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Resumo

Investigagoes recentes da distribuicao dos excessos de cor na direcao do centro geométrico
do complexo de nuvens Chamaeleon-Musca e da nuvem escura Saco de Carvao sugeriram que,
apesar de estarem separadas por mais de 15° no céu, estas nuvens poderiam estar fisicamente
associadas. Para se comprovar tal hipétese um novo programa fotométrico foi realizado, u-
tilizando-se o telescépio dinamarqués de 50 cm instalado no European Southern Observatory
(ESO), em La Silla (Chile). Foram selecionadas todas as estrelas dos tipos espectrais anteriores
a GO do catdlogo do Smithsonian Astronomical Observatory (SAO) cobrindo a &rea definida
pelas coordenadas Galacticas: 294° < [ < 307° e —20° < b < 5° que contém as nuvens
em questao. Este novo programa resultou em um total de 1017 estrelas com dados uvby3 de
excelente qualidade.

A anélise dos vérios diagramas de excesso de cor E(b—y) por distancia indica que existe um
volume local de baixa densidade, limitado por uma extensa estrutura de poeira interestelar
que dista cerca de 150 + 30 pc do Sol, e é seguida por uma segunda regidao onde pouco
avermelhamento é detectado por 350 pc. A presenca dessa estrutura de poeira interestelar,
a mesma distancia das nuvens estudadas, sugere que as nuvens Saco de Carvao, Chamaeleon e
Musca (SCCM) podem ser regides de maior densidade embebidas em uma estrutura de grande
escala, provavelmente relacionada com a interface entre as Bolhas Local e Loop 1.

Além disso a distribui¢ao do avermelhamento indica que o excesso de cor minimo E(b—y)min,
causado pela estrutura de poeira, apesar de nao apresentar uma dependéncia com a longitude
Galdactica, parece aumentar com a latitude Galdctica. Tal aumento sugere que a lamina pode
nao ser homogénea, estando quase que perpendicular ao plano Galactico, ou que a lamina tem
uma mesma coluna de densidade minima, mas estd curvada na dire¢do oposta ao Sol.

Para se investigar a cinematica das componentes do meio interestelar local na direcao das
nuvens SCCM, foi realizado um programa espectroscépico, visando a obtencao de espectros de
alta resolucao (R ~ 60000) das linhas de absorcao interestelar do doubleto de sédio neutro.
Utilizando-se o telescépio CAT (“Coudé Auxiliary Telescope”) de 1.4m, também instalado
no ESO, foram observadas 64 estrelas do tipo espectral B localizadas até 500 pc do Sol, e
cujos valores de excesso de cor e distancia foram precisamente determinados na investigacao
fotométrica acima.



A anélise das componentes do gés interestelar na direcdo das nuvens SCCM indica que o
material estd distribuido em duas estruturas tipo-lamina, que se estendem por toda a area
estudada. Uma delas estd situada a distancias menores do que 60 pc, enquanto a outra,
correspondendo a lamina de poeira observada fotometricamente, estd localizada em torno de
120 a 150 pc do Sol.

A componente mais préxima tem baixa coluna de densidade (log Ny ~ 11.2 cm_2), estd
se aproximando do Sol, em relagdo ao padrao local de repouso (LSR), a uma velocidade média
Visr ~ —7 km s7!, e estd sujeita a movimentos supersonicos turbulentos, como indicado pelo
parametro de dispersdo de velocidades b ~ 5 km s™!. J4 a estrutura mais distante tem coluna
de densidade entre 12.3 < log Nya < 13.2 cm™? e tem menor dispersao de velocidades b ~

1

2.5 km s™!'. A sua velocidade esta centrada em torno de 0 km s~!, em relacio ao LSR, mas

1

existe uma tendéncia de aumento desde —3 km s™* em torno do plano Galéactico para +3 km

s~! préximo a latitude Galactica b = —18°.

A estrutura de menor coluna de densidade é consistente com outras observagoes de um fluxo
de matéria vindo da direcao da associagdo Sco-Cen. Do ponto de vista das velocidades radiais,
a componente densa em torno de 120 — 150 pc tem coluna de densidade que sugere gas neutro
associado com a lamina de poeira observada na direcao das nuvens SCCM. O fato de que as
velocidades observadas neste trabalho (—4 km s < Visr < +3 km S_l) sao também observadas
em direcoes adjacentes, supostamente relacionadas com a interface entre as bolhas Local e Loop
I, sugere que a lamina densa de poeira e gas também faz parte da zona de interacao entre as
bolhas.
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Abstract

Recent investigations of the colour excess distribution towards the geometric center of the
Chamaeleon-Musca dark clouds complex and the Southern Coalsack dark cloud have suggested
that, although being apart by more than 15°, these clouds might be physically associated. In
order to sustain such hypothesis a new photometric programme has been carried out to trace the
extinction between the features. We used the Stromgren Automatic Telescope at the European
Southern Observatory (ESO), in La Silla (Chile), to obtain uvby(3 photometry for all stars,
earlier than GO in the catalog of the Smithsonian Astronomical Observatory, covering the area
defined by the Galactic coordinates 308° > [ > 294° and —20° < b < 5°. The programme has
resulted on very precise uvby3 data for 1017 stars.

Analysis of the colour excess E(b—1y) vs. distance diagrams for these stars has indicated the
presence of a local low absorption volume limited at 150 4+ 30 pc from the Sun by an extended
interstellar dust sheet-like structure, that is followed by a region where almost no additional
reddening is measured for another 350 pc. The existence of such absorbing feature, at a distance
identical to the molecular clouds, has suggested that Coalsack, Chamaeleon and Musca might
be dense condensations embbeded in the diffuse medium composing the feature.

Furthermore, the minimum column density of the absorbing structure seemed to increase
with the Galactic latitude, but without clear dependence on the Galactic longitude. Such effect
suggested either an inhomogeneous sheet-like structure, that could be perpendicular to the
Galactic plane, or a sheet-like structure of same minimum column density, curved away from
the Sun. When viewed in connection to the other data on the local ISM, the existence of these
two low-reddening volumes has led to the idea that the dust sheet could be part of a large scale
structure, probably related to the interface of the Local and Loop I Bubbles.

To investigate the local interstellar medium (ISM) components towards the Southern Coalsack
and Chamaeleon-Musca dark clouds we have used the 1.4m Coudé Auxiliary Telescope at ESO to
obtain high-resolution (R ~ 60000) spectra of the interstellar Nal D absorption lines towards 64
B-type stars (d < 500 pc) selected to cover these clouds. The radial velocities, column densities,
velocity dispersions, colour excess and distances to the stars have been used to understand the
kinematics and distribution of the interstellar cloud components.

The analysis indicates that the interstellar gas is distributed in two extended sheet-like
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structures permeating the whole area, one at d < 60 pc and another, that corresponds to the
dust sheet observed photometrically, around 120-150 pc from the Sun. The nearby feature is
approaching the Sun with average radial velocity of -7 kms™!, has low average column density
log Nxa:~ 11.2 cm™? and is subject to supersonic turbulent motion as indicated by the velocity
dispersion b ~ 5kms~!. The more distant feature has column densities between 12.3 < log Nya:

< 13.2 cm™2, average velocity dispersion b ~ 2.5 kms™!.

Its velocity is centered around
0 kms™!, but there is a trend for increasing from -3kms™' near b = 1° to 3 kms~! near
g

b= —-18°.

The nearby low column density feature indicates a general outflow from the Sco-Cen asso-
ciation, in aggreement with several independent lines of data in the general searched direction.
From the radial velocities point of view, the component around 120 — 150 pc has column densities
that suggest neutral gas associated to the dust sheet-like feature observed towards the studied
clouds. The fact that the velocities observed in this work (—4 km s™! < Vigg < +3 km s 1) are
also observed in adjacent directions, supposedly related to the interface of the Local and Loop
I bubbles, suggest that Coalsack, Chamaeleon and Musca seem to be part of such interaction

zone.
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Capitulo 1

Introducao

A confirmagao definitiva da existéncia de nuvens de poeira interestelar s6 foi fornecida em
1930 por R. J. Trumpler. Comparando as distancias de alguns aglomerados abertos, obtidas
fotométrica e geometricamente, ele notou que existia uma diferenca sistematica, que aumentava
progressivamente para os aglomerados mais distantes. Como parecia improvavel que os tamanhos
dos aglomerados fossem aumentando com a distancia, Trumpler concluiu que uma extingao geral
diminuia a magnitude aparente das estrelas fazendo com que, em alguns casos, as suas distancias
fossem superestimadas. Ele também demonstrou que a extingao interestelar é seletiva, de forma
que, mais luz é absorvida nos comprimentos de onda menores, provocando um progressivo
avermelhamento.

Na regido do visivel a extincdo varia com A~!, e portanto, ndo pode ser devida a particulas
muito menores que o comprimento de onda da luz. Pequenas particulas, como atomos ou
moléculas, exibiriam espalhamento Rayleigh que segue a lei A%, além do que uma densidade
muito alta ao longo de toda a linha de visada seria necessaria para reproduzir as observagoes.
Particulas muito maiores que o comprimento de onda da luz (corpos meteoriticos) sao cinzas,
isto é, ndo mostram extingdo seletiva (lei \Y).

Como apenas elementos mais pesados que H e He podem formar materiais sélidos, e esses
elementos constituem menos de 1.5% da matéria interestelar, uma grande fracao destes elementos
deve estar acumulada na forma de poeira interestelar. Assim, os graos de poeira tém de ser
particulas sélidas com raio' de aproximadamente 0.3 xm. Uma andlise detalhada da absorcio
da luz desde o ultravioleta até o infravermelho requer pelo menos trés tipos diferentes de
particulas no meio interestelar para explicar os efeitos observados: particulas “grandes”, que sao
as principais causadoras de espalhamento e polarizacao na regiao éptica; particulas “pequenas”
que afetam a exting¢ao no ultravioleta e particulas “muito pequenas” que sdo responséaveis pelas
caracteristicas observadas da extin¢do no infravermelho (Laureijs, 1989).

1O valor preciso do raio depende do indice de refracdo do material que constitui o gréo



A interacdo do campo de radiacao estelar com os graos de poeira produz, além da extingao,
um progressivo avermelhamento, pois a luz azul sofre seletivamente mais extingao que a luz
vermelha. Se medirmos entao a magnitude de uma estrela, my, em dois comprimentos de onda
diferentes, \; e Ay, haverd portanto uma diferenga entre as absorgdes A(\). A esta diferenga é
dado o nome de excesso de cor,

E(A1,A2) = A(M) — A(X2). (1.1)

Logo, para uma dada estrela, o excesso de cor é proporcional ao numero de particulas
absorvedoras ao longo da linha de visada. Relacionando este excesso de cor com a extingao total
num comprimento de onda, A()\1), através de uma lei de absorc¢ao interestelar, a magnitude
aparente da estrela neste comprimento de onda efetivo A\ podera ser corrigida. Isto implica que
se tivermos uma estimativa da magnitude absoluta, M), poderemos calcular a distancia d(pc)
até a estrela com a equagao:

d = 100 —Ma —Ax +5)/5, (1.2)

e portanto poderemos estudar a distribuicao do avermelhamento e, consequentemente da poeira
interestelar, sobre uma dada regiao.

A matéria interestelar é uma mistura de poeira e géas residindo na forma de nuvens ou
complexos de nuvens que causam a extincao da luz estelar. Se tracarmos um diagrama dos
excessos de cor pelas distancias as estrelas de um campo cobrindo alguma dessas nuvens,
poderemos (em principio) inferir a distancia a estas estruturas. Isso é possivel porque a luz
das estrelas que estiverem atrds da nuvem terdo um valor mais alto de excesso de cor (sofrerao
mais extingao) do que as outras que se encontram na frente da mesma. Este efeito pode aparecer
como um salto em excesso de cor (degrau) a uma distancia que é supostamente a distancia a
nuvem em questao.

Por outro lado, o gas interestelar, apesar de ser muito mais abundante do que a poeira, por
causa de sua alta transparéncia nao é facilmente visivel nem contribui de forma significante para
a extingao interestelar. Composto em sua maior parte por atomos de hidrogénio e hélio (cerca
de 99% da massa) o gds interestelar é frio e nao luminoso, exceto préximo as estrelas muito
quentes onde ele é ionizado pelo campo de radiagao ultravioleta e brilha por fluorescéncia.

Em condicoes interestelares tipicas a maioria dos atomos de H e He encontram-se no estado
fundamental e nao absorve os fétons na regiao do visivel. Entretanto a existéncia do gas
¢é revelada pela presenca de linhas de absorcao muito estreitas superpostas sobre o espectro
continuo das estrelas cuja luz o tenha atravessado. Dos atomos e fons na forma de gas produzindo
linhas de absorcao interestelar na regiao do visivel os mais abundantes sao NalI, Call, KII, TiIl
e Fel.

Em particular, cada elemento quimico, na forma gasosa, produz um padrao caracteristico
de linhas de absorgao ou emissdo. Se este padrao (medido no laboratério) for reconhecido no
espectro pode ser identificada a presenca deste elemento ao longo da linha de visada. Se o gas



estiver movendo-se em relagao ao observador as linhas deste padrao estarao deslocadas por uma
quantidade que é proporcional & velocidade radial v, do material (Efeito Doppler). Convenciona-
se que se o material estiver afastando-se do observador as velocidades radiais sao positivas e se
estiver aproximando-se as velocidades sao negativas.

Como, na maioria dos casos, uma nuvem de gas interestelar ndo se move com a mesma
velocidade radial da estrela observada, os desvios Doppler das linhas interestelares sao diferentes
daqueles das linhas estelares. Desse modo a cinemaética do gas interestelar pode ser estudada
identificando-se esses desvios da linha interestelar (A)) em relacdo ao comprimento de onda
nominal da transicao (Ag), medido em laboratério. A velocidade radial pode entdo ser calculada
por

Up =~ = c———, (1.3)

onde c é a velocidade da luz, e A\. o comprimento de onda central da linha em questao.

Como nem todos os dtomos absorvem energia exatamente no mesmo comprimento de onda,
existira, consequentemente, uma certa dispersao em torno do comprimento de onda central da
linha, o que implica uma “dispersao” Awv das velocidades em torno da velocidade radial medida.
Este fato se deve a vérios efeitos?, sendo os mais importantes a largura finita dos niveis de
energia dos atomos da nuvem responsavel pela linha, ao movimento aleatério e macroscépico do
material, a pressao sobre os atomos e a presenca de fortes campos magnéticos.

Isto indica que a intensidade I, da linha de absorcao dependerd, portanto, nao sé da
profundidade éptica 7, da nuvem (e por conseqiiéncia do nimero N de atomos ou fons ab-
sorvedores), mas também da distribuigao de velocidades dos absorvedores. Contudo, se o perfil
verdadeiro da linha for medido o nimero de atomos, ou como é usualmente chamado, a coluna
de densidade, pode ser obtida. Em uma linha de absorcao a intensidade se relaciona com a
profundidade 6ptica através da expressao:

I, _
—:1_6 7—]/7 (1.4)
e esta udltima com o perfil da linha de absor¢ao ¢(Av) e a coluna de densidade por:

7, = Ns¢p(Av), (1.5)

onde s é a secdo de choque de absorcao integrada, e Av = v — 1, a distancia do centro da linha
em unidades de frequéncia. Com a andlise dos perfis de linha, velocidades radiais, colunas de
densidade, dispersao de velocidades e a distancia das estrelas, pode-se investigar a cinematica
das componentes do gas interestelar nas diregoes estudadas.

2Tais efeitos sdo chamados de “mecanismos de alargamento de linha”. Veja Capitulo 5



1.1 Dados observacionais sobre a estrutura e cinematica do meio
interestelar local

Atualmente os diferentes dados observacionais sugerem que o Sol encontra-se localizado dentro
de uma nuvem de gés de densidade baixa (ngr < 0.1 em™3), morna (T = 8000 K) e parcialmente
ionizada, cujo diametro varia de 2 a 30 pc. Circundando esta nuvem, hd uma regiao de densidade
extremamente baixa (nyr < 0.025 cm™3) e forma bastante irregular, que esta preenchida com gés
quente (T ~ 10% K) coexistindo com nuvens de gés atémico e molecular dentro de seu interior.
Usualmente chamada de Bolha Local, esta regiao pode ter sido criada pela explosao de uma ou
mais supernovas perto do Sol alguns milhdes de anos atras. O raio da Bolha Local varia desde
30 até 300 pc, dependendo da direcao observada (Cox & Reynolds 1987; Gehrels & Chen 1993;
Frisch 1993, 1996; Hartquist 1994; Bruhweiler 1996).

Ao longo da linha de visada das nuvens Saco de Carvao e Chamaeleon-Musca (SCCM) —
assunto principal deste trabalho — existe uma cavidade maior, chamada Loop I, de densidade
muito baixa (ng; < 0.001 em™3) e preenchida com gas quente (T =~ 10° K; Berkhuijsen et al. 1971,
McCammon et al. 1983). Acredita-se que Loop I tenha sido formada pela agdo coletiva dos
fortes ventos estelares e consequentes explosoes de supernova das estrelas da associagdo Scorpio-
Centauri (Sco-Cen), que agindo sobre o material interestelar deixado apds a formacao estelar,
criaram uma bolha de gds e poeira concéntrica a esta associacao (Weaver 1979; Iwan 1980; de
Geus 1992).

Dada a proximidade dessas duas bolhas acredita-se que elas estejam sofrendo algum tipo de
interagao. Segundo as simulagdes de bolhas de plasma em expansao por Yoshioka & Ikeuchi
(1990), se uma das bolhas atingiu o estdgio radiativo de evolugao antes da colisdo, os dois
interiores nao deveriam se misturar. Na regiao de significante compressao entre elas deveria
se formar uma parede fina e densa, com uma estrutura anular de material neutro denso a sua
volta. Evidéncias observacionais da existéncia de tal regidao anular, em torno da interface entre
as bolhas Local e Loop I, foram recentemente encontradas nos dados de raios-X de baixa energia
e hidrogénio neutro em emissao & 21 cm por Egger & Aschenbach (1995).

Como foi notado por Dame et al. (1987) e Crawford (1991) as nuvens moleculares na dire¢ao
da Sco-Cen — p Oph, Lupus, R Cra, G317-4, Saco de Carvao, Chamaeleon e Musca — estao
localizadas 4 uma distancia média de 150 pc do Sol e parecem definir uma “parede” de material
denso que pode ser relacionada com a zona de interagao das bolhas Local e Loop I. Mais ainda,
Knude (1984) e Franco (1990) observaram efeitos de estruturas tipo-lamina sobre a distribuicao
dos excessos de cor em algumas destas direcées que também foram interpretados como sendo
devido as partes mais difusas da mencionada interface.

Uma representagao esquematica das duas bolhas é dada no lado esquerdo da Figura 1.3,
baseada no modelo de Iwan (1980). Uma visao frontal da distribuicdo das nuvens escuras na
direcéo da zona de interacao entre as bolhas é dada no lado direito da mesma figura. As posicoes
e tamanhos das nuvens foram obtidas de Dame et al. (1987) e os contornos da regiao anular de
Egger & Aschenbach (1995).

Nesse quadro, pode se imaginar que o material interestelar foi comprimido de ambos os
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tamanhos das nuvens foram obtidas do “survey” de CO em emisséo realizado por Dame et al. (1987) e os contornos
da regido anular dos dados do “ROSAT all-sky survey” de Egger & Aschenbach (1995). O retangulo tracejado
delimita a regiao estudada neste trabalho

lados da interface. Do lado mais distante, pela acdo dos eventos energéticos das estrelas da
associagdo Sco-Cen varrendo o material deixado apds a formacao estelar (Weaver 1979; Iwan
1980; Crawford 1991; de Geus 1992), e do lado mais préximo, pelos eventos que criaram a regiao
de baixa densidade em torno do Sol (e.g. Gehrels & Chen 1993; Frisch 1993, 1996; Cox &
Reynolds 1987; Welsh et al. 1994).

Varias linhas independentes de dados indicam que a nuvem de gas interestelar de baixa
densidade em torno do Sol flui através do sistema solar a uma velocidade de -20 km s~! desde
a direcao | = 314° e b = —1° (Frisch & York 1986). Este movimento é usualmente chamado de
“vento interestelar local”, e parece ser parte do lado mais proximo da bolha Loop I, que empurra
o material através do sistema solar (Frisch 1981; Crutcher 1982).

Em adicéo, as linhas de absorgao interestelar dentro de 100 pc do Sol, mostram evidéncias
de um fluxo de material andlogo ao “vento interestelar local”. Supondo que o Sol estd embebido
dentro de um “vento interestelar” tinico que se move desde a direcao (I, by) com velocidade vy
Crutcher (1982) obteve os seguintes valores (Iy, by, vy) = (345°, -10°, -15 km s~'). Em uma
analise semelhante Frisch & York (1986) obtiveram os valores (354°, +3°, -12 km s~!) e Crawford
(1991) obteve os valores (301°, +59°, -9 km s~'). Numa anélise mais elaborada Lallement et al.
(1986) encontraram evidéncias de quatro movimentos separados (cf. Tab. 2 do artigo), os quais
sao conhecidos como os vetores Asterix, Obelix, Idefix e Panoramizx.

Supondo que este fluxo poderia ser descrito considerando-se que as nuvens estao na superficie
de uma esfera centrada na associacao Sco-Cen (I, = 320°, b, = 11°) Crawford (1991) obteve
uma velocidade de expansdo v, = 7 km s~!. Em qualquer um dos casos, este fluxo parece ser
causado pela expansdo da bolha Loop I nas vizinhangas do sistema solar, onde seus efeitos sao
sentidos como emissao de raios-X de baixa intensidade e atividades de ondas de choque (Frisch
& York 1986).

Egger & Aschenbach (1995) observaram que a coluna de densidade do hidrogénio neutro



aumenta de menos do que 10%° cm™2 para cerca de 7 x 102° cm™2 em torno de 70 pc do Sol, e
que este aumento, supostamente, é devido a estrutura anular formada pela interacdo da bolha
Local com a bolha Loop I. Esta distancia também é sugerida por Centurion & Vladilo (1991),
que encontraram a presenca de uma “parede” de gds neutro localizada & 40 + 25 pc do Sol, cuja
coluna de densidade do hidrogénio neutro Ny, é aproximadamente 1020 cm™2.

Em adicao as velocidades indicativas do fluxo de material da Sco-Cen, algumas das estrelas
mais distantes (d ~ 100 pc) também apresentam componentes com velocidades em torno de
0 km s=! (Frisch & York 1986). Na faixa de longitude de 360° < [ < 345° existem vérias
componentes com baixa velocidade radial (-4 km sl < Visr < +4 km s_l), consistentes com
a proximidade das nuvens p Oph e Lupus (Crawford 1991). Para as latitudes positivas entre as
longitudes 325° <[ < 295°, também foram observadas varias componentes com velocidades que

sao baixas, mas claramente negativas (-4 km s < Vigr < 0 km s_l).

1.2 Trabalho Proposto

Em duas investigagoes recentes, uma na direcdo do centro geométrico do complexo de nuvens
Chamaeleon-Musca (Franco 1991), e outra na diregdo da nuvem escura Saco de Carvao (Franco
1989, 1995) foram notadas grandes semelhancas nos diagramas de excesso de cor E(b — y) por
distancia d (pc). Como pode ser visto na Figura 1.1, apesar dessas nuvens estarem separadas
por mais de 15° no céu, os diagramas mostram que a transicao para valores maiores de excesso
de cor ocorre aproximadamente & mesma distancia, e o valor minimo deste aumento, depois que

a transigdo acontece, é aproximadamente o mesmo: AF(b — y) ~ 0™100.

Saco de Carvao SA 203 - Chamaeleon-Musca
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Figura 1.2: Diagramas de excesso de cor E(b — y) vs. distancia d(pc), obtidos por Franco (1989, 1991), para
estrelas cobrindo a nuvem escura Saco de Carvéo e o complexo de nuvens Chamaeleon-Musca. Apesar das regides
observadas estarem separadas por mais de 15° os diagramas mostram caracteristicas similares. O valor adotado
para a lei de extingéo foi R = 3.1

Tais efeitos sugeriram que essas nuvens poderiam estar fisicamente associadas, e um novo



programa fotométrico foi realizado para se comprovar tal hipdtese. Foram selecionadas todas as
estrelas dos tipos espectrais anteriores a GO do catdlogo do Smithsonian Astronomical Observatory
(SAO) cobrindo a area definida pelas coordenadas Galdcticas: 294° <[ < 307° e —20° < b < 5°,
que contém as nuvens em questdo. As observagoes foram realizadas durante dois periodos
observacionais, um em abril de 1992 (24 noites) e um outro em margo de 1994 (30 noites),
usando o telescopio dinamarqués de 50 cm “Stromgren Automatic Telescope”, instalado no
European Southern Observatory (ESO) em La Silla, Chile. Este novo programa resultou em um
total de 1017 estrelas com dados uvbyf de excelente qualidade (Corradi & Franco 1995, veja
Capitulo 2).

Deve se notar, entretanto, que uma analise de qualidade requer a utilizagao de alguns critérios
de selecao que excluam objetos que podem contaminar a amostra com resultados expurios. Os
critérios utilizados sdo discutidos em detalhe no Capitulo 3. A andlise da distribuicao dos
excessos de cor é dada no item 3.2 (Corradi, Franco & Knude 1997).

Para se investigar a cinematica das componentes do meio interestelar local na direcao das
nuvens SCCM foi realizado um programa espectroscopico visando a obtengao de espectros de alta
resolugao (R ~ 60000) das linhas de absorgao interestelar do dubleto de sédio neutro (Nal D).
Foram selecionadas estrelas do tipo espectral B, localizadas até 500 pc do Sol, e cujos valores
de excesso de cor e distancia foram precisamente determinados na investigacao fotométrica
mencionada anteriormente.

Os dados foram obtidos em duas missoes observacionais, uma em Abril/96 (5 noites) e outra
em Abril/97 (6 noites). Foi utilizado o telescépio “Coudé Auxiliary Telescope” (CAT) de 1.4m,
instalado no ESO, equipado com o “Coudé Echelle Spectrometer” (CES). Detalhes sobre as
observacoes e sobre o método de reducao, que envolve a correcao dos efeitos da instrumentacao,
calibrac@o dos espectros em comprimento de onda, eliminacao da influéncia das linhas teluricas
e a transformagao para a escala de velocidades, referida ao Padrao Local de Repouso (LSR),
encontram-se descritos no Capitulo 4.

Para a obtengao das velocidades radiais Vi,gr, colunas de densidade (log Nna;) € parametro
de dispersao de velocidades (b) das componentes individuais contribuindo para os perfis das
linhas de absorcao utilizou-se o método de ajuste de perfis, discutido no Capitulo 5. A analise
dos resultados é dada no item 5.5 (Corradi, Franco & Knude 1998).



