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l. En el principio creó Dios el cielo y 

la tierra. 

2. La tierra,empero,estaba infome y 

vacía,y las tinieblas cllbrían la 

cíe del abismo,y el Espíritu de Dios se 

movía sobr~ las aguas. 

Génesis,Capítu.lo 1, Versículos 1 y 2. 
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qué sirven las 

matemáticas.y si ~sas delicadas construcciones: que sacamos 
enteramente de nU.estro espíri tu son artificiales y concebi 
das por capricho. 

Debo hacer una distinci6n entre las'personas que 
esta pregunta.Las prácticas reclp~a~ de n080-

tros solamente el medio para ganardiriero.Esas no merecen 

que se les bien convendría preguntarles para 
qlJé acumular' tantas riQuezas.y si. para tener tiem'!)o de 

auirirlas.es necesario el arte y la ciencia,úni 

cos 0.11.8 nos dotan de almas cap"1.ces de gozarlas, 

et vi tam vivendi causas + 

Henri Poinc9.ré en El Valor de la Ciencia 

,84) ,q'le signi.fiea:· 

"Para remmciar a 10 qu.e es la razón del vi '~·ir". 

a ••• 
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En est:l tesis se .hace una descri!Jción del uso ae la 

técnica de interferometría Fabry-Pérot al estudio de la cinemá-

tica galáctica. 

El tr9"bajo se in1.cia con u.na descrinéi6n de las re-

giones H Tr;aste nombre inventado por el astrónomo danés 

Stromgren 'Para designar a las nubes de Hidrógeno ionizado que 

hay en nuestra g:alaxia .. Para que una nube de Hidrógeno neutro 

que se encuentra en el :medio interestelar se comrierta en !lna 

región H 11 es necesarj.o que exista un agente energético que 

provea la energía para. ionizar al Hidrógeno.Estea-

gente está representado !lor las estrellas calientes de ti"¡)os 

eSl)8ctrales entre O y 1i2tlas c 1l:l1es son estrel18.8. masivas q!le t 

deoi.do a S'). espectro, sabemos que deben tener tempera i;ura.s su

perfieiales del o::-den de 30,000 0E: a 50,000 °K. Se di 8Cl.lte tam-

1:rién el he':!ho de q'le 1."\.8 regiones H TI más "ri.l1antes en otras g! 

laxi~s delinean 10B bra.zos eSt)l1"ales y f:!9 T!'encionan 10'3 resn1 t<>rlos 

de 811S estudios de la disi;ribllción de las 
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regiones H II en esnirales,él encuentra que más o 

menos a una cuarta de la distancia entre el centro galá~ , 

. tico y la. región H 11 más externa se' presenta un máximo en la 

distribución,que la distribución interna,es decir,del máximo 

hacia el centro galáctico es diferente según el tipo de galaxia 

estu.diáda y ,que del máximo afuera el número 

de regiones 11 decrece y que la forma del decrecimiento e$ la 

misma independientemente del tipo de galaxia.Se habla también 

dé que úna región li 11 funciona como un convertidor de frecuan 

c:i,..as,o sea,que recibe la radiación ioni,zante de la estrella ex 

ei tadora,que cae en la región ultravioleta del espectro,y lue-

go la reemite en la visible,el mecanismo detallado se da 

en él capitulo I.Jomo ~e mencionó anteriormente para otras ga-

ls,xias S9 ha observado que las regiones H 11 más 

llantas delinean los brazos .Haciendo una analog{a se 

puede pensar Que lo mismo sucede en nuestra. galaxia,por lo que, 

la determinación de las distancias qQe nos separan de las re-

giOnes H TI nos TInade ayudar a delinear brazos espirales en 
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nuestra galaxia.Jon el fin de hacer esto se d.iscu~e. en el capi 

tulo:n toda la teoría del Fabry-Pérot el cual será .81 

que ,mediante los tomadoS a las refüones F! 11, 

nos permita enconti'ar las 'Teloaidadas radiales de las nebulosas 

estudiadas y posterio:rrr:.ente haciendo uso del medelo de Sch.mid t 

para la rotación podremos sus distanciaS a 

nosotros¡el modelo de Schmidt para la rotación se discute en el 

III Y su fundamental es la siguiente :La ga.-

~ 
laxia está rotando en forma diferencial,esto es,que cualqttier 

objeto se estará moviendo en una órbi te. circnlar alrededor del 

centro tico,con la velocidad exacta que se reCiuiere para 

nroducir la fuerza centrífuga Ciue balancee la atracción gravi-

tacional ucida por la masa contenida en el interior de una 

esfera que tenga por radio la distancia del o11jeto en cuestión 

al centro o.Además se habla un poco de la fOl~a en Ciue 

se .determina fotométricamente la d.istanaia a nna estrella,esto 

se h"lCe con el objeto de comparar la distancia obtenida usando 

el modelo de o sea,la distancia cinemática con la dis-

""'" = 
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tancia obtenida "90r medios fotométricos pa.ra cada uns de las 

fuentes excitadoras de las ones H estudiadast6s lógico 

pensar que una fuente excitadora y su correspondiente región 

H 11 estarán localizadas a la misma di 10 tanto,los 

resultados obtenidos para la distancia cinemática y la fotomé-

trica deberán ser iguales o.entro de un cierto márgen de error. 

George1in (1969) después de un estudio detallado de muchas re-

giones H 11 llegó a la de que esto no sucedía así, 

sino que había una entre la distancia cinemática y 

la fotométrica y que esta de la :iirección, en la cual 

se observara.De nuestros resultados que se muestran en el capí-

tulo IV se ve que,si bien diferencias,el número de objetos 

estudiados (tres) es tan reducido que no nos permii;e plantear 

una conclusión defini ti va, o sea,nuestra tesis no comprueba 10 

dicho por pero tampoco lo contrajice con 10 que 

esto queda como un problema abierto que,desde luego"es un reto 

}Jara las invas astrofisicas modernas. 
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Una pregunta que surge inmediat::lmente de la lectura 

de la introducción es la siguiente: papel juegan las regio-

nes H 11 en la cinemática ?,a la respuesta a esta pr~ 

gunta es a lo que nos, d.edicaremos dentro del presente capítulo. 

