig. 6b) thus appears to be more
extended than the redshifted emission and is likely resolved
out by the interferometer. Such a difference in spatial extent
between blueshifted and redshifted emission, opposite of what
infall motions would produce, is expected if the CS line wing
emission arises from outflowing material. Likewise, the emis-
sion detected by the 30 m telescope near the systemic velocity,
i.e., close to the dip of the CS(2–1) line (Fig. 5), arises from

5 Based on the opacities derived above, optical depth effects can-
not account for more than a factor of 1.3 decrease in the C34S(2–
1)/N2H+(101–012) ratio.

Fig. 6. CS(2–1) integrated intensity maps taken with the 30 m tele-
scope (left) and, on a smaller scale, with the PdBI interferometer
(right). a) Single-dish map integrated in the 7.1 to 8.6 km s−1 velocity
range (red), overlaid on the CO(2–1) outflow contours from AMB99.
b) Same as a) for the 4.6 to 6.1 km s−1 velocity range (blue). The CS
wing emission (solid contours and gray scale) appears to be correlated
with the CO outflow emission (dotted contours). The two crosses mark
the central positions of IRAM 04191 (at (0, 0)) and IRAS 04191. The
CS(2–1) contour step is 0.3 K km s−1; the gray scale (shown on the
right of each map) ranges from −0.3 to 3 K km s−1. c) Cleaned inter-
ferometer map, integrated over the 7.1 to 8.6 km s−1 velocity range
(red), overlaid on the CO(2-1) contours of the outflow. d) Same as c)
for the 4.9 to 6.1 km s−1 velocity range (blue). The CS(2–1) contour
step is 0.25 Jy beam−1 km s−1. The clean beam is shown on the bot-
tom left. Note how the CS(2–1) red wing emission detected on a ∼5′′

scale coincides with the base of the red lobe of the CO outflow, while
the CS(2–1) blue wing emission is almost entirely resolved out by the
interferometer.

extended foreground material on scales ∼70′′ (see Sect. 3.3)
and is also resolved out by PdBI.

3.6. Low degree of ionization

Following, e.g., Caselli et al. (1998), we can estimate the de-
gree of ionization in the IRAM 04191 envelope from the ob-
served value of the abundance ratio RD = [DCO+]/[HCO+].
We measure an integrated intensity ratio IDCO+/IH13CO+ = 3.3±
0.6 at the central position. Assuming optically thin H13CO+(3–
2) and DCO+(3–2) emission, this implies [DCO+]/[H13CO+] =
3.3 ± 0.6. Adopting a [12C]/[13C] abundance ratio of 77 in
the local ISM (Wilson & Rood 1994), we thus derive RD =

0.04 ± 0.01, which is identical to the ratio measured by Caselli
et al. (2002b) toward the central position of L1544. As the
same density (∼106 cm−3) is probed by the observations in both
cases, we conclude that the ionization degree xi ∼ 2 × 10−9 de-
rived in L1544 by Caselli et al. (2002b) based on their chemical
models should be representative of the ionization degree in the
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Fig. 7. Input physical properties of the 1D spherical envelope model
used to fit the observed CS and C34S spectra (see Fig. 8): Plots of den-
sity a), column density b), CS/H2 relative abundance c), and kinetic
temperature d) as a function of radius.

IRAM 04191 envelope at this density (assuming similar deple-
tion factors for CO, which seems likely – see Sect. 4.2 below).

4. Radiative transfer modeling: 1D spherical
simulations

Here, we use the radiative transfer code MAPYSO (Blinder
1997) to model the observed line spectra and set quantitative
constraints on the kinematics of the IRAM 04191 envelope
(see Appendix for details about the code). For simplicity, we
use a piecewise powerlaw description for the spatial variations
of the kinetic temperature, density, molecular abundance, infall
velocity, and rotational velocity (in Sect. 5 below) across the
envelope (see Fig. 7).

4.1. Model inputs: Mass distribution and kinetic
temperature profile

We use the envelope mass distribution derived by Motte &
André (2001) (hereafter MA01) from 1.3 mm dust contin-
uum observations with the 30 m telescope. MA01 estimate
that the envelope mass contained within a radius of 4200 AU
is Menv(r < 4200 AU) = 0.45 M� with an uncertainty of
a factor of 2 on either side, assuming a mean dust tempera-
ture Tdust = 12.5 ± 2.5 K obtained by AMB99 from a gray-
body fit to the λ > 90 µm portion of the SED (see Fig. 3 of
AMB99). In addition, the radial structure analysis of MA01
indicates an average radial intensity profile I ∝ θ−m with
m = 0.6 ± 0.1 in the range of angular radii θ ∼ 11′′−100′′ (i.e.,
r ∼ 1500−14 000 AU). Assuming a dust temperature profile
Tdust ∝ r−q with q = −0.2 ± 0.2, MA01 obtain a density profile
ρ ∝ r−p with p = m+1−q = 1.8±0.3. Given the low bolomet-
ric luminosity of IRAM 04191, the dust temperature is indeed
expected to rise outward (q < 0) due to external heating by

the interstellar radiation field (e.g. Masunaga & Inutsuka 2000;
Evans et al. 2001; Zucconi et al. 2001). The regime of cen-
tral heating by the accreting protostar (q ∼ 0.4) is likely con-
fined to the inner ∼2000 AU radius region (cf. MA01). Since a
good thermal coupling between gas and dust grains is expected
for densities nH2 > 105 cm−3 (e.g. Ceccarelli et al. 1996; Doty
& Neufeld 1997), the gas kinetic temperature profile should
track the dust temperature profile, at least up to a radius of
∼4000 AU.

We also have some constraints on the gas kinetic tem-
perature from our C18O, N2H+, and CS observations. We
measure a C18O(2–1) to C18O(1–0) integrated intensity ratio
IC18O(2–1)/IC18O(1–0) = 1.5 ± 0.3 in the range of angular radii
0′′−60′′, using main beam temperatures and after degrading
the resolution of the J = 2−1 data to that of the J = 1−0
data. As the critical densities of C18O(1–0) and C18O(2–1) are
3× 103 cm−3 and 2× 104 cm−3 at 10 K, respectively, both lines
should be thermalized in most of the envelope. Assuming local
thermodynamic equilibrium (LTE) and optically thin emission,
we derive an excitation temperature Tex(C18O) = 10 ± 2 K,
which should be a good estimate of the gas kinetic temper-
ature in the low-density outer (r ∼ 6000 AU) part of the
envelope probed by C18O. Likewise, the excitation tempera-
ture of the dense-gas tracer N2H+(101–012) may be estimated
from the relative intensities of the seven components of the
N2H+(1–0) multiplet, assuming the same excitation temper-
ature for all components (cf. Sect. 3.3). This method yields
Tex(N2H+) = 5.5±0.5 K. With a critical density ∼2×105 cm−3,
the N2H+(1–0) multiplet is probably thermalized only at radii
r < 2000 AU. We thus obtain a lower limit of ∼6 K for the
gas kinetic temperature in the N2H+-emitting part of the en-
velope (r <∼ 5000 AU). Finally, the weak intensities of the op-
tically thick CS(2–1) and CS(3–2) lines require a low gas ki-
netic temperature ∼6–7 K in the range of radii 2000−6000 AU:
Given the density profile shown in Fig. 7a, a uniform gas tem-
perature of 10 K would produce CS(2–1) and CS(3–2) spectra
with main beam temperatures about 1–2 K stronger than the
observed temperatures. Beyond r ∼ 6000 AU, the gas tempera-
ture is likely to increase to the typical ∼10 K temperature of the
Taurus cloud (see, e.g., Benson & Myers 1989). However, the
gas temperature profile in the outer parts of the envelope has
little influence on the CS and C34S spectra since the observed
lines are far from LTE there.