Capitulo 2

Dados Fotométricos

2.1 Fotometria Fotoelétrica

Através da fotometria fotoelétrica, pode-se determinar valores de excesso de cor e distancia
para um conjunto de estrelas medindo-se os seus brilhos (magnitudes) em vérios comprimentos
de onda. Isto pode ser feito com um detector que meca o fluxo F' da radiagdo incidindo sobre
sua superficie por unidade de tempo e de comprimento de onda. Entretanto, o fluxo medido é o
resultado de véarios efeitos sobre a radiacao emitida, e pode ser representado da seguinte forma:

P [ RO Ty ) T0) T TH0) 6400 2.1)

onde

e F, (\) é o fluxo da estrela que seria recebido na Terra na auséncia de perturbagoes
sobre o feixe ao longo de seu caminho. Ele é o produto de propriedades intrinsecas
da estrela e obedece a lei do inverso do quadrado da distancia em acordo com a lei
de conservacao do fluxo de energia;

e T, (A d) é a fragdo da radiagdo que é transmitida através do espaco interestelar até
o observador. Este termo é funcao de A e da distancia d a estrela porque os graos
de poeira do meio interestelar que causam absorcao e difusao estao espalhados de
forma nao homogénea pelo espaco;

e T, (\) é a fragao da radiacao que é transmitida através da atmosfera terrestre. A
luz atravessa uma coluna de ar (massa de ar) e sofre espalhamento seletivo e forte
absor¢ao no ultravioleta;

e T; (\) é afracdo daradiacao que é transmitida através do sistema 6ptico do telescépio;



e Ty () é a fracao da radiacdo que é transmitida pelo sistema de filtros que definem
a faixa de comprimentos de onda que vao incidir sobre o detector;

e ¢4()\) é a funcao caracteristica do detector com o qual a luz estelar serd finalmente
medida.

Para que o fluxo medido forneca dados de alta qualidade é necessario que haja uma uniformi-
zagao que permita que os dados obtidos em locais diferentes, por instrumentos com sensibilidades
diferentes e sob condi¢Oes observacionais diferentes possam ser comparados.

Em primeiro lugar, para se criar condigoes observacionais reprodutiveis, os comprimentos de
onda limite do sistema devem depender apenas da transmissao dos filtros Ty. Assim pode-se
controlar melhor a influéncia da atmosfera sobre os resultados, porque a transmissao atmosférica
T, varia nao sé de noite para noite como pode também variar durante a mesma noite. Como
a transmissao do telescopio T; é praticamente constante sobre um longo periodo de tempo e
a janela do telescépio é muito maior que a “janela” Optica da atmosfera, sua influéncia fica
reduzida. Mas para se evitar os problemas de aberragao cromatica e aumentar a transmissao no
ultravioleta deve-se empregar um telescépio refletor.

E interessante também que se use um fotometro multicanal. Neste, o feixe é dividido antes
de passar pelo conjunto de filtros e incidir sobre os detectores. Assim medidas simultaneas
podem ser realizadas melhorando a precisao na determinacgao de indices de cor, ja que pequenas
variagoes na transparéncia da atmosfera influenciam igualmente as medidas sobre todos os filtros.
Os detectores podem ser tubos fotomultiplicadores ou CCDs, sensiveis & regiao espectral sob
estudo, com boa eficiéncia quantica, grande capacidade de integracao temporal, boa precisao na
defini¢ao do sinal de entrada e com sensibilidade numa grande faixa de intensidades.

Um sistema fotométrico é definido pelo produto

SN =Tr(N) Te(A) ¢a(N). (2.2)

Para que tal sistema seja 1til sua funcao sensibilidade S(\) deve ser bem conhecida e deve ser
independente do tempo tanto quanto possivel. Contudo, na prética S(A) acaba sendo varidvel
pois, partes do fotometro precisam ser trocadas, os filtros e as partes refletivas mudam sua curva
de transmissao com o tempo. Assim S(\) é inica para uma dada instrumentagao e define um
sistema, fotometrico tnico, chamado sistema instrumental.

Em principio, poderia medir-se esta funcao sensibilidade do sistema fotométrico no laboratdério
a cada observacao, mas nao seria pratico refazé-lo a cada noite. Uma maneira mais pratica é
medir as magnitudes de um conjunto de estrelas bem conhecidas e uniformemente distribuidas
pelo céu, com uma determinada instrumentagao, transformé-las para fora da atmosfera e assim
estabelecer um sistema fotométrico padrao.



2.2 O Sistema Fotométrico uvby3 de Stromgren

Além da precisao que pode ser alcancada através de suas medidas, dentre os sistemas
fotométricos encontrados, o sistema uvby/3 proposto por Stromgren (1956, 1963, 1966) e comple-
mentado por Crawford & Mander (1966) é o que mais se enquadra dentro dessas caracteristicas.
Ele ¢ definido exclusivamente pelos filtros de banda intermediaria (uvby) e banda estreita (H/3)
tais que termos de correcao de segunda ordem na extingdo e nas equagoes de transformacao
tornam-se desnecessarios.

O limite inferior do filtro u (3150 A), bem como o limite superior do filtro y (5650 A)
encontram-se dentro da regiao transparente da atmosfera, tornando os limites deste sistema
independentes da atmosfera terrestre. O filtro y foi planejado de tal forma que a magnitude y
correlacione-se bem com a magnitude V' do sistema UBV de Johnson. Entre os filtros v e v
encontra-se a descontinuidade de Balmer, isto é, a direita de u (A > 3500 A) e a esquerda de
v (A < 4100 A). Estes filtros nao cobrem regides de linhas espectrais, exceto a linha H§ (4100
A), na faixa de v até o tipo espectral G0. Para estrelas mais frias, o espectro tem um grande
nimero de linhas fracas, 1teis na determinagao da composi¢ao quimica.

Os filtros b e y nao transmitem linhas espectrais e portanto o indice de cor (b—1y), apresenta-
se livre do efeito de bloqueio da radiacao pelas linhas fracas e pode ser indicador de temperatura
efetiva. Entretanto, este indice é afetado pelo avermelhamento interestelar. Um indice de cor
mede essencialmente a inclinagao do espectro continuo na regiao espectral onde é definido.

Como o indice (v —b) é afetado pelo bloqueio de linhas e o indice (b—y) nao o é, a diferenga
entre eles, chamada m; = (v—b)—(b—y), indica o bloqueio de linhas (line blanketing). A presenca
de linhas de absorcao metalicas’ provoca uma mudanca na inclinacao do espectro continuo; duas
estrelas de mesma temperatura e densidade superficial podem ter composicao quimica diferentes,
isto é, mesmos dtomos em proporgoes diferentes, portanto indices m; (metalicidade) diferentes.

Analogamente, estrelas de mesma temperatura podem ter luminosidades diferentes caso
tenham gravidades superficiais diferentes. Para se determinar como a inclinacao do continuo
fica afetada pela descontinuidade de Balmer, que correlaciona-se com a gravidade superficial
log g, define-se um outro indice de cor ¢; = (u —v) — (v — b). Como o bloqueio em u é
aproximadamente o dobro do em wv, elimina-se o efeito de “blanketing”, deixando-se apenas
os efeitos da descontinuidade de Balmer, portanto independentes da composicao quimica da
estrela.

O indice HQ é obtido pela razao de dois filtros interferenciais centrados sobre a linha H3 do
hidrogénio (A = 4861 A), sendo um filtro largo (AX = 150 A) e outro estreito (AX 2 30 A). Desta
maneira este indice independe nao sé da extin¢ao atmosférica mas também do avermelhamento
interestelar. O filtro estreito mede o nicleo da linha, enquanto o largo mede também parte do
continuo. O indice H [ pode ser indicador de temperatura ou luminosidade dependendo do tipo
espectral. Além disso, o sistema uvby( possui um conjunto de estrelas padrao bem determinado
(Crawford & Mander 1966) e a preciisao que pode ser alcancada com este sistema é dificilmente
obtida com outros sistemas fotométricos.

'Em astrofisica séo considerados metais todos os elementos de niimero atémico maior que o do He.
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2.3 Dados Observacionais

Os detalhes da missao observacional e da reducao dos dados, bem como os resultados obtidos,
podem ser encontrados no artigo “uvby(B photometry of 1017 stars earlier than GO in the
Centaurus-Crux-Musca-Chamaeleon direction”, apresentado a seguir. Os dados encontram-
se disponiveis apenas no formato eletronico, via “ftp anénimo: ftp 130.79.128.5” desde o
“Centre de Données astronomiques de Strasbourg” (CDS).
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Abstract.

Stromgren uvby3 photometry has been collected for a total of 1017 stars earlier than GO lying in

an area of the sky containing the Southern Coalsack, the Musca, and the Chamaeleon dark clouds. The targets were
selected from the SAQO star catalog, and the results, which are only available in electronic form at the CDS, give V,
b—1y, mq, c1, and B on the standard systems, with overall rms errors for one observation of one star of 07008, 07004,
07006, 07009, and 0011, respectively. The observational data introduced here is aimed for an investigation of the
colour excess distribution in direction to the mentioned dark clouds as well as to the interstellar medium surrounding

them.

Key words:
Chamaeleon.

1. Introduction

An investigation of the distribution of the interstellar dust
material toward the Southern Coalsack (Franco 1989a,
1995) and the Chamaeleon-Musca dark clouds (Franco
1991) has been previously conducted based on four-colour
and HS photometry. It is remarkable that the obtained
colour excess vs distance diagram obtained for stars to-
ward the Southern Coalsack resembles very much the one
obtained for stars toward the Chamaeleon-Musca dark
clouds. Based on this similarity, one have suspected that
these clouds could be the effect of directions showing
high column density embedded in a unique large extended
structure, probably related to the Loop I Bubble (Iwan
1980).

In order to investigate the hypothesis of a possible
association between these clouds, a new photometric pro-
gram has been conducted aiming to collect the data
needed to study the distribution of the interstellar medium
toward a region covering all these clouds. This article in-

Send offprint requests to: G. A. P. Franco
* Based on observations collected with the Stromgren
Automatic Telescope (Danish 50 cm) at the European

Southern Observatory (ESO), La Silla, Chile
** The data are only available in electronic form at the CDS
via anonymous ftp 130.79.128.5
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troduces the obtained uvbys photometry for the observed
stars.

2. The observations

Since the main purpose was to investigate the distribution
of the interstellar dust material along directions through
the Southern Coalsack and the main clouds composing
the Chamaeleon-Musca dark clouds complex, as well as
through the medium surrounding these clouds, a sample
of stars covering a large area in the sky has been selected
from the SAQ star catalog. The surveyed area was chosen
as covering the galactic coordinates 294°5 < [ < 307°0,
and —20° < b < 4°, being that, stars below declination
—80° were discarded due to difficulties in observing such
low declination stars from the European Southern Obser-
vatory (ESO), on Cerro La Silla-Chile, where the obser-
vations were carried out. A total of 1053 stars earlier than
GO were selected from the catalog. Figure 1 shows the
distribution onto the sky of the selected objects as well as
the contours of the Coalsack, Musca and the Chamaeleon
dark clouds.

The observations were carried out during two observ-
ing periods, one in April 1992 (24 nights — GAPF) and
the other one in March 1994 (30 nights — WJIBC), us-
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ing the Stromgren Automatic Telescope (Danish 50 cm).
The telescope was equipped with a six-channel uvbyg
spectrograph-photometer (Florentin Nielsen 1985), which
allows simultaneous measurements for the wuwvby pass-
bands, or simultaneous measurements for the narrow and
wide passbands used to define the HB index. This tele-
scope also allows fully automatic observations (Florentin
Nielsen et al. 1987), which has been used during some of
the nights. On the remaining nights, the observations were
collected using the non-automatic mode, that is, centering
of the observed stars inside the diaphragm was attained
manually. No systematic differences has been noticed be-
tween the two modes of observations.
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1992 were performed about 10 months after the violent
eruption of Mt. Pinatubo on the island of Luzon in the
Phillipines, that occurred on June 14/15, 1991. The ef-
fects, on the atmospheric extinction at La Silla, caused by
the large amounts of aerosols introduced into the strato-
sphere has been discussed by Grothues and Gochermann
(1992). The obtained y-colour extinction coefficient, k,,
showed large variations from night to night, indicating an
additional extinction of 0.05 to 0.10 mag am ', in compar-
ison to the standard extinction coefficient for an average
photometric night sky at La Silla. No differences has been
noticed for the extinction coefficients for colour indices
as compared to the standard values, indicating that the
additional extinction caused by Pinatubo eruption seems
to be wavelength independent, in agreement to the results
obtained by Grothues and Gochermann. Although show-
ing a value larger than the standard one, the y-colour
extinction coefficient proved to be very stable during each
night used for four-colour measurements. Figure 2 gives
the obtained values for the y-colour extinction coefficients
for all nights employed for four-colour measurements in
both observing runs.
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FIGURE 2. Extinction coefficients obtained for the y-colour.
The vertical bars indicate the estimated errors of the obtained
values.

Taking into account the calculated mean errors of the
measurements of stars with two or more observations, one
obtained that the overall rms errors for one observation

FIGURE 1. Distribution of the 1053 selected stars onto the sky.
The contour for the Southern Coalsack represents the outer 2
K km s™! velocity integrated CO emission obtained by Nyman
et al. (1989), while the other contours are based on the dark
clouds catalogue by Feitzinger & Stiiwe (1984).

of one star are 07008, 07004, 0™006, 07009, and 07011
in V, b—y, my, ¢, and (3, respectively.

The procedure used during the measurements as well
as the method used to reduce the data, such as: extinc-
tion correction, transformations to the uwby and to the Hj3
standard systems, is described in details in a previous pa-
per by Franco (1994). The observations collected in April
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3. The results

The observations transformed to the standard uvbyg3 sys-
tems for 1017 observed stars are only available in elec-
tronic form at the CDS via anonymous ftp 130.79.128.5.
The Table contains the star identification in the SAQ cat-
alog as well as its HD number, the Michigan two dimen-
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sional classification (Houk & Cowley 1975), right ascen-
sion and declination for the equinox 1950.0, the computed
V magnitude on the Johnson system, the (b —y), m1, ¢1,
and the 3 indices, respectively.

In order to control the data quality, a comparison to
earlier published uvbyB data of common stars has been
performed. Qur survey contains 210 stars in common to
an earlier catalogue published by Franco (1989b). The ob-
tained comparison between both results is given in Table
1, which shows that the agreement is very good. Table 2
gives the comparison to earlier results obtained by Knude
(1992) for 31 common B type stars, while Table 3 gives
the comparison to earlier results obtained by Olsen (1983)
for 54 common A and F type stars. Again, the agreement
can be considered very good, with a small systematic
difference observed for the Hf3 index.

Most of the stars were observed at least twice in uvby
(about 80%), as well as in HB (about 96%). Among them
there are few objects that show rather large mean errors
in magnitude and/or colour indices. Some of these stars
show evolved or other kind of peculiar spectra. Five stars
were found in the General Catalogue of Variable Stars
(Kholopov et al. 1985-88) — 251436 (TU Mus), 251606
(LZ Cen), 251791 (S Mus), 251878 (R Cru), and 252281
(V606 Cen).

TABLE 1. Comparison to earlier results obtained by Franco
(1989b). The mean differences represent the average of the
results obtained in this paper minus the results obtained by
Franco for 210 common stars. The errors quoted are rms
errors of the mean differences. Units in 07001.

\% b—y my c1 Hp

x 61 —-1.6 19 -—-18 5.6
o +134 +£58 +£82 +124 +£16.1

TABLE 2. Comparison to earlier results obtained by Knude
(1992). The mean differences represent the average of the
results obtained in this paper minus the results obtained by
Knude for 31 common stars. The errors quoted are rms
errors of the mean differences. Units in 07001.

V b—y m 1 Hg3

x —4.2 53 —-17 02 -133
o £20.0 £83 =£13.0 +£10.1 =£15.8

TABLE 3. Comparison to earlier results obtained by Olsen
(19883). The mean differences represent the average of the

results obtained in this paper minus the results obtained
by Olsen. The errors quoted are rms errors of the mean
differences. Units in 07001,

V b—y m 1 H3

—88 —1.2 31 —-12.7 -114
+12.2 +4.7 +£9.9 +£13.0 =+13.5
o4 o4 o4 04 14

Z 9 %

A detailed analysis of the data introduced in this paper
is under preparation and will be published elsewhere.
However, it is instructive to analyse the obtained (b — y)
versus [ diagram for the observed stars. Figure 3 gives the
(b—y) vs. B diagram for the A and F type stars, while the
same diagram for the B type stars is shown in Figure 4. As
expected, most of the F type stars (8 < 2720), which are
in average closer than the other ones, show a concentration
close to the standard relation, indicating very little colour
excess. On the other hand, most the early B type stars
show a minimum colour excess of about F(b—y) = 0M100,
which is thought to be caused by a sheet-like structure all
over the surveyed area, containing the Southern Coalsack
and the Chamaeleon-Musca dark clouds.

A and F type stars
08 """"" T T ypl """"" T ]

T

+
+
+
+

0.6

(b-y) mag

2.80
beta (mag)

270 2.60

FIGURE 3. The (b—y) vs. 8 diagram for the observed A and F
type stars. The standard 3-(b— y)o relation is indicated by the
solid curve. Some of the stars appearing on the upper right-
hand corner of this diagram are in fact late type stars which
erroneously appear as earlier than GO in the SAQO catalogue.



98 W.J.B. Corradi and G.A.P. Franco —

B type stars Olsen E.H. 1983, A&AS 54, 55

1.0

0.8

0.6

0.4}

(b-y) mag

0.2

0.0

-0.2L ! !
2.4 2.6 2.8 3.0
beta (mag)

FIGURE 4. The (b — y) vs. B diagram for the observed B type

stars. The standard 3-(b—y), relation is indicated by the solid This article was processed by the author using Editions de
curve, while the dashed curve gives this relation shifted by a  Physique - Springer TEX AA macro package 1990.

reddening E(b — y) = 07100.

Acknowledgements.

The Danish Board for Astronomical Research is thanked
for allocating the observing periods. The Brazilian Agen-
cies CNPq and FAPEMIG are acknowledged for partially
supporting this research.

References

Feitzinger J.V. & Stiiwe J.A. 1984, A&AS 58, 365

Florentin Nielsen R. 1985, A 6-Channel uvby-3 Spectrophotometer for the Danish 50 cm Telescope, Copenhagen Univ.
Obs. Internal Report 9

Florentin Nielsen R., Ngrregaard P. & Olsen E.H. 1987, The Messenger 50, 45

Franco G.A.P. 1989a, A&A 215, 119

Franco G.A.P. 1989b, A&AS 77, 227

Franco G.A.P. 1991, A&A 251, 581

Franco G.A.P. 1994, A&AS 104, 9

Franco G.A.P. 1995, A&A — in preparation

Grothues H.-G. & Gochermann J. 1992, The Messenger, 68, 43

Houk N. & Cowley A.P. 1975, University of Michigan Catalogue of Two-Dimensional Spectral Types for HD Stars,
Univ. of Michigan, Ann Arbor, Vol. 1

Iwan D. 1980 ApJ 239, 316

Kholopov P.N., Samus’ N.N., Frolov M.S., Goranskij V.P., Gorynya N.A., Kireeva N.N., Kukarkina N.P., Kurochkin
N.E., Medvedeva G.I., Perova N.B., & Shugarov S.Yu. 1985-88, General Catalogue of Variable Stars, 4th edition
(Moscow: Nauka Publishing House).

Knude J. 1992, A&AS 92, 841

Nyman L.-A., Bronfman L., Thaddeus P. 1989 A&A 216, 185

15



Capitulo 3

Associacao Fisica entre as Nuvens Saco de Carvao e
Chamaeleon-Musca

3.1 Meétodo de Obtencao do Avermelhamento Interestelar

3.1.1 Classificagcao Espectral Prévia

O sistema fotométrico uvbyB nos permite fazer uma estimativa do tipo espectral através
da analise dos indices de cor livres do avermelhamento interestelar que podem ser obtidos dos
indices (b —y), my e ¢1. Supondo uma lei de extingao interestelar padrao (R = 3.1), a extingao
total A,, e os excessos de cor, em funcao de (b —y) sao:

A, = 4.3E(b — y); (3.1)
E(c1) = 0.20E(b — y); (3.2)
E(my) = —0.32E(b — y); (3.3)
Eb-y)=0b-y) = (b-y. (3-4)

Podemos definir entao os seguintes indices livres de avermelhamento:

[m1] = mo+0.32(b — y)o = m1 + 0.32(b — y); (3.5)

[c1] = co—0.20(b — y)o = ¢1 — 0.20(b — y); (3.6)
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[w— b = [e1] + 2[ma]- (3.7)

Com estes indices pode-se construir diagramas de [c1] x [mq]e [u—b] x [ que permitem fazer
uma classificacao espectral prévia das estrelas observadas para a separacao dos tipos espectrais
B, A e F, bem como detectar estrelas peculiares. Estrelas dos tipos espectrais de O9 até B9
sdo chamadas de grupo OB, enquanto aquelas compreendidas entre os tipos A3 até GO sao o
grupo AF. As estrelas na faixa A0 até A2 sao as A intermedidrias (Al) e estrelas com valor de

[mq] > 0.400 sao dos tipos K1 até M.

Stromgren (1966 - Fig. 1) mostrou ainda que as estrelas de populagao I das classes B2 até
KO de classe de luminosidade V (seqiiéncia principal) ocupam, nestes diagramas, faixas bem
definidas e bem separadas das estrelas de classe de luminosidade Ia, Ib, II, IIT e IV. As de classe
II nao sao bem separadas das de classe Ia e Ib, e ndo existe uma separacao clara entre as de classe
IIT e TV, exceto para as estrelas de B9 até A5. A despeito da ambiguidade em torno do maximo
de Balmer, uma estrela OB pode ser distinguida de uma AF. Elas podem ter valores idénticos
de G e
ser feita com base apenas nos indices fotométricos. Os critérios limites da fotometria Stromgren

[u — b], mas [m;] para as AF é consideravelmente maior. Deste modo a separagao pode

para a classificacao espectral prévia sao dados na Tabela 3.1.

Tabela 3.1: Critérios para separacao dos tipos espectrais baseado nos indices fotométricos

Grupo Critérios

OB 2.920 > 5 > 2.900 [u—5] <1.34

OB 2.900 > 5 > 2.880 [u—b] <1.37

OB 2.880 > 8 > 2.860 [u—0b] <1.40 [m1] <0.170
OB 2.860 > 8 > 2.840 [u—10] <143 [m1] < 0.160
OB 6 > 2.840 [u—10] <146 [m1] < 0.160
AF £8<2889 1.25<[u—b]<1.30 [m1] > 0.190
AF <2889 1.30<[u—b]<1.35 [m1] > 0.190
AF <2889 135<[u—b <1 40 [m1] > 0.190
AF $<2880 140<[u—b<1.4 [mq] > 0.183
AF <2872 145<[u—b <15 [mq] > 0.176
AF 0 <2.864 [u—0] <1.5 [m1] > 0.170
KM [m1] > 0.400
Al 6> 2910 [e1] > 1.017  0.150 < [mq] < 0.220

3.1.2 Calculo dos Parametros Estelares Intrinsecos, Excessos de Cor e Dis-
tancias

Através das calibragbes dos parametros observados que sao indicadores de temperatura
pode se obter os indices estelares intrinsecos, corrigidos do avermelhamento interestelar. Com
eles calcula-se o excesso de cor E(b— y) e a distancia d.
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O grupo AF

Para as estrelas F, os indices (3 e (b — y) sao os indicadores de temperatura. Como 3 nao
é afetado pelo avermelhamento interestelar e pelo bloqueio de linhas, ele foi escolhido como
pardmetro independente na calibracao da cor intrinseca (b —y)o. Para este estudo sao definidos
dois novos parametros:

smy(8) = mi™ — mgbs; (3.8)

ser(B) = e — &, (3.9)

b

obs

S e 3% sdo os fndices medidos e m§t? e ¢t

onde m¢ e ci** sao os Indices padroes obtidos por Crawford
(1975, 1978, 1979), para um dado valor de . O pardmetro dm; leva em conta que duas estrelas
de mesma temperatura (3) podem sofrer bloqueios de linha diferentes. O parametro éc; leva
em conta que duas estrelas de mesma temperatura () podem ter descontinuidades de Balmer
diferentes. Desse modo dm; é um indicador de metalicidade e dc; é um indicador de diferengas

de luminosidade (gravidade).

A calibracao da magnitude absoluta é feita em fungao dos indicadores de temperatura (3) e de
luminosidade (d¢;). Foram usados dados de estrelas com paralaxes trigonométricas precisas para
fixar de maneira independente o ponto zero da calibracao e alguns aglomerados galacticos para
obter a inclinagao da relacao entre M, e 8. Também foram levados em conta os efeitos evolutivos
fazendo-se uma correcao através do indice dc;. Maiores detalhes podem ser encontrados em
Crawford (1978).

Para estrelas do tipo A (A3-A9), os indices exercem as mesmas fungoes que no tipo F. 3 é o
parametro independente e mede temperatura e ¢; € o indicador de luminosidade. Estrelas com
dc1 muito negativo podem ser bindrias ou Ap (peculiares). E estrelas com dm; < —0.020 sao
em sua maioria estrelas do tipo Am (metalicas).

Para as estrelas na faixa das A intermediarias, ao se aproximar do méximo, a descontinuidade
de Balmer, que é funcao s6 da gravidade superficial, passa a ser afetada também pela temperatura
e se torna funcdo das duas grandezas, permanecendo assim até que se atinja o outro lado do
maximo onde ela passa a depender apenas da temperatura. Como os resultados obtidos com
estas calibracoes nao sao precisos, as estrelas pertencentes a este grupo serao excluidas das
analises.

Apés a classificagao espectral prévia (Tab. 3.1), se a estrela for AF a cor intrinseca (b —y)o,
serd calculada pelas relagoes obtidas por Crawford (1975, 1979). Se for F com as equagoes
(3.10a) e (3.10b), e se for A com as equagoes (3.11a) e (3.11b), através de um processo iterativo
até a convergéncia em (b — y)o:

(b—1y)o = 0.222 + L.11AS + 2.7(AB)? — 0.056¢; — (0.1 4 3.6A3)dmy, (3.10a)
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onde

AB = 2.720 — B; (3.10b)
(b—y)o =2.946 — § — 0.15¢; — 0.256m se omy < 0; (3.11a)
(b—y)o=2.946 — § — 0.15¢; se dmy > 0. (3.11b)

A magnitude absoluta sera calculada, se for F, com a equacao (3.12) e se for A, com a
equagao (3.13):

M, = M2 — (9 + 20A8)d¢o; (3.12)
M, = M5 — 95¢g. (3.13)

Desse modo calcula-se a extincao total e a distancia d pode ser obtida de acordo com a
equagao (3.14):

d — 10(V—Mu—4.3E(b—y)+5.)/5.‘ (314)

O grupo OB

Nesta faixa de tipos espectrais os indices ¢; e (b — y) sdo ambos indicadores de temperatura.
Entretanto, ¢; é consideravelmente menos afetado pelo avermelhamento e serd tomado como
parametro da calibragdao. O indice (3 passa a ser indicador de luminosidade, o que é adequado
para a calibracao da magnitude absoluta, ja que 3 é livre do avermelhamento interestelar. Surge
um efeito da temperatura, vindo do fato de que duas estrelas de mesma intensidade de linha
mas com temperaturas diferentes podem nao ter a mesma luminosidade.