En 1950,de detalladas ocserv'Rciones de cer-

,canas,en cular de !VI ,Baade y Mayall mostraron que las 

estrellas jóvenes de tipo O y B Y las regiones H 11 eran los 

prinCipales constituyente de los brazos espirales.En nuestra 

Vía Láctea,delinear los brazcs no es tan 

fácil como en las externas,pues nuestra colocaoión den 

tro del sistema gal~ctico impide que tengamos una vista total 

de él. 

Primeros Intentos para Enoontrar una Estructura Espiral para 

Nueetra Galaxia 

En 1952 1![organ y Osterbrock estudiaron las 
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estrellas tempranas alrededor del sol encontrando por primera 

vez evidencia de la existencia de brazos espirales en la galaxia._ 

Poco después,se encontrÓ que la distribución de las regiones H 11 

~ercanas al sol ,delineaba los mismos brazos que las estrellas O 

y B,todos ellos dentro del plano 

Varios autores más,confirmaron estas determinaciones, 

pero desgraciadamente este método usando observaciones de la re-

gión óptica es limitado ,primero debido a que sólo la vecindad so 

lar a aproximadamente 3 se puede observar en la ón ópti-

ca y segundo debido a la dificultad de determinar distancias co:a 

fiables de los objetos lejanos,los cuales sufren de la extinción 

in ter e s telar. 

Es evidente entonces que las regiones H 11 son ,en gen~ 

ral. buenos indicadores de la estrllctura espiral.Por lo tanto el 

. estudio de un número mayor de region.es H II más alejadas nos a.y!:!. 

da.rá a. delinea.r la estructura de una forma más extensa y 
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detallada. 

No se habían realizado estadios espeatrográficos sis-

temátic.os de las regiones H II hasta que aourt~s (1960) los ioi-

ció con el interferómetro Fabry-Pérot, siguiendo los pasos de 

Oourt~s.Georgelin y Georgelin (1970) hicieron un esttldio exten-

so de todas las regiones H 11 gal.ácticas,hasta distancias de CU~ 

tro o cinco kiloparsecs del sol, '-'0,0",",.", en velocidades radia-

les medidas usando la línea H~ del Hidrógeno con el interferó-

metro fóto,,",ráfico Fabry-Pérot. 

E.structura Espiral Obtenida a.Partir de las Regiones H 11 

A continuación discu.tirernos más detalladamente la dis-

tri bución de las regiones H 11 en las galaxias espirales;las re-

H 11 más brillantes definen los -brazos espirales en ellas, 

corno en la bien estudiada galaxia 1'1 31 mencionada anteriormen-

,las de menor brillantez se .encuentran -principalmente en esos - -
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1{razos y se observa que tod~:islas regiones H II.ya sean brillan-

tes o ,están en un plano,el ellal define el plano de la 

,es deeir,define un plano de simetr:L'a. 

Un estudio extenso de las regiones H JI en galaxias 

es-pirales ha sido hecho por .Hodge ) hace un estudio 

de, la distribtwión radial de regiones H 11 en galaxias espira-

les ,dejando a un lado detalles estructurales secuniarios como 

109 brazos espir¡:¡,les y las barras.Esta distribución a gran es-

cala podría ayudarnos a delines.r las áreas de formación este--

lar en las galaxúu'3,y por lo tanto,esto puede tltilizarseen la 

investie;ación de evolución tica. 

Para nacer esto él estudió veinticinco galaxias 

rales en base al número de regiones H 11 'detectadas,que se pre-

feria grande,y al ~ngulo que formaba el plano de la ¡;¡;B~axia con 

el plano del cielo,que se nrefería que fuera pequeñOjde los his-

togramas obtenidos al el número de re.o.'iones H 11 oon-
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tra sus distancias al centro galáctico Hodge concluyó que: 

i)Hay un máximo en la distribución a 

aproximadamente un cuarto de la dis-

tancia entre el centro y la re.gión H 11 

más externa.El máximo es generalmente 

más pronunciado pc¡ra galaxias de tipo 

Sb que par~ las de tipo Se. 

ii )La estructura espiral produce pequeñas 

perturbaciones en la distribución ge-

neral y parece' tener un efecto secunda-

rio en ella. 

iii)El número de regiones H 11 por unidad 

de superficie decrece lentamente de 

este máximo hacia afuera. 

-
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Sus raeul tadoB principales son: 

i)Las curvas son esencialmente iguales hacia 

afuera dalmáximo y 

ii)Los galácticos hacen que la distribu-

ción interna,es decir delmáxiwo hacia. el 

centro~sea diferente para distintos tipos. 

Los Brazos ESflirales en Nuestra Galaxia. 

Haciendo una analogía entre otras galaxias y la nues-

tra se puede suponer que;lasregiones H 11 más brillantes deli-

nsan los brazos espirales y qtLe están también concentradas en 

el plano galáctico. esto último es eviiente pa~ nuestra galaxia 

. ya que a: excepción de las más cercanas que por esto mismo se en-

cuentran a latitudes galácticas altas, todas las demás se enCQen-

tran más o menos en el ecuador galácticoQ 

De las determinaciones que se han hecho de las 

taneias de las estrellas calientes asociadas con las ones H 

.11 se han encontrado ,parco¡, el hemisferio norte, tres braz.os 
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ra.les como se ve en la figura siguien"ce, 

240' 

300' 

210°, 

l 
330' 

180' 

.... . •.. 
~.' .. ... *. 