In summary, the gas kinetic temperature profile is likely
to present a minimum of ∼6 K at ∼10′′−20′′ (i.e., r ∼
1400−2800 AU) and to reach a value of ∼10 K in the outer
parts of the envelope (cf. Fig. 7d).

4.2. Molecular depletion

Assuming a standard isotopic ratio χCS/χC34S = 22, a [CS]/[H2]
abundance ratio of 8 × 10−9 is required to match the C34S(2–1)
integrated intensity at an angular radius 40′′−50′′. But a uni-
form abundance with such a value produces too strong C34S(2–
1), C34S(3–2), and CS(5–4) spectra toward the center. A good
fit to the C34S(2–1) integrated line intensities is obtained by
assuming that the relative CS abundance drops by a factor of
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Fig. 8. CS(2–1), CS(3–2), CS(5–4), C34S(2–1), and C34S(3–2) spectra (in units of main beam temperature) observed along the direction per-
pendicular to the outflow axis (histograms). The dotted line indicates our best-fit estimate (6.63 km s−1) of the envelope systemic velocity based
on our CS/C34S modeling. Synthetic spectra corresponding to the “best-fit” 1D spherical collapse model described in Sect. 4.3 (cf. Figs. 7
and 12a,b for model parameters) are superimposed.
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Fig. 9. Influence of the outer infall velocity field on the CS(2–1) (upper row) and C34S(2–1) (lower row) line profiles. Synthetic spectra (solid
curves) corresponding to a range of model infall velocities are superimposed on the spectra observed at the central position of IRAM 04191
(histograms). All models have vinf = v0 = 0.2 km s−1 at r0 = 750 AU, vinf ∝ r−0.5 for r < rbreak, and vinf = vcruise for r > rbreak. The models

differ by the value of rbreak, or equivalently by the value of the infall velocity at large radii, vcruise ≡ v0 ×
(

rbreak
r0

)−0.5
: rbreak = 12000 AU (i.e.,

vcruise = 0.05 km s−1) in a), rbreak = 3000 AU (i.e., vcruise = 0.1 km s−1) in b) (≡ preferred model shown in Fig. 8), and rbreak = 750 AU (i.e.,
vcruise = 0.2 km s−1) in c). The dotted vertical line marks the envelope systemic velocity as in Fig. 8, while the dashed and dash-dotted lines
mark the velocities of the dips in the observed and synthetic CS(2–1) spectra, respectively. Note that the outer infall velocity vcruise is too small
in model a) and too large in model c) to match the observed redshift of the CS(2–1) dip and the width of the C34S(2–1) line.

∼20 toward the center as in Fig. 7c (see also Sect. 3.4). Such
a depletion factor for CS is comparable to those observed in
starless cores such as L1544 (e.g. Tafalla et al. 2002).

4.3. Two regimes of infall

In Fig. 8, we present a series of synthetic spectra emitted by
a spherically symmetric model envelope with the input struc-
ture shown in Fig. 7 and our best estimate of the infall velocity
field (shown by the solid line in Fig. 12a below). The model
spectra are overlaid on the multitransition CS and C34S spec-
tra observed along the direction perpendicular to the outflow
axis. The blue infall asymmetry of the model optically thick
lines and the position of the CS(2–1) dip match the observa-
tions well. The widths of the optically thin lines are also well
reproduced. The main shortcoming of the model is that it does
not reproduce the fairly strong emission present in the wings of
the observed CS spectra. As discussed in Sect. 3.5, we attribute
these wings to the fraction of envelope material entrained by
the outflow.

In order to determine the range of input model parameters
that yield reasonably good fits to the observed CS and C34S
spectra, we have performed a comprehensive exploration of the
parameter space, as illustrated in Figs. 9–11. Strong constraints
on the infall velocity arise from the small optical depth lines,
i.e., C34S(2–1) and C34S(3–2). The widths of these lines set
firm upper limits to the absolute value of the infall velocity on

the size scale of the beam. We obtain vinf ≤ 0.15 km s−1 at
∼1750 AU and vinf ≤ 0.2 km s−1 at ∼1150 AU from C34S(2–
1) and C34S(3–2), respectively. On the other hand, the ampli-
tude of the blue asymmetry seen in the self-absorbed CS(2–1)
and CS(3–2) lines, as well as the redshifted position of the cor-
responding absorption dips (see Sect. 3.3), both require a rel-
atively flat, extended infall velocity field with vinf ∼ 0.10 ±
0.05 km s−1 up to r ∼ 10 000−12 000 AU. The latter value
approximately corresponds to the radius where the bulk of
the absorption occurs in CS(2–1) and CS(3–2) (see Sect. 3.3).
These constraints are illustrated in Fig. 9 which shows the ef-
fect of varying the infall velocity field on the central CS(2–1)
and C34S(2–1) spectra. Three models are compared: the pre-
ferred model displayed in Fig. 8 is shown in the central panel
(Fig. 9b), while models with lower and higher infall veloci-
ties in the outer part of the envelope are shown in the left a
and right c panels, respectively. It can be seen that the posi-
tion of the CS(2–1) absorption dip is not redshifted enough in
model a and too redshifted in model c to match the observa-
tions. Furthermore, the CS(2–1) blue-to-red asymmetry is too
weak in model a and the C34S(2–1) line becomes too broad in
model c compared to the observations. Only model b approx-
imately reproduces the observed position of the CS(2–1) dip
and the width of the C34S(2–1) line.

In the context of a pure infall model, larger velocities
(vinf ∼ 0.2−0.4 km s−1) in the inner (r ∼ 700 AU) part of the
envelope are suggested by the broad linewidth of the central
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Fig. 10. Influence of the inner infall velocity field on the CS(5–4) (upper row) and C34S(2–1) (lower row) line profiles. Synthetic spectra (solid
curves) corresponding to a range of model infall velocities are superimposed on the spectra observed at the central position of IRAM 04191
(histograms). All models have vinf ∝ r−0.5 for r < rbreak and vinf = 0.1 km s−1 for r > rbreak. The models differ by the value of rbreak, and therefore
by the value of the infall velocity at the 700 AU radius of the CS(5–4) beam: rbreak = 0 AU (i.e., v700AU = 0.1 km s−1) in a), rbreak = 3000 AU
(i.e., v700AU = 0.2 km s−1) in b) (≡ preferred model shown in Fig. 8), and rbreak = 13900 AU (i.e., v700AU = 0.4 km s−1) in c). The dotted vertical
line marks the envelope systemic velocity as in Fig. 8. Note that the CS(5–4) linewidth is too small in model a) and that the C34S(2–1) linewidth
is too large in model c), suggesting 0.1 < vinf < 0.4 km s−1 at r ∼ 700 AU.