Nesse caso ap6s a classificagdo espectral prévia, a cor intrinseca (b — y)o é obtida através de
um método iterativo, interpolando & partir do indice ¢; na relagao padrao obtida por Crawford
(1978). O célculo da magnitude absoluta utiliza as equagoes:

M, = M5 —10A3 para 0.20 < ¢o < 0.90; (3.15a)

M, = M3 para ¢y fora do intervalo, (3.15b)
onde

AS = B(std, co) — . (3.15¢)

A absorcéao total A, e a distancia d sao obtidas do mesmo modo que para as AF.
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3.1.3 Critérios de Exclusao

Nem todas as estrelas observadas sao tteis para o estudo do avermelhamento interestelar.
Estrelas evoluidas ou que possuem peculiaridades no espectro desviam muito das calibragoes
e os resultados obtidos podem nao ser de boa qualidade. Olsen (1979) estudando a distribuicao
das estrelas A e F no diagrama [c¢1] x [m1] delimitou as regides onde se situam estrelas peculiares,
metélicas e de alta luminosidade. Tobin (1985) estudando a distribui¢ao das estrelas do tipo
espectral B no diagrama 8 X ¢y, que é semelhante a um diagrama HR, derivou critérios para

distinguir estrelas peculiares e evoluidas (classe de luminosidade). Tais critérios de exclusao das

estrelas inadequadas a realizagdo deste projeto, sao sumarizados na tabela 3.2.

Tabela 3.2: Critérios para a exclusao das estrelas inadequadas ao calculo do avermelhamento

Critérios Provavel Razao de Exclusao
0.043 < (b —y)o < 0.270 dmgo > 0.045 Ap, FHB, FBSwl e F pop. II
0.270 < (b —y)o < 0.412 dmp > 0.100  evoluidas
0.043 < (b —y)o < 0.222 omg < —0.025 Am, Ap e F gigantes
0.222 < (b —y)o < 0.270 omg < —0.025 Am, Ap, FmDel e F gigantes
0.270 < (b —y)p < 0.412 dmg < —0.015  Am, Ap, FmDel, F gigantes e G
0.043 < (b —y)o < 0.412 dcp > 0.280 evoluidas
0.043 < (b —y)o < 0.412 dcg < —0.045  F peculiares
0.412 < (b —y)o < 0.500 cp > 0.400 K, GII/Ib e G gigantes
0.412 < (b —y)o < 0.500 cp > 0.200 G4V subanas

0.175 < [m1] < 0.215 co>0935  Ap

(b —y)o > 0.500

K2, CF8, Kb e G1 gigantes

[m1] < 0.175 (b—1y)o < 0.043 Ap quentes, supergigantes
6 < 2.590 6 > 2.890 fora da calibracdo para o grupo AF
co < —0.15 B evoluidas
—0.15 < ¢y < 0.20 06 > 0.025 B evoluidas
0.20 < ¢g < 0.50 66 > 0.050 B evoluidas
0.50 < ¢y < 0.85 06 > 0.075 B evoluidas
co > 0.85 B evoluidas
66 < —0.010 B evoluidas
E(b—y)o < —0.015 dmy < —0.02  varidvel ou peculiar
omg > 0.04 variavel ou peculiar
0 < 2.590 fora da calibracao para o grupo OB

FHB = Field Horizontal Branch; FBSwl =

Field Blue Stragglers weaked line; FmDel =

Fm Delphini

3.2 Analise da Distribuicao dos Excessos de Cor

Os resultados da analise dos diagramas de excesso de cor encontram-se descritos no artigo

“Physical association between the Southern Coalsack and the Chamaeleon-Musca dark clouds”,

apresentado a seguir.
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Abstract. The results of a photometric programme aiming to
investigate the hypothesis of a physical association between the
Southern Coalsack and the Chamaeleon-Musca dark clouds are
presented. The analysis is based upon uvby3 photometry for
1017 stars selected from the Smithsonian Astrophysical Ob-
servatory star catalog to cover these clouds and the connecting
area defined by the galactic coordinates: 308° > [ > 294°
and —20° < b < 5°. To ensure a more complete sample the
data were complemented by uwvby( photometry for 213 stars
of Kapteyn’s Selected Area 203, that lies at the center of the
Chamaeleon-Musca dark clouds complex.

The distribution of the colour excesses F/(b — y) for stars
with line-of-sight inside and outside the dark clouds’ contours
indicates the presence of a local low absorption volume that is
limited at 150 = 30 pc from the Sun by an extended interstellar
dust feature, and is followed by another region with almost no
additional reddening for another 350 pc. Combined with other
data on the local ISM, the existence of the dust feature per-
meating the whole connecting area and the identical distance
of the Southern Coalsack and Chamaeleon-Musca dark clouds
suggest that these clouds could be dense condensations in the
diffuse medium composing the interface of the Local and Loop
I Bubbles.

Apparently, the minimum column density of the dust fea-
ture does not show a clear dependence with the galactic longi-
tude, but may increase with the galactic latitude in the sense
that [E(b — Y)min,b] = [07050;0°] — [0™100; —-8°] —
[07150; —15°]. The quoted increase suggests either the ap-
proaching of the tangential point of a warped sheet-like structure
of same column density and curved away from the Sun, or an in-
homogeneous sheet-like structure roughly perpendicular to the
galactic plane.

Send offprint requests to: W.J.B. Corradi (Brazilian Address)

*  Based on data collected with the Stromgren Automatic Telescope
- SAT - Danish 50 cm installed at the European Southern Observatory
(ESO) in La Silla, Chile
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1. Introduction

Accurate distances to dark clouds and their distribution in the
Interstellar Medium (ISM) are important tools that can provide
constraints for studies of, e.g., star formation, infrared emission,
ultraviolet scattering and shadowing experiments. The South-
ern Coalsack and the Chamaeleon-Musca dark clouds have been
subject of various investigations, but the results have been dis-
agreeing (Franco 1989a, 1991; Schwartz 1991).

The Southern Coalsack (I = 303°, b = 0°) has a complex
structure and in some places shows several velocity components
(Nyman et al. 1989). Although highly fragmented, a character-
istic of clouds with star formation, it seems to be one of the
few massive (3500 M) molecular clouds without star forma-
tion (e.g. Westerlund 1960; Tapia 1973; Weaver 1973; Bok et
al. 1977). A distance of 150 pc was first suggested by Unsold
(1929) and Miiller (1934) by means of star count studies. Later,
Rodgers (1960) determined a value of 174 pc from photographic
photometry. Seidensticker (1987, 1989), using UBV and HG
photoelectric photometry, proposed that the Southern Coalsack
was mainly composed by two clouds, respectively, 188 and 243
pc from the Sun.

Franco (1989a) used Stromgren uvby3 photometry and
found that the cloud might be at 180 & 26 pc. Recently, analysing
colour excesses from a fainter magnitude limited sample to-
wards Selected Area 194 (SA 194), which covers the northern
part of the cloud, Franco (1995) has found that the main struc-
ture of the Southern Coalsack is not farther than 200 pc from
the Sun, with indications of dust as close as 150 pc.

The Chamaeleon-Musca complex is mainly formed by four
clouds: Cha I (I = 297°2, b = —15°6), Cha II (I = 303°0,
b = —14°3), Cha III (I = 302°4, b = —17°4) and Musca
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(I = 300°6, b = —8%5). The distance to Cha I is the most dis-
cussed, not only due to difficulties in obtaining a consistent
explanation for the extinction law towards the cloud, but also
because of the interest on it as a region of rich low-mass star for-
mation. Most attempts to obtain the distance to Cha I has been
centered on the analysis of the very young star HD 97300, which
is clearly associated to this cloud (Cederblad 1946). The discus-
sion has been whether the ratio R of total to selective extinction
is abnormal (R ~ 5) or not (R ~ 3). If R is normal an expla-
nation of the infrared excess observed for this star is missing
(Henize 1963; Grasdalen et al. 1975; Hyland et al. 1982; Jones
et al. 1985; Thé et al. 1986; Steenman & Thé 1989). Distances
ranging from 115 to 215 pc have been suggested. Independently
of this star, a distance estimate to Cha I was proposed by Whittet
et al. (1987), who derived a distance of 140 pc using a colour
excess vs. distance relation for field stars. This value implies an
anomalous extinction law toward HD 97300.

Concerning the distance to the other clouds very little has
been done so far. According to King et al. (1979), Cha II would
be between 165 and 330 pc. Hetem et al. (1988) proposed a
distance of 200-250 pc to Musca assuming that it was possi-
bly related to the Chamaeleon complex. Fitzgerald et al. (1976)
investigating the Thumbprint nebula, close to the line-of-sight
of Cha III, suggested a distance of 400 pc to this nebula. Gra-
ham & Hartigan (1988) assumed this distance as being the most
appropriate to Cha II.

Using uvby( photometry for stars in SA 203, which lies
close to the geometrical center of the Chamaeleon-Musca com-
plex but without covering most of the complex’s clouds, Franco
(1991) suggested the existence of a sheet-like structure posi-
tioned at about 140 pc. It was also suggested that the clouds in
this general direction could be physically associated, forming
an extended structure. If so, Cha I is placed at 140 pc, in agree-
ment with Whittet et al. (1987), and Cha II would be no farther
than 158 £ 40 pc, much closer than the otherwise suggested
400 pc.

1.1. Are the Southern Coalsack and the Chamaeleon-Musca
dark clouds physically associated?

With a standard value for R = 3.1, acomparison of the colour ex-
cess E(b—y) vs. distance diagrams for the Chamaeleon-Musca
complex (Franco 1991) and the Southern Coalsack (Franco
1989a) shows great similarities. As can be seen in Fig. 1, the
jump of the colour excess to higher values occurs approximately
at the same distance, and the observed minimum value of this
rise is almost the same: AE(b — y) ~ 0™100.

Although the clouds are apart by more than 15° these facts
suggest that they might be dense condensations embedded in an
extended interstellar structure. As discussed in this paper, such
a structure might be related to the interface between the Local
and Loop I Bubbles.

The observational data are described in Sect. 2 and colour
excesses vs. distance diagrams are used in Sect. 3 to investigate
the reddening distribution. The two low reddening volumes and
the sheet-like dust feature are discussed in connection to the

22

W.J.B. Corradi et al.: Physical association between the Southern Coalsack and the Chamaeleon-Musca dark clouds

Southern Coalsack Chamaeleon-Musca - SA 203
T T T T 0.50 T T T T

0.50
0.401 b 0.40f |
; x ; " x
x X X
5 030F o X 5 030 iy ¥ o R
< w X X @ o £ X
€ 020 X xRk € 020 %?g% *
= 0.20F : X, X % 1 ~ 0201 %
& X>§<><Z><><X>§<X>><<><X Fy 3R0¢ X8 XX
4 o.a0f X%e; ERSEE RTVEE SRR W o10} ﬁx S0t X0
X X
0.00+ ﬁ_‘x 0.00 ,%i(
-0.10 -0.10

. . . .
200 400 600 800 1000
Distance d (pc)

. . . .
200 400 600 800 1000
Distance d (pc)

0 0

Fig. 1. Colour excess vs. distance diagrams, obtained by Franco
(1989a, 1991), for the stars covering the Southern Coalsack and the
Chamaeleon-Musca clouds. Besides the clouds are apart from each
other by more than 15° both diagrams show similar characteristics. A
standard value (R = 3.1) has been adopted for the extinction law

other data on the local ISM in Sects. 4 and 5, respectively. The
conclusions are summarized in Sect. 6.

2. Observational data

In order to sustain the hypothesis of a physical association of
the Southern Coalsack and the Chamaeleon-Musca complex, a
new photometric programme has been carried out to trace the
extinction between the features. We used the Strémgren Au-
tomatic Telescope (SAT) in La Silla, Chile, to obtain uvby(
photometry for all stars in the area defined by the galactic co-
ordinates 308° > [ > 294° and —20° < b < 5°, that were
earlier than GO in the catalog of the Smithsonian Astrophysical
Observatory (SAO).

The SAT is equipped with a permanent six-channel wvby3
spectrograph-photometer (Florentin-Nielsen 1985), which al-
lows simultaneous four-colour measurements for the uvby pass-
bands, or simultaneous measurements for the narrow and wide
passbands used to define the H{3 index. Most stars were observed
at least four times, twice in uvby and twice in H3. These mea-
surements were used to obtain the visual photoeletric V' magni-
tude, the colour index (b — y), the colour index differences m;
and c;, and the Hf index on the standard system (Crawford &
Barnes 1970; Grgnbech et al. 1976; Crawford & Mander 1966).

The rms errors for one observation of one star are 07008,
07004, 0006, 0009 and 0™011, in V, (b — y), my, ¢; and S,
respectively. Details describing the observational method and
the data for the 1017 observed stars can be found in Corradi
& Franco (1995). The data were complemented by the uvby
and H measurements of 213 stars from the Potsdam Spektral-
Durchmusterung of the SA 203, at the geometrical center of the
Chamaeleon-Musca dark clouds (Franco 1992).

Intrinsic colours, absolute magnitudes and distances have
been computed following the calibrations suggested by Craw-
ford (1975, 1978, 1979) and Olsen (1988). For the F-type stars
the calibration of Olsen (1988) was adopted instead of Crawford
(1975) since the former includes metal weak stars. The accuracy
of reddenings and distances is estimated by the propagation of
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Fig. 4. E(b—y) vs. d diagrams for the eight sub-areas investigated, up to distances of 1 kpc. (lef?) to the inside group. (right) to the outside group.
The structure in all sub-areas is fairly similar with the steep rise of the reddening, after 150 + 30 pc, forming a lower envelope of minimum
absorption beyond this distance. Such effect indicates the existence of a structure permeating the whole area. Note, however, that the lower
envelope of colour excesses seems to be increasing its minimum value with the galactic latitude, as can be visualized using the reference dashed

lines (see discussion in the text)

we have analysed the colour excesses using the eight sub-areas
mentioned on Sect. 2.

It is remarkable that the lower envelope of colour excesses
seems to have an increasing value with galactic latitude, as can
be visualized using the reference dashed lines traced at E(b —
y) = 07100. For the outside group, near the galactic plane, but
mostly in sub-area II, the lower envelope of E(b — y) seems to
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be around 0™050. Increases to around 0™ 100 in sub-areas V-VI,
and seems to further increase to 0150 in sub-area VII.

For the inside group a similar effect may be present, but
the small number of stars at the higher latitudes does not al-
low such an increasing effect to be clearly revealed. Anyway,
near the galactic plane the lower level seems to be 0™ 100, then
increases to around 07150 in sub-areas V-VI, and most proba-
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Fig. 5. a Histogram of photoeletric V() magnitudes for the 510 stars
fulfilling the selection criteria. Note the decrease in the number of
stars fainter than Vi ~ 9"'5 meaning that (for SAO and Potsdam stars)
the final sample may be complete, in magnitude, only down to this
value

bly increases to 07200 in sub-areas VII-VIIL. In sub-area II for
the inside and outside groups the envelope is remarkably well
defined at 0T050. There are some stars indicating this value as
a minimum reddening for sub-areas I, III and IV, which might
suggest (b — y) =~ 0M050 as representative of the reddening
caused by the feature’s most diffuse parts. We refer to Sect. 4
for a more thorough discussion.

Summing up, the existence of a common envelope of mini-
mum colour excess starting approximately at the same distance
in all sub-areas suggests obscuring material distributed in an
extended interstellar structure. The Southern Coalsack and the
Chamaeleon-Musca dark clouds seem to be part of the sheet
since they are also located at 150 = 30 pc from the Sun. As the
complete range of colour excess from ~ 07 100 to 07275, shown
by the stars in a very narrow distance slot centered on 150 pc
(Figs. 3e and 3f), does not change for another 350 pc (Fig. 3¢
and particularly 3d) the dust sheet at 150 pc may be followed
by another low column density volume. Finally, if the increase
of the E(b — y) lower envelope’s value with the galactic lati-
tude is real, it could be either due to approaching the tangential
point of a warped sheet-like structure of same column density
and curved away from the Sun, or an inhomogeneous sheet-like
structure roughly perpendicular to the galactic plane.

3.1. Limiting magnitude effects on E(b — y) and distances

In a sample of probes from a limited spectral range and brighter
than a common faintest magnitude the reddening data are ex-
pected to be complete to a maximum observable colour excess,
given at each distance by the sample’s limiting magnitude, rather
than being complete to the distance of the most distant observed
star (Knude 1987). The histogram of the Vj, magnitudes for the
510 accepted stars, shown in Fig. 5a, indicates that there is a
decrease in the number of stars fainter than V) ~ 975, the ap-
proximate SAO limit. As our sample may be complete only
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Fig. 5. b Colour excess vs. distance diagram for the subsample of
A- and F-type stars earlier than FS V. The (A) represents the A-type
stars and the (o) the F-type. The dashed curve is the maximum ob-
servable E(b — y) for a zero age main sequence F5 V star with mag-
nitude Vo = 975. Note that stars showing additional reddening of
E(Mb — y) = 01 — 073 would still be included in the sample within
100 pc
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Fig. 5. ¢ Same as 5b, but for all B-type stars earlier than B6 V. The
stars in the range B6 V - B3V are represented by (+) and those earlier
than B3V, by (¢). The dashed curve has the same meaning, but for a
zero age main sequence B6 'V star. With the B-type stars being able to
pick up larger colour excesses even at greater distances, no reddenings
larger than those observed seem to exist

down to this value, it would be important to see if this limit has
any effects on the inclusion of colour excesses.

The colour excess vs. distance diagram in Fig. 5b illustrates
that larger colour excesses could have been detected, assuming
they existed, by plotting all A- and F-type stars in the restricted
spectral/luminosity range earlier than F5 V. The A- and F-type
stars are represented by (A) and (o), respectively. The dashed
curve indicates the maximum detectable F(b — y) as a function
of distance for a zero age main sequence (standard line) F5V
star with magnitude V = 975.

As several stars in this sub-sample are expected to be more
luminous than the zero age main sequence F5V, the dashed
curve is a lower limit to the maximum detectable E(b — y) at
a given distance, which means that such stars have residual ca-
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pacity to pick up more reddening. In other words, stars showing
additional reddening of E(b — y) = 01 — 0™3 would still be
included in the sample brighter than V5 = 975, depending on
the distance.

The same discussion can be illustrated for the earliest stars
of the sample. The B-type stars are intrinsically brighter and can
pick up larger reddenings, even at the larger distances. In Fig. 5S¢
all B-type stars earlier than B6 V were plotted. The dashed curve
still have the same meaning, but for a zero age main sequence
B6V star with magnitude V5 = 975. Stars in the range B6 V
- B3V are represented by (+), and those earlier than B3V by
(¢). With the B-type stars being able to pick up larger colour
excesses, even at greater distances, no reddenings larger than
those observed seem to exist at the covered distance range.

Moreover, the use of a magnitude limited sample of A- and
F-type stars to probe a dusty environment may also be the ex-
planation for some relationship between colour excess E(b—y)
and stellar properties dmy, 6cy (Knude 1991). The photomet-
ric parameters 6mg and dcg are correlated to [Fe/H] and how
much brighter than the standard line a star is. Because of the
sample’s limiting magnitude, for a given intrinsic stellar colour
the probability to observe less evolved stars decreases with dis-
tance, implying that we might be unable to observe most old
metal-rich stars at a given distance. Generally, we could say
that we would tend to observe only the less reddened ones at
large distances.

Figs. 5d-g show the émy — E(b — y) and 6¢cy — E(b — y)
diagrams for subsamples of early F-type and A-type stars, with
magnitude Vp < 975. These diagrams do not show any corre-
lation between stellar properties and colour excesses, implying
that the existence of a limiting magnitude seemingly does not
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affect the completeness of the colour excesses and distances en-
tering the final sample. Therefore, we conclude that the features
on the colour excess vs. distance diagrams must be representa-
tive, instead of being caused by selection effects.

4. The low reddening volumes
4.1. The local low reddening volume and the Local Bubble

In the immediate solar neighbourhood the observational data
suggest that the Sun is immersed at the edges of a warm (T
~ 8000 K), low density (ng; < 0.1 cm—3) and mostly neutral
(ne/mm < 0.5) interstellar cloudlet termed the Local Interstel-
lar Cloud (LIC). The LIC has a maximum neutral hydrogen
column density Nyp ~ 2 X 10Y%cm~2, with Ny =~ 10'® cm—2
being a typical value. It becomes ionized at the farther edges,
and, if uniform extends 2-30 pc in some directions (e.g., Bertaux
etal. 1985; Bruhweiler & Vidal-Madjar 1987; Frisch et al. 1990;
Lallement et al. 1995).

The LIC and other cloudlets are embedded in an irregularly
shaped region, whose radius ranges from 30 to 300 pc, and is
deficient in dense neutral hydrogen compared to the galactic av-
erage (Frisch & York 1983, 1991; Paresce 1984; Snowden et al.
1990; Juda 1991; Welsh et al. 1994; Tinbergen 1982; Warwick
etal. 1993; Malina et al. 1994; Perry & Johnston 1982). Usually
called Local Bubble, this cavity is filled with hot (T = 10° K),
low-density (nyg; < 0.025 cm™?) gas, and as recently shown by
the ROSAT and EUVE shadowing experiments, coexists with
the neutral atomic and molecular gas within its interior (e.g.
Kerp 1993; Snowden et al. 1991, 1993, 1995; Wang & Yu 1995,
Bowyer et al. 1995).
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The Local Bubble origin has been long discussed by var-
ious authors (e.g. Cowie & Songaila 1986; Cox & Reynolds
1987; Bochkarev 1987; Kosarev 1994; Hartquist 1994; Bruh-
weiler 1996). One interpretation is that the confinement of the
Local Bubble could be the edges of a remnant from a supernova
(SN) explosion that pressurized and heated the hot gas, swept
out, compressed and destroyed the cooler gas within its interior,
but was shaped by the existing large scale cool gas (Cowie &
Songaila 1986).

It has been suggested either that the Geminga pulsar could
be the remnant of such a SN explosion which took place near
the Sun less than 1 million years ago (Gehrels & Chen 1993;
Frisch 1993) or that the Local Bubble may have been produced
around 10° years ago by various SN explosions of stars from an
already dissolved stellar association (e.g. Hartquist 1994). On
the other hand, Bruhweiler (1996) suggested that there may not
exist a bubble, with the contours being, in fact, defined by the
intersection of the dense neutral gas shock fronts of large inter-
stellar structures, like the Orion-Eridanus Bubble, Gum Nebula
and the four radio continuum loops, Loop I to I'V.

Since the closest star in our sample is at 15 pc the LIC
cannot be addressed properly. Neither it seems appropriate to
make generalizations on the Local Bubble exclusively from our
data. Nevertheless, one certain conclusion is that a local low
absorption volume exists in the general direction surveyed. The
stars in the inside and outside groups show that between 15 and
100 pc from the Sun, the average colour excess is 07006 and
07004, respectively, with a standard deviation of £ 07008 in
both cases. If the standard dust-to-gas relation (Knude 1978b)
can be applied, the obtained neutral hydrogen column densities
are Ny = 4.5 x 10" ecm~2 and Ny = 3 x 10" cm—2, charac-
teristic of the lowest column densities found in the cold neutral
ISM.

Up to 100 pc, the intercloud component of the ISM con-
tributes with 0002 and closer than 150 pc less than 50% of
the sky is expected to be covered by diffuse interstellar clouds
(Knude 1979a, 1983). These clouds have mean colour excess
Eo(b — y) = 07030, and an expected number of 4.3 per kpc
(Knude 1979b, 1981). Thus, the solar vicinity could be seen as
virtually free from dust within 75-100 pc or, instead, as contain-
ing 4.4 x 10~* clouds pc— filling about 2% of the volume and
distributed randomly in a low density medium (Knude 1984a).

This means that average reddenings may not be representa-
tive if the matter has a clumped distribution, with a significant
amount of material concentrated only in a small part of the sky.
Fig. 6a shows a very expanded view of the colour excess vs. dis-
tance diagrams for both inside and outside groups (previously
given in Sect. 3) that supports the existence of the local low
absorption volume.

As can be seen, the very small values of the colour excesses
in both diagrams are spread in the whole distance range, even
within 100-120 pc, where the probability to have one cloud is
30-40%, that is, the probability to be unreddened is 60%. In
the inside diagram, there are 16 stars between 100 and 120 pc,
implying 4-5 stars expected to have E(b — y) > 0™030.
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Further support to the existence of a local low reddening
volume is given by the spatial distribution of the colour excesses
shown in Fig. 6b. The stars are spread over the whole surveyed
area, and apart from two very reddened ones, represented by the
black squares, most of them present colour excesses lower than
O E(b—y)» 1.€., lower than 07'018. Among the 65 lines of sight, five
stars indicate directions with colour excesses between o gp—y)
and Ey(b—y), and only one between Fy(b—y) and 07055 (which
corresponds to &~ 3 X 0gp—y)). Note that in some directions,
even inside the line of sight of the dark molecular clouds, almost
no reddening is measured. Based on these diagrams, one would
rather suggest that the clouds are randomly distributed in a low
density medium, but probably occupying a small fraction of the
volume.

The two most reddened stars mentioned above are SAO
252318 (I = 306%4, b = —5°3) and SAO 251863 (I = 300°3,
b = —6°4). Both located in sub-area V, they show rather high
colour excesses (0™ 146 and 0™ 126) at quite short distances of 77
and 73 pc, respectively. Except for the reddening, the photome-
try seems normal. On the other hand, they have been classified in
the Michigan Catalogue (Houck & Cowley 1975) as GO IIT and
A5 III/IV stars, with remarks, which indicates that one should
not be so confident on this spectral classification, and very care-
ful when interpreting the results obtained for these two stars.
Despite they met our selection criteria they were excluded from
the averaging processes. The acquisition of additional photome-
try, as well as high dispersion spectroscopy would be interesting
in order to investigate the existence or not of dust clouds nearer
than 100 pc in these directions.

4.2. The second low reddening volume and Loop 1

The Local Bubble is believed to interact with Loop I, another
large neighbouring bubble along the whole fourth galactic quad-
rant. Loop [ is centered at [ = (329° 4+ 1°) and b = (18° £ 3°),
and has a diameter of 116°+ 4° (Berkhuijsen et al. 1971). Ac-
cording to Weaver (1979) strong stellar winds, acting on the
material left-over after the Sco-Cen OB association has been
formed, created a bubble of gas and dust concentric to the as-
sociation.

In this picture, Loop I would be a single SN shell produced
by the explosion of one of the most massive members of Sco-
Cen OB association, having this shell inflated inside the hot,
uniform and low density volume of the previously swept up
(wind-driven) bubble. Arguing that a single SN remnant model
would require different energies of explosion to fit the H1 shell,
radio continuum loop and X-ray data together, Iwan (1980) pro-
posed that Loop I would be an old SN remnant that would have
been reheated by a second SN shock.

In a more recent study de Geus (1992) identified three dif-
ferent H1 shells with each one of the sub-groups (proposed by
Blaauw 1964) of the Sco-Cen OB association: Upper Centaurus-
Lupus (UCL), Upper Scorpius (US) and Lower Centaurus-Crux
(LCC). The UCL-shell would be the one modeled by Weaver
(1979) and Iwan (1980). It would be located at 140 + 20 pc
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Fig. 6. a Expanded view of the colour excess vs. distance diagrams.

(left) inside group. (right) outside group. The local volume is character-

ized by very small values of the colour excesses, even around 100-120

pc where some of the stars should be reddened by, at least, one average

diffuse cloud. The two most reddened stars within 120 pc, SA0 251863

and 252318, were not included in the outside diagram ( cf. Fig. 3f and
see text for further comments)

from the Sun, centered at (I = 320°, b = 10°), and with radius
of 110 + 30 pc.