"" 8 Q¡ 
00 

0° 

o 

" 30' 

Fig 2:Las regiones :;:: 11 del hemisferio norte se grafican so, 
bre el plano de la galaxia como puntos negros,8 estre

llas OE b:::-illa.ntes se grafican coma puntos blancos,el 

punto e indica el sol.Las partes de 3 brazos eSDirales 

se aprecian,el más externo(brazo de Perseo),el local 

'ors.zo de Orión) y el interno (brazo de Sagi tario).:. 

La lOrit:i t:l.1 isa1áctica se iniica oon el oero haci'J. el -
cent.::'o galáctioo,que se muestr.a COJ:lO dos círculos con

oéntricos a 10 kpo del sol. Tomada de Oste:rbrock (1974). 

44" 



y para el l:emisferio sur un brazo que cor~e en sentido ·iiferen-

te a los encontrados en el hemisferio rlorte,ver í'igura si 

ente. 

180' 

240' ."" ,. 120' 

.' 

: 

Fig J:Las regiones H 11 del hemisferio sur se grafican so .,.. 
bre el plano de la galaxia como puntos negros,cúmulos 
de estrella~ 6venes se 

el :Plill to e d.enotael sol 

tra como dos círculos 

can como puntos blancos, 
y el centro tico se mues 

os a una distancia de 

10 kpc del sol. Tom"ida. deOsterbrock (lQ74.). 
I 

Sstasleterr::indciones no se pueden hac"r para distan-
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olas muy grandes debi.do a que la absorción debilita la luz que 

nos llega de los objetos celestes y este deb:tlita;mijmto depende 

de la dirección en qlla se observe ,por ejénrplo absorción en la 

direceión del centro gahfético es mucho mayor glle aqu.ella. que 

hay. en la dirección de los polos galácticos. 

De entre las nebulosas brillantes y extendidas que hay 

en el cielo existen dos clases principales;las regiones H 11 Y 

las nebulosas de reflexión,estas últimas se pr-oducen debido a. que 

mezolado con el gas interestelar hay polvo,el cual dispersa la 

radiación qU'9 recibe de una estrella en todas direooiones y ade

más como la estrella responsable de esta luminosidad no tiene 

suficientes fotones ll1 travioleta no se ioniza el gas y,por lo 

tanto, no emite.Estaluz dispersa 10 que hace es que alumbra el 

polVO interestelar haciendo que ninguna nebulosa sea completa-

mente obscura,sino que esté iluminada por una débil cantidad de 

lu~ que,eventualmente,puede medirse.Se estima que alrededor de 

un tercio de la luz de la Via Láctea es luz difusa,dispersada 

por el p.olvo interestelar,pero no se .sabe allu el mecanismo en a-
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Q~ellos casos en los que no se encuentra una estrella visible 

asociada. 

Para que exista una. región H 11 se nece.si te. que dentro 

de una de gas· interestelar haTo. una o más estrellas de ti 

po 0-:82 Que provean fotones ultravioleta con energía mayor a 

13,,6 e.v. que es el valor de la energía de ionización del átomo 

de Hidróger;o;estas estrellas entonces ionizarán una cantidad su-

ficienil;e.de gas para que la ón sea fácilmente observada,las 

estrellas 0-B2 pertenecen a cúmulos jóvenealos cuales también 

tienen estrellas de espectral B más tardío que B2,por lo 

,es común encontrar de estas estrellas en regiones H 11. 

Sabemos que el Hidrógenotal igual que todos los demás 

elemen.tos, tiene disti"ntos niveles estables de excitación y que 

en .partictüar las transiciones de cualquier nivel con número 

cu,círt tioo nrinci D¡Ü n >2 al ni vel coan n=2 ami ten una serie de lí

neas que se llama serie de Balmer,en honor del físico suizo J. 
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J.Balníer;este observó qué ciertas líneas se encontraban en la 

parte visible del espectro y que pOdían ser desari tas por la 

sign;i.entere-laciónempírlca: 

donde n=3.4 t 5 •••• 

la cantidad R es conocida corno la constante de Rydberg y tíe;ne 

ei·válor de la longitud de onda de la línea. pí'oducidá .. 

:jada una de .las l1neas se denominó como la letra H se-

g¡üda de una letra griega,comenzando con /lO( para n=3, l~ para 

n=4 y asisúoesivamente hasta que es necesario pasar de las le-

trae a nÚIDeros;la longitud de Ha< será: 
. ..... -/ 

AA¡¡:: [:p.(;"-f.-)] :; lSi3 Á 

Es interesante recordar 108 antecendentes históricos 

del reconocimiento y subdivisión de las nebulosas diIusasy 

brillántes en dos clasee~A principios de este siglo V.M. 311-

anunció que el eanectro de la nebu10sa looa1izada alrededor 
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de las Pléyades líneas de absorción,contrariamBnte 

a lo que se pensaba;quB todas las nebulosas brillantes deberí-

an'preseritar espectros domo el de la ' nebulosa de Ori.ón,es de-

cir"de líneas de emisióti;pronto se encontraron otras nebulosas 

ql19 tení¡:¡.n espectros de este tipo,por 1.0 tanto,parecía _que las 

nebulosas se dividían en dos clases;aquellas con líneas de e-

misi6n en su espectro y las que tenían líneas de absorción,las 

tenían espectros similáres a los de las estrellas;más 

tarde Hubble mostró que estas nebulosas se encontraban ceréa de 

eéitrellas relativamente frías,de hecho más tardíasqúe BI-B2,a. 

la,s ~.l1é se les denominó,conlo ya dijimos,nebulosas de reflexi6n 

a que brillan a ca.usa de la luz reí'lejada y di.spersada 

de su estrella cercana;estas nebulosas no producen líneas de 

emisi.6n ya quetcomo se mencionó anteriormente,sus estrellas ceE 

canas no emiten sllfieientes fotones ultravioleta para -producir 

ionizaci6n del gas. 