Fig. 11. Influence of the turbulent velocity field on the CS(2–1) spectra. The line profiles observed at the central position of IRAM 04191
(histograms) are compared to synthetic spectra (solid lines) corresponding to models with a uniform turbulent velocity for various values of the
velocity dispersion σturb: a) σturb = 0 km s−1, b) σturb = 0.085 km s−1 (≡ reference model shown in Fig. 8), c) σturb = 0.13 km s−1. The dotted
vertical line marks the envelope systemic velocity as in Fig. 8. Note that the dip of the model CS(2–1) spectrum is too narrow in a) and too
broad in c).

CS(5–4) spectrum. This is shown in Fig. 10 which compares
three models differing in the magnitude of their infall velocity
at 700 AU. A similar trend is indicated by the broadening of the
N2H+(101–012) line toward the center (cf. Sect. 3.4). However,
the central CS(5–4) spectrum (which does show infall asym-
metry – cf. Fig. 5) may be partly contaminated by small-scale
structure in the outflow. In particular, the redshifted portion of
the CS(5–4) spectrum, not reproduced by the model of Fig. 8,
may be related to the redshifted CS(2–1) emission detected
by the interferometer on small scales (see Sect. 3.5). Such a

switch between infall-dominated CS emission on large scales
and outflow-dominated CS emission on small scales is also ob-
served in the Class 0 object B335 (cf. Wilner et al. 2000).

In addition to infall, a “turbulent” velocity field is needed
to match the width of the dip, and consequently the velocity
difference between the blue and the red peak, in the optically
thick CS(2–1) and CS(3–2) spectra. Assuming a uniform tur-
bulent velocity dispersion for simplicity, a good compromise
between the upper limit set by the linewidth of the optically
thin C34S(2–1) and C34S(3–2) spectra and the lower limit set
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Fig. 12. Infall a), turbulence b), and rotation c) velocity fields inferred in the IRAM 04191 envelope based on our 1D (Sect. 4) and 2D (Sect. 5)
radiative transfer modeling. The shaded areas show the estimated domains where the models match the CS and C34S observations reasonably
well. In a) and b), the solid lines show the infall velocity and turbulent velocity dispersion in both the 1D and 2D models (cf. Figs. 8 and 14,
respectively) as a function of radius from envelope center. In c), the solid line represents the profile of the azimuthal rotation velocity in the 2D
envelope model (cf. Fig. 14) as a function of radius from the outflow/rotation axis. The point with error bar at 11 000 AU corresponds to the
velocity gradient observed in C18O (cf. Sect. 3.2). Panel d) shows the corresponding angular velocity profile.

by the width of the CS(2–1) and CS(3–2) dips is obtained for
σturb = 0.085 ± 0.02 km s−1 (cf. Fig. 11). This is equivalent
to ∆vFWHM

turb = σturb ×
√

8 ln2 = 0.20 ± 0.05 km s−1 and corre-
sponds to only half the thermal broadening of the mean molec-
ular particle at 10 K, showing that the IRAM 04191 envelope is
“thermally-dominated” (see also Sect. 3.4) as are Taurus dense
cores in general (e.g. Myers 1999).

The main conclusions of our 1D exploration of the pa-
rameter space are summarized in Figs. 12a and b, where the
shaded areas represent the ranges of infall velocities a and tur-
bulent velocity dispersion b for which acceptable fits are found.
Two infall regimes seem to stand out in Fig. 12a: the infall
velocity is relatively large (vinf

>∼ 0.2 km s−1, supersonic) and
increases toward the center for r <∼ 2000−3000 AU, while it
is smaller and roughly uniform at vinf ∼ 0.10 ± 0.05 km s−1

between ∼2000−3000 AU and ∼10 000−12 000 AU. Given
the density profile of Fig. 7a, such an infall velocity field

implies a mass infall rate of Ṁinf ∼ 3 × 10−6 M� yr−1 at
r = 1750 AU. (The density and velocity profiles shown in
Figs. 7a and 12a are such that Ṁinf is roughly independent of
radius.) Inside the r ∼ 11 000 AU region (where non-zero in-
ward motions are inferred), the fraction of envelope mass with
supersonic (>∼0.16−0.2 km s−1) infall motions is estimated to be
only∼1−10%, depending on the exact value of the sound speed
and exact form of the infall velocity profile (see Fig. 12a).

5. Radiative transfer modeling: Simulations
with infall and rotation

5.1. Quasi 2D simulations

To account for the effects of rotation in the envelope (see
Sect. 3.2 and Fig. 3), we have performed “quasi”-2D simu-
lations with the following approximation. The non-LTE level
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Fig. 13. a) C34S(2–1) position-velocity diagram of the “best-fit” 2D collapse model including differential rotation, taken along the direction
perpendicular to the rotation axis. b) Observed C34S(2–1) position-velocity diagram along the direction perpendicular to the outflow axis. In
both diagrams, the dots represent the peak velocities derived from Gaussian fits at angular radii larger than 20′′ and from centroid (first moment)
estimates for radii smaller than 20′′; the curve shows the variation of the peak velocity (estimated in the same way) in the model.

populations are still calculated with a 1D Monte Carlo method
(see Appendix) assuming a spherical envelope with the same
characteristics as the model described in Sect. 4.3. We then add
a cylindrical rotation velocity field to the 1D model of Sect. 4.3
and use the 2D version of the MAPYSO code to compute a
proper radiative transfer integration along each line of sight.
If we ignore departures from a spherical density distribution,
this approach would remain strictly exact in the case of solid-
body rotation, since the velocity difference between any couple
of points projected on the axis joining these points is insen-
sitive to the addition of a solid-body rotation component (cf.
Ward-Thompson & Buckley 2001). In practice, however, the
rotation observed here departs from solid body and the density
distribution is not spherical. We therefore assume that, to first
order, the line excitation is much more sensitive to the density
distribution (averaged over angles) than to the velocity field. (In
particular, we have checked that the profiles of excitation tem-
perature are essentially insensitive to the infall velocity field as
long as the turbulent velocity dispersion is of the same order as
the infall velocity.) The rotation velocity field has nevertheless
important effects on the shape of the line profiles, which we
properly take into account here.

5.2. Two regimes of rotation

The cylindrical rotation velocity field that we have added to the
1D spherical model of Sect. 4.3 is shown in Fig. 12c. The rota-
tion axis is taken to coincide with the outflow axis (see Sect. 1.2
and Fig. 1).