The US-shell, related to the Ophiuchi complex, would be
located at 160 4+ 22 pc, with center at (I = 347°, b = 21°) and
radius of 40 + 4 pc. The LCC-shell, besides the coincidence
with the LCC sub-group did not show kinematic structure of
neutral gas being part of an expanding shell. Nevertheless, from
the curvature of the Hi loop at (I =295°, b=18°), it was deduced
that the shell should be located at 130 £ 24 pc from the Sun,
with center at (I = 300° 4 5°, b = 8° £ 5°) and radius of 35 &
10 pc.

The almost constant envelopes of minimum and maximum
colour excess, centered in a very narrow distance slot around
150 pc (cf. Figs. 3e and 3f), remain unchanged for about 350
pc after crossing the dust feature suggesting that a second low
reddening region has been reached. Such a low density region
can be identified with the interior of the Loop I Bubble.

5. The dust sheet-like feature

The effects of the extended absorbing dust feature, that confines
the low reddening volume, can be visualized on the diagrams
of E(b — y) vs. I (Fig. 7a) and E(b — y) vs. b (Fig. 7b). The
dashed lines indicate the limits of the sub-areas, and the stellar
distances have been restricted to less than 500 pc. The sheet
and the no-reddening values are present - and well separated -
everywhere.

In sub-areas I, III and IV the lower envelopes of colour ex-
cess around E(b — y) ~ 07100 strongly indicate the influence
of the outskirts of the Southern Coalsack on the reddening dis-
tribution. The fact that these values are comparable to those ob-
tained for stars with line of sight inside the CO contour suggests
that the surrounding material is probably related to the cloud,
in agreement with what would be expected from the displayed
DCC contours. In sub-area VII, which contains the molecular
clouds Cha II and Cha III, it seems highly probable that the
colour excesses are caused by the front layer of these clouds. In
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Fig. 6. b Spatial distribution of the colour excesses of the stars nearer
than 100 pc. Apart the two very reddened stars (black squares) most of
those spread over the whole area present reddening lower than o g, — ),
characterizing the low reddening volume

this sub-area, for the longitude range 308° > [ > 303°, the lack
of stars with high colour excesses values is not real, but due to
the absence of measured stars (see Fig. 2).

Apparently, the jump in E (b — y) caused by the dust feature
does not show clear dependence with the galactic longitude, but
may increase with the galactic latitude. If the jump in E(b — y)
really increases with the galactic latitude, it could be repre-
sented by [E(b — ¥)min, b] = [07050;0°] — [0™100; —8°] —
[0T150; —15°]. The quoted increase might indicate, if we pos-
tulate that the dust sheet is roughly perpendicular to the galactic
plane, that the sheet does not have the same optical thickness
because E(b— y)min (b) does not follow a simple E(b—y) sec()
law.

The quoted increase might also be the result of approaching
the tangential point of a warped sheet-like structure with same
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Fig. 7. a E(b — y) vs. [ diagrams. The extended interstellar absorb-
ing feature, that covers the whole connecting area, causes a shift to
higher values forming lower envelopes of minimum E(b — y) in all
eight sub-areas. The value of this shift does not show clear dependence
with the galactic longitude, but, as we move to the higher latitudes an
increase of the shift can be noted. In sub-area VII, all stars with [ >
303° are within 150 pc (details in the text)

column density, curved away from the Sun. If the dust sheet is
part of a small bubble, it could be associated to the LCC-shell
proposed by de Geus (1992). If the dust sheet is part of a larger
structure, warped in this part of the sky, it could be associated
to the UCL-shell, as proposed by Iwan (1980). Owing to the
small surveyed latitude range, we cannot rule out any of the
possibilities, but, the reddening data do not show clear signs of
the LCC-shell existence. Neither Crawford (1991), using high
resolution observations of interstellar Na 1 and Ca 11 found pos-
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itive velocity components corresponding to the receding part of
this shell.

Close to the galactic plane, along directions where the DCC
higher opacity is not expected, the minimum colour excess is
Eb — y)min = 07050. Some stars in sub-areas I, IIT and IV,
and even most of the stars of the inside group in sub-area II
suggest that this minimum value should be representative of
the diffuse medium constituting the dust sheet in this region of
the sky. One could think about the combined column density
of 4.3 x (120 + 350)/1000 interstellar diffuse clouds, whose
Ey(b — y) = 07030, were initially occupying the 120 pc of the
observed local volume and the 350 pc of the following second
low density volume. If this matter were swept up from both sides
(by the energetic events that created both cavities) to form the
absorbing dust feature, the column density of the most diffuse
parts of the sheet would correspond to a colour excess FE(b —
Pmin = 07061.

In summary, the existence of the dust sheet-like feature per-
meating the studied area and the identical distance of the South-
ern Coalsack and Chamaeleon-Musca dark clouds suggest that
these clouds may be dense condensations in the diffuse medium
composing the sheet. Furthermore, the existence of the two low
reddening volumes suggests that the sheet may be related to the
interface between the Local and Loop I Bubbles.

5.1. Connection to the other data on the Local-Loop I bubble’s
interface

Similar effects of crossing a dust feature have been previously
reported for directions lying close to the studied area. Knude
(1984b) investigating the dust counterparts of arching structures
towards the Sco-Cen OB association found that most stars more
distant than 150 pc in SA 193 (I = 293°0, b = 0°7) clearly
defined a lower envelope of E(b—y) ~ 0™020. Such behaviour
has been suggested as the effect of a spatially confined, non-
coherent structure with some diffuse matter inside it.

Franco (1990) also found towards SA 195 (I = 318°,
b = —1°7), SA 192 (I = 280°3, b = —6°8) and SA 175
(I =290°%4, b = 15°5), the common presence of lower envelopes
with minimum colour excesses around 07050, suggesting the
existence of sheet-like features of absorbing material in front of
some of the observed stars. These effects were attributed to the
most diffuse parts of the interface between the Local and Loop
I Bubbles, causing a minimum jump of F(b— y) ~ 07050, and
reaching into a low density uniform volume after crossing the
sheet-like structure.

Remarkably, the molecular clouds along other directions of
the Sco-Cen OB association (e.g. p Oph, Lupus, G317-4 and R
CrA) seem to define, together with Coalsack, Chamaeleon and
Musca, a dense wall of matter at almost the same mean distance
of 150 pc, that ranges from galactic longitudes 360° to 290°
and —25° < b < 25° (Dame et al. 1987, cf. his Fig. 7; Franco
1990). For instance, towards the p Oph/US-shell direction the
physical relationship between the molecular complex and the
edges of the neutral hydrogen shell suggested that the Ophiucus
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Fig. 7. b E(b — y) vs. b diagrams. The extended interstellar absorbing feature, that covers the whole connecting area, causes a shift to higher
values forming lower envelopes, for the non-zero reddenings, of minimum E(b — y) in all eight sub-areas. The shift seems to increase with the

galactic latitude (further details in the text)

complex also might have formed as condensations in the US-
shell (de Geus 1992).

Moreover, the high latitude HI column density distribution
of Heiles & Jenkins (1976) shows one set of arching filaments
concentric to both sides of | = 330°, overlapping the radio con-
tinuum Loop I. These low-velocity filaments follow the flow
patterns of the optical polarization vectors of Mathewson &
Ford (1970), implying a direct association with the local mag-
netic field. Assuming that the dust producing polarization is
associated to the Hi gas, plots of polarization vs. distance for
stars in different distance intervals suggest a distance around
115-158 pc to the HI filaments (Cleary et al. 1979). Recent
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polarization data of Reiz & Franco (1997) for 360 stars with
accurate distance determination support this result.

The facts above lead us to the idea that Coalsack,
Chamaeleon and Musca may be dense condensations super-
posed on the HI filaments composing the Local-Loop I Bub-
bles’ interface, while the other mentioned clouds, p Oph, Lupus,
G317-4, R CrA, would be at other areas of the interaction zone
of the two bubbles. In this case the interstellar material might
have been compressed at the far side, by the action of energetic
events from OB stars of the Sco-Cen association sweeping up
the unused material after the star formation, and at the near side,
either by a supernova explosion occurring near the Sun, or by
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what caused the local low density region. A schematic repre-
sentation of this scenario would correspond to the one proposed
by Iwan (1980; see his Fig. 11).

This global picture agrees with the simulations of spherical
waves associated with expanding plasma bubbles by Yoshioka
& Ikeuchi (1990). If at least one of the bubbles has already
reached the radiative stage of evolution prior to the collision, the
two interiors will not merge but a thin dense wall or diaphragm
will be formed at the region of significant compression between
them, and a ring-like structure of dense neutral matter will be
formed at the outer rim, surrounding the wall.

Observational support for the existence of such ring-like
feature has already been found on the ROSAT all-sky survey
data by Egger & Aschenbach (1995). A soft X-ray shadow was
discovered on the edges of the Loop I Bubble, cast by a warped
annular volume of dense neutral matter that supposedly formed
during the collision of the two bubbles. The shadow counterpart,
a huge HI ring was also identified on the Dickey & Lockman
(1990) data. The neutral hydrogen column density in some di-
rections of the annular region jumps from less than 10%° to > 7
x 10%, which corresponds to the jump in colour excess caused
by the dust sheet.

Egger & Aschenbach (1995) suggest that the steep increase
of the column density caused by the annular feature occurs at
a distance of ~ 70 pc from the Sun. However, in the direction
studied in this paper we have 65 stars before 120 pc and, for the
column densities under discussion, £ (b—1)sheet i 5 times higher
than o r—,). These facts imply that we could easily detect the
sheet at 70 pc and much probably the dust and gas wall is twisted
and folded, with different directions having different distances.

6. Conclusions

The colour excesses show a possible physical association be-
tween the Southern Coalsack and the Chamaeleon-Musca dark
clouds that can be summarized in the following way:

— The distribution of the colour excesses F(b — y) for stars
with line-of-sight inside and outside the dark clouds’ con-
tours indicates the presence of a local low absorption volume
that is limited at 150 &£ 30 pc from the Sun by an extended
interstellar dust feature, and is followed by another region
with almost no additional reddening for another 350 pc.
Combined with other data on the local ISM, the existence
of the dust feature permeating the whole connecting area
and the identical distance of the Southern Coalsack and
Chamaeleon-Musca dark clouds suggest that these clouds
could be dense condensations in the diffuse medium com-
posing the interface of the Local and Loop I Bubbles.

Apparently, the minimum column density of the dust feature
does not show a clear dependence with the galactic longi-
tude, but may increase with the galactic latitude in the sense
that [E(b — ¥)min, ] = [07050;0°] — [0™100; —8°] —
[0™150; —15°]. The quoted increase suggests either the ap-
proaching of the tangential point of a warped sheet-like
structure of same column density and curved away from
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the Sun, or an inhomogeneous sheet-like structure roughly
perpendicular to the galactic plane.
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Capitulo 4

Observacoes de Alta Resolucao das Linhas de
Absorcao Interestelar do Sédio Neutro

4.1 As Observacgoes

Para se investigar a cinematica das componentes do meio interestelar local na direcao das
nuvens Saco de Car™ ao, Chamaeleon e Musca foi realizado um programa espectroscopico visando
a obtengao de espectros de alta resolugao (R =~ 60000) das linhas de absorcao interestelar do
dubleto de sédio neutro (Na1 D). As estrelas foram selecionadas dentre as do tipo espectral
B, com distancia inferior a 500 pc do Sol, e cujos valores de excesso de cor e distancia foram
precisamente determinados na investigacao fotométrica descrita no capitulo 2.

4.1.1 Instrumentacao Utilizada

Os dados foram obtidos em duas missoes observacionais, uma em Abril/96 (5 noites) e
outra em Abril/97 (6 noites). Foi utilizado o telescépio “Coudé Auxiliary Telescope” (CAT) de
1.4m, instalado no ESO, equipado com o “Coudé Echelle Spectrometer” (CES). As observagoes
foram conduzidas no modo de operacao por controle remoto, desde a sede do ESO em Garching
bei Miinchen, Alemanha. A instrumentacao foi otimizada para a regidao do comprimento de
onda central \. = 5890 A, e com a largura de fenda de 459 pm (rede echelle na 382 ordem)
fornecendo uma resolucdo instrumental real em comprimento de onda AX = 105,0 mA. Este
valor corresponde a uma resolucio instrumental em velocidade Av = 5.3 km s~! (FWHM) e
uma resolugao espectral R ~ 56 000. Tais valores foram deduzidos do ajuste de Gaussianas nas
linhas espectrais do tério (veja Segao 4.2), utilizadas para calibracao dos comprimentos de onda.

O detector utilizado foi um CCD LORAL/LESSER 2688 x 512, com 16 elementos (pizels)
de “pre-scan”. O CCD tem pizels de 15 um x 15 pm, corrente de escuro 1.8 e~ /pixel/hora a
164 K, ruido de leitura 8.3 e~ e alta linearidade, com desvios menores do que 0,3% até 100 000
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e~ /pixel. A eficiéncia combinada do CAT/CES é cerca de 8% em torno de 5890 A, e devido ao
desenho da camera apenas uma ordem pode ser selecionada. Informacgoes mais detalhadas sobre
o CAT/CES podem ser encontradas em Kaper & Pasquini (1996).

4.1.2 Imagens de Calibragao do Perfil Instrumental

A meta a ser atingida durante a reducao dos dados é nao deixar que a qualidade dos dados de
calibracao cause degradacao na relagao sinal-ruido das imagens de programa. Uma das fontes de
ruido que nao pode ser corrigida é o “ruido de leitura” ou “read-out noise” (RON). Este problema
aparece porque o nivel de carga de cada pizel do CCD é medido por um amplificador que introduz
um nivel de ruido totalmente aleatério. Felizmente, para a instrumentacao encontrada nos dias
de hoje, o RON ¢ poucas vezes uma fonte de ruido importante.

Os maiores problemas estao associados com a divisdo pela imagem de campo plano (que
pode degradar a relagao sinal-ruido) e com as distor¢oes criadas por “raios césmicos”, eventos
aleatérios de grande intensidade que contaminam a regiao do CCD atingida, modificando o perfil
do espectro e afetando a subtracao do céu. Esses problemas podem ser contornados obtendo-se
varias imagens e combinando-as numa imagem média para eliminagdo de raios césmicos. O
ruido pixel-a-pixel também pode ser monitorado, acompanhando o desvio padrao das contagens
antes e depois de se combinar as imagens. No caso da divisao pelo campo plano o nimero de
contagens deve ser alto para nao afetar a relagado S/N, mas sem exceder o limite de linearidade
do CCD.

No inicio e no fim de cada noite foram tomadas varias imagens de “bias”, “dark” e campo
plano (interno e de cipula), visando a remogao das variagoes de resposta intrinseca do CCD.
Exposicoes da lampada de tério foram tomadas antes e depois de cada exposi¢do dos objetos
para se obter uma melhor transformacao para a escala de comprimentos de onda.

Para as estrelas de programa os tempos de integracao foram tais que a razao sinal-ruido
S/N nos espectros instrumentais fosse superior a 150. Dependendo da magnitude visual e do
tipo espectral da estrela os tempos de integracao variaram de 2 minutos até 2,5 horas. Para se
limitar os efeitos de raios césmicos nos espectros individuais foram tomadas pelo menos duas
exposicoes de cada objeto, e os tempos de integracao individuais foram limitados a um méaximo
de 30 min.

4.1.3 Estrelas Padrao de Velocidade Radial e Correcao de Linhas Teliiricas

A observacao de estrelas padrao de velocidade radial é necesséria para determinar o ponto
zero da escala de velocidades em programas visando a obtengao de velocidades radiais precisas.
Os problemas associados com a contaminacao das linhas teliricas nos espectros na regiao do
s6dio foram bem documentados por Hobbs (1978). Em particular, duas linhas teliricas (5889.637
A e 5890.09 A) estao muito préximas do comprimento de onda de repouso da linha D2 (5889.951
A) do dubleto de sédio.

A lista de estrelas padrao de velocidade radial e para a remoc¢ao da contaminacao das linhas
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teluricas é dada na Tabela 4.1. As informacoes basicas foram tomadas de Heydari-Malayeri et

al. (1989), onde as velocidades (heliocéntricas) estdo dadas em km s~!.

No caso das estrelas
padrao sdo também fornecidas as velocidades radiais medidas (veja descrigao dos ajustes no
Capitulo 5). Tais valores serdo usados na discussado dos possiveis erros sistematicos no ponto

zero das velocidades radiais.

Tabela 4.1: Informagoes sobre as estrelas padrao de velocidade radial e de corregdo das linhas teliricas. As
velocidades (heliocéntricas) estdo em km s~*

Corregao Telurica

Estrela V Tipo Esp. Viadial Viotacional
aLeo 135 BTV 6.0 329
vyLup 2.80 B2IVe 2.0 266

Estrelas Padrao de Velocidade Radial

Estrela V Tipo Esp. Voad Viobs

105156 6.24 BS8III 2234+ 05 -239+£0.1
119076  3.61 dF8 5.0 £ 0.2 5.0 £ 0.0
120946 5.20 dF6 53.3 = 0.2 55.2 £ 0.2
122056 5.90 dF8 -17.4 £ 0.2 -16.2 £ 0.1
144889 5.40 B9s -3.8 £ 1.3 -4.7 £ 0.1
150547 2.59 cF3 24.7 £ 0.2 26.5 £ 0.1
170457 2.84 gG1 -13.5 £ 0.1 -13.5 £ 0.1
180915 2.66 gG4 -7.0 £ 0.0 -6.9 £ 0.1
200185 5.40 K5 0.0 £ 0.2 0.5+ 0.3

4.2 Reducao dos Dados Espectroscépicos

O processamento das imagens CCD e a extracao dos espectros, foi feito utilizando-se as
rotinas do pacote de tratamento de dados “Image Reduction and Analysis Facility”! (IRAF;
Tody 1986, 1993). Os passos seguidos estdo descritos detalhadamente em Massey (1997) e
Massey et al. (1992), e as adaptagOes necessarias para a reducao dos dados obtidos com o
CAT/CES, no Apéndice A.

Foi utilizado o algoritmo de extracao “6tima” dos espectros, descrito por Horne (1986). Este
e os outros algoritmos usados para combinar imagens utilizam as caracteristicas de ruido do
CCD (Ganho e RON) para fazer uma estimativa dos valores esperados® para as contagens e
atingir melhores resultados. O ruido de leitura (em elétrons) e o Ganho (em elétrons/ADU)
podem ser obtidos, usando-se imagens nao processadas, através dos seguintes calculos:

[< flaty > + < flaty >] — [< bias; > + < biasa >]
[o(Aflat)]? — [o(Abias))?

RAF ¢ distribuido pelo “National Optical Astronomy Observatories” (NOAO), que sdo operados pela
“Association of Universities for Research in Astronomy, Inc.”, em cooperagdo com a “National Science Foundation”

2Caso se use o algoritmo conhecido com avsigclip os valores esperados de ganho e RON séo estimados
empiricamente a partir dos dados

Ganho = , (4.1)
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Ganho * o(Abias)

RON - )
V2

(4.2)

onde Abias = bias; — biasy e Aflat = flat; — flats.

Os valores médios obtidos usando-se dados em duas noites diferentes e os valores nominais
fornecidos pelo ESO sao listados na Tabela 4.2. Como se pode ver nao ha diferenga significativa
entre os valores. Admitindo-se que os erros introduzidos nunca sao os menores possiveis optamos
por utilizar os seguintes valores nas redugoes: RON= 8.3 elétrons e Ganho= 1.70 elétrons/ADU.

Tabela 4.2: Comparagao dos valores nominais e medidos do Ganho e Ruido de Leitura
Ganho (elétrons/ADU) RON (elétrons) Tipo do campo plano

valores médios 1.55 (£ 0.12) 6.8 (£ 0.5) Internos 03mar96
1.53 (£ 0.05) 6.7 (£ 0.3) Internos 13abr97
1.51 (& 0.10) 6.6 (£ 0.4) Ciipula 03mar96
1.60 (+ 0.14) 7.0 (£ 0.6) Cupula 13abr97

Valores médios 1.60 7.40

obtidos pelo ESO  1.70 8.30

Antes de processar qualquer imagem foi adicionado um “offset” de 32768 ADU em todas
as imagens. Como a capacidade do CCD excede 65538 ADU, mas o programa de aquisicao de
dados no CAT/CES pode trabalhar apenas com ntiimeros de 15 bits, o bit de paridade é utilizado
fazendo com que a faixa das contagens varie desde -32768 até 32768 ADU.

A estimativa do nivel pedestal das contagens no CCD utilizado (# 38 do ESO) é feita
lendo-se as contagens sem mover as cargas (“pre-scan”). Contudo o nimero de colunas deixado
para estimativa do “pre-scan” nao permitiu uma boa determinacao deste valor, principalmente
nas imagens de campo plano onde uma certa contaminagao se fez presente. Adotou-se entao
o procedimento de subtrair a imagem média de “bias”, cujo valor médio foi 168 ADU para as
noites de 1996 e 197 ADU para as noites de 1997. Este procedimento justifica-se porque o ruido
pizel-a-pixzel do nivel pedestal foi muito baixo (1.3 ADU) em ambos os periodos. O nivel de
corrente de escuro foi sempre abaixo de 1 ADU com ruido pizel-a-pixel < 3 ADU, em exposigoes
de 30 min.

O nivel médio das contagens nas imagens de campo plano foram sempre melhores do que
25000. O ruido pizel-a-pizel de =~ 150 ADU introduz um erro menor que 1% na relacao sinal-
ruido dos espectros. Nao existe um consenso sobre qual tipo de imagem de campo plano (interno
ou cupula) é a mais adequada. A vantagem do tltimo tipo é que a luz percorre o mesmo caminho
6ptico que a do objeto observado, apesar da fonte (lampada) ter temperatura muito diferente
da estrela. As imagens de campo plano de cupula forneceram também a melhor correcao para
a forte distor¢ao (“vignetting”) presentes nas bordas do CCD. A razao deste efeito é devida ao
tamanho do CCD ser maior que a area iluminada pela 6ptica da camera utilizada.

Nos casos onde a largura da fenda ¢é estreita, e a regidao que contém contagens apenas do
céu é pequena, o alinhamento das imagens no CCD torna-se um fator importante. Mais ainda
quando se estd extraindo o espectro de um objeto que ocupa uma fracao substancial da fenda, a
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resolugao espectral pode ser degradada se existir um desalinhamento muito grande ou distorgoes
Opticas no perfil espacial.

O alinhamento do espectro na fenda foi obtido medindo-se o desvio do centro do perfil das
linhas de toério ao longo da direcao espacial da fenda. O alinhamento dos espectros foi sempre
melhor do que = 0.009 pix/linha, e como a drea 1til do campo plano confina-se a 38 pizels o
desalinhamento maximo foi cerca de 0.4 pixzel. Comparado com a largura de 9-12 pizels do perfil
espacial do espectro, este desalinhamento nao introduziu nenhuma degradacao na subtracao do
céu e extracao dos espectros.

Devido a presenca de armadilhas no CCD utilizado, 4 ou 5 linhas de absor¢ao muito estreitas
(1 pizel) estavam presentes no espectro mesmo depois da corregao por campo plano. A intensidade
depende do numero de elétrons na coluna afetada e por esta raziao nao podem ser eliminadas
perfeitamente na divisao pelo campo plano. Os pizels afetados foram substituidos pelos valores
da mediana de 5 pizels em torno da regiao afetada.

Para cada objeto observado foi tomado uma exposicao da lampada de tério a fim de monitorar
0s possiveis desvios durante a noite. A comparacao dos vérios espectros de tério, tomados ao
longo de cada noite, mostrou, no entanto, que o CAT/CES é um instrumento bastante estével.
Um conjunto de 20 - 30 linhas foram utilizadas para a solugao de dispersao, identificadas a partir
dos mapas de D’ Odorico et al. (1987). Um espectro de tério obtido na regiao do Na1 D, com
as identificacoes das linhas utilizadas no célculo da solugao de dispersao, é dado na Figura 4.4.
Um polindmio de segunda ordem foi sempre suficiente e os residuos dos ajustes foram sempre
menores do que 0.002 A (0.05 km s™1).

A resolugio instrumental foi medida através do ajuste do perfil das linhas de tério
com gaussianas. O valor médio da largura a meia-altura (FWHM) foi 3.8 pizels e a escala
de comprimentos de onda por pizel 0.027 A/pix (1.8 A/mm). Disso resulta uma resolugdo
instrumental 0\ = 3.8 x 0.027 = 0.105 A, que corresponde a um poder de resolugio R =
A/O0A = 5890/0.105 = 56000. A degradagao da resolugao é devida ao processo de super
exposigdo com luz ultravioleta intensa (“UV flooding”) para aumentar a eficiéncia quantica.
A correspondente resolugdo instrumental em velocidade §v =c/R = 5.3 km s™1.

Apés a solucao de dispersao ser aplicada os continuos foram normalizados (usando splines
ctibicas de 22 ou 32 ordem) e os espectros individuais das estrelas de programa foram adicionados
pixel-a-pizel. Para a maioria dos objetos as exposigoes foram tomadas dentro de uma ou duas
horas de diferenca. Desde que a mudanga de velocidade do observador nesta escala de tempo
sao muito pequenas comparadas com a resolucao instrumental, nenhuma degradacao resultou
do processo de co-adicao dos espectros.

Para a extracao das linhas teliricas utilizou-se os espectros da estrela a Leo, tomados toda
noite em uma altura similar a das estrelas de programa. Esta é uma estrela com absorcao
puramente atmosférica, desavermelhada, brilhante, de tipo espectral B, com alta velocidade
rotacional. A largura equivalente das linhas de sédio interestelar (se existentes) sdo menores
do que 1 mA, de acordo com Welsh et al. (1990). A estrela v Lup foi utilizada apenas para a
verificacdo do controle da remogao das linhas teluricas. A largura equivalente das linhas de s6dio
interestelar sdo menores do que 1.4 mA, de acordo com Crawford (1989). Em geral, o processo
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Figura 4.1: Identificagdo das linhas de tério na regiao do Nal D usadas na solucdo de dispersao

removeu as linhas teliricas de forma bem sucedida.
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Capitulo 5

Cinematica das Componentes do Meio Interestelar
Local na Direcao das Nuvens Saco de Carvao e
Chamaeleon-Musca

5.1 Interacao da Radiacao com a Matéria

Para entender como as intensidades observadas podem ser interpretadas em termos da
densidade, temperatura, composicao e velocidade do meio interestelar é preciso conhecer os
processos fisicos que envolvem a interacao da radiacao eletromagnética com a materia. A analise
dos efeitos macroscépicos desta interacao sobre um feixe de fétons de intensidade I, deve levar
em conta os processos de absorgao, espalhamento e emissao dos fétons sobre o fluxo que entra
e sai de uma camada espessa de material.