Hu'blJle mostró también (1',2e las otras nebn.losas,las que 
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tenían líneas de emisión en su es~ectro,siempre estaban asooi~ 

das con estrellas calientes,las cuales ~roduaen la radiación ul 

traVioleta necesaria para ionizar los átom'Os'·d,e Hidrógeno que 

oomponen el gas interestelar,una vez ionizado un átomo de Hidr§. 

geno,el núcleo,o sea un protón,y el eleotrón separado vagan por 

el medio hasta Que otro elec.trón que también esté moviéndose 

sea atrapado por el núcleo y pase a uno de los estados ligados, 

generalmente el mecanismo de decaimiento de los electrones pr.2 

oede de la. siguiente forma:el electrón .libre es atrapado y cae 

a uno de los niveles de exci tación más al tos del átomo de Hidi'Ó-

geno~en esta transición se produce un cuanto de energía eiectro-

mc:-gnética que cae en la zona del radio,posteriormente este elec

trón va decayendo paa.la tinamente de este' ni vel ha.ste el estado 

. base y en cada transición se produ.ce un cuanto de energía lumin..osa, 

en este proceso se producen todas las lrneas luminosas de las s,!!. 

ries del Hidrógeno ;Lyman,Balmer,Pasohen,éto hecho lo que. está 

haciendo una región H Ir es convertir la radiación ultravioleta 

que recibe de su estrella excitadora en una radiación de :frecueE; 
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cia más baja •. Desde la superficie de 1a tierra s610 son visibles 

1as líneas de Balmer,debido a que .1a atmósfera terrestre es muy 

eficiente para absorber líneas infrarrojas y u1 travio1etas,de eQ 

tre las lineaS de Balmer la más brillante es Heo( que cómo se men 

ciona más adelante fué la radiación utilizada e.n 113. parte ob-

servacional de este trabajo" 

.No sólo se observan estas líneas correspondientes al 

Hidrógeno,sino que de acuerdo a 1a composiciónq\J.ímica de la n! 

bUlosa,que es a la este.LLr,pueden estar presenteso~ 

tras radiaciones. entre ellas es tán las radiaciones de [N I'ljqu.e 

com.o se menciona más adelante> se encuentran cerca de H~ ,las 

de [o In] yeN lIT] que son muy brillantes lo cual p'.l.rece que po-

dría implicar una gran abundan1ia de estos elementos,unas lí-

neas de 00101' verde c'on longi -¡¡ud es de onde. de 5007 i y 4959 .~ 

que. cuando :fueron primeramente observadas no puedieron ser ex-

plicadas en base a ningv.na transición de los elementos conoci-

dos y se le atribuyeron a un ,üyotético e13mento llarnad.o "ne_ 
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bulio" lel Relio una y das. veces ionizado étc. 

En 1921 Bowen dió una explicación satisfactoria de 

las líneas del ltnebulio",como nroducidas por transiciones 

nrohibidas en el ión de O+,esto es que tienen una muy eseasa 

probc:ibilidad de ocurrir y por lo tanto nunca. se habían obse¡r-

'Vado en la tierra; + que los electrones del i6n O son ex-

~i tadas mediante colisiones a estados superiores de energía 

qae son estados meta.¡;lstab1es,o sea,con vidas medias muy largas 

lo que que cuando un electrón cae en lUlO de esos esta-

ullede permanecer ahí durante mucho tiem'Óo antes de pasar a 

un sstadode menor energía debido a la emisión de un cuanto lu-

minosa;en éondiciOl:ss delaborat~n.~ .esto nunca sucede ya qlle 

con electrones en dichos ni 'Veles son deexci tados también 

coliáionalmente y no hay emisión;pero nara el medio interes.te-

lar don1e las densidades son tan las oolisiones son 

aún más improbables que la deexcitación "por emisión,y es pues, 

por ~que se observan estas líneas. 

- Pil 
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Para la emisión tan f'uerte de [o 111] y frr IrI] que 

se mencionó antariormente Bowen encontró también una explica-

ción satisfactoria,qtl€ no deja,sin duda de ser genialp:ma de las 

líneas dB emisión del Helio ionizad.o resulta que tiene una lon-

de onda (}04 ~ ) que nos proporciona la energía necesarie. 

exci tar un ión de 0++ a uno de sus niveles superiores.Le. 

.. gran cantidall de fotones producidos por el Helio con 304 R de 

longitud de onda excitan un buen porcentaje de iones de 0++ 

que al deexc:j. tarse nroducen las líneas brillantes de las cuales 

hablábamos; de ellas se encuentran en el .. azul y el vio;¡'~ 

una lÍnea ultravioleta 074 i) muy inte-

resan.te.Esta linea de 374i de longitud de onda tiene,otra vez, 

le. cantidad energÍa exacta para llevar 108 iones de N++ a 

estados superiores de excitación;debido a este me·~anismo una 

++ gran parte del N es' exci tada, y así mediante su decaimiento 

aestalos de inferiores se nroducen las otras líneas 

llantas en el azul y el violeta de los esuactros de las regiones 

de Hidrógeno ionizado.La intensidad de las líneas del Oxígeno y 
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del Nitrógeno ionizados,está ex"plicada por es ta 

doblé coincidencia. 

Debido' a que la luz de, las regiones H II estácoU(~en 

trada en algunas líneas de emisi6n se les ha aplicado la" técni 

ca espectroscópica para la determinación. de velocidades radia-

les.Estas medidas muestran que un punto particular de una 

galaxia el movimiento dominante es el de rotaei-ón diferencial __ 

De hecho muchas inv-estigaciones de rotación de las galaxias y 

de determinación de masas galácticas (Burbidge~Bllrbidge i PreE: 

dergast.Ap.J. 1959~65) se han :realizado con estos datos de ve-

locidad radial de regiones H TI. ' 

Hemos visto,qu~ la emisión de las regiones H 11 es 

esencialmente de 'lineas monocromáticas,las cuales si se aislan 

mediante el uso de f',il tras adecuados,pueden utilizarse en el 

dispositivo Fabry-Pérot,que discutiremos más adelante,ya que e!! 

te uroduce patrones de interferencia sólo para radiaciones eLla 

sim.onocromá ti cas. 