Adding rotation yields two major improvements in the fits
to the CS and C34S spectra (see Figs. 13 and 14). First, the ve-
locity gradient of the small optical depth C34S(2–1) line along
the direction perpendicular to the outflow is well reproduced, as

shown in Fig. 13. Both the model C34S(2–1) position-velocity
diagram (Fig. 13a) and the centroid velocity curve agree well
with the observations (Fig. 13b). Second, the blue asymmetry
of the model CS(2–1) and CS(3–2) spectra is enhanced toward
the north-west and attenuated toward the south-east, as seen on
the observed spectra (see Sect. 3.3 and Fig. 14).

In agreement with the discussion of the position-velocity
diagrams (Sect. 3.2 above), the present 2D modeling indicates
that the envelope can be divided into two regions with distinct
rotational characteristics (see the radial profiles derived for the
rotational velocity and angular velocity in Figs. 12c and 12d,
respectively). First, solid-body rotation is ruled out in the outer
3500 < r < 7000 AU radius envelope, where a good fit to the
centroid velocity curve is obtained with vrot ∝ r−1.5±0.5, cor-
responding to an angular velocity Ω ∝ r−2.5±0.5. Second, in
the inner r < 3500 AU radius region, our simulations sug-
gest a velocity profile vrot ∝ r0.1±0.4, i.e., Ω ∝ r−0.9±0.4, al-
though the form of the position-velocity diagram is signifi-
cantly influenced by the finite resolution of the observations.
A rotation velocity vrot = 0.20 ± 0.04 km s−1, corresponding to
Ω = 12 ± 3 km s−1 pc−1, is derived at a radius r = 3500 AU
after correcting for inclination6.

6. Discussion: Comparison with collapse models

In this section, we first summarize the predictions of collapse
models and the main constraints derived from our observa-
tions (Sects. 6.1 and 6.2), and then discuss the applicability
of various models to IRAM 04191 (Sects. 6.3 to 6.5). Some

6 The reason why the value of 12 km s−1 pc−1 found here for Ω is
larger than the apparent velocity gradient of 9 km s−1 pc−1 given in
Sect. 3.2 is that the 2D model shown in Fig. 13 properly accounts for
the finite (∼25′′) resolution of the observations.
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Fig. 14. Same as Fig. 8 but with synthetic spectra corresponding to the “best-fit” 2D model including differential rotation described in Sect. 5.2
(cf. Figs. 7 and 12 for model parameters).
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implications for the distribution and evolution of angular mo-
mentum during protostellar collapse are discussed in Sect. 6.6.

6.1. Overview of model predictions

Whitworth & Summers (1985) have shown that there is a two-
dimensional continuum of similarity solutions to the problem
of isothermal spherical collapse. In this continuum, the well-
known solutions proposed by Shu (1977) and Larson (1969)–
Penston (1969) represent two extreme limits. All isothermal
similarity solutions share a universal evolutionary pattern. At
early times (t < 0), a compression wave (initiated by, e.g., an
external disturbance) propagates inward at the sound speed, as,
leaving behind it a ρ(r) ∝ r−2 density profile and a uniform in-
fall velocity field. This compression wave has zero amplitude
in the limiting case of the Shu “inside-out” collapse solution.
At t = 0, the compression wave reaches the center and a point
mass forms which subsequently grows by accretion. At later
times (t > 0), this wave is reflected into a rarefaction or ex-
pansion wave, propagating outward (also at the sound speed)
through the infalling gas, and leaving behind it free-fall density
and velocity distributions (i.e., ρ(r) ∝ r−1.5 and v(r) ∝ r−0.5).
The various solutions can be distinguished by the absolute val-
ues of the density and velocity at t ∼ 0. The Shu (1977) so-
lution has the ρ(r) = (as

2/2πG) r−2 density distribution of a
static (v = 0) singular isothermal sphere (SIS) at t = 0, while
the Larson-Penston (1969) solution is ∼4.4 times denser and
far from equilibrium (v ≈ −3.3 as). The recent finding of in-
ward motions of subsonic amplitude ∼0.02−0.10 km s−1, ex-
tended over ∼0.1 pc (∼20 000 AU) in the prestellar core L1544
(see Tafalla et al. 1998; Williams & Myers 1999; Caselli et al.
2002a) suggests that true protostellar collapse in Taurus pro-
ceeds in a manner which is neither the Shu nor the Larson-
Penston flow, and is perhaps more reminiscent of an intermedi-
ate similarity solution.

In practice, the initial conditions for fast protostellar col-
lapse are not strictly self-similar and involve a density pro-
file that is flat at small radii (e.g. Ward-Thompson et al. 1994;
André et al. 1996) and bounded or sharp-edged at some outer
radius Rout (e.g. Motte et al. 1998; Bacmann et al. 2000) like
a finite-sized Bonnor-Ebert isothermal sphere (e.g. Bonnor
1956; Alves et al. 2001). A number of recent numerical (mag-
neto)hydrodynamic simulations or simplified analytical calcu-
lations attempt to describe the collapse in such a situation, ei-
ther in the absence (e.g. Foster & Chevalier 1993; Henriksen
et al. 1997; Masunaga et al. 1998; Hennebelle et al. 2002) or
in the presence (e.g. Tomisaka 1996; Basu 1997; Safier et al.
1997; Li 1998; Ciolek & Königl 1998) of magnetic fields. The
Larson-Penston similarity solution is found to describe the col-
lapse quite satisfactorily near t = 0 (at least for small radii), but
the Shu solution is more adequate at intermediate t ≥ 0 times,
before the expansion wave reaches the edge of the initial, pre-
collapse core.

When rotation is included, a rotationally-supported disk
develops at the center of the infalling envelope during the ac-
cretion phase (i.e. at t > 0). The size scale of this disk is
determined by the centrifugal radius, RC, which defines the

position where the centrifugal force balances gravity in the
equatorial plane. Strong departures from a spherical density
distribution and a purely radial inflow in the envelope are ex-
pected to occur on size scales of order (or smaller than) RC

(cf. Chevalier 1983; Hartmann 1998). Most collapse models
predict that RC ≡ j2/Gm should increase with time as mate-
rial of higher and higher specific angular momentum j = ΩR2

falls in, but the exact dependence on time t, or alternatively
accumulated central mass m, varies from model to model, ac-
cording to the distributions of mass and angular momentum at
t = 0. For instance, RC scales as m3 or t3 in the Shu model
(TSC84), which assumes solid-body rotation at point mass for-
mation. By contrast, the dependence of RC on m is only linear
in the magnetically-controlled collapse model of Basu (1998)
(see also Krasnopolsky & Königl 2002).

6.2. Summary of observational constraints

The analysis of our line observations (Sects. 4 and 5) indi-
cates that both the infall and rotation velocity fields of the
IRAM 04191 envelope are characterized by an inner and an
outer regime (see Fig. 12).

Our 1D radiative transfer simulations (Sect. 4) show that
the infall velocity profile is flat with vinf ∼ 0.1 km s−1 between
ri ∼ 2000 AU and ri,o ∼ 10 000−12 000 AU. Higher infall
velocities at radii r < ri are suggested the CS observations,
which are consistent with a free-fall velocity field (vinf ∝ r−0.5)
at r < ri. The width of the optically thin C34S lines strongly
constrains vinf to be <∼ 0.15 km s−1 at r ∼ ri (cf. Fig. 12a).