Como a interagao da radiacao com a matéria é um processo essencialmente estatistico quando
o feixe de luz passa por uma camada fina de material existe uma probabilidade x, dos fétons
sofrerem espalhamento ou absor¢ao que é inversamente proporcional ao livre caminho médio [,
percorrido entre duas interacoes. Esta probabilidade é chamada de opacidade ou coeficiente
de extingdo total. Equivalentemente pode se imaginar que cada dtomo apresenta uma segdo
de choque o, de interagao com a radiacao, tal que a opacidade total de uma coluna de material
contendo n dtomos por unidade de volume, pode ser expressa por

Ky =Ny 0y (5.1)

Assim a energia total extraida do feixe ao atravessar uma camada de espessura dzx do
material, é dada por

dl, = —ky I, dx = —I,dr,, (5.2)
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onde 7, representa a profundidade 6ptica do material para radiagao de frequéncia v; isto é, a
razao entre a distancia viajada pelo foton e o seu livre caminho médio.

Analogamente se uma parte deste volume estiver emitindo uma quantidade j, de radiacao
na direcao do feixe de luz, a quantidade de energia adicionada quando o feixe atravessa uma
camada fina de material pode ser dada por

dl, = j,da. (5.3)

Se estes efeitos forem tomados de forma coletiva as modificacoes produzidas sobre a intensidade
do feixe de luz passando por uma camada espessa do material, podem ser expressas pela
“Equacao de Transferéncia”

dl, )
— = —x, I, +7,. 5.4
dx : tJ (5.4)

A solucdo formal' desta equacdo no caso da radiacio ter atravessado uma regido ou nuvem
de gas, de profundidade éptica 7, é dada por

I, = Iye—™ + / h i—” e dr,, (5.5)
o v

onde Iy ¢ a intensidade da radiacao antes de atravessar a nuvem e

Tycz/ﬁy(aj)dm. (5.6)

Se representarmos numa forma grafica a intensidade observada em funcao da frequéncia
(ou do comprimento de onda) obtemos o espectro da radiagao. A variacao dos coeficientes de
absorcao e emissao com a frequéncia produz as caracteristicas observadas, ou seja, as linhas de
absorg¢ao ou emissao (veja Figura 5.1).

Emission Absorption

Figura 5.1: Perfis genéricos de uma linha de emissao e duas de absorgao

No meio interestelar esta equacio pode ser aplicada diretamente porque a observacao de um ponto corresponde
a observagao ao longo de uma dada linha de visada
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Desde que a radiacao sendo absorvida estd usualmente concentrada em um angulo sélido
muito pequeno, a emissao, geralmente isotrdpica, é desprezivel e a mudanca em I, fica dada
apenas pelo primeiro termo do lado direito da “Equacao de Transferéncia’. Se expressarmos o
coeficiente de exting@ao de forma simplicada por

Ky =n0o ¢y, (5.7)

onde ¢, é uma funcio® que leva em conta a dependéncia com a frequéncia ao longo da linha, o
é a secao de choque de absorcao total integrada, poderemos expressar a intensidade por

I
W e = g Nody (5.8)
Iy

2 supondo o coeficiente de absorcdo independente da

onde N é o nuimero de atomos por cm
posicao dentro da regido onde a linha foi formada. Usualmente N é referida como a coluna de

densidade.

Numa linha de absorcao real Iy é a intensidade do continuo e I, a intensidade da linha
em relacao ao continuo. Entao o resultado acima nos indica que se pudermos relacionar a
profundidade éptica com as quantidades basicas que descrevem os processos fisicos na regiao da
formacao da linha, em principio, poderemos obter um espectro téorico para comparar com as
observacoes. Para atingir tal objetivo precisamos, portanto, obter uma expressao para o perfil
intrinseco de uma linha de absorcao, bem como avaliar os efeitos dos diversos mecanismos que
podem modifica-lo.

5.2 Perfil Teoérico das Linhas de Absorcao

Os processos de absorcao e emissao de um féton sao fundamentalmente um processo quantico,
envolvendo a transicdo de um elétron de um nivel de energia para outro. Isto significa dizer que
para obter o perfil das linhas devemos descrever microscopicamente o que acontece quando um
atomo absorve ou emite um féton.

Formacao de uma Linha Espectral

Normalmente num dtomo os elétrons estdo no estado fundamental (de mais baixa energia
possivel) mas podem absorver energia e passar para um estado excitado. Em geral a permanéncia
neste estado excitado ocorre num intervalo de tempo muito curto (At =~ 10~% s), apés o qual o
elétron pode decair para o estado fundamental, com a emissao simultanea de luz, ou pode ser
excitado para um estado mais alto caso absorva outro féton. Neste decaimento para o estado
fundamental novas transicoes podem ser induzidas em elétrons vizinhos.

2Esta funcéo depende dos mecanismos que modificam o perfil da linha, identificados mais adiante neste capitulo
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Como apenas alguns niveis de energia discretos sao permitidos para um atomo isolado, as
transigoes s6 ocorrem quando quantidades de energia, equivalentes a diferenca de energia entre
os niveis AE = hAv, forem absorvidas ou emitidas. Analogamente algumas transicoes podem
ocorrer durante a colisao de um atomo com o outro, devido a transferéncia de energia cinética
entre eles.

Quando uma transi¢cdo acontece uma linha espectral é formada. Se AFE for positiva a
linha é dita ser de absorgao e se AFE for negativa a linha é dita ser de emissao. Uma transi¢ao
individual nao produz efeito significante sobre a intensidade de um feixe, mas muitos atomos
ou ions sofrendo a mesma transicdo, quase que ao mesmo tempo, sao capazes de modificar
apreciavelmente o fluxo radiativo na frequéncia da transicao, gerando como efeito as “depressoes”
e “picos” caracteristicos sobre o espectro continuo de energia, ou seja, as linhas de absorcao e
emissao.

Intensidade de uma Linha e Probabilidade de Transicao

A intensidade de uma linha de emissdo é proporcional ao nimero de fétons emitidos na
transicao. Analogamente a intensidade de uma linha de absorcao, relativa ao nivel do continuo,
depende do ntumero de fétons absorvidos na transicdo. Acontece porém que nem todas as
transigoes entre os niveis de energia sao possiveis. Primeiro porque os niveis mais altos sdo em
geral destruidos pelas interacées com outros atomos e depois porque os nimeros quanticos, que
descrevem as propriedades dos elétrons e sua configuragao em um atomo, tem probabilidade de
mudar mais através de um determinado caminho do que em outros durante uma transicao. Isto
faz com que algumas linhas sejam “permitidas” e outras sejam “proibidas”.

Mesmo dentre as linhas “permitidas” (de transigoes mais provaveis) existem diferengas
consideradveis de intensidade devido as diferentes probabilidades de transicao. Essas proba-
bilidades sdo medidas pelos Coeficientes de Einstein para cada um dos trés processos basicos no
qual uma transi¢ao pode acontecer: emissao espontanea, absorcdo e emissao estimulada.

Considere uma transi¢do ocorrendo entre dois niveis de energia ¢ e j, separados por uma
diferenca de energia AF;; = E; — E; = hy;j, e cujo peso estatistico do nivel superior j seja g;
e do nivel inferior i seja g;. No processo de emissao espontanea a probabilidade de transigao é
uma constante atomica, chamada Coeficiente Aj; de Einstein, que depende do inverso do tempo
de vida médio do elétron no nivel j. Portanto quando um elétron decai, emitindo um féton de
energia ALE;;, a taxa na qual a energia ¢é acrescentada ao feixe é

v Aji hvij

L (5.9)

onde n;, é o niimero de dtomos ou fons com elétrons no nivel superior j.

Uma transicao no sentido oposto — absor¢ao — pode ocorrer apenas se radiagao da frequéncia
correta estiver incidindo sobre o atomo, e portanto deve ser proporcional a intensidade do feixe
incidente. Nesse caso, quando a radiacao passa por uma camada de material, a taxa na qual
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energia é retirada do feixe é

niw Bij Ly, hvij

A7 ’

(5.10)

onde n; é o nimero de dtomos ou fons com elétrons no nivel inferior ¢, e B;; é o Coeficiente de
Einstein relacionado com as propriedades atomicas que indicam a probabilidade de absorcao.

O processo de emissao estimulada, no qual um féton incidente induz o decaimento de outros
elétrons do nivel j, pode ser visto como se fosse uma absorcido negativa. A probabilidade de
transicao ¢ descrita pelo Coeficiente B;; de Einstein, e a taxa na qual energia é acrescentada ao
feixe é dada por

njv Bji 1y,
47

; i

(5.11)

Na situagao de equilibrio estatistico a taxa de emissao deve balancear exatamente a taxa de
absorcao e a “Equacao de Transferéncia” pode ser escrita numa formulagao microscépica. Ou
seja

L, _
dv

hl/ij

S (5.12)

[— (niv Bij — nju Bji) L, +mnj, Aji

onde os coeficientes de absorcao (incluindo os efeitos da emissao estimulada) e de emissao
espontanea podem ser identificados por

h Vij

Ry =N 0y = 1 (ni,u Bij — Ny Bj) 5 (513)
7I8

. h Vis

Jv=mnju Aji —47;] (5.14)

Valores das Probabilidades de Transicao

Os valores dos Coeficientes de Einstein podem ser obtidos calculando-se as taxas de absorgao
e emissdo quando ha equilibrio termodinédmico, onde I,, pode ser substituida pela funcao de
Planck, os nimeros de ocupacao n; e n; sao dados pela Equacao de Boltzmann

Nj _ g [(Ej - Ez’)]
N g exp T , (5.15)

que fornece o nimero de dtomos no estado j relativo ao nimero de dtomos no estado ¢ para
uma dada temperatura cinética T', e pela Equacao de Saha

3/2
Nit1 x (kT ) exp (— Xi ) (5.16)
N; Ne kT)’
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que fornece as populacoes relativas de fons nos niveis i e (i 4+ 1), para um atomo de potencial de
ionizacao y; e o numero de elétrons N.

Numa analogia com o caso classico do amortecimento da radiacao, os Coeficientes de Einstein
sao geralmente expressos em funcao da forga de oscilador f;;, considerada como o ntimero
efetivo de 4tomos num dado nivel disponiveis para transicdo entre os niveis i e j, ou seja

g 8r2e? 2
Aji = g—l 3 i (5.17)
5 e
gj we?
BU = Esz = mchyfjiv (518)

onde m, é a massa do elétron.

Largura Intrinseca (Natural) da Linha

Se os niveis de energia fossem infinitamente estreitos as transicoes levariam a formacao de
linhas de emissao ou absorgao também infinitamente estreitas. Entretanto os niveis de energia
nominais representam os valores mais provaveis das energias que repousam na vizinhanca dos
niveis permitidos3. Isso quer dizer que a linha espectral vai ter um alargamento intrinseco
em torno da frequéncia nominal de transicdo pois poderdo ocorrer transicOes entre energias
ligeiramente acima e abaixo dos valores “mais provaveis”.

Assim, se o numero total de atomos disponiveis para fazer a transicdo for N, o nimero
de dtomos capazes de absorver e emitir energia na frequéncia v;; pode ser expresso por N ¢,,
onde ¢, representa a forma do perfil intrinseco da linha. Essa largura natural da linha tem a
forma de uma Lorentziana, devido & sua semelhanca com a forma da intensidade produzida por
um oscilador harmonico amortecido classico, e por isso é chamado de perfil de amortecimento.
Portanto, a forma da secdo de choque de absor¢ao devido ao alargamento natural da linha é
dada por

(v/4m)°
(v —v0)* + (v/4m)*’

(5.19)

Oy =

onde 7y é a constante de amortecimento, vy = v;; é a frequéncia do centro da linha. Em geral a
largura natural da linha é muito pequena, em torno de 0.05 mA, e ¢ dificilmente observada. O
valor de o é dado pela integral

o) 2
/ oydv =0 = e fji- (5.20)
0

Me C

3De acordo com o Principio de Incerteza da Mecanica Quéntica a largura de um nivel de energia é limitada a
AFE < (1/2m)(h/At), porque o tempo de meia vida do estado excitado At é finito
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5.3 Mecanismos de Alargamento das Linhas

Alargamento Doppler

Os movimentos macroscopicos e térmico do material provocam um alargamento das linhas
espectrais devido ao Efeito Doppler. Considere dois dtomos em movimento com uma velocidade
relativa v. Se a frequéncia do féton é vy em relacdo ao dtomo emissor, devido ao Efeito Doppler

o dtomo absorvedor verd o féton na frequéncia v = vy (1 — %)

Entao, num dado instante de tempo, os dtomos em movimento absorverao em frequéncias
ligeiramente menores e maiores do que a frequéncia central da linha, causando um alargamento
Doppler no perfil da linha. Para uma dada frequéncia a secao de choque de absorgao deverd
levar em conta a fracao relativa P (v) de dtomos se movendo com velocidade v integrada sobre
todas as velocidades, tal que

O'V:/O T —vov/e) Pv)dv. (5.21)

Quando um gas estd em uma certa temperatura cinética T, o movimento das particulas é
caracterizado por apenas uma velocidade e a fungao de distribuigao de velocidades P(v), que da
a probabilidade de encontrar um atomo com velocidade v entre v e v 4+ dv, é Maxwelliana. Isto

3

[§]

02
P(v) = %% exp l—U—DQ] , (5.22)

sendo a dispersao das velocidades em torno da velocidade central da linha vp, conhecida como
a velocidade Doppler térmica, dada por

Up = %—T, (523)
V m

onde k é a constante de Boltzmann e m é a massa do 4tomo ou ion observado. A correspondente
dispersao na escala de frequéncia é dada pela “constante Doppler” Avp, definida por

Avp = 20 (5.24)
C

A se¢@o de choque de absorcao nesse caso é dada por

_mer 1 /oo ( Av )2
oy = fAVD _ooexp N dv, (5.25)
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e o perfil da linha resultante é conhecido como um perfil Gaussiano. No caso de movimentos
turbulentos do gas um perfil Gaussiano também resulta dos movimentos aleatorios do meio. Os
efeitos das varias velocidades individuais sdo caracterizados pela velocidade turbulenta média v;.
Quando ambos os efeitos de alargamento térmico e turbulento estao presentes eles se combinam

3

em um terceiro perfil Gaussiano, e a “velocidade Doppler” vp (ou parametro de dispersao de

velocidades b) passa a ser dada por

2kT
vp = || — + 202 (5.26)
V' m

Alargamento Instrumental, Colisional e Outros

O uso de um telescépio e sua instrumentacao introduz uma degradacao nos dados que
também resulta no alargamento da linha espectral. Este alargamento instrumental, no entanto,
pode ser de menor importancia se o efeito da intrumentacao sobre uma linha ideal for conhecido.

Tais efeitos podem ser removidos dos dados através da de-convolucao do perfil instrumental dos
dados.

Os niveis de energia de um atomo podem tambem ser perturbados pela presenca de outros
atomos, fons ou moléculas. Essas perturbagoes mudam os niveis para energias ligeiramente
diferentes, e os atomos sofrem transicoes em frequéncias diferentes. Este efeito resulta no
alargamento da linha, chamado usualmente de alargamento colisional ou alargamento por
pressdo. Isto ocorre porque o aumento da pressao diminui a separagdo entre os atomos,
aumentando sua interferéncia mutua, e provocando uma mudanga nos niveis de energia. Este
efeito é mais importante em linhas fortes e o perfil resultante é semelhante ao perfil Lorentziano
do alargamento natural da linha, com a constante 7, adaptada para levar em conta a nova
probabilidade de transicao.

Vaérios outros efeitos contribuem para o alargamento de uma linha espectral. Dentre eles
estdo a estrutura hiperfina dos niveis atomicos; Efeitos Zeeman e Stark que removem a dege-
nerescéncia dos niveis devido a aplicacao de fortes campos magnéticos ou elétricos; rotacao; e
expansao e contracao de uma estrela.

5.3.1 Perfil de Voigt

Muito raramente o perfil de uma linha serd o resultado de apenas um mecanismo de
alargamento. Usualmente os efeitos de alargamento natural da linha e alargamento Dop-
pler estdo presentes, caso no qual o perfil é chamado de “Perfil de Voigt”, o resultado da
convolugao dos perfis Lorentziano e Gaussiano.

A se¢@o de choque de absorcao, nesse caso, é dada por

(5.27)

Oy

N2
VLR Y T (Broady
mec " Avp Jooo AV'? + (7/477)2 Avp Avp?
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onde Av' = v—uq (1 — v/c) representa o desvio Doppler do centro da linha devido ao movimento
médio dos dtomos e Av = v — vy o desvio das frequéncias em torno do centro da linha. Se os
valores de Av, AV e (v/4m) forem representados em termos da “constante Doppler”, através
das seguintes substituicoes

/

_ Av " Av
N AI/D

4
a_’v/ﬂ

v = =
AI/D AI/D ’

(5.28)

a equagao da secao de choque pode ser reescrita em termos da “Funcao de Voigt”. Ou seja,

7 e? 1 1 [a [o e
v = — - Y . 9 Pl 2
7 Me C f VT Avp lw /_oo u? + a? du (5.29)

onde a “Funcao de Voigt” é dada pelo termo entre colchetes. Nas situacoes de maior interesse
astrofisico a < 1, o que significa dizer que o alargamento Doppler é mais importante que
o0 amortecimento nas asas da linha. Neste limite uma expressao conveniente pode ser obtida
através de um desenvolvimento em série de poténcias, conhecido como “Integral de Dawson”.
Os detalhes deste desenvolvimento podem ser encontrados em Mihalas (1979).

5.4 Método de Ajuste dos Perfis

O préximo passo na analise das observacoes consiste na obtencao da relacao entre a intensi-
dade da linha e o nimero de atomos ou ions absorvendo a luz ao longo da linha de visada entre
o observador e o objeto em questao. A profundidade éptica 7, ao longo da linha de visada estéd
relacionada com a fungédo do perfil de linha de absorcao pela expressao 7, = No¢,. Se o perfil
da linha for conhecido a coluna de densidade N pode entao ser obtida.

Como na maioria dos casos os perfis observados das linhas apresentam formas bastante
diferentes, torna-se 1til definir uma quantidade que possa ser usada equivalentemente para
comparar a quantidade total de energia absorvida do espectro continuo. Como a intensidade
total de uma linha é proporcional a sua area, utiliza-se a largura equivalente, uma grandeza
que representa a largura de um perfil retangular hipotético de mesma &drea que a linha em
questao (veja Figura 5.2). A largura equivalente da linha é definida por

W, = / (1 — %) dv = / (1—e"™) dv, (5.30)

onde [, é a intensidade medida e Iy é o valor da intensidade na auséncia da linha, usualmente
chamada de intensidade do continuo.
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Figura 5.2: Definigdo da largura equivalente W, de uma linha espectral

Largura Equivalente e Curva de Crescimento

A largura equivalente é util também nos casos em que os perfis detalhados das linhas de
absorc¢ao nao podem ser medidos. Nessas situacoes o relacionamento entre a largura equivalente
W, e N f (o nimero efetivo de atomos absorvedores na linha de visada), pode ser obtido através
de uma representagao grafica de W, x N f, chamada “Curva de Crescimento” (veja Figura 5.3).
Quando a profundidade 6ptica 7, é pequena, o termo exponencial pode ser expandido em série
de poténcias e

W, =N fo. (5.31)

Nesse caso a largura equivalente é dita estar na parte “linear” da curva de crescimento. Fisicamente
isto equivale dizer que a taxa de absorcao de energia varia linearmente com o ntimero de atomos.
Para grandes profundidades dpticas, I, /Iy torna-se muito pequena e a quantidade de energia
absorvida deixa de ser proporcional a 7,. A linha é dita estar “saturada”’, pelo menos em
seu centro, e a curva de crescimento passa a depender da forma detalhada do perfil de linha,
pois o perfil estd decrescendo tao rapidamente nas bordas da linha que grandes aumentos em
N f afetam muito pouco a largura equivalente. Se, por exemplo, a distribuicao dos atomos for
Maxwelliana (Eq. 1.22) a largura equivalente pode ser expressa por

2

W, =2 Aup /(1 e Vg (5.32)

onde C = X7 ¢4 profundidade 6ptica no centro da linha. Nesta parte a curva de crescimento

\/EAVD

¢é dita estar na parte “plana”. Se duas linhas de um dubleto, como as linhas de sédio, forem

medidas, para um dado valor de C' para a linha mais fraca correspondera um valor 2C para a
linha mais forte. Assim com a razao das larguras equivalentes medidas para o dubleto o valor
de C pode ser obtido, e a partir destes valores Avp e N (Stromgren 1948).

Entretanto a medida que o valor de C cresce as linhas se tornam completamente saturadas e
o método da “razdo dos dubletos” comeca a falhar porque a linha se torna insensivel as variagoes
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Figura 5.3: Exemplo de uma curva de crescimento genérica

de N e Avp. Nestas linhas suficientemente fortes o amortecimento da radiacdo nas asas torna-se
importante, e se a resolucao é inadequada para medir o perfil dessas asas, a largura equivalente
W = 24/Ns~, pode ser usada. A linha é dita estar na parte da curva de crescimento onde a
dependéncia é com a “raiz quadrada’.

Comparagao dos Perfis Tedricos com os Observados

Atualmente, no entanto, os perfis das linhas de absor¢ao podem ser medidos com precisao
suficiente para tornar os efeitos do alargamento instrumental de menor importancia tal que
melhores resultados podem ser obtidos do ajuste direto dos perfis, ao invés da simples medida das
larguras equivalentes em conjuncéo com o método da “razao dos dubletos”. A desvantagem deste
altimo método estd no fato de que, para sua aplicacao uma forma particular para a distribuicao
de velocidades dos absorvedores, e portanto da curva de crescimento, deve ser suposta. Mas tais
dificuldades podem ser superadas ajustando-se os valores de N e Avp de forma a reproduzir os
perfis observados. A maior vantagem nesse caso é que as componentes individuais podem ser
identificadas e estudadas em maior detalhe (Hobbs 1969).

Para estudar as varias componentes ao longo da linha de visada, os perfis das linhas do
dubleto de sédio Dy e Dy serao ajustados com perfis de Voigt, variando-se os parametros livres:
velocidade radial da nuvem v,., parametro de dispersao de velocidades Avp (ou b) e a coluna de
densidade total da nuvem N. A intensidade residual I,,/Ij, é dada por

I/Iy=e T =eNov (5.33)

onde o, é dada pela equacao (5.29). As informacoes atomicas bésicas sdo o comprimento de
onda de repouso das linhas do dubleto de sédio Dy = 5889.9510 A e D; = 5895.9242 A, e as
forgas de oscilador fo = 0.6311 e f; = 0.3180 (Morton 1991).

Para as varias componentes, a profundidade éptica 7 é calculada separadamente e somada
a cada comprimento de onda. A intensidade residual assim obtida é convolucionada com a
“funcao de resposta instrumental”, suposta ser Gaussiana e estimada pela largura das linhas do
espectro de calibragao do tério (AN = 0.105 A), e o resultado superposto sobre os perfis medidos
num processo iterativo, até que o ajuste tenha convergido. As larguras equivalentes sao obtidas
pela integracao direta da intensidade residual. Maiores detalhes sobre o programa utilizado nos
ajustes podem ser encontrados em Welty et al. (1994).
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5.5 Anadlise das Velocidades Radiais, Colunas de Densidade,
Dispersoes de Velocidade e Larguras Equivalentes

Os resultados dessa anélise encontram-se descritos na versao preliminar do artigo “Local
Interstellar Medium Kinematics towards the Southern Coalsack and the Chamaeleon-Musca
dark clouds”, apresentado a seguir.
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Abstract. The results of a spectroscopic programme aim-
ing to investigate the kinematics of the local interstellar
medium (ISM) components towards the Southern Coal-
sack and Chamaeleon-Musca dark clouds are presented.
The analysis is based upon high-resolution (R ~ 60 000)
spectra of the insterstellar Nal D absorption lines towards
64 B-type stars (d < 500 pc) selected to cover these clouds
and the connecting area defined by the Galactic coordi-
nates: 308° > 1 > 294° and —22° < b < 5°.

The radial velocities, column densities, velocity dis-
persions, colour excess and distances to the stars are used
to understand the kinematics and distribution of the in-
terstellar cloud components. The analysis indicates that
the interstellar gas is distributed in two extended sheet-
like structures permeatting the whole area, one at d <
60 pc and another around 120-150 pc from the Sun. The
nearby feature is approaching to the Sun with average ra-
dial velocity of -7 km s~!, has low average column density
log Nxa: =~ 11.2 em ™2 and is either hotter or more turbu-
lent with velocity dispersion b ~ 5kms~!. The more dis-
tant feature has column densities between 12.3 < log Nna,
< 13.2, average velocity dispersion b ~ 2.5 kms™! and
seems associated to the dust sheet observed towards the
Coalsack, Musca and Chamaeleon direction. Its velocity is
centered around 0 kms™!, but there is a trend for increas-
ing from -3kms~! near b = 1° to 3 kms~! near b = —18°.

The nearby low column density feature indicates a
general outflow from the Sco-Cen association, in aggree-
ment with several independent lines of data in the general
searched direction. The dust and gas feature around 120
— 150 pc seem to be part of an extended large scale fea-

Send offprint requests to: W. J. B. Corradi

*  Based on data collect with the Coudé Auxialiary Telescope
and Coudé Echelle Spectrometer installed at the European
Southern Observatory (ESO) in La Silla, Chile
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ture of similar kinematic properties, supposedly identified
with the interaction zone of the Local and Loop I bubbles.
At least in the studied direction, such findings cast some
doubt on the distance to the interface of the bubbles being
around 40 £ 25 pc from the Sun, if it is assumed that the
annular volume of dense neutral matter that would have
been formed during the collision of the two bubbles and
the interface have similar properties.

Key words: Stars: distances - ISM: clouds - ISM: indi-
vidual objects: Southern Coalsack - Chamaeleon-Musca -
Loop I - Local Bubble

1. Introduction

The present work is part of a comprehensive investigation
of the local interstellar medium (ISM) towards the South-
ern Coalsack and the Chamaeleon-Musca dark clouds. A
previous photometric investigation has resulted on very
precise uvby B data for 1017 stars covering these clouds and
the connecting area: 307° > 1 > 294° and —20° < b < 5°
(Corradi & Franco 1995). Analysis of the colour excess
E(b—y) vs. distance diagrams for these stars has indicated
the presence of a local low absorption volume limited at
150 4+ 30 pc from the Sun by an extended interstellar dust
sheet-like structure, that is followed by a region where al-
most no additional reddening is measured for another 350
pc.

The existence of such absorbing feature, at a distance
identical to the molecular clouds, has suggested that Coal-
sack, Chamaeleon and Musca might be dense condensa-
tions embedded on the diffuse medium composing the fea-
ture. Furthermore, the minimum column density of the



absorbing structure seemed to increase with the Galac-
tic latitude, but without clear dependence on the Galac-
tic longitude. Such effect suggested either an inhomoge-
neous sheet-like structure, that could be perpendicular to
the Galactic plane, or a sheet-like structure of same mini-
mum column density, curved away from the Sun (Corradi
et al. 1997; hereafter Paper I).

As pointed out, when viewed in connection to the other
data on the local ISM, the existence of these two low-
reddening volumes has led to the idea that the dust sheet
could be part of a large scale structure, probably related
to the interface of the Local and Loop I Bubbles. Such
an interface of dense matter may have resulted from the
compression of the ISM by the action of energetic events
of the Sco-Cen OB association from the far side (Weaver
1979; Iwan 1980; Crawford 1991; de Geus 1992) and either
by a supernova explosion near the Sun or by what created
the local low density region from the near side (e.g. Cowie
& Songaila 1986; Cox & Reynolds 1987; Bochkarev 1987;
Frisch 1993, 1996; Gehrels & Chen 1993; Hartquist 1994;
Bruhweiler 1996).