Una característica de las regiones de emi.sión qu.e va 

le la p€>na mencionar es la siguiente:La cantidad de energía l.!! 

minasa ~ue recibimos de un área dada de un cierto nÚnlerode ~ 

dos cuadrados es constante sin importar a que distancia .esté 1,2 
., 

cali:zada la ne hul osa y su¡;roniendo que no hay a'qsorción;esi;;o se 

demuestra fácilmente. 

Sea!l el ángulo sólido que subtiende el área fi A 

sobre la. bóveda celeste,Il la. energía por unidad de área que re 

cibimos de la nebulosa. allando está colocada a una distancia r 

e I 2 la ener:gía por unidad de área que r.eci bimos de la nebulosa 

clt1~ndo 

Y S6.an Al y ,¿ la energía reci bidS: por el área fija A para la ~ .~. 

neb1110sa colocada a las distancias :ü y R entonces! 

y .9! = J21i :J.:r..", !:; J).'R..l~I :; -O. .,. ~I = 14 
.& . 11.& , .. I r 

de. donde queda demostrado lo que se quería demostrara 
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l~etodos en la Observación de las IiebulQsas en 

Emisión 

La composición química de las nebulosas gaseosas es 

en s~ejante a la de las estrellas,por lo tanto,el Hi-

drógeno será el elemento más abundante ,de modo que su emisión 

debe constituída por la radiación que este e-

mite .• En la :Visible del espectro,debido a las condiciones 

físicas que en nebulosas,principalemente a las 

condiciones de aparece la serie de Ealmer,por lo 

tanto,como la línea H~ es la más intensa es conv-enientees .... 

tudiarla aislándola de otras líneas y del fondo de], cielo me-

diaute filtros y con el fin de aumentar 

lo más posible el contraste entre las nubes de emisión y el fon 

do del ci.elo.Como apuntamos anteriormente la longi tuo. de onda 

de la radiación H~ es 6563 i .. por lo tanto si 1!!xistieran otros 

eleIl1entos Ciue tuviera.u de cerca de ~ste valer r~ 

-presentarían una dificultad para 

damente existen estos elementos y son: 



22 

a)Rad.iaciones emitidas por la atmósfera alta.;.estas son 

prin~ipalmente,el doblete 6300-6363 ~ de O 1 Y los 

máximo.s de las bandas de OH localizados en 6533,6502 

y 6469 i.Es más o menos fácil eliminar las 

mediante filtros .pero. las segundas son,dependiendo 

del ancho de banda del filtro u tili.zado, prác ti camen te 

impoeibles de debido a. sU c.ercanía a. ReII( 

94 i la más lejana;si bien esta radiación es débil 

. contribuye d.e una manera. definí ti va a la in tensiuad. 

del fondo del aielo,lo cual como veremos a co.ntinua-

ci6n,hace 'lue el contraste disminuya. 

b)J;.aslxneas nebulares del Nitrógeno: 

En las nebulosas 

se producen líneas de emisión del Nitrógeno 

Una vez ionizado,además estas líneas son línea.spro-

cuya localización en el espectro es a los 

6548 Y 6584 i. 
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Evaluaoión del aontraste: 

El enegrecimiento de la placa fotográ

fica en la veaindad de un punto A del plano focal de un objeti-

VO O,que se supondrá siempre de la misma razón focal para todos 

los desarrollos subseouentes ,depende definí ti'lamente de la can-

tidad de luminosa qúe llegue a esa parte le la placa. 

Sea 46 un elemento de área alrededor de un punto A en 

el focal del. opjetivo O, sea J la energía emitida por la 

fuente lnminosa,que en éste caso es el orificio de la entrada 

de·la cámara fo ca y sea.!l el ángulo sólido subtien-

de dicho orificio visto desde el punto A;la que llega al 

punto A tendrá,obviamente,dos ¡una debida al término 

monocrom1:tico Heo( Y otra al continuo que en su parte mayori ta-

ria va desde Al a. Á.olilonde).,,-..t,es e1. anúho medio de banda dH 

.fil~ro utilizado. 

La. energ:la será a i":l! Jx.n. y la densidad por 

<>= 
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unidad de área: E § ~~ IK, 
~ ::: ¡; ~ Á~ 1- ~:-A' -~ f E-t.z-~ 

La razón de intensidad tG·tal a intensidad de continuo 

. E: r r e == -A.:::: &:..v~'¡' J:..t:r-...l, _ / 

~-..fl E, 1 
'/<'.f.-/'-J 

+ 4#11 
t.; - l 

¡t JIf., 
será: 

de acuerdo con Jourtes (1960) el contraster como: 

r = 40( 
J";.t- A., r = r:, para un filtro de 250 i de bandatpor 

r.. =:.. EJM _ 
lo. tanto t 11 E,.(~5()A) 

como [( iJ:A.)o<. L1) en tone es 
F [IJ),) I 

= 
.E/HIJA) Al 

lo que que E (AlI/lóIJÁ)) == NEo (-<$() A) 

fl -N 
por 10 

que entre más angosta sea la banda del filtro que está siendo !l 

tilizadotelcontraste será mayor. 
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Sabemos que el ancho medio de banda de los filtros u-

tilizados en el reductor foca1 del Instituto de Astronomía es 

de 10 Ry por lo tanto, en estas unidades el contraste que se 

obtiene con ~llos será: r= Po 
------
0-01--

Equipo Interferométrico del Instituto de Astronomía. 