The position-velocity diagrams observed in optically thin
lines (Sect. 3.2) show that the envelope is differentially ro-
tating with an angular velocity profile Ω ∝ r−2.5±0.5 between
rm ∼ 3500 AU and rm,o ∼ 7000 AU, and Ω ∼ 12 km s−1 pc−1

at r ∼ rm. Although the limited spatial resolution of our obser-
vations prevents us from deriving accurate values in the inner
region, the rotation profile is definitely shallower for r < rm

(cf. Fig. 12d). A follow-up interferometric study is underway
to provide more accurate constraints on the angular velocity in
this inner region.

Although the two critical radii ri and rm differ by less than
a factor of ∼2, it is unclear whether they are physically related
or not. The inner r < ri envelope may correspond to the free-
fall region developing inside the expansion wavefront, while
the outer r > ri envelope may be dominated by the flat, ex-
tended inward velocity field set up by the compression wave at
t < 0 (see Sect. 6.1 above). If the current radius of the expan-
sion wave is indeed ∼ri, then the age of the central protostellar
object should be t ∼ ri/as

<∼ 5×104 yr (assuming a propagation
speed as ∼ 0.2 km s−1), in rough agreement with the estimated
age of <∼3 × 104 yr (Sect. 1.2). On the other hand, the fastly
rotating r < rm region may be a dynamically collapsing “su-
percritical” core in the process of decoupling from the ambient
medium, and the outer rm < r < rm,o envelope may be a tran-
sition region between the protostar and the background cloud
(see Sect. 6.5 below).
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Fig. 15. Ratio of centrifugal to gravitational acceleration inferred in
the IRAM 04191 envelope based on our 2D (Sect. 5) radiative trans-
fer modeling. The dashed area shows the estimated domain where
the models match the CS and C34S observations reasonably well. The
solid line shows the profile of acentr/gr in the 2D envelope model pre-
sented in Figs. 12–14, assuming M� = 0.05 M�.

6.2.1. Centrifugal support

Using our derived model for the structure and kinematics of the
IRAM 04191 envelope (e.g. Figs. 7 and 12), we can estimate
the dynamical importance of rotation in the envelope. The ratio
of the centrifugal acceleration acentr = v

2
rot/r to the local gravi-

tational field gr = G × [Menv(r) + M�]/r2 is shown in Fig. 15.
Here, Menv(r) is the envelope mass within radius r correspond-
ing to the density profile of Fig. 7a, and M� is the uncer-
tain mass of the central protostellar object ∼0.03−0.1 M� (cf.
AMB99). We estimate a ratio acentr/gr ∼ 0.4± 0.2 at the radius
rm = 3500 AU of the rapidly rotating inner envelope, show-
ing that the centrifugal acceleration is a sizeable fraction of
the gravitational acceleration in this region. Correspondingly,
the ratio of rotational to gravitational energy is estimated to be
fairly high, βrot ∼ 0.1−0.2, for the envelope material within
r ∼ 3500−10 000 AU. Comparable values of acentr/gr and βrot

are nevertheless obtained in some magnetic models of cloud
collapse (see Fig. 4 of Basu & Mouschovias 1994 and Sect. 6.5
below).

We estimate the centrifugal radius to be Rc < 400 AU,
assuming the maximum rotation velocity profile consistent
with the observations (cf. Fig. 12c) and a stellar mass M� =
0.03 M�. In principle, a large centrifugal radius should imply
the presence of a large centrifugal disk around the central ob-
ject. Stahler et al. (1994) have investigated the initial growth
of protostellar disks in the context of the rotating collapse pic-
ture of TSC84 and have shown that a 3-component structure
should develop inside Rc: a dense inner accretion disk of radius
Rdisk ∼ 0.34Rc, a ring where material and angular momentum
pile up at Rdisk, and a low-density outer disk where material
travels at high velocity between Rc and Rdisk. If Rc ∼ 200 AU,

we may thus expect Rdisk ∼ 70 AU. Our 1.3 mm continuum
interferometric observations set a firm upper limit to the radius
of any dense inner circumstellar structure around IRAM 04191:
Rdisk < 10 AU (cf. Sect. 3.1). This suggests that the actual cen-
trifugal radius is significantly smaller than 200 AU or else that
the presence of a protostellar companion at r ∼ 30 AU may
have cleared a substantial gap in the inner accretion disk (cf.
Jensen et al. 1996). Artymowicz & Lubow (1994) show that,
due to tidal disk truncation in binary systems, any individual
disk must have an outer radius less than half the binary separa-
tion, and any circumbinary disk must have an inner radius more
than roughly twice the binary separation. The non-detection of
a dense ∼70 AU radius disk by the PdBI interferometer could
thus be accounted for by this effect if IRAM 04191 were a pro-
tobinary of separation ∼30 AU (i.e. ∼0.2′′). The latter is plausi-
ble since Boss (1999) has shown that rotating, magnetic cloud
cores typically fragment into binary protostars during collapse
when βrot > 0.01 initially.

6.3. Problems with the inside-out collapse model

The inside-out, isothermal collapse model described by Shu
(1977), and its 2D extension including rotation (TSC84), has
been widely used to explain the infall spectral signature seen
in the envelopes of low-mass protostars (e.g. Zhou et al.
1993; Myers et al. 1995; Choi et al. 1995; Zhou et al. 1996;
Hogerheijde & Sandell 2000). It accounts relatively well for
the densities and accretion rates measured in Taurus protostel-
lar envelopes (e.g. Ohashi 1999; Motte & André 2001; this pa-
per). This model is, however, inconsistent with the combined
density and infall velocity profiles measured for IRAM 04191
(cf. Figs. 7a and 12a). An expansion wave radius >∼10 000 AU
is indeed required to reproduce the blue asymmetry of the cen-
tral CS(2–1) spectrum in the context of the inside-out collapse
picture. But such a large infall radius then implies high infall
velocities at small radii r ∼ 1500 AU which in turn yield cen-
tral C34S(2–1) and C34S(3–2) spectra that are 2–3 times too
wide compared to the observed linewidths. Conversely, a model
with an expansion wave radius of only ∼2000 AU yields cor-
rect C34S(2–1) and C34S(3–2) linewidths but fails to reproduce
the strong asymmetry observed in CS(2–1) and CS(3–2). It is
clearly because of the absence of significant inward motions at
t < 0 that the inside-out collapse model cannot account for the
infall velocity profile observed here. A similar inconsistency
with the inside-out collapse model has been noted previously
in prestellar cores such as L1544 by Tafalla et al. (1998) and
Lee et al. (2001).