Observational evidences of the annular volume of dense
neutral matter, that supposedly would have been formed
during the collision of the two bubbles, was recently found
on the ROSAT all-sky survey data by Egger & Aschenbach
(1995). Remarkably, as noticed by Dame et al. (1987), the
molecular gas from [ = 360° to 290° and —25° < b < 25°
seemingly define a large complex of clouds around 150 pc
from the Sun, comprising, e.g., p Oph, R CrA, G317-4,
Musca, Coalsack, Chamaeleon and the Lupus clouds.

In this case a schematic drawing of the interaction zone
between the two bubbles and the dark clouds towards the
Sco-Cen association would be like Fig. 1. The position
and sizes of the dark clouds were obtained from Dame
et al. (1987) and the ring-like contours from Egger & As-
chenbach (1995). The dashed square delineates the region
surveyed in this work.

To investigate the interstellar gas components towards
the Coalsack, Chamaeleon and Musca dark clouds we have
obtained high-resolution (R = 60000) spectra of the in-
terstellar Na1 D absorption lines. The obtained data are
aimed to distinguish whether the components of the phys-
ical association proposed for these clouds are a combined
effect of two or more distinct structures or an effect of a
single feature. From the radial velocities, column densities,
velocity dispersions and the known distance of the stars
we aim to understand the kinematics of the interstellar
gas components towards these dark clouds.

2. Observations
2.1. The Program Stars

In order to investigate the interstellar gas components to-
wards the Coalsack, Chamaeleon and Musca dark clouds
60 B-type stars covering the area defined by the Galactic
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Fig. 1. Schematic representation of the interaction zone be-
tween the Local and Loop I Bubbles with the dark clouds
towards the Sco-Cen association. The position and sizes of
the dark clouds were obtained from the survey by Dame
et al. (1987). The ring-like contours, taken from the ROSAT
all-sky survey data by Egger & Aschenbach (1995), represent
the annular volume of dense neutral matter supposedly formed
during the collision of the two bubbles. The dashed square de-
lineates the region surveyed in this work

coordinates: 307° > [ > 294° and —22° < b < 5° have
been selected from the photometric sample by Corradi &
Franco (1995). All targets are located within 500 pc from
the Sun and have well determined E(b— y) values, except
for SAO257142, SAO258697 and PPM337863 that have
been taken from the PPM catalogue to complement the
data at the more negative latitudes. The stars SA0251050
and SA0224833 (:Lup), initially chosen as candidates for
telluric line correction, showed the presence of useful in-
terstellar Na1 D lines.

The basic information on the 65 stars is listed in Table
1. For each one the visual magnitude V', the Galactic lon-
gitude and latitude, the colour excess and the distance are
given in successive columns. The mean errors in the colour
excess and distance values are 0018 and 10-15%, respec-
tively. The positions of the stars within the surveyed area
are given in Fig. 2. The clouds’ contours defined by the
thick lines are the lowest opacity level of the photographic
catalogue by Feitzinger & Stiiwe (1984) and the thin one
is the outer 2 K km s~ ! velocity integrated CO emission
contour for the Southern Coalsack (Nyman et al. 1989).

The data sample consists of three general divisions
based upon the star’s location within the area: inside the
clouds’ contours, in their outskirts and towards the sheet-
like structure. They are, respectively, indicated by the (x),
(A) and (O) signs. The horizontal and vertical dashed
lines delineate eight sub-areas, identified by the roman
numbers, that will be used to discuss the details of the
velocity structure. Note that 5 stars are within 100 pc,
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Table 1. Basic information on the program stars

towards the Southern Coalsack and Chamaeleon-Musca

Star V 1(°) b(°) EMb—y) d(pc) Star V 1(°) b(°) Eb—y) d(pc)
Towards the dark clouds contours Outskirts of the dark clouds
239370 8.754 294.5 3.1 0.132 427 239779 7.743 298.1 3.6 0.107 468
239702 7.160 297.6 2.6 0.079 379 240265 7.183 302.5 3.2 0.106 489
240621 8.621 305.3 3.0 0.274 454 240368 4.617 303.3 3.7 0.014 136
240645 4.624 305.5 2.8 0.022 65 251460 7.167 295.0 -3.7 0.199 312
251530 8.217 294.7 -0.4 0.105 285 251554 8.215 296.1 -4.2 0.272 291
251545 8.018 295.3 -1.9 0.115 417 251625 7.332 296.9 -3.2 0.149 347
251582 6.880 296.0 -2.7 0.164 291 251717  4.724 297.6 -0.7 0.072 174
251837  7.519 298.9 1.1 0.090 309 251802 7.111 299.2 -3.9 0.103 422
251841 4.053 299.3 -1.3 0.006 99 251894 7.897 300.6 -6.7 0.083 348
251979 8.378 301.3 1.2 0.139 483 251903 4.868 300.1 -0.3 0.015 124
251988 8.838 301.9 -6.8 0.139 402 251928 6.920 300.2 0.8 0.096 313
252114 8.092 303.7 -0.7 0.226 498 251987  6.266 301.7 -3.6 0.021 117
252245 6.674 305.3 -5.7 0.114 123 252262 7.258 305.7 -4.6 0.050 172
252284 4.529 306.7 1.6 0.018 96 252294 7.810 306.0 -4.6 0.108 441
256763 7.978 296.2  -15.8 0.465 229 252321 6.198 306.1 -6.9 0.108 196
256798 7.675 296.6 -14.5 0.220 198 256789 7.970 296.2 -14.1 0.161 227
256849 6.883 297.3 -11.8 0.286 234 256900 8.113 299.3 -9.9 0.194 211
256924 4.240 301.3  -16.5 0.007 86 256980 8.440 302.6 -8.7 0.159 460
256955 3.841 301.4 -9.3 0.003 97 256953 7.7 301.9 -15.3 0.160 284
Towards the sheet

239327 8.684 294.5 1.6 0.068 500 256834 5.562 296.3 -10.5 0.192 263
239423 8.239 294.8 4.0 0.036 411 256843 6.079 296.6  -10.6 0.237 135
239531 7.455 296.2 2.5 0.056 459 257002 9.163 303.7 -10.6 0.148 368
240041 7.758 300.5 2.8 0.123 231 257032 7.628 305.5 -7.8 0.093 284
251629 8.121 296.2 -0.0 0.105 433 257033 6.045 305.3 -9.4 0.145 140
251699 5.896 298.5 -6.7 0.006 99 257047  6.618 305.3 -11.9 0.020 175
251774 9.160 298.1 0.2 0.107 384 257068 8.747 306.3 -10.2 0.126 276
251874 8.124 300.2 -5.0 0.157 322 257069 6.308 305.9 -13.0 0.069 149
251942 8.072 300.5 1.8 0.094 454 257142 5.000 307.0 -18.0 - -
252136 9.000 304.1 -3.2 0.078 353 258697  6.800 306.0 -20.3
256745 5.964 297.1 -18.3 0.076 255 251050 5.400 289.4 -5.0
256788 6.759 294.7 -11.1 0.143 190 337063 5.100 295.0 -21.0 - -
256800 5.585 294.5 -9.7 0.106 243 224833 3.550 318.5 14.1 - -
256828 6.399 295.9  -10.3 0.157 196

while 7 other are between 100 and 150 pc and another 7
between 150 and 200 pc from the Sun.

2.2. The Instrumental Setup

High resolution (R = 60000) spectra of the Na1 D; and
Dy absorption lines superposed on the continua spectra
of the selected stars have been obtained with the 1.4m
Coudé Auxiliary Telescope (CAT) and the Coudé Echelle
Spectrometer (CES) at the European Southern Observa-
tory (ESO), in La Silla (Chile). The observations were
carried out during 5 nights in April 1996 and 6 nights in
April 1997, using the remote control facilities at the ESO’s
HeadQuarters in Garching bei Miinchen (Germany).

The CES optics was optimized to give a reciprocal dis-
persion of 1.8 A/mm at the central wavelength of 5890
A, resulting in a spectral coverage of nearly 60 A. The
entrance slit width of 459 pum, used for all the observa-
tions, yielded an actual instrumental resolution (FWHM)
AX = 105 mA or a velocity resolution Av = 5.3 km s~ !
(FWHM). This corresponds to an actual resolving power
of R =~ 56000, as determined by measurements of the in-
trinsic width of the thorium lines.

The CCD was a LORAL/LESSER 2688 x 512, with 16
pre-scan pixels. It has a pixel size of 15 ym x 15 pm and is

relatively free of blemishes. Since the optical train selects
only a single order, it was always possible to position the
spectrum on a clean portion of the CCD. The dark current
and the readout noise are very low, 1.8 e~ /pixel/hour at
164 K and 8.3 e~ respectively. The combined efficiency of
the CAT/CES using the long camera is about 8% in the
used central wavelength. Additional information regarding
the CAT/CES can be found in Kaper & Pasquini (1996).
Multiple sets of bias, dark and flat-fields exposures
were obtained each night for calibration purposes. Expo-
sures of a thorium lamp were taken before and after each
object exposure to ensure a better wavelength calibration.
The CES, however, showed to be a very stable instrument.
Exposure times ranged from 2 minutes to 2.5 hours,
depending on the visual magnitude and spectral type. In
all cases signal-to-noise ratios (S/N) greater than 150 in
the raw spectra were achieved. At least two exposures were
obtained at each setup position and the integration times
were limited to a maximum of 30 minutes to minimize the
effects of cosmic ray events in the individual spectra.

3. Data Reduction

The initial processing of the CCD frames employed IRAF
routines to subtract the bias, divide by a normalized flat-

o4
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Fig. 2. Location of the stars within the studied area. The
clouds’ contours defined by the thick lines are the lowest opac-
ity level of the photographic catalogue by Feitzinger & Stiiwe
(1984) and the thin one is the outer 2 K km s~ ! velocity inte-
grated CO emission contour for the Coalsack. The (x), (A) and
(D) signs indicate the stars with line-of-sight inside the clouds’
contours, in their outskirts and towards the sheet-like structure,
respectively. The horizontal and vertical dashed lines delineate
eight sub-areas, identified by the roman numbers, that are used
to discuss the details of the velocity structure.

field, and remove cosmic rays from the rows occupied by
the stellar spectrum and the background regions. The one-
dimensional spectra were then extracted using the IRAF
“apall” routines, with variance weighting. Further details
of the employed routines can be found in Massey (1997)
and Massey et al. (1992).

It is worth reiterating that usually the dome flat-fields
provided the best correction for the strong vignetting
present in the spectra borders, besides that the affected
parts were trimmed off the images. The wavelength cali-
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bration was established with a set of 20 to 30 lines, iden-
tified using the thorium line wavelengths of D’Odorico
et al. (1987). A second-order chebyshev function was fit-
ted to the line wavelength as a function of the pixel num-
ber, with rms scatter of the residuals about the fit smaller
than 0.002 A (0.05 km s~ ') in all cases. The dispersion
solution was applied to all science exposures with no re-
binning of the data, and the final spectra normalized to
unity continuum with cubic splines.

The individual normalized spectra were then co-added
on a pixel-by-pixel basis, weighted by the inverse of the
rms deviation of the continuum fit. No noticeable degrada-
tion in spectral resolution resulted from the co-addittion
procedure, since the individual spectra have been obtained
within an hour or two of each other, and the velocity
changes in the observer rest frame, over this time scale,
are very small compared to the instrumental resolution.

Numerous absorption lines arising from the Earth’s at-
mosphere occur in this region of the spectrum, and two
lines in particular (at 5889.637 A and 5890.09 A) are very
close to the rest wavelength of the D, line. Hobbs (1978)
discusses the origin and identification of these atmospheric
(telluric) lines in the Na1 D wavelength region. To reduce
telluric line contamination the stellar spectra were divided
out by a purely atmospheric absorption template spec-
trum obtained from a fast rotating, unreddened early-type
star with no interstellar sodium, and taken at similar air
mass. For both observing runs spectra of al.eo and yLup
were taken each night. The equivalent width of the Na1
D lines for these stars are estimated to be < 1 mA and
1.4 mA, respectively (Welsh et al. 1991; Crawford 1991).
Basic information about these two stars is given in Tab.
2.

Table 2. Basic information on the radial velocity standard
stars and telluric correction stars. Further details are given in
the text

Teluric Correction

Star |4 Sp. Type Vradial Viotational
aLeo 1.35 BTV 6.0 329
v Lup 2.80 B2IVe 2.0 266

Radial Velocity Standard Stars
Star \% Sp. Type Vita Vobs
105156 6.24 BS8III -22.3 £ 0.5 -23.9 + 0.1
119076 3.61 dF8 5.0 £ 0.2 5.0 + 0.0
120946 5.20 dFé6 53.3 + 0.2 55.2 + 0.2
122056 5.90 dF8 -17.4 £ 0.2 -16.2 + 0.1
144889 5.40 B9s -3.8 +£1.3 -4.7 £+ 0.1
150547 2.59 cF3 24.7 £ 0.2 26.5 + 0.1
170457 2.84 gG1 -13.5 £ 0.1 -13.5 + 0.1
180915 2.66 gG4 -7.0 + 0.0 -6.9 + 0.1
200185 5.40 K5 0.0 £ 0.2 0.5 &+ 0.3

Since most of the telluric lines arise from water
molecules, the strengths of the telluric lines change
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throughout the night as the water content of the Earth’s
atmosphere changes. Hence, the template spectra were
properly scaled to match the strengths of the atmospheric
lines in the object spectra. In Fig. 3 some of the strongest
telluric lines in the Na1 D region are identified. The suc-
cess of the atmospheric correction procedure is apparent
from the fact that all the telluric lines, which are clear
of the interstellar lines, have been sactistactorily removed
(see Figure 4).

5885.977
5886.337
5887.222
5887.660
5888.689
5889.637
5890.083
5891.145
5891.660
5892.397
5893.045
5893.508
5894.385
5894.945
5896.492
5896.832
5897.461
5898.154
5898.998

e B A
L Y I e I Y N

a Leo — 1996

L e I I e I T IR S e
a Leo — 1997

Relative Intensity

L e T i Y e N

Y Lup

0 |
5886

1 1 1 1 1
5888 5890 5892 5894 5896
Wavelength (A)

1
5898 5900

Fig. 3. Teluric Line Identification on the Na1 D region of the
spectra

Finally the observed wavelengths were brought to the
velocity scale and converted to the Local Standard of
Rest (LSR) velocity frame, assuming a solar motion of 20
kms~! towards a = 18" and § = 30° (Mihalas & Binney
1981). To access the zero point of the velocities a sam-
ple of radial velocity standard stars was observed. The
relevant information, taken from Heydari-Malayeri et al.
(1989), is given in Tab. 2. The heliocentric standard and
measured radial velocities (in kms™!) are listed in the last
two columns. A comparison of the results show that the
velocities match quite well, seemingly with no sistematic
offset.

4. The absorption-line profiles

All observed absorption lines show appreciable velocity
structure, and thus profile fitting provides the best method
for determining accurate interstellar column densities as
well as to discern and determine the properties of the in-
dividual interstellar clouds contributing to the line profile.
The observed profiles of the D, and D; absorption-lines

56

are shown in Figure 4. The dots represent the object spec-
tra and the solid line gives the adopted multicomponent
fit, as described below. Further details of the employed
method can be found in Welty et al. (1994) and Sembach
et al. (1989). The zero point of the velocities in the upper
and lower panels are with respect to the rest wavelength of
the Dy (5889.9510 A) and D, (5895.9242 A) lines, respec-
tively. In each panel the tick marks and numbers above
the profiles indicate the average velocity of the Dy and D
lines for each interstellar cloud determined in the fit.

Voigt line profiles parameterized by their velocity dis-
persion parameter b, cloud component velocity Visx and
cloud column density Nna;, were convolved with the in-
strumental profile (assumed to be Gaussian with a width
of 5.3 km s7') and fitted to the observed data. Both
the Dy and D, lines were fitted simultaneously, with the
fewest components that seemed reasonable. Inflections in
line shape, as a result of additional components in the
wings of the stronger lines, often indicated whether an-
other component should be added to the model. The hy-
perfine structure splitting of ~ 1 kms™! of the individual
D lines were not included in the adjusts since the resolu-
tion of the data is sufficiently broad to be affected by the
splitting.

In most cases the assigned initial values of b were from
2.0 to 4.0 kms™! to all components. Also the three free
parameters (Nnai, Vise, b) for each component were al-
lowed to vary in an iterative nonlinear least-squares fit to
the observed profile. Some parameters occasionally were
held fixed at “reasonable” values in order to facilitate con-
vergence of the fits, but are thought to be as well deter-
mined as those allowed to vary.

The average of the Dy and D; best fit values of these
parameters are listed in Table 3. A total of 125 entries
are given. Each successive column gives the star’s name,
component number, LSR radial velocity Vs, heliocen-
tric radial velocity V., logarithm of the column density
log Nna: , velocity dispersion b and the equivalent widths
Wpo and Wy, respectively.

The distribution of the absolute mean errors for
log NNar, Visg and b are shown in Figure 5a-c. For
narrow, isolated lines of moderate strength such errors
are typically 1%-10% for log Nna; and few hundredths
of a kms™! for b and Vis . For stronger, wider and
more blended lines the uncertainties in log Nx,: are typ-
ically 5%-20%, and 0.1-0.4 kms~! in b and Visz. For
the strongest saturated lines, uncertainties in the actual
component structure are likely to be the dominant error
source.

The theoretical uncertainty in the placement of the
continuum level is approximately equal to the rms scatter
divided by the square root of the number of points used to
define it (Howarth & Phillips 1986). The statistical error
on line flux values are given by o, = AS’\/‘l\{E

number of observed data points in the absorption profile,

, where n is the
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Fig. 4. The observed Na1 D absorption lines. The observed intensities are plotted as dots; the smooth curves are theoretical line
profiles with the parameters given in Table 3. The tick marks and the corresponded number indicate the average LSR velocity
of the fitted components. The zero point of the velocity scale is referred to the rest wavelength of the Dy and D, lines

A is the resolution element in A /pixel, and S/N is the
signal-to-noise ratio of the exposure (Welsh et al. 1990). In
most cases the continua are very well defined and statisti-
cal errors probably dominate the equivalent width errors.
Typically for our observations, n = 16, A\ = 0.027A/pix
and S/N > 150, so that o < 1 mA.

o7

The star (Lup has been previously observed at similar
resolution (4 kms~!') by Welsh et al. (1994). The param-
eters for (log Nna1, Vise, b) are (10.9£0.02, —13.8 £0.3,
4.6+0.3), and those obtained in this work are (11.0+ 0.3,
—13.42+0.09, 4.3 £ 0.7). The remarkable aggreement be-
tween the values is rather encouraging. Additional absorp-
tion features occur in some of the spectra of low vsini
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Fig. 4. (Continued)

stars shown in Fig. 4. The stellar Na1 D lines are expected
to be very weak throghout the class of B stars (being < 2
mA for stars earlier than B7), but the cases where stellar
lines have been identified were removed from the multi-
component fit.
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5. The kinematical structure

Histograms of the individual distributions of log Nna:,
Vise and b are given in Figures 5d to 5f. Inspection of Fig.
5d shows a clear division of the column densities around
log Nxa: ~ 12.0 cm~2. The average column density of
the sub-samples is 11.2 cm~2 and 12.7 c¢cm ™2, respec-
tively, both with small dispersion of £ 0.6 ¢cm~2. Figure
5e shows that the distribution of the LSR velocities, al-
though centered around 0 kms™!, is skewed to the nega-
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Fig. 4. (Continued)

tive side. Also the velocity dispersion parameter b shows a
concentration around 2.5 kms~! and another around 5.5
kms~!. These trends are somewhat confirmed by Figs. 5g-
i. For the sake of clarity few points of very high negative
and positive LSR velocities have been excluded from these
plots.

The correlation among these parameters can be seen
in Figs. 5g to 5i, that shows the plots of b vs. log Nna:,
log NNa1 vs. Vigr and Vigr ws. b, respectively. As one can
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LSR

see the lower column densities spawn the whole velocity
dispersion range, and are concentrated mostly on the neg-
ative velocity range. On the other hand, the higher column
densities are concentrated around b ~ 3 kms™', and have
velocities spread by & 3 kms~! around zero kms~! in the
LSR frame. The apparent lack of points with log Ny, <
10.5 cm~2 for all b may be due to our detection limits.
The lack of points with b < 1.5 kms™! for log Nxa; >
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Fig. 4. (Continued)

11.5 ¢cm~2 may be due to our inability to resolve closely
blended components.

5.1. Distribution of the interstellar gas components

To investigate the distribution and kinematics of the in-
terstellar gas components along the line-of-sight plots of
log Nnai, Vise and b as a function of the stellar distance
are given in Fig. 6. The left column shows those stars
with line-of-sight inside the clouds’ contours; the middle

60

column those in their outskirts; and the right column those
towards the sheet.

The plotting simbols indicate a further division of the
components according to the line profile characteristics.
The line profiles with a single weak feature are repre-
sented by the open triangles, while those profiles with a
single strong feature are represented by the solid trian-
gles. The profiles with two weak features are represented
by the plusses and asterisks, which indicate the features
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Fig. 4. (Continued)

with velocity similar to the single weak and single strong
components, respectively. The profiles with two or more
features are represented by the squares and circles. The
open and solid squares indicate those features similar to
the single weak and to the single strong components. The
open circles indicate the other components, i.e., the third,
fourth and so on.

The structure of the column density vs. distance di-
agrams for the stars inside the clouds’ contours, in their

61

LSR

outskirts and towards the sheet is fairly similar. The sin-
gle weak component is seen by the stars as close as 60-80
pc from Sun (open triangles and plusses), and by most
of the more distant stars along the distance range (open
squares). On the other hand, the single strong component
is seen only by stars more distant than 120-150 pc from
the Sun (solid triangles, asterisks and solid squares). The

open circles tend to appear at distances greater than 300
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Fig. 4. (Continued)

— 350 pc, but without clear correlation with log Nn,, and
‘/ISR .

The velocities of the components identified along the
line of sight also have a similar structure for the stars in-
side the clouds’ contours, in their outskirts and towards
the sheet. The single weak component (open triangles,
open squares and plusses) has velocity more negative than
-5 kms™!, while the single strong component (solid trian-
gle, solid square and asterisks) is centered at zero kms~!

62

in the LSR frame. The fact that the plusses and asterisks
show kinematic structure consistent with those of the sin-
gle weak and the single strong components, respectively,
suggests that the material have some inhomogeneities.
The open circles appear in the whole range of radial ve-
locities.

As well, the velocity dispersions of the components also
have a similar structure for the stars inside the clouds’
contours, in their outskirts and towards the sheet. The
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Fig. 4. (Continued)

single weak component has b ~ 5.5 kms~!. On the other
side the single strong component has b ~ 2.5 kms™!.

The b value is a measure of both thermal and tur-

bulent velocities in an interstellar cloud. We have b =
2kT
m
the Boltzmann’s constant, 7' is the kinetic temperature
and m is the mass of the atom. There is no indepen-
dent way to determine the degree of turbulence within

the material, but some qualitative considerations can be

+ 2v2, where vy is the rms turbulent velocity, k is
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done. The typical kinetic temperature of interstellar dif-
fuse clouds is generally taken to be about 80 115 K,
from observations of rotational excitation of Hy (Savage
et al. 1977). For NaT this corresponds to 0.24 < b < 0.29
kms~!. In this case the upper limits to v, for the weak
and strong components would be 1.8 and 3.9 kms~!.