Propiedades Generales del Eta16n jj'abry":Pérot: 

El etalón Fabry'"-

Pérot consta de dos semi-reflectoras separadas .una dis-

tan'Cia fe' ,como se ve .en la :figura 4,1a parte r·eflectora de es-

tas plac8,s BsIa interna,debe procurarse que dicha parte 

interna de las placas esté par,fectamente paralela a la parte co 

. rresl:>ondiente de la otra placa ya que si esto no sucede se 00--

t1el'leh en .el pa.trón de interferencia re::lex1ones ajenas que pu~ 

den 'disminuir la calidad de los anillos. 
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T 
1 
L 

4: Esquema del etalón Fabry-Pérot. 

A continuación calcularemos la que desen be 

el fenómeno de interferencia que produce los .1l'''''.JI..uu,",<> en un eta-

el16 nos ayudaremos de la sigUiente (fig 5): 

Fig 5: 6n en la hoja siguiente) 

I 
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y L
2 

son las placas semireflec"toras. 

n es Ell índice de refracció¡:l de la ma "teria entre ambi3,S placas. 

El es la las 

A es el punto de incidencia un rayo luminoso. 

i es el ángulo de incidencia y 

r es el ángulo de refraccióno_ 

El rayo A.B es· descompuesto en dos rayos :garciales,el rayo BE dr:, 

nominado como rayo 1 y el rayo Be que después de una reflección 

sobre Ll produce el rayo en y finalmente el rayo 2;61 rayo 1 i~ 

terfiere con el rayo 2 yal reforzamient6 qu·e se obtienei depehd.e 

de la diferencia je camino óptico entre arrIbos. 

La· diferencia de camino óptico entre los rayos 1 y2 

es: cI=~{B¿~~J))-J3E. 

pero be ;:::: ~J) = e CIP.5 Y"':::.::- Ge. 

por-otra parte (! JJ = t! F .¡. r J) 

pero Il (1='])) = 1JE 
por lo tanto 
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,:: .Jt 18!).¡. n (t! F) ;: n ( .e-t ~ e ¡::) :::: 

pero GF=- :t.ecf'.l.5'(' por lo tanto 

entonces. habrá interferencia constructi V'a cuando: 

donde ..Je IV 
De la ley de Snell sabemos que: ~selt/=1!~5eJt r 

para las ones ~stronómicas 'i' es pequ~ño por-

. que la región del cielo que ve un telescopio depende de su ra-

focal la que· en general es grande(F/15 aproximadamente :¡;rara. 

el.te:l..escOpio de un metro del Instituto, de Astronomía)esto hace 

ql11e lós rayos luminosos alejados de la perpendicularidad 

caigan con un ángulo .de }0.8 a la placa del etalón y entonoes 

apmo ei ángulo de inc;-! dencia es Pl?queño de ley de Snsll tene 

mos .que: 

Si dentro y fuera del etalón ten.emos aire tes decir,n¡=u2=1 en-

tonces se/t t == Sen. r y por lo tanto la condición para in-

terferencia constru.ctiva queda como: RecfJlS/:::::.,A) 

.Je aquí en adeLmte con la ecuaci6n: 
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~/ttECOSi ==.J.A ( II-l ) 

como se ve ,cualquier punto que esté. en el plano focal 

y en el.cono con abertura dada por el ángulo 'i t satisfaée la 

eC'Áación ( 11--1 ) ,por 10 tanto ,los máximos de interferencia se 

darán en forma deani~los. 

Para E;:l centro de los anillos de interferencia 1=0° 

lo qtle2ne=p). donde p es e.l "rden de interferencia del ce!!; 

· tFO;si p=2ne!il es un número' entero entonces en elcent:l;'ó de los 

· .anillos habrá un máxiíllo. 

A menos que espec~quémos lo contrario,considéraremos 

Q'.l.e en el centro hay un máximo de interferencia;Bste IGáximo corras-

nonderá a lo .que denominaremos el :t'rimítr anillo.Es obvio que lo que 

caracteriza a 1.06 anillos. es el término k que se llama orden de 

· intérferencia;de la ecuación ( 11-1 ) se obtiene. que: 

...1xe T ClPSl::::; --F' COS ¡ 

de aqu:í se ve qu.e al pasar del primer anillo al el or-
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den de interferenci.i3. deberá deerecer,ya que el ángulo crece y la 

función COs i decrece .. Por lo tanto en un patrón de interfé--

rencia para. uh etalón Fabry-pérot el orden de interferencia de 

drace del centro hacia afuera. 

Sea q el número de anillo y k el orden de interfepe~ 

cia de dicho es obVio que ambas cantidades están relaci~ 

nadas de acuerdo .8 la siguiente ecuación: 

, U-2 J 

o sea que la ecuaoi6n ( 11-1 ) puede ser escrita como, 

( U-1' ) 

Como se verá,posteriormente se di~e qllle en las ap1.i-

cációnes la incidencia de los rayos luminosos .a1 

etalón se hace casi normal,de modo que los rayos seanpara1elos 

entre lo tanto los rayos resultantes saldrán también pa-

rellelamente,10 que implica qué la figura de 1oS: ani110s de in

terferencia se formará en el infinito,si se desea. que se fQrmen 

sobre un plah.Q no colocado en el infiní toe es necesario poner ¡¡-

na conv.,rgente después del etaló~; supongámo~ que es 
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ta ¡ente convergente es el objetivo de· una cám3.ra 

y que en el plano focal de esta colocamos una fotográfi-

ca,ds esta Ir¡o,nera podremos obtener una de los anillos 

de interi:'erenciaj em; el lenguaje técnico a una fo'tográfica 

con un pat:::-6n de interferencia se le denomina interfe-

rograma. 