6.4. Comparison with other thermal models of collapse

With an age <∼3−5 × 104 yr for the central IRAM 04191 pro-
tostellar object (see Sects. 1.2 and 6.2) and a sound speed
as ∼ 0.19 km s−1 (TK = 10 K), the radius of the expansion
wave must be smaller than the inner radius ri ∼ 2000 AU of
the extended region where a flat infall velocity field is inferred
(see Fig. 12a). The kinematics and density structure of the outer
r > ri envelope should thus still reflect the physical conditions
at t = 0. Accordingly, the observation of substantial infall ve-
locities between ri and ri,o ∼ 11 000 AU points to collapse



A. Belloche et al.: Velocity structure of the IRAM 04191 protostar 943

models that are more dynamical than the Shu solution and in-
volve the propagation of a finite-amplitude compression wave
prior to the formation of the central object (cf. Sect. 6.1 and
Whitworth & Summers 1985). On the other hand, the infall ve-
locities derived in the outer (r > ri) envelope are only subsonic
(approximately half the sound speed), and clearly inconsistent
with the supersonic infall velocities ∼3.3as characterizing the
Larson-Penston isothermal similarity solution at t = 0 (cf.
Sect. 6.1). The infall velocity field derived here (cf. Fig. 12a)
is suggestive of a moderately dynamical collapse model, inter-
mediate between the Shu similarity solution (zero-amplitude
compression wave at t < 0) and the Larson-Penston solution
(strong compression wave at t < 0).

Qualitatively at least, such a moderately dynamical infall
velocity field resembles that achieved during the collapse of
a finite-sized, Bonnor-Ebert isothermal sphere. For instance,
in their numerical simulations of the collapse of critically sta-
ble Bonnor-Ebert spheres (without magnetic field or rotation),
Foster & Chevalier (1993) found infall velocities at t = 0
ranging from 3.3as near the origin to 0 at the outer boundary
radius. Assuming that the IRAM 04191 dense core was ini-
tially a marginally stable Bonnor-Ebert sphere with a center-
to-edge density contrast of ∼14, the central density at the
onset of collapse must have been ∼5× 104 cm−3, given the typ-
ical outer density ∼3 × 103 cm−3 observed in prestellar cores
(e.g. Bacmann et al. 2000). Adopting a temperature of 10 K,
Fig. 1 of Foster & Chevalier (1993) then predicts an infall ve-
locity at t = 0 varying from as ∼ 0.2 km s−1 at ∼6000 AU to
0.5as ∼ 0.1 km s−1 at ∼15 000 AU. Even if this represents a
somewhat stronger variation of infall velocity with radius than
derived in the case of IRAM 04191 (Fig. 12a), the Foster &
Chevalier model clearly provides a much better fit to the ob-
servations than either the Shu or the Larson-Penston similar-
ity solution. A definite problem with the critical Bonnor-Ebert
model, however, is that as much as 44% of the envelope mass is
predicted to flow in supersonically at t = 0 (Foster & Chevalier
1993), and progressively more mass at t > 0. This is much
larger than the ∼1−10% mass fraction derived in Sect. 4.3 for
IRAM 04191. We conclude that spherically symmetric collapse
models in which thermal pressure provides the only force op-
posing gravity tend to be too dynamical and are only marginally
consistent with our observational constraints. It is likely that
the inclusion of rotation in thermal models would improve the
comparison with observations and may even account for the
flattened shape of the protostellar envelope seen in Fig. 1 (P.
Hennebelle, private communication). However, a generic fea-
ture of rotating thermal collapse models is that, due to simul-
taneous conservation of energy and angular momentum, they
tend to predict similar forms for the rotation and infall velocity
profiles at radii (much) larger than the centrifugal radius (e.g.
Saigo & Hanawa 1998). This is at variance with the steeply de-
clining rotation velocity profile and flat infall velocity profile
we observe beyond 3500 AU (a radius much larger than the es-
timated centrifugal radius – see Sect. 6.2.1 above). In fact, the
strong decline of the rotation velocity profile beyond 3500 AU
suggests that angular momentum is not conserved in the outer
envelope. In the next subsection, we propose that this results
from magnetic braking.

6.5. Comparison with magnetically-controlled collapse
models

Magnetic ambipolar diffusion models (e.g. Ciolek &
Mouschovias 1994; Basu & Mouschovias 1994, 1995a,b
– hereafter BM94, BM95a, BM95b) are another class of
models which yield non-zero inward velocities in an extended
region prior to point mass formation. Ambipolar diffusion
has been invoked by Ciolek & Basu (2000) to explain the
extended inward motions observed in the Taurus prestellar
core L1544 (see Tafalla et al. 1998; Williams & Myers 1999;
Caselli et al. 2002a). The models start from a magnetically
subcritical cloud, initially supported against gravitational
collapse by a static magnetic field, and predict an evolution in
two phases. During the first, quasistatic phase, the subcritical
cloud contracts along directions perpendicular to the field
lines through ambipolar diffusion. The gravitationally-induced
inward drift of the neutral species is slowed down by collisions
with the ions which are well coupled to the magnetic field.
The central mass to magnetic flux ratio increases with time,
until it reaches the critical value for collapse, (1/2π)G−0.5.
The inner region of the cloud then becomes magnetically
supercritical and collapses dynamically, while the outer enve-
lope remains subcritical. This effect introduces a spatial scale
in the collapse process, which corresponds to the boundary
between the magnetically supercritical inner core and the
subcritical outer envelope. These two regions are characterized
by distinct rotational properties. The supercritical inner core
evolves with conservation of angular momentum and rapidly
spins up. It achieves a power-law angular velocity profile
Ω(r) ∝ Σ(r) ∝ 1/r at t = 0, where Σ is the (mass) column
density (e.g. Basu 1997). By contrast, due to magnetic braking,
the subcritical envelope loses (part of) its angular momentum
on the timescale τJ ≈ tb

ff
(where tb

ff
is the free-fall time at the

density of the background – cf. Spitzer 1978 and Tomisaka
2000) and is progressively brought to near corotation with
the background medium, assumed to rotate at the uniform
rate Ωb (e.g. BM94). This separation generates a break in the
angular velocity profile at the radius Rcrit of the magnetically
supercritical core.