Assuming a sound speed for diffuse interstellar clouds
about 0.7 kms~! (Spitzer 1978) the observed components
are either significantly hotter than a standard diffuse cloud
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Table 3. Profile fit results for the Na1 D absorption-lines. Each successive column gives the star’s name, component number,
LSR radial velocity Vis, column density (log Nnai), velocity dispersion b and the equivalent width of the D, and D; lines

Star C Visr V@ log NNa: b Wpo Wp1 Star C Visr V@ log NNa: b Wpo Wp1
km s~ ' cm™? km s~ ' mA km s~ ' cm™? km s~ ' mA
239327 1 0.5 10.0 12.3 3.2 162.9 122.4 251903 1 -11.6 -3.5 10.9 1.2 14.3 7.2
2 -7.4 2.0 11.5 8.0 60.6 34.5 2 -1.0 7.2 11.1 5.5 23.3 10.2
239370 1 0.6 9.8 13.0 2.5 188.2 168.9 251928 1 -3.3 4.6 12.6 2.1 139.5 118.9
2 -3.2 6.0 11.9 7.1 137.1 76.7 2 -11.5 -3.5 11.4 4.8 41.7 21.9
239423 1 -2.2 6.8 11.7 5.0 88.5 48.8 3 3.5 11.4 11.5 3.5 48.5 26.2
2 -9.4 -0.4 11.2 1.4 27.0 14.8 251942 1 1.2 8.9 12.6 2.4 157.9 134.6
239531 1 -1.3 7.5 11.8 2.7 89.5 52.3 2 -6.2 1.5 11.7 2.7 68.3 39.8
2 -5.9 3.0 11.8 9.5 108.5 56.9 251979 1 -2.1 5.5 12.7 3.4 215.4 188.5
239702 1 -0.5 7.9 12.6 2.4 154.5 132.0 251987 1 -2.0 6.1 11.4 5.4 43.0 21.7
2 -11.8 -3.4 11.4 5.9 50.5 26.5 2 -17.0 -8.9 10.2 0.3 3.3 1.2
239779 1 1.0 9.2 12.5 2.2 133.9 111.0 251988 1 1.4 9.9 13.9 1.4 150.1 138.3
2 -7.7 0.5 11.6 3.2 65.8 37.1 2 -4.5 3.9 11.5 3.3 56.2 30.5
240041 1 -1.9 5.7 12.9 2.4 176.4 156.5 252114 1 -2.4 4.8 12.8 3.1 205.3 176.4
2 -6.0 1.6 11.6 6.2 67.4 35.8 252136 1 -3.1 4.3 12.3 3.1 152.2 115.4
240265 1 0.5 7.5 12.5 1.9 121.4 105.2 2 7.7 15.0 10.9 0.2 9.3 6.2
2 -6.3 0.7 11.0 1.5 19.3 10.4 3 -12.3 -5.0 11.1 5.8 23.8 11.5
3 -13.9 -7.0 11.2 6.0 29.1 14.9 252245 1 -0.7 6.6 12.3 3.2 162.6 125.1
240368 1 -0.4 6.3 10.7 1.9 10.1 5.0 252262 1 -0.8 6.2 12.0 1.9 88.7 62.7
2 -9.7 -3.1 10.9 4.3 16.1 8.4 2 -9.9 -2.8 10.7 4.7 10.3 5.2
240621 1 -58.1 -52.0 12.6 3.0 188.9 149.6 252284 1 -4.9 1.0 11.1 4.7 26.1 12.3
2 -49.6 -43.5 12.5 2.6 160.7 131.7 252294 1 -0.6 6.3 12.5 1.6 101.2 95.1
3 -38.8 -32.7 15.3 0.5 277.4 223.2 2 -5.3 1.6 11.9 4.0 113.8 65.9
4 -32.2 -26.0 12.3 2.3 134.3 102.4 252321 1 -0.9 6.3 12.8 2.7 182.2 156.9
5 -23.3 -17.2 12.6 5.3 274.4 225.2 256745 1 3.1 14.0 12.4 1.6 103.5 88.4
6 -11.8 -5.6 12.7 5.9 312.8 269.5 2 -4.9 6.0 10.9 5.0 16.8 8.5
7 0.8 6.9 12.6 2.9 178.5 133.9 256763 1 2.3 13.3 12.4 3.9 186.5 148.7
240645 1 -3.8 2.3 11.2 5.1 28.0 13.4 256788 1 3.5 14.4 12.9 2.6 179.0 165.9
251050 1 -2.4 9.3 11.5 3.3 54.9 29.4 2 -4.9 6.0 11.2 2.7 29.8 15.1
2 5.7 17.4 10.8 3.5 13.2 4.8 256789 1 3.4 14.2 12.7 2.0 138.7 122.0
251460 1 -2.9 7.1 13.0 1.8 144.6 130.6 2 11.2 22.0 10.9 2.1 16.5 8.6
2 -10.4 -0.4 11.3 8.2 38.8 19.9 3 -3.2 7.7 11.2 6.5 27.3 13.9
3 3.3 13.3 11.2 8.6 27.6 14.0 256798 1 3.8 14.5 12.8 2.0 141.3 131.1
251530 1 -0.3 9.4 13.0 2.0 152.4 145.2 256800 1 1.7 12.5 12.4 3.9 189.1 153.8
2 -5.6 4.1 11.7 7.3 86.4 47.8 256828 1 0.8 11.3 12.7 3.0 191.6 171.6
251545 1 -2.0 7.7 14.9 1.1 214.4 167.8 256834 1 3.4 13.8 12.9 2.4 168.2 157.9
2 -13.2 -3.5 10.1 0.2 2.8 0.8 2 -3.5 7.0 12.1 1.5 80.6 66.8
251554 1 -1.6 8.2 12.9 2.7 190.6 174.7 256843 1 0.8 11.2 14.6 2.1 258.6 235.9
2 -11.8 -2.0 10.9 4.3 16.1 8.2 256849 1 1.6 11.8 14.2 1.6 182.4 156.5
3 36.7 46.5 11.0 6.9 17.7 9.0 256900 1 1.4 11.0 12.6 2.2 144.2 120.6
251582 1 -2.6 7.0 12.7 2.3 161.1 140.5 2 -7.8 1.7 10.9 2.8 13.4 7.3
251625 1 -1.8 7.6 12.9 2.6 188.4 166.8 256924 1 -7.7 1.9 10.5 2.4 6.1 2.6
2 -14.0 -4.5 11.2 4.8 29.9 15.4 256953 1 2.1 11.4 13.1 1.8 145.3 131.9
251629 1 -1.8 7.4 12.5 3.7 213.2 162.9 256955 1 -1.6 7.3 11.0 5.7 20.4 10.0
2 -8.8 0.4 12.6 1.2 83.4 86.7 256980 1 1.4 9.9 12.4 2.7 147.1 133.0
3 -18.1 -8.9 11.6 3.2 59.1 34.0 2 -8.2 0.2 11.7 3.5 77.8 36.9
4 11.8 21.0 10.9 0.3 9.1 4.9 3 9.8 18.2 11.1 6.5 27.6 9.0
251699 1 -2.4 7.0 11.2 5.4 29.2 15.0 257002 1 -14.2 -5.9 12.5 3.1 170.1 150.4
251717 1 -2.2 6.7 12.5 2.3 145.4 121.1 2 -0.6 7.7 12.5 4.4 223.1 169.4
251774 1 -2.4 6.2 12.3 3.4 162.5 122.4 3 17.8 26.1 11.4 0.8 31.6 16.9
2 -11.2 -2.6 11.1 4.0 20.1 14.4 4 10.4 18.7 11.4 0.6 24.3 18.3
251802 1 -5.4 4.2 12.7 3.5 212.2 178.6 257032 1 2.4 9.9 12.6 3.3 188.3 162.5
2 -16.1 -6.5 12.2 2.9 128.7 98.6 257033 1 0.2 7.9 13.1 1.9 155.7 141.1
3 -27.2 -17.6 11.2 2.1 26.0 15.0 2 -11.4 -3.7 10.4 0.3 4.2 2.3
4 -39.4 -29.8 11.6 2.1 56.5 35.8 3 -31.3 -23.6 10.8 5.1 12.4 6.3
5 -51.4 -41.8 10.4 0.2 2.6 3.1 4 34.3 42.0 10.7 3.5 9.8 5.0
251837 1 -1.7 6.5 12.4 2.7 149.8 117.7 257047 1 1.0 9.0 11.4 2.9 46.3 25.0
2 -10.2 -2.0 11.5 4.3 56.7 28.5 2 -8.7 -0.6 10.6 5.2 9.0 2.8
251841 1 -6.0 2.5 11.1 3.4 26.0 12.8 257068 1 -0.1 7.4 12.6 3.6 211.5 183.2
2 2.4 10.9 11.0 3.1 18.2 8.1 257069 1 1.0 9.0 12.3 1.9 116.3 90.6
251874 1 -1.6 7.1 12.6 5.3 281.9 232.4 257142 1 1.6 9.7 12.0 2.3 100.8 72.0
251894 1 -2.0 6.8 12.5 1.4 98.7 74.7 258697 1 -0.3 8.4 12.3 2.7 132.7 114.5
2 4.4 13.2 12.3 1.8 103.7 86.6 337063 1 4.2 15.8 11.5 2.8 50.3 28.3
3 -9.3 -0.5 10.9 2.6 14.1 7.6 224833 1 -13.4 -12.9 11.0 4.3 19.0 9.1

or are subject to supersonic turbulent motions. One might
also say that the gas related to the low column densities is
either hotter and/or more turbulent, while the gas related
to the high column deunsities is either colder and/or less
turbulent.

64

5.2. The gas sheet-like features

To look for a possible association of the interstellar gas
components with the observed dust features in this direc-
tion, log Nnai, Vise and b as a function of the E(b — y)
colour excess have been plotted in Fig. 7. The columns
and symbols have the same meaning as for Fig. 6. It can
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Fig. 5. Distribution of the free parameters determined in the profile fits and their absolute mean errors. a-c Distribution of
the absolute mean errors in the fitted values of log Nnai, Visx and b, respectively. For narrow, isolated lines of moderate
strength such errors are typically 1%-10% for log Nna: and few hundredths of a km s~! for b and Visn . For stronger, wider
and more blended lines the uncertainties in log Nna: are typically 5%-20%, and 0.1-0.4 km s !in b and Vier. d-f Histogram
of log Nnai, Viswand b, respectively. There is a clear division of the column densities around log Nna, & 12.0 ¢cm™ 2. The
LSR velocities, although centered around 0 kms~', are skewed to the negative side. Also the velocity dispersion parameter b
shows a concentration around 2.5 kms™ ' and another around 5.5 kms™!. (g) Distribution of log Nxa; x b. (h) Distribution
of log Nxai X Vise. (i) Distribution of Visx X b. The lower column densities spawn the whole velocity dispersion range, and are
concentrated mostly on the negative velocity range. On the other hand, the higher column densities are concentrated around b
~ 3 kms ', and are essentialy at rest in the LSR frame; although a &+ 2 kms™ ! spread may be present. For the sake of clarity
few points of very high negative and positive LSR velocities have been excluded from these plots. Further details can be found
in the text

be seen that the strong component is only picked up by
the reddened stars, i.e., those with E(b — y) > 0™050,
whereas the weak component is picked up by both red-
dened and unreddened stars, suggestting that dust and
gas apparently have the same distribution along the line
of sight.

The average column density of the weak component
(log Nnay  ~ 11.2 em™2), would correspond to log Ny
~ 3 x 10" em~2. It is worth noticing at this point that,
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in Fig. 6a of Paper I, around 60-70 pc the dispersion of the
E(b —y) increases, with the lower limit becoming slightly
shifted to positive values. This indicates that the spec-
troscopy has provided a finer tuning of the existing low
column density components, more difficult to disentagle
based only on the colour excess values. On the other hand,
it shows that the observed increase in the dispersion of
E(b—y) is real, and not due to observational errors, attest-
ing the high quality of the photometric data and method.
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Fig. 6. Plots of log Nnai, Visz and b against the stellar distances. From left to right the columns show the stars with line-of-sight
inside the clouds’ contours, in their outskirts, and towards the sheet. The line profiles with a single weak feature are represented
by the open triangles, while the profiles with a single strong feature are represented by the solid triangles. The profiles with two
weak features are represented by the plusses and crosses, which indicate the features with velocity similar to the single weak
and strong components, respectively. The profiles with two or more features are represented by the squares and circles. The
open and solid squares indicate those features similar to the single weak and strong components. The open circles indicate the
other ones, i.e., the third, fourth, etc. The same structure for the weak and the strong components suggests one interstellar gas
at d < 60 pc and other ~ 120-150 pc. The strong component (log Nxa: ~ 12.7 cm™?) is spread &+ 3 kms™'around the zero
velocities, and has low velocity dispersion b &~ 2.5 kms™'. The weak component (log Nna1 &~ 11.2 cm ™2 ) is approaching to the

Sun with average Visz around -7 kms™

There appears to have a common envelope of mini-
mum and maximum column density, centered in a narrow

1

distance slot around 120-150 pc, that remain unchanged
up to 350-400 pc, suggestting that a second volume of

low density may have been reached. The complete range
of column densities from log Nna, ~ 10.7 to 11.7, is also

and have larger velocity dispersion b = 5 kms™!. Further details in the text

shown by the stars centered around 60 pc, suggesting a
sheet-like structure.

Interestingly, the minimum and maximum column den-
sities of the strong component (log NN, = 12.3 and 13.2
cm~2) correspond to E(b — y) ~ 0™050 and 0™300, re-

spectively, if it is assumed that the standard relation-
ship between log Nna, and log Ny (Ferlet et al. 1985) and
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Fig. 7. Plots of log Nnai, Vise and b against the E(b — y) colour excess. From left to right the columns show the stars with
line-of-sight inside the clouds’ contours, in their outskirts, and towards the sheet. The plotting symbols have the same meaning
as in Fig. 6. The strong component is only picked up by the reddened stars, whereas the weak component is picked up by both
reddened and unreddened stars. Such diagrams suggest that dust and gas apparently have the same distribution along the line

of sight

E(b — y) and log Ny (Knude 1978) are valid. This may
suggest that the high column densities may be the gas re-
lated to the dust sheet-like structure, reported in Paper
I. Since the Coalsack, Musca and Chamaeleon are also lo-
cated around 150 £ 30 pc they seem also to be part of the
gas composing the sheet.

Once the observed stars are within different dark
clouds the column densities, radial velocities and veloc-
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ity dispersions, shown in Figs. 5 to 7, could be either the
effect of a common structure containing the embedded
molecular clouds or just an effect of different superpos-
ing structures. In order to investigate how the parame-
ters (log NNar, Viss, b) are distributed over the studied
area we have used the eight sub-areas delineated by the
horizontal and vertical dashed lines and identified by the
roman numbers in Fig. 2.
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Fig. 8. a Distribution of log Nna: (left), Vise (middle) and b (right) with the Galactic Longitude. The symbols have the same
meaning as for Fig. 6 and the dashed lines indicate the dividing point between the sub-areas. The weak and the strong components
form two extended interstellar components, that cover the whole connecting area. There seems to have no dependence with the

Galactic longitude, but the radial velocity may be increasing with the latitude

Figures 8a and b show the distribution of log Nxa:
(left), Visy (middle) and b (right) against the Galactic lon-
gitude and latitude, respectively, for the eight sub-areas.
The symbols have the same meaning as for Fig. 6, and the
vertical and horizontal dashed lines indicate the division
between the sub-areas. The strong and weak components
are present and well separated everywhere. The gas
components form two extended interstellar features, that
cover the whole connecting area.
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Note, however, that the radial velocity of the strong
component seems to increase from —3 kms~! near the
galactic plane to +3 kms™! near the southern parts. This
trend would be expected from an expanding bubble with
the center around | ~ 309°, b = —9°. This fact is quite
interesting given the fact that high thermal pressure has
been measured for the hot gas phase for a nearby direction
(I = 309°, b = —15°) from a combination of ROSAT 0.25
keV and optical data (Knude et al. 1998).
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-3 kms™! near the galactic plane to +3 kms

6. Discussion

The analysis of the identified components indicates that
the interstellar gas is distributed in two extended sheet-
like structures permeatting the whole area, one at d <
60 pc and another around 150 pc from the Sun. The
nearby feature is approaching to the Sun with average ra-
dial velocity of -7 km s~!, has low average column density
log Nna: ~ 11.2 em™2 and is either hotter or more turbu-
lent with velocity dispersion b ~ 5kms~!. The more dis-
tant feature has column densities between 12.3 < log Nna:
< 13.2, average velocity dispersion b ~ 2.5 kms~! and
seems associated to the dust sheet observed towards the
Coalsack, Musca and Chamaeleon direction. Its velocity is
centered around 0 kms~!, but there is a trend for increas-
ing from -3kms~! near b = 1° to 3 kms~! near b = —18°.

There seems to have a common envelope of minimum
and maximum column density, centered in a narrow dis-
tance slot around 120 — 150 pc, that remains unchanged
up to 350 pc, suggestting that a volume of low density
may have been reached. After that, a third group of high
negative and positive velocity components seemingly arise
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near the southern parts

around 300-350 pc from the Sun, however, without indi-
cations of an extended structure.

6.1. The nearby, low column density feature

Details of the overall distribution of the ISM (d < 500
pc) along the studied direction have been extensively dis-
cussed in Paper I. The kinematics of the nearby gas has
been reviewed by Frisch & York (1986, 1991). Details of
the velocity structure in the region (360°< [ < 295° and
0°< b < 30°), encompassing most of the Sco-Cen associa-
tion, have been discussed by Crawford (1991).

In the immediate solar neighbourhood the observa-
tional data suggest that the Sun is immersed at the edges
of a warm (T = 8000 K), low density (ng; < 0.1 ¢cm™~?) and
mostly neutral (ne/nm < 0.5) interstellar cloudlet termed
the Local Interstellar Cloud (LIC). The LIC has a max-
imum neutral hydrogen column density Ny = 2 X 109
em ™2, with Npr =~ 10'® ecm™2 being a typical value. It be-
comes ionized at the farther edges, and, if uniform extends
2-30 pc in some directions (e.g., Bertaux et al. 1985; Bruh-
weiler & Vidal-Madjar 1987; Frisch et al. 1990; Lallement
et al. 1995).



Corradi et al.: Local Interstellar Medium Kinematics towards the Southern Coalsack and Chamaeleon-Musca

Moving at Visx = -20kms™! from I 314°, b
—1°, the LIC flows through the solar system and reso-
nantly scatters solar Hi (Lyman «) and Her (A584) radi-
ation. This flow, refferred to as the local interstellar wind
(LISW), seems to be part of the near side of the Loop

I Bubble, that drives the material past the solar system
(Frisch 1981; Crutcher 1982).

The LIC and other cloudlets are embedded in an irreg-
ularly shaped region, whose radius ranges from 30 to 300
pc, and is deficient in dense neutral hydrogen compared
to the galactic average (e.g. Frisch & York 1983, 1991;
Paresce 1984; Snowden et al. 1990; Welsh et al. 1994; Tin-
bergen 1982; Warwick et al. 1993). Usually called Local
Bubble, this cavity is filled with hot (T =~ 10% K), low-
density (ngr < 0.025 cm~?) gas, and as recently shown by
the ROSAT and EUVE shadowing experiments, coexists
with the neutral atomic and molecular gas within its in-
terior (e.g. Kerp 1993; Snowden et al. 1991, 1995; Wang
& Yu 1995, Bowyer et al. 1995).

Optical interstellar absorption lines in stars within 100
pc of the Sun show evidence of a flow of material past the
Sun, analogous to the LISW. Assuming that the Sun is
embedded within a single coherently moving interstellar
wind, from a direction (ly,by) with velocity vy, Crutcher
(1982) obtained the following vector (ly, by, vw) = (345°,
-10°, -15 kms~!). In a similar analysis Frisch & York
(1986) obtained (354°, +3°, -12 kms™!) and Crawford
(1991) obtained (301°, +59°, -9 kms™1). Alternatively,
Lallement et al. (1986) found evidence for four separate
coherent motions, which have been dubbed the A, O, I,
P vectors (c¢f. their Tab. 2).

Another possible description for this flow assumes that
the clouds exist on the surface of an expanding shell cen-
tered on the Sco-Cen association. Crawford (1991) has ob-
tained an expansion velocity of 7—9 kms~! assuming the
center at (I = 320°, b = +10°), the distance to the Sun of
140 pc and the radius of 110 pc, as suggested by de Geus
(1992). In both cases, this flow appears to be driven by the
expansion of the Loop I bubble into the general vicinity
of the solar system, where its effects are felt as soft X-ray
emission and shock front activity (Frisch & York 1986).

Since the closest star in our sample is at 65 pc the
LIC cannot be addressed properly, neither the distance
of the lower column density component. However, accord-
ing to Welsh et al. (1994, and references therein) the col-
umn densities of the nearby feature observed in this work
should not be much closer than 50 pc from the Sun.

For the latitude/longitude region observed in our work
the velocities predicted by the interstellar wind flow vector
and the expanding shell models give essentially the same
results (c¢f. Fig 3 by Crawford 1991). In any case the ve-
locity of the low column density component is consistent
with the previous results, and indicate an outflow from
the Sco-Cen association.
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19
6.2. The interface between the Local and Loop I bubbles

A soft X-ray shadow has recently been discovered on the
edges of the Loop I Bubble, cast by a warped annular
volume of dense neutral matter that supposedly formed
during its collision with the Local Bubble (Egger & As-
chenbach 1995). The shadow counterpart, a huge HI ring
was also identified on the Dickey & Lockman (1990) data.

Egger & Aschenbach (1995) suggested that the steep
increase of the column density caused by the annular fea-
ture, from less than 102° to > 7 x102°, occurs at a distance
of = 70 pc from the Sun. This distance is thought to be
supported by results from optical and UV spectral analy-
sis of stars near the center of Loop I (310° <1 < 330° and
15° < b < 25°) by Centurion & Vladilo (1991), who found
the presence of a neutral gas wall of Ny ~ 102° ¢cm™? at
a distance of 40 + 25 pc.

However, for the hydrogen column density of the an-
nular feature, the colour excess and the Na1 column den-
sities obtained in this work suggest that the interaction
zone between the two bubbles is located around 120-150
pc from the Sun. The hydrogen column densities and ve-
locities observed by Centurion & Vladilo (1991) are more
consistent with our lower column density component at
d < 60 pc. In the same strip of latitude, the wall of neu-
tral gas has a column density Ny ~ 102!, as suggested
by Iwan (1980). Moreover, the hydrogen column densities
towards the interaction ring, used by Egger & Aschen-
bach (1995; c¢f. their Fig. 4) suggest a value around 3 x
10" em~2 at 70 pe, also more consistent with our nearby
feature. Since Centurion & Vladilo (1991) have observed
only unreddened directions our results cast some doubt on
the distance to the interaction zone being located around
70 pc. Of course, the annular region may be twisted and
folded, with different directions having different distances.

In addition to the velocities indicative of the flow
of material in the last section, some of the more dis-
tant stars also have components at nearly 0 kms~! in
the LSR (Frisch & York 1986). In the longitude range
360 <1 < 345 there are a number of low velocity (—4 <
Visg < +4 km s’l) components with generally strong Na1
lines, consistent with the proximity of the p Oph and
Lupus clouds (Crawford 1991). In the longitude range
325 <1 < 295 there are also several components, in the
positive latitudes, with LSR velocities which are small but
clearly negative (—4 < Vi <0 kms™1),

As mentioned in Sect. 5, the feature around 120 — 150
pc observed in our work, has column densities suggestting
that the gas is associated to the dust sheet observed to-
wards the Coalsack, Musca and Chamaeleon direction. It
is certainly not appropriate to make generalizations ex-
clusively from our data, but the fact that the velocities
observed here are also in the same range (—=3 < Vigx < +3
kms~1), suggests that the dust and gas feature around 120

150 pc, seems to be part of an extended large scale fea-
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ture of similar kinematic properties, supposedly identified
with the interface of the Local and Loop I bubbles.

6.3. Comments on the ISM compression hypothesis

Although the kinematics of the material towards the
Southern Coalsack, Musca and Chamaeleon direction is
not fully understood yet, some considerations may be of
interest for the new class of ISM models being explored,
which assume that both local low density cavity forma-
tion and the reheating of the center occurred long ago,
and there is no longer a fast shock wave at the bubble
boundary (Shelton & Cox 1994, Edgar & Cox 1993).

If the dust and gas feature is part of the interaction
zone between the Local and the Loop I bubbles, assuming
that the ISM has been compressed by supernovae/stellar
winds from Sco-Cen and a “younger” explosive event from
the near side of the interface, why would the first low col-
umn density be moving toward the Sun? Galactic differen-
tial rotation accounts to at most 2 kms~! at 150 pc and
I = 315°. As well the systemic velocities are seemingly
very small.

Perhaps to explain the distribution and kinematics of
the ISM in this direction would require that the dust and
gas sheet of denser and colder material may have been
formed from the events that created the local low density
region and the Loop I bubble. On the other hand, the low
column density, higher velocities and more turbulent com-
ponent might be the shock front of wind blow shells from
the Sco-Cen association, created after the Local-Loop I
bubbles interaction zone formation. Of course, the cur-
rent state of the discussed features may have a completely
different reason, for example, the effects of the impact of
a high velocity cloud onto the Galactic plane (Lépine &
Duvert 1994).

7. Conclusions

The investigation of the interstellar gas components to-
wards the Southern Coalsack, Chamaeleon and Musca
dark have produced the following results:

— The interstellar gas is distributed in two extended
sheet-like structures permeatting the whole searched
area, one at d < 60 pc and another around 120 — 150
pc from the Sun.

The nearby feature is approaching to the Sun with
average radial velocity of -7 kms™!, has low average
column density log Nna:~ 11.2 cm™2 and is either
hotter or more turbulent with velocity dispersion b =
5kms~!. The more distant feature has column densi-
ties between 12.3 < log Nnar < 13.2, average velocity
dispersion b ~ 2.5 kms~! and seems associated to the
dust sheet observed towards the Coalsack, Musca and
Chamaeleon direction. Its velocity is centered around
0 kms~!, but there is a trend for increasing from -
3kms ! near b=1° to 3 kms ! near b = —18°.
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— In aggreement with several independent lines of data
in the general surveyed direction the nearby low col-
umn density feature indicates a general outflow from
the Sco-Cen association, while the dust and gas fea-
ture around 120 — 150 pc seem to be part of an ex-
tended large scale feature of similar kinematic proper-
ties, supposedly identified with the interaction zone of
the Local and Loop I bubbles. At least in the studied
direction, such findings cast some doubt on the dis-
tance to the interface of the bubbles being around 40
+ 25 pc from the Sun, if it is assumed that the annular
volume of dense neutral matter that would have been
formed during the collision of the two bubbles and the
interface have similar properties.
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Capitulo 6

Conclusao

Associagao fisica entre as nuvens SCCM

Tanto para diregoes dentro e fora dos contornos do Saco de Carvao e Chamaeleon-Musca
(SCCM), a anélise dos varios diagramas de excesso de cor E(b — y) por distancia indica que
existe um volume local de baixa densidade, limitado por uma extensa estrutura de poeira
interestelar que dista cerca de 150 + 30 pc do Sol, e é seguida por uma segunda regido onde pouco
avermelhamento é detectado por 350 pc. A existéncia dessa estrutura de poeira interestelar, a
mesma distancia das nuvens, sugere que estas podem ser regides de maior densidade embebidas
em uma estrutura de grande escala, provavelmente relacionada com a interface entre as Bolhas
Local e Loop 1.

Uma avaliacao ainda mais detalhada da distribuicao do avermelhamento indica que o excesso
de cor minimo E(b — y)min, causado pela estrutura de poeira, ndo apresenta uma dependéncia
bem definida com a longitude Galactica mas parece aumentar com a latitude Galédctica. Se este
aumento é real, pode ser esquematicamente representado por [E(b — y)min, b] = [0™050;0°] —
[0™100; —8°] — [0™150; —15°]. Nesse caso, ou a lamina é nao-homogénea e estéd quase perpendi-
cular ao plano Galéactico, ou ela tem a mesma coluna de densidade minima, e estd curvada na
direcao oposta ao Sol. Na regiao acima do plano Galactico, com longitudes entre 294° <[ < 300°,
a lamina de poeira apresenta o mesmo excesso de cor minimo — E(b—y)min &~ 07050 — tanto para
as linhas de visada dentro quanto fora dos contornos das nuvens escuras. Tal resultado sugere
que este valor pode ser representativo do avermelhamento causado pelas partes mais difusas da
lamina (Corradi et al. 1997).

Cinematica do géas interestelar na direcao das nuvens SCCM

A andlise das componentes do gés interestelar na direcdo das nuvens SCCM indica que o
material estd distribuido em duas estruturas tipo-lamina, que se estendem por toda a area
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estudada. Uma delas se encontra a distancias menores do que 60 pc, enquanto a outra estd
localizada em torno de 120 a 150 pc do Sol. A estrutura mais proxima tem baixa coluna de
densidade (log Nxar ~ 11.2 cm™2), est4 se aproximando do Sol a uma velocidade média Visg ~
—7km s™!, e estd sujeita a movimentos supersonicos turbulentos, como indicado pelo parametro
de dispersao de velocidades b ~ 5 km s~ 1.

Ja a estrutura mais distante tem coluna de densidade entre 12.3 < log Nna < 13.2, tem
menor dispersdo de velocidades b ~ 2.5 km s~!, e imagina-se que esteja relacionada com a
lamina de poeira observada na direcao das nuvens SCCM. A sua velocidade (LSR) estd centrada

1 1

em torno de 0 km s™°, mas existe uma tendéncia de aumento desde —3 km s~ em torno do

plano Galdctico para +3 km s~! préximo & latitude Galdctica b = —18°.

Uma vez que a estrela proxima de nosso conjunto estd localizada a cerca de 65 pc do Sol nao
é possivel estabelecer corretamente a distancia da estrutura de mais baixa coluna de densidade.
Entretanto, de acordo com as medidas de Welsh et al. (1994) a coluna de densidade dessa
estrutura implica que ela nao deve estar localizada a distancias muito menores do que 50
pc do Sol. Mais ainda, para a faixa de longitudes e latitudes observadas neste trabalho os
modelos de “vento interestelar” e “bolha em expansao” prevéem essencialmente as mesmas
velocidades, impedindo uma possivel discriminagao entre eles. De qualquer forma a velocidade
desta componente de baixa coluna de densidade é consistente com as observagoes de um fluxo
de matéria vindo da direcao da associacao Sco-Cen.

Entretanto, para a coluna de densidade atribuida a estrutura anular, os excessos de cor e as
colunas de densidade do Nal obtidos neste trabalho sugerem que a zona de interacdo entre as
bolhas esta localizada em torno de 120 — 150 pc do Sol. Enquanto que as colunas de densidade
e velocidades do material encontrado por Centurion & Vladilo (1991) sdo mais consistentes com
nossa componente de menor coluna de densidade, em torno de 60 pc. Como foi notado por esses
mesmos autores, na mesma faixa de latitude de uma regido adjacente, a “parede” de gas neutro
tem coluna de densidade Ny; ~ 10%! cm™2, que corresponde a log Nya; ~ 12.8 cm™2.