Tomemos una cámara fotográfica de di'stancia focal f 

y coloquémosla a la salida de los rayos luminosos de 1m eta16n, 

como se apcreciaen la siguiente figura (Figura 6);' 

~ 
~ig6: 

sobre el plano focal de la clÍ.'1lara se formarán los anill{)s de i!!, 

,si f representa él valor 1e1 radio de un anillo en 

tonces: 
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I 

f 
cost == 

1r.2'-rf l 

para cualquier caso práctico f'«f pO"rl-o tanto desarrollan

do en serie y despreciando téminos de orden superior a 2 obte-
, -k, 

nemos que: [1 +- r:J¡¿J :l~ 1- f,~ 
de donde sUSti tuyendo en las ecuaciones ( 11-1 ) Y ( 11-1')' ob-

tenemos: ( 11-1a ) 

'2he¡;I-~J={I'-~+/)A. 
.).f' , 

(lI.,.l'a ) 

Supongamos ahora que en el centro geométrico de los. !'! 

ni110s del interferograma no se ,produce !.In máximo de interferen 

cia;encontremas la distancia en 6rdenes de interferencia al pI'.! 

mer anillo~obV'iamente esta seráuná. cantidad entre cero y uno, 

la denotaremos con la letra € . 

Sea p el orden de interferencia del primer máximo,por 

10 tanto para el centro geométrico debe cqmplirse que: 

11-3 ) 

sabemos que II-lla) 
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susti royendo 11-3 ) en ( II~l') obtenemos que: 

(~rE)[/~f;:] ~~-~ rl ( II-Ilo ) 

desarrollando llega!!lqs a: 

( Ir-Ve) 

donde es importante remaroar 10 siguiente: n es el nÚlne:ro del a 

níllo con radio '. 

Despejando € de (Il-1 t c ) se obtiene: 
:z. . 

tE -=¡::>~ - n.. + I . :¿f.z· ( II-lld escojamos· 

. n=lentonces ( II-4 ) • 

Si qui.sieramos ootenerahora la distancia en órdenes· 

de interi'erenciadel ce~.tro a cualquier anillo~har:!am.os 10 si--

guiente1 

Prim.eramente establezcamo~ que tomaremos· el q 1 ~simo aní 

110 al que asociarsn:::os orden de interferencia k don-

de k=p-q+l;denotaremos po.r E o é q indistintamente 
:.,{ r 
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la distancia en órdenes de interferencia del centro al anillo q. 

Entonoes ( II-5 ) 

su.sti tuyendo ( 11-5 ) en ( 11..;.1 t .) obtenemos; 

(Al-éA) 0- .&j-= -p-n +-J 'L / -<}.t .. 
( II-l' e 

desarrollando y despreciando al igual que en el caso anteri.or el 

término más pequeflo obtenemos que: 

de. donde 

Jí- Ah JI .J- € lA ::=.-0-1'1..;-1 
. /lIt.. 4'l .. / ... 

~. . -h L 

é~ :::!-..)-J1. .f: J -f .. ~ 
-<f 

II-l'g 

yde ( 11-2 ) F-k=q-¡ por lo tantosusti tuyendo esto en la ecu!. 

ción ( II-l'g ) obtenemos: 

éA '" 7- n f ~r;' ( II-Ph ) 

esc·ogiendoq=n se obtiene que ( II-6 ) .. 

En la eouación ( II-l'h) " y n designan una vez 
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más a cualc;uier anilloo 

Tomemos dos interferogramas, el de tina nebulósa y el de 

cor:lparación y asco un punto P sobre algún anillo del int'3r 

ferograma de la nebulosa para ,el cual deseemos averiguar su ve-

locidad radial,véase la siguiente (Fig 1).que sólo es un 

esquema,el JJiecar>..ismo correcto de medición se expli:!a en el cap! 

tul o IV. 

7:AnillOs de interferencia de una nebulosa (..,.--) 
y de la comparación (---). 

C\)mo se ve en lafigara anterior para el punto P e,1 i,!:! 

creme,nto en órdenes de interferencia es & ,cantidad cuyo valor 

,> 
podemos calcular usando ,las Es recién discutidas.La cantidad 

E será igual a: 
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- ~. foil -f.:} = ,1-.4 ( 11-7 ) 

según el ei'ecto Doppler 

V" "= - A"+ ::: 
I! ..,.f II-S ) 

despejando v se obtiene: ?f:=~~zft/- r/J ( II:",Sa ), 

el 6.fecto DOP"9113r es el efecto que nos permite averiguar el es-

tado demoVimie.nto del gas en la nebulosa estudiada,ya quede..;.-

pendiendo de si el punto observado se acerca ose aleja delo~ 

servador la longi tui de. onda de la radiación ami tida se correrá 

hacia azulo el rojo respectivamente. 

Se puede ver fácilmente que si P está mas haciaafue-

ra del anillo de orden de interferencia k entonces tendrá '1el0-

cidád negativa,por lo tanto el plinto P,se estará aeercando,Si 

es.tá más hacia adentro del anill~,. tendrá velocidad posi tiva. o 

sea que se aleja q,e nosotros. 

Forma alternativa de Calcular la Velocidad~ 

Aprovechando las expresiones desarrolladas para 

calcul!'U' G',A se obtiene: 

E,-:. '-A'n-l-- ~f_;! 
"" . . ..?f~ (tomando el anillo m) 

. ¿~:. ;. ---*t.+ I .¡..A fln~1 
. :J.fól 

(tomando el anillo m-l) 

&, 4:za;;:;:;::::;;:;:n -1 



37 

i gue.lando aro bas se tiene que: 

== ,. - ,h'I. -1-1 -1- ~ J;" ~I 
. ~f.f. 

( II-9 ). 

y rearreglando J ( II-9e. ). 

.E 1.. obtenemos 
"f+1 . . 