Qualitatively at least, the rotation and infall profiles of the
IRAM 04191 envelope (see Fig. 12 and Sect. 6.2) can be ac-
counted for in the framework of such magnetic models7 if we
identify Rcrit with the radius rm ∼ 3500 AU beyond which
the observed rotation profile exhibits a marked steepening (cf.
Fig. 12c). Indeed, the angular velocity profile of the inner
r < rm region is consistent with the Ω ∝ 1/r power law
expected in the supercritical core at t = 0. Furthermore, the
models predict a steepening of the rotation profile beyond Rcrit

when magnetic braking does not have enough time to bring the
system to corotation with the background before the formation

7 Strictly speaking, the ambipolar diffusion models of Basu &
Mouschovias describe the evolution of core properties only during the
prestellar phase (t < 0), while the properties of the IRAM 04191 en-
velope beyond ri ∼ 2000 AU are representative of the physical condi-
tions at t ≈ 0 (cf. Sect. 6.4). However, the models are easily extrap-
olated to t = 0 by considering the limiting profiles achieved for an
infinite central density (cf. Basu 1997, 1998).
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of the supercritical core. In the parameter study presented by
BM95a and BM95b, this happens in models 6 and 8, for two
different reasons. First, if the cloud is already critical (or close
to critical) initially near the center (but still subcritical in its
outer parts) as in model 6, there is no quasistatic phase and the
dynamical contraction of the supercritical core starts right away
on a timescale ∼ tc

ff
(free-fall time at cloud center) shorter than

τJ . This produces a transition region beyond Rcrit with a steep
angular velocity profile between the supercritical inner core
and the background outer region (see Fig. 6b of BM95b). At the
same time, the collapse of the supercritical core is retarded by
the magnetic forces so that supersonic infall velocities develop
only very close to the center (at r <∼ 0.01 × Rcrit). Second, if
the ionization fraction is low enough that the magnetic braking
timescale is only slightly shorter than the ambipolar diffusion
timescale as in model 8 of BM95a, then the supercritical core
can begin its dynamical evolution with a rotational angular ve-
locity much larger than that of the background. This also results
in the apparition of a transition region with a steep rotation pro-
file between the supercritical core and the external background
(cf. Fig. 5 of BM95a). In model 8 of BM95a, the outer radius
of the transition region is ∼ 3 × Rcrit, which is consistent with
the extent of the Ω ∝ r−2.5 zone in Fig. 12d. In this model,
the infall velocity becomes supersonic for r <∼ 0.3 × Rcrit and
exhibits a relatively flat profile beyond Rcrit, also in agreement
with the observational constraints of Fig. 12a. The ionization
degree xi = ni/n(H2) assumed in the model is low (2 × 10−9 at
a density of 106 cm−3), but comparable to the value derived at
the center of the IRAM 04191 envelope in Sect. 3.6.

Quantitatively, however, it is more difficult to obtain a good
match of the observations of IRAM 04191 with published
ambipolar diffusion models. These models rotate a factor of
∼3−10 more slowly than does the IRAM 04191 envelope8 and
have supercritical core radii that are a factor ∼3−30 bigger
than the observed break radius rm ∼ 3500 AU (cf. Table 2
of BM95b). Physically, the radius of the magnetically super-
critical core corresponds to the Jeans length for the density
ncrit (or equivalently surface density Σcrit) at which “decou-
pling” occurs, i.e., the density (or surface density) at which
gravity overcomes magnetic support. In the disk-like geome-
try of ambipolar diffusion core models, the critical Jeans radius
is Rcrit = as

2/(2GΣcrit) and one has ncrit =
πG

2µmH
× (Σcrit/as)2 =

π
8GµmH

× (as/Rcrit)2 (see BM95a). For Tcore = 7 K and Rcrit =

3500 AU, this gives Ncrit ≡ Σcrit
µmH

∼ 9.3 × 1021 cm−2 and

ncrit ≈ 1.4 × 105 cm−3, the latter being remarkably similar to
the volume density estimated at r = 3500 AU in the envelope
(as expected in the models – see, e.g., Fig. 6a of BM95b). If the
mass–to–flux ratio M/Φ = Σ/B is just critical in the supercriti-
cal core, then the magnetic field strength of the core should be
Bcrit = 2πG1/2Σcrit ∼ 60 µG at r ∼ 3500 AU. The reason why

8 Although rotating more slowly than the IRAM 04191 envelope,
some of the models are characterized by high ratios of centrifugal to
gravitational acceleration at the supercritical radius, comparable to the
0.4 ± 0.2 ratio observed here (cf. model 1 of BM94 and model 6 of
BM95b). Qualitatively, a faster initial rotation rate is not expected to
change the evolution significantly compared to model 6 of BM95b
(S. Basu, private communication).

published magnetic models have larger values of Rcrit is that
their critical “decoupling” densities and field strengths are typ-
ically lower than these estimates by factors∼10 and∼3, respec-
tively. Direct Zeeman measurements suggest that the magnetic
field strength is only ∼10 µG in the low-density (∼104 cm−3)
outer parts of prestellar cores such as L1544 (Crutcher 1999;
Crutcher & Troland 2000). Only relatively poor upper limits
(<100 µG) exist for the field strength in the central parts of
these cores (Levin et al. 2001). Albeit quite large, the above
value Bcrit ∼ 60 µG, which refers to the >∼105 cm−3 region,
thus remains realistic. Furthermore, it should be noted that pub-
lished ambipolar diffusion models include only a static mag-
netic field and do not take turbulent support into account. If a
turbulent magnetic field is present, then a weaker static field
may be sufficient to yield a decoupling density as high as
ncrit ∼ 105 cm−3. In this case, the observed radius of “decou-
pling” ∼3500 AU would correspond to the cutoff wavelength
for MHD waves, i.e., λA ∼ 6200 AU × ( B

10 µG ) × (
nH2

3×103 cm−3 )−1

(cf. Mouschovias 1991), and the IRAM 04191 dense core
would have initially formed through the dissipation of MHD
turbulence (e.g. Nakano 1998; Myers 1998) rather than am-
bipolar diffusion.

6.6. Evolution of angular momentum during protostar
formation

It is instructive to compare the rotational properties of the
IRAM 04191 envelope with the characteristics of other prestel-
lar and protostellar objects in Taurus. Our 2D radiative trans-
fer modeling indicates a rotational velocity vrot = 0.20 ±
0.04 km s−1 at r = 3500 AU, using an inclination angle of
i = 50◦ (cf. Sect. 5.2). This corresponds to a local specific an-
gular momentum j = 3.4 × 10−3 km s−1 pc at rm = 3500 AU
(roughly equal to the mean half-power radius of the N2H+

dense core: FWHM ∼ 8800 AU×5200 AU). Quite remarkably,
the mean specific angular momentum J/M ∼ 2×10−3 km s−1 pc
we measure inside the rapidly rotating inner r < rm enve-
lope of IRAM 04191 is very similar to the nearly constant
∼10−3 km s−1 pc value found by Ohashi (1999) for a number
of small-scale “envelopes” and “disks” around Taurus Class I
sources. More precisely, in the diagram of specific angular
momentum versus radius presented by Ohashi et al. (1997b)
(see their Fig. 6), IRAM 04191 lies close to the intersection
between the “dense core” regime, where the angular veloc-
ity is approximately locked to a constant background value
Ωb ∼ 1−2 km s−1 pc−1 (presumably as a result of magnetic
braking – see BM94 and Sect. 6.5 above), and the “protostellar”
regime, where the specific angular momentum is roughly con-
stant in time9 (cf. Fig. 16). According to Ohashi et al. (1997b),
the transition between these two regimes at a radius ∼5000 AU

9 Assuming that all Taurus sources follow a similar time evolution,
Fig. 16 may be viewed as an evolutionary diagram where the radius
plotted on the x-axis represents the “contraction state” of a core as a
function of time. This is conceptually different from a plot showing
the spatial distribution of angular momentum/velocity in a given core
at a given time (such as Fig. 1c of Basu 1997 or Fig. 12d of the present
paper).
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Fig. 16. Specific angular momentum as a function of radius for the
Taurus NH3 dense cores of Goodman et al. (1993) (open squares) and
the rotating “envelopes” and “disks” observed by Ohashi and collab-
orators around Taurus Class I sources (filled circles and filled trian-
gles, respectively). The horizontal dashed line marks the constant spe-
cific angular momentum obtained by Ohashi (1999) for his sample
of Class I sources; the solid line, corresponding to a constant angular
velocity Ω = 1.8 km s−1 pc−1, shows the best-fit linear correlation de-
termined by us for the Taurus NH3 cores of Goodman et al. (1993).
The locations of the fastly rotating inner envelope (r ∼ 3500 AU) and
more slowly rotating outer envelope (r ∼ 11 000 AU) in IRAM 04191
are marked by open stars, based on the present study. (Adapted from
Ohashi 1999.)