Se observarmos em detalhes as colunas de densidade utilizadas por Egger & Aschenbach
(1995) pode se notar que os valores em torno de 70 pc estdo em torno de 3 x 10* em~2, o que
corresponde & coluna de densidade do sédio neutro da nossa componente mais fraca, discutida
aqui. Interessantemente, os excessos de cor parecem sofrer um ligeiro aumento em torno de 60-70
pc do Sol, e como a espectroscopia permite um ajuste mais fino do niimero de componentes ao
longo da linha de visada, estes resultados sugerem que este aumento dos excessos de cor é real,
e que pode estar relacionado com esta componente. Uma vez que Centurion & Vladilo (1991)
observaram apenas regioes de baixo avermelhamento, nossos resultados colocam em duvida a
distancia de 70 pc atribuida & zona de interacao entre as duas bolhas.

Do ponto de vista das velocidades radiais, a componente densa em torno de 120 — 150 pc
tem coluna de densidade que sugere gas neutro associado com a lamina de poeira observada na
direcdo das nuvens SCCM. Apesar de ndo ser apropriado fazer generalizactes, o fato de que as
velocidades observadas aqui (—4 km s < Vigr < +3 km S_l) estao na mesma faixa observada
por outros autores, sugere que a lamina de poeira e gas faz parte de uma estrutura de grande
escala de propriedades cineméticas semelhantes, que supostamente ¢é identificada com a interface
entre as bolhas Local e Loop 1.
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Consideracoes para o Futuro

E intenc¢ao do autor extender os estudos sobre a distribuicéo e a cinematica do meio interestelar
para outras regioes, tanto na direcdo da interface entre as bolhas Local e Loop I, quanto na
direcao da estrutura anular de gas neutro. Pretende-se estudar se a regiao anular também
aparece nos dados obtidos pelo satélite IRAS de emissao em 60 e 100 pm.

Apesar da cinematica do material na direcdo das nuvens SCCM néo estar completamente
entendida no presente momento, algumas consideracoes podem ser feitas, e que sdo de interesse
para os novos tipos de modelos que supdem que a formagao da regiao local de baixa densidade
e o aquecimento do gds neutro para altas temperaturas possa ter ocorrido hé bastante tempo
atrds (Shelton & Cox 1994, Edgar & Cox 1993).

Se a lamina de gas e poeira é parte da zona de interacao entre a bolha Local e Loop I, sob
a hipétese de que o meio interestelar tenha sido comprimido, de um lado pela atividade estelar
energética na Sco-Cen e de outro por uma explosao de supernova a menos de 1 milhao de anos
atrds, porque a estrutura de mais baixa coluna de densidade estaria se movendo na dire¢cao do

I em torno de 150 pc e na direcio

Sol? A rotacao Galéctica diferencial é no méximo 2 km s~
I = 315°. Do mesmo modo as velocidades dos centros de expansao sao bem baixas, se estrelas e

meio interestelar estao se movendo juntos.

Talvez um quadro que leve em conta a distribuicdo e cinematica do material na direcao
estudada seja tal que a lamina densa de poeira e gas tenha sido formada pelos eventos que criaram
a regiao local de baixa densidade e a bolha Loop I, alguns milhoes de anos atras. Desse modo
a lamina de menor coluna de densidade, com velocidades mais altas e maior turbuléncia seja o
material na superficie de uma bolha criada pelos ventos estelares dos membros mais massivos
da Sco-Cen, depois da formagao da interface entre a bolha Local e Loop I. Naturalmente, estas
estruturas podem ter sido criados na verdade por outros eventos, tais como o impacto de uma
nuvem de alta velocidade sobre o plano Galactico (Lépine & Duvert 1994, Covino et al. 1997,
Gry et al. 1998).
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Apéndice A

Detalhes da Redugao dos Dados do CAT /CES
usando o IRAF

A reducao das imagens CCD com o IRAF utiliza principalmente o pacote ccdred. Como as
rotinas (“tasks”) deste pacote sado fortemente baseadas nas informagoes contidas nos cabegalhos
das imagens astronomicas, foi preciso fazer uma traducao das informagoes geradas pelo CAT /CES
para os parametros que o pacote ccdred entende. Por exemplo, as coordenadas dos objetos
e os tempos foram escritos no formato decimal mas o IRAF precisa dos valores no formato
sexagesimal.

A tarefa noao.astutil.asthedit é utilizada na traducao das palavras-chave, mas antes
de executa-la é preciso preparar a “tabela de traducao” examinando-se as palavras-chave que
devem ser modificadas, e quais operacoes de conversao devem ser realizadas!. O contetido das
tabelas de traduc¢ao do THAP (programa que controla a aquisicao de dados no CAT/CES) para
o IRAF é dado na Tabela A.1. Para as imagens das estrelas e da lampada de comparacao usa-se
o arquivo “ihap2iraf_obj.dat” e para as outras imagens “ihap2iraf_cal.dat”. As palavras-chave
imagetyp e imagesub sdo usadas para combinar as imagens em sub-grupos.

A entrada para a tarefa asthedit consiste de dois arquivos, um contendo os nomes das
imagens das estrelas e outro com as informagoes (coordenadas, época, tipo da imagem e sub-
agrupamento) que serao utilizadas pela tabela de traducao. Para cada imagem deve haver uma
linha correspondente no arquivo de informacgoes. Se algum sub-agrupamento é utilizado o nome
do arquivo com as palavras-chave adotadas deve ser incluido na tarefa ccdred. Com a tarefa
noao.observatory se pode certificar que a base de dados do observatorio estd correta. No caso
do ESO os dados ja se encontram corretamente adicionados. A fim de optimizar a reducao dos
dados do CAT/CES em cada noite os arquivos de parametros coude.cl e coude.dat foram
adaptados para eso_catces.cl e eso_catces.dat, cujo conteiido pode ser encontrado abaixo.

O processamento final das imagens CCD e a extragdo dos espectros seguiu a sequéncia

! As funcdes disponiveis podem ser obtidas com um “help asthedit”
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Tabela A.1: Arquivos de tradugdo das palavras-chave do THAP para o IRAF

ihap2iraf_obj.dat

observat ”eso”

ut sexstr ((@Qtm-start’+0.1) / 3600.)

utend sexstr ((@Q’tm-end’+0.1) / 3600.)

epoch epoch (@’date-obs’, ut)

st mst (@Q’date-obs’, ut, obsdb (observat, ”longitude”))

exptime (utend>=ut)?(utend-ut)*3600.: (utend+24.-ut)*3600.
darktime  exptime

ra ra_precess ($ra_cat, $dec_cat, $epoch_c, epoch)
dec dec_precess ($ra_cat, $dec_cat, $epoch_c, epoch)
airmass eairmass (ra, dec, st, exptime, obsdb (observat, ”latitude”))
imagetyp  $imagetyp
imagesub 7’
rdnoise 8.30
gain 1.70
dispaxis 1
ihap2iraf_cal.dat
observat 7 eso”
ut sexstr ((@Q’tm-start’+0.1) / 3600.)
utend sexstr ((@Q'tm-end’+0.1) / 3600.)

exptime (utend>=ut)?(utend-ut)*3600.: (utend+24.-ut)*3600.
darktime  exptime

imagetyp  $imagetyp

imagesub  $imagesub

rdnoise 8.30

gain 1.70

fornecida nas tarefas listadas a seguir. Antes de executar as tarefas é util atualizar os parametros
com as caracteristicas dos dados a serem reduzidos. Através do exame de uma imagem de campo
plano (usando a tarefa implot) determine a drea 1til do CCD e a regiao de overscan. Entre os
valores nos campos de biassec e trimsec da tarefa ccdproc. Com um exame de uma imagem
das estrelas de programa obtenha a largura préxima a base do perfil espacial, a estimativa
inicial da regiao utilizada na subtragdo do céu. Entre estes valores nos campos apall.width
e apall.bsample. Apesar dos parametros que controlam a extragdo poderem ser mudados
interativamente este passo ajuda a comecar com valores razoaveis.

# EXEMPLO DE TAREFA USADA NO PROCESSAMENTO DAS IMAGENS CCD

# —_—— —_—— —_——
# lo. PASSO: ler imagens, corrigir titulos, editar cabecalhos e adicionar offset
# DESCOMENTE AS LINHAS ABAIX0 PARA PROSSEGUIR

# — - ———
# muda para diretorio da noite desejada e inicializa os parametros da noite...

# —_—— —_—— —_——

#cd home$/NO3mar96
#setinstrument home$tasks/NO3mar96/catces_NO3mar96 site="" dir="" review-

#

# - _ _—

# le o arquivos fits para o formato OIF do IRAF...

#

# —_ _ _—

#delete keeplog.NO3mar96 ver-
#dataio.rfits @names_fits.NO3mar96 * @names_iraf.NO3mar96 >> keeplog.NO3mar96

#

# —_ —_ _—

# tarefa para editar os cabecalhos e corrigir titulos...

#
#

#chtitles_NO3mar96 >> keeplog.NO3mar96

#

# —_ _ _—

# lista status do processamento com o comando ccdlist...

#

# —_ _ _—

#delete ccdlist.NO3mar96 ver-
#ccdlist NO3mar96%*.imh >> ccdlist.NO3mar96

#

# _ _—
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# edita cabecalhos das imagens dos objetos de programa e de calibracao para

# corrigir as informacoes astronomicas e traduzir as palavras chave do IHAP

# para as usadas pelas rotinas do IRAF ...

# —_—— —_—— —_——
#delete asth_obj.NO3mar96 ver-

#asthedit @obj_fname.NO3mar96 home$tasks/ihap2iraf_obj.dat \
#table=obj_table.N03mar96 col="ra_cat dec_cat epoch_c imagetyp" \

#verbose+ >> asth_obj.NO3mar96

# —_ —_ —_———

# idem para as imagens de correcao do perfil instrumental (bias, dark, flat)

# —_— —_ —_——
#delete asth_cal.NO3mar96 ver-—

#asthedit @cal_fname.NO3mar96 home$tasks/ihap2iraf_cal.dat \
#table=cal_table.NO3mar96 col="imagetyp imagesub" \

#verbose+ >> asth_cal.NO3mar96

# —_ —_ —_——

# adiciona offset de 32768 em todas as imagens porque o IHAP usa o bit de

# paridade para ler inteiros de 16-bits...

# — _— —_
#imari @names_iraf.NO3mar96 + 32768.0 @names_iraf.NO3mar96 \

#verbose+ >> keeplog.NO3mar96

tarefa para gerar os valores de ganho e ruido de leitura (usando as imagens
cruas) que contendo instrucoes do tipo:
findgain N033196_0021 N033196_0022 N033196_0003 N033196_0004 \
section=[1750:1800,10:20] >> rongain.N033196

H O H O H H

#findgain.verbose=no
#imarith.verbose=no

#delete rongain.NO3mar96 ver-
#findgain_NO3mar96
#imarith.verbose=yes

#

# —_ _ _—

# Gera grafico do ruido de leitura em funcao do ganho para avalicao do ccd...
# - - -

#graph rongain.NO3mar96 point+ title="Ruido vs. Ganho (03mar96)" \
#xlabel="Ganho (e/ADU)" ylabel="Ruido de Leitura (ADU)" round+ device=epsf

# —_ —_ —_———

# 20. PASSO - ESCOLHA A AREA UTIL DO CCD USANDO O COMANDO IMPLOT E ACRESCENTE A
# INFORMACAO EM TRIMSEC. SE DESEJAR USAR OVERSCAN ACRESCENTE BIASSEC NA LINHA DO
# TASK CCDPROC E MUDE O SINAL DO PARAMETRO OVERSCAN DE (-) PARA (+)

# —_ —_ —_———

# combina as imagens de bias e gera arquivos para analise estatistica dos erros

#

# —_ _ _—

#zerocombine input="N*.imh" output="NO3mar96_zero"
#delete ppn_zero.NO3mar96 ver-

# —_ —_ —_———

# tarefa para monitorar o ruido pixel a pixel das imagens de bias contendo
# instrucoes do tipo: imstat N033196%zero[1780:1830,37:47] >> ppn_zero.NO3mar96

#

# —_ _ _—

#statzero_NO3mar96

# —_ —_ —_———

# Subtrai imagem media de bias (sem correcao do overscan) e corta imagens...

# —_— —_ —_———

#ccdproc images="N*.imh" overscan- zerocor+ zero="NO3mar96_zero" \
#trim+ trimsec="[30:2680,27:59]"

#
#

# combina as imagens de campo plano interno e de cupula...
# gera arquivos para analise estatistica dos erros...

#
#

#flatcomb input="N*.imh" output="NO3mar96_" subs+ ccdtyp=flat scale=mode
# tarefa para monitorar o ruido pixel a pixel das imagens de campo plano contendo
# instrucoes do tipo: imstat N033196*flat[1750:1800,15:25] >> ppn_flat.NO3mar96

# —_—— —_—— —_———
#delete ppn_flat.NO3mar96 ver-

#statflat_NO3mar96

# —_ —_ —_———

# tarefa para monitorar o ruido pixel a pixel das imagens de campo plano contendo
# instrucoes do tipo: imstat N033196*dome[1750:1800,15:25] >> ppn_dome.NO3mar96
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#

# —_ _ _—

#delete ppn_dome.NO3mar96 ver-
#statdome_NO3mar96

# —_— —_ —_———

# combina as imagens de dark e gera arquivos para analise estatistica dos erros

#

# —_ _ _—

#darkcomb input="N*.imh" output="NO3mar96_dark" scale=exposure ccdtype=dark
# — - -
# tarefa para monitorar o ruido pixel a pixel das imagens de dark contendo

# instrucoes do tipo: imstat N033196*dark[1750:1800,15:25] >> ppn_dark.NO03mar96

# —_— —_ —_———

#delete ppn_dark.NO3mar96 ver-
#statdark_NO3mar96

3o. PASSO - ESCOLHA A IMAGEM DE CAMPO PLANO A SER UTILIZADA E ATUALIZE O VALOR
DO PARAMETRO VALUE EM HEDIT COM O SUBSET DA IMAGEM. DECIDA SE SERA’ REMOVIDO

A ESTRUTURA DE LARGA ESCALA DO FLATFIELD OU NAO. EDITE A LISTA DE PIXELS RUINS
A SER USADA NA CORRECAO COM A TAREFA FIXPIX

H oH O OHE H R H

normaliza as imagens de campo plano, sem ajustar a estrutura de larga escala

#response NO3mar96_dome2 NO3mar96_dome2 NO3mar96_domen interactive=no

#

# —_ _ _—

# atualiza as imagens com a palavra chave do sub-grupo da imagem de campo plano

#

# —_ _ _—

#hedit Qobj_fname.NO3mar96 fields="imagesub" value="dome2" verify-

# —_ —_ —_———

# divide as imagens das estrelas de programa e calibracao pela de campo plano

# —_ —_ —_———

#ccdproc images="N*.imh" ccdtype=object flatcor+ flat="NO3mar96_domen"
#ccdproc images="N*.imh" ccdtype=comp flatcor+ flat="NO3mar96_domen"

#

# —_ _ _—

# interpola pixels ruins para a media dos pixels vizinhos - util quando se tem
# armadilhas no CCD que nao sao removidas no processo de divisao pelo flatfield

# - _—
#

#ccdproc ima="N*.imh" ccdty=object fixp+ fixfil="home$tasks/eso_ccd38_bpu.dat"
#ccdproc ima="N*.imh" ccdty=comp  fixp+ fixfil="home$tasks/eso_ccd38_bpu.dat"

# —_— —_ —_———

# gera uma lista do status da reducao para verificacao...

# —_— —_ —_———

#ccdlist N*.imh lo+ >> ccdlist.NO3mar96

# —_ —_ —_———

# Apaga as imagens intermediarias

#

# —_ _ _—

#imdel Q@gzero.NO3mar96,0Qgdark.NO3mar96,0gflat.NO3mar96 ver-

# TAREFA PARA EXTRACAO, CALIBRACAO EM COMPRIMENTO DE ONDA, NORMALIZACAO DO
# CONTINUO, REMOCAO DA CONTAMINACAO PELAS LINHAS TELURICAS E CRIACAO DOS
# ARQUIVOS ASCII CONTENDO OS VALORES DE INTENSIDADE versus COMPRIMENTO DE ONDA

# —_— —_ —_———

# muda para diretorio contendo as imagens e atualiza os parametros...

# —_ —_ —_———
#cd home$/NO3mar96

#setinstrument home$tasks/NO3mar96/catces_NO3mar96 site="" dir="" review-—
#specred.database="home$NO3mar96/DB_NO3mar96"

#

# —_ _ _—

# limpa os raios cosmicos...

#

# —_ _ _—

#cosmicrays

#

# —_ _ _—

# entra no menu de extracao dos espectros...

# —_—— —_—— —_——
#apall @gobj_cr.NO3mar96 nfind=1

# —_—— —_—— —_——
#atualiza nome das imagens das estrelas de comparacao....

# —_—— —_—— —_——
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#imrename NO3mar96_0032 crNO3mar96_0032

#

# extrai espectros das linhas de torio para calibracao em comprimento de onda

#
#apall
#apall
#apall

.background="none"
.rec=no

.trace=no

#apall.
#apall.

inter=no
resize=no

#apall crNO3mar96_0032 ref=crNO3mar96_0027 out=compcrNO3mar96_0027
# —_—— —_——

# obtem solucao de dispersao para os espectros. Usa solucao do primeiro espectro
# como solucao inicial para os seguintes...

# —_—— —_——

#identify compcrNO3mar96_0027.0001.imh

#reidentify reference=compcrNO3mar96_0027.0001.imh images=compcrN*.0001.imh

#

# —_ _

# Atualiza palavra-chave do dia juliano usada para a atribuicao dos espectros de
# referencia aos respectivos espectros das estrelas de programa...
# —_—— —_——

#setjd images="*.0001.imh"

#

# —_ _

# atribui espectros de calibracao

#

# —_ _

#refspectra input="cr*.0001.imh" references=refspec_table.NO03mar96 \

# select="match" confirm+ assign+ override+

# —_—— —_—— —_——
# faz a transformacao da escala de pixels para comprimentos de onda usando:

# starting wavelength = 5855.0

# ending wavelength = INDEF (resultado: 5924.039)

# wavelenght interval per pixel= 0.027

# number of pixels = INDEF (resultado: 2558)

#

#dispcor input="cr*.0001.imh" output="d//cr*.0001.imh"

gera lista com o nome e caracteristicas dos espectros

slist dcr* lo+ >> spec_data.NO3mar96

combina os espectros, escalonando pelo tempo de exposicao e somando
pixel-a-pixel nos casos de mais de uma exposicao

H OH B H O HH

#scombine dcr*_OOB0.000l.imh,dcr*_0;;1.0001.imh ;;;put=SA0251774.imh

: nos casos em que existe apenas u;;_imagem apen;;_gera uma copia com o
:imcopy dcrNO3mar96_0027.0001. imh ;;;HALED o

: Transforma os espectros nao norm;lgzados em fo;;;to fits para copia
:wfits @spec_names.N0O3mar96 @spec_;;;es.N03mar96;;Tfits

#

# —_ _

nome

# corta os espectros antes da normalizacao

#

# —_ _

#scopy @spec_names.NO3mar96 c//@spec_names.NO3mar96 w1=5880.0 w2=5915.0

# _—

# normalizando espectros ao continuo

#

# —_ _

#continuum c*.imh n//c*.imh

# —_—— —_——

# cria espectro template para remocao de linhas teluricas
# —_—— —_——
#scopy ncALPHALEO_NO3mar96.imh TELURIC.imh

#scopy TELURIC.imh TELURIC96.imh w1=5880.0 w2=5915.0

Gera espectros corrigidos da contaminacao telurica

Meca a intensidade de uma linha telurica (L=5898.156) no espectro template
posicionando o cursor e apertando a tecla de espaco. Meca a intensidade da
mesma linha no espectro da estrela de programa. Calcule a razao r entre as
duas intensidades r = (1 - I_telurica_obj)/ (1- I_telurica_template)

H o H O R H
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# Usando a tarefa ‘¢

sarith’’ escalone o espectro template multiplicando por r e

# somando (1-r). Depois divida o espectro da estrela pelo espectro escalonado...

#

# —_ _

#sarith TELURIC96.imh * 0.8830 temp clo+
#sarith temp + 0.1170 temp clo+

#sarith ncSA0257033.imh / temp tncSA0257033.imh
#imdel temp.imh ver-

#

# —_ _

# Se for preciso soma constante para trazer continuo para 1. novamente...

#

# —_ _

#sarith ctncALPHALEO_NO3mar96 - 0.000 ctncALPHALEO_NO3mar96 clo+

#

# —_ _

#Grava arquivos fits normalizados ao continuo e corrigidos por contaminacao
#linhas teluricas. Os arquivos "dat" serao a entrada do programa de ajuste

#

#

#uwfits tnc//@spec_names.NO3mar96 tnc//@spec_names.NO3mar96//.fits

de

#wspec tnc//@spec_names.NO3mar96 @spec_names.NO3mar96//.dat hea- wfor="%0.5f"

# —_— —_

# Cria arquivo com valores para a correcao de velocidades heliocentricas e LSR

# —_ —_

#rvcorrect images=tnc*.imh header+ input+ imupdate+ vobs=0.
#hselect tnc*.imh $I,vhelio,vlsr yes > VELCORR.NO3mar96

# TAREFA PARA INICIALIZAR ARQUIVOS DE PARAMETROS: eso_catces.cl

gkimosaic.input="plotfile.N033196"
imdelete.verify = yes

delete.verify = yes
imarith.pixtype="real"
imarith.calctype="real"
imarith.noact=no

#

# —_ _

ccdred.pixeltype = "real real"

ccdred.logfile = "home$N033196/keeplog.N033196"
ccdred.plotfile = ""

ccdred.backup = ""

ccdred.instrument = "home$tasks/N033196/catces_N033196.dat"
ccdred.ssfile = "home$N033196/subsets.N033196"
ccdproc.ccdtype = ""

ccdproc.readaxis = "line"

ccdproc.fixfile = "home$tasks/eso_ccd38_bpu.dat"
ccdproc.biassec = "[5:10,1:101]"

ccdproc.trimsec = "[30:2680,26:59]1"

ccdproc.zero = "N033196_zero"

ccdproc.dark = "N033196_dark"

ccdproc.flat "N033196_domen"

# —_—— —_——
zerocombine.combine = "median"

zerocombine.reject = "avsigclip"
darkcombine.combine = "median"

darkcombine.reject = "avsigclip"
flatcombine.combine = "median"

flatcombine.reject = "avsigclip"

# —_—— —_——
response.order=1

# —_—— —_——
cosmicrays.input = "N*.imh"

cosmicrays.output = "cr//N*.imh"

cosmicrays.ccdtype= "object"
cosmicrays.thresho= 25.
cosmicrays.fluxrat= 2.

#

#

# PARAMETROS PARA EXTRACAO DOS ESPECTROS

#

# _ _

specred.extinct=""

specred.caldir=""

specred.nsum=10

specred.dispaxis=1
specred.database="home$N033196/DB_N033196"
specred.logfile="home$N033196/keeplog.N033196"
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#

# —_ _

apall.format = "onedspec"

apall.resize = yes

apall.extras = no

apall.line = INDEF

apall.nsum = 10

# —_—— —_——
# parametros controlando abertura...

# —_—— —_——

apall.lower = =
apall.upper

o O
o o

# —_ _

# parametros controlando abertura...

# —_—— —_——
apall.b_sample= "-12:-9,9:12.0"

apall.b_naver= -100

apall.b_niter= 5

# —_—— —_——
# parametros controlando algoritmo de centragem do espectro...
# —_—— —_——
apall.width = 11.

apall.radius = 6.

apall.thresho= 0.

apall.nfind =1

# —_—— —_——
# parametros controlando janela de extracao...

# —_—— —_——
apall.ylevel = 0.08

apall.peak = yes

apall.bkg = yes

apall.avglimi= no

# —_—— —_——
# parametros controlando tracado do centro do perfil espacial...
# —_—— —_——
apall.t_nsum = 10

apall.t_step = 10

apall.t_nlost= 3

apall.t_funct= "spline3"

apall.t_order= 3

apall.t_niter= 10

# —_—— —_——
# parametros controlando algoritmo de extracao...

# —_—— —_——
apall.backgro= "fit"

apall.skybox = 5

apall.weights= "variance"

apall.pfit = "fitid"

apall.clean = yes

apall.saturat= 55000.

apall.readnoi= 8.3

apall.gain 1.7

apall.lsigma = 2.0

apall.usigma = 2.0

#

#

# parametros controlando algoritmo de identificacao das

linhas de torio

# e a solucao de dispersao para transformacao de pixels para comprimento de onda

#

identify.section= "middle line"
identify.database= "home$N033196/DB_N033196"
identify.coordlist= "linelists$thar.dat"
identify.nsum = "10"

identify.match = 10.

identify.fwidth = 8.0

identify.cradius= 5.

#
#

# parametros controlando solucao de dispersao secundaria
# —_—— —_——
reidentify.cradius= 5.

reidentify.coordlist= "linelists$thar.dat"
reidentify.database= "home$N033196/DB_N033196"
reidentify.logfiles= "home$N033196/keeplog.N033196"

81



reidentify.plotfile= "home$N033196/plotfile.N033196"

# —_—— —_——

# parametros controlando ajuste do dia juliano para atribuicao dos
# referencia

# —_—— —_——

espectros de

setjd.observatory=""
setjd.date="date-obs"
setjd.exposure="exptime"
setjd.ra="ra"
setjd.dec="dec"
setjd.epoch="epoch"
setjd.jd="jd"
setjd.hjd="hjd"
setjd.ljd="1jd"
setjd.utdate=yes
setjd.uttime=yes

#

# —_ _

# parametros controlando atribuicao dos espectros de referencia

#

# _ _

refspectra.input="crN033196%.0001.imh"
refspectra.select="match"
refspectra.reference="refspec_table.N033196"
refspectra.logfiles= "STDOUT,home$N033196/keeplog.N033196"

#

# —_ _

# parametros controlando aplicacao da solucao de dispersao

#

# —_ _

dispcor.input="@gobj_cr.N033196"
dispcor.output="d//@gobj_cr.N033196"
dispcor.database= "home$N033196/DB_N033196"
dispcor.logfile="home$N033196/keeplog.N033196"

#

# —_ _

# parametros controlando normalizacao do continuo

#

# — —
continuum.logfile= "home$N033196/keeplog.N033196"
continuum.low_rej= 1.5

continuum.high_re= 0.

# —_ —_

# parametros controlando co-adicao pixel a pixel dos espectros normalizados

# —_—— —_——
scombine.logfile="home$N033196/keeplog.N033196"
scombine.combine="sum"

scombine.reject="avsigclip"

scombine.first=no

scombine.scale="exposure"

subset imagesub

BIAS Zero

DARK dark

OBJECT object

’DOME FLAT’ flat

’PROJECTOR FLAT’ flat

’COMPARISON’ comp

’SKY FLAT’ object

# —_ —_
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