Repitiendo los mismos cálculos para 

/1-1-1 1 
que (II-IOa ) 

es. notable que los segundos miembros d.e las e~uaciones ( 1I-9a 

y ( II-IOa ) sean iguales,porClue al hacer la igualación esto 

nos conduce a i:!ue k=k+l lo que que O=l;pero. 

te~estoes una ·contradicción.lo que nos hace .:pensar que debe h~ 

ber error.por lo tan"to.volVa.r:lOS atrás y encontrárnoslo • 

La 
. , 

ecuaOlon 

desarrollando y E..A tenemos que: 
. .... . -/ 

9t ~r,.-x;- ~ .. ~." ~7['-~J .. "L~ ~f2J ~f~. 
desarrollando la expresióá,dentro del segundo ,en se-

ríe de Taylor y despreciando términos en te. de orian - ~3;mu! 

r 



y el término de orden 4 se encuentra ~ua: 

( U-Pi' ) 

dondano hay ~ue 01 vi,iar que n y P 
J)s 

al número y 

al radio de cualquier anillo. 

Encontremos ~ utilizando 1013 anillos m y m-1 en 

ecuación E-l' i ) ~ ~ ::: l- In f- (41- ,.¡.ht) f"" ¡¿ 

~f /l. 
, '.¿ 

~ = <i-/Sftl-l-f l,h- ,.'¡"/It-J)~"-I 
r , .<f:< 

igualando y despe 2f2 se oQtiene: 

m=q se obtiene: ( II-1.'k ) 

sueti estCi eC 1J,3.ción en la ecuación ( II-8a ) óbtenemos 

( II-U ) 
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en general k es muy 
.~ 

,por lo tanto.~ Se despre-

~ 

ciar y ( u;..u' ). 

Las del etalón u tilizadoen .las ofbSe! 

vacíones realizadas esta tésis son;p=1060 y e;:::34§A'además el 

etalón tiene en su parte interior solamente aire lo que haos qne 

, l!. . 8· .... 1 Ó n=1.;caJ.cu1ando la razon - qu.e resulta ser de 2 3 km s ;como s , .. -
In se obtienen 7 anillos en cada interferograma la razón f más 

. aJ.ta será!cjl054::::284 .. 62.km s-l por lo tanto hay una diférendia 

de razones entre el centro y el. último anillo de -1 
.km s 'iPor 

{3 a. a] 
otI,'a parte la c:3.ntidadf'P- ft ... 

§'..!l_ f. .t , ,~I 

SiempI,'8 tiene un valor aproxima¡;., 

dam.ente igual a 1,0 sea Ciue utilizando .para la velooidad la si-

gui en te expresi ón: . . . .. r. r, . .t. _ !:.t} 
. 1l'- - :¿V3lj .l

' 
·~1-1 - r; ( ~I-12 ) 

tendremos un error máximo en el oálcu10 de la velocidad de 1..6 

km 8-1 ,el cual no es nada significativo y como· para el cálculo 

de la veloci·,iad no se usan 10s anillos m.ás externos por no .estar 

bien definidos ni bien formados entonces el error acarreado será 
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mucho menor y tolerarss con tal de tener una relación sen 

cilla para la velocidad. 

Entonces la relación qu'e usaremos en el resto del tra 

bajo será: 
'1/"- - u1!,f~;:.J ( II-12 ), 

donde v se obtiene en kms-l 

~'P' (j}s el radio del anillo que nos interesa sobre el in-

t.erferograma de la. nebulosa. 

son los radios del anillo que tiene el 

mismo número que el anillo de radio ti y elsiguiénte" 

pero sobre el intérferograma de la compara,alón. 

Dispersión: 

La cOmbinación de.atalón y cbjetiv.Q .fotográfico for':"': 

roan un instrumento óptico que nos dará por resultado la forma--

aión un conjunto de anillos de interferencia. sobre el .plano 

focal 0.$1 objetivofotográfico.Entre el anillo más externo y el 
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centro existe una diferencia de longitudes_ de onda,si dividi-

mos esta cantid.ad entre la separación en unidad.es de longitud 

del centro al-anillo más externo obtendremos una cantidad que 

refleja el poder que tiene el aparato de separar los longitl1-

des de onda que recibe, este número a5.i obtenido puede ser aso-

ciado con la dispersión promedio.ea fácil darse cuenta que la 

separación en tud de onda entre un anillo y el siguiente 

es la misma,pero no es asi para la separación espacial de los 

anillos,esto hace que la dispersión no sea constante sobreto-

do el patrón de interferencia;a continuación deduciremos una 

expresión que nos de 113. dispersión para cada punto. 

De la ecuación ( II-l ) que describe el e omportamiento 

etalón ':ItECOS"::;:: AA . derivando con respecto a ).. y para 

un orden de interferencia jo se obtien.e: 

de donde ( II-13a ) 

pero de ( II-l ) que al· -Stlsti tuirse en la 

ecuación ( II-13a. ) da como resultado: 



( II-1.3b ) 

de donde ~ =. f:iJ.' :::: fCDtt' 
d,.t dA.· A 

( II-1.4 ). 

Aplicando esta ecuación a las dos cámaras que se tienen 

en el observatorio del Instituto de Astronomíatse obtiene para. 

HCI( Y para razones focales de f 1!O.95 y f 2!2.0 que la disper~ 

aión como fu.nción del ángulo para cada una de estas cámaras será.: 

D1= 277 ftP,x ¿' i mm-l 

131.3 f(i/ti ~ mm-1 

a continuación se dará la dispersión,que se obtiene de las ecua-

ciones anteriores,para los siete anillos de cada interferogra,ma '" .. 

y el promedio,todos los valores están dados en j mm-1.: 

o .12.38,1.7.09,21..10,24-.1.5,26.87 , 29.58,Promedio=18 .74 

o ., 5.87, 8.10,10.00 .45,12.74,1.4.02,Promedio¡,;8.S8. 

La función de transmisión