(i.e., ∼0.03 pc) characterizes the size scale for dynamical col-
lapse, inside which evolution proceeds with near conservation
of angular momentum. Interestingly, this size scale is compa-
rable to the radius rm ∼ 3500 AU found here for the rapidly
rotating inner envelope of IRAM 04191. Our suggestion that
the inner envelope is a magnetically supercritical core decou-
pling from a subcritical environment (Sect. 6.5 above) is thus
fully consistent with the finding and interpretation of Ohashi
et al. (1997b).

7. Summary and conclusions

We have carried out a detailed study of the structure and
kinematics of the envelope surrounding the Class 0 protostar
IRAM 04191 in Taurus. Our main results and conclusions are
as follows:

1. Extended, subsonic infall motions with vinf ∼ 0.5 as ∼
0.1 km s−1, responsible for a marked “blue infall asym-
metry” in self-absorbed CS and H2CO lines, are present
in the bulk of the envelope, up to at least ri,o ∼
10 000−12 000 AU. The observations are also consistent
with larger infall velocities scaling as vinf ∝ r−0.5 in an
inner region of radius ri ≈ 2000 AU. The corresponding
mass infall rate is estimated to be Ṁinf ∼ 2−3 × a3

s/G ∼
3 × 10−6 M� yr−1.

2. The protostellar envelope is differentially rotating with
an angular velocity profile Ω ∝ r−2.5±0.5 between rm ≈
3500 AU and rm,o ∼ 7000 AU. The rotation profile is
shallower, albeit more poorly constrained, in the inner
r < rm region, i.e., Ω ∝ r−0.9±0.4. The angular velocity is

estimated to be Ω ∼ 12 km s−1 pc−1 at r ∼ 3500 AU and
only Ω <∼ 0.5–1 km s−1 pc−1 at r ∼ 11 000 AU. The present
value of the centrifugal radius is estimated to be less than
400 AU.

3. The extended infall velocity profile is inconsistent with
the inside-out collapse picture of Shu et al. (1987) and
only marginally consistent with isothermal collapse models
starting from marginally stable equilibrium Bonnor-Ebert
spheres. The latter tend to produce somewhat faster infall
velocities than are observed.

4. The contrast observed between the (steeply declining) ro-
tation velocity profile and the (flat) infall velocity profile
beyond rm ≈ 3500 AU suggests that angular momentum is
not conserved in the outer envelope. This is difficult to ac-
count for in the context of non-magnetic collapse models.

5. Based on a qualitative comparison with magnetic am-
bipolar diffusion models of cloud collapse (e.g. BM94),
we propose that the rapidly rotating inner envelope of
IRAM 04191 corresponds to a magnetically supercritical
core decoupling from an environment still supported by
magnetic fields and strongly affected by magnetic brak-
ing. In this view, the outer (rm < r < rm,o) envelope rep-
resents a transition region between the forming protostar
and the slowly rotating ambient cloud. Although published
ambipolar diffusion models have difficulty explaining su-
percritical cores as small as Rcrit ∼ 3500 AU, we speculate
that more elaborate versions of these models, including the
effects of MHD turbulence in the outer envelope, would be
more satisfactory.

6. Interestingly, the steepening of Ω(r) in IRAM 04191 oc-
curs at a radius comparable to the ∼5000 AU scale in-
side which the specific angular momentum of Taurus dense
cores appears to be conserved (cf. Ohashi et al. 1997b
and Fig. 16). Our results therefore support Ohashi et al.
(1997b)’s proposal that r ∼ 5000 AU represents the typical
size scale for dynamical collapse in Taurus. More generally,
we suggest that the rotation/infall properties observed here
for IRAM 04191 are representative of the physical condi-
tions prevailing in isolated protostellar envelopes shortly
(∼104 yr) after point mass formation.
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Appendix: Characteristics of the MAPYSO radiative
transfer code

The numerical code we have used first calculates the non-LTE
level populations with a 1D (spherical) Monte-Carlo method
(Bernes 1978, 1979). Radiative transfer along each line of
sight and convolution with the antenna beam, approximated
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by a Gaussian, are then computed with the MAPYSO package
(Blinder 1997). The latter works in both 1D and 2D geometry.

We have tested the Monte Carlo code for two test prob-
lems (1 and 2) available on the web page of the work-
shop on Radiative Transfer in Molecular Lines held in
Leiden in May 1999 (http://www.strw.leidenuniv.nl/
∼radtrans/). These tests correspond to a low-abundance and
high-abundance HCO+ 12-level problem, respectively, in the
context of the Shu (1977) spherical collapse model. The level
populations and the excitation temperatures computed by our
Monte-Carlo code without any reference field (see Bernes
1979; Pagani 1998) agree quite well with those calculated by
the workshop participants. The only significant difference oc-
curs for the high-abundance case in the central region (inside
∼1300 AU) where our HCO+(2–1), (3–2), and (4–3) excitation
temperatures are lower by ∼20% compared to the main group
results.

The CS and C34S Monte-Carlo calculations reported in
Sects. 4 and 5 used 9 levels and 27 concentric shells. This
number of levels should be sufficient as the 9th level is 85 K
above the ground level while the kinetic temperature in the
envelope does not exceed 20 K (see Sect. 4.1). We used the
CS collision rates computed in the 20–300 K range by Turner
et al. (1992) and extrapolated these to 5–300 K with polyno-
mials (Choi et al. 1995 and N. Evans, private communication).
Each simulation was performed without any reference field and
resulted from two successive Monte-Carlo runs. The first run
started from LTE, used packets of 1000 model photons, and
computed 100 iterations, reinitializing the counters after each
iteration (see Bernes 1979). It converged rapidly but still suf-
fered from a high level of statistical noise. The second run im-
proved the convergence and reduced the noise level by starting
from the output of the first run, computing 40 iterations with
packets of 40 000 model photons, and reinitializing the coun-
ters after each group of five iterations. We checked that this
number of iterations was large enough to reach convergence on
the populations of the first five levels with an accuracy better
than a few percents.
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Ward-Thompson, D., Scott, P. F., Hills, R. E., & André, P. 1994,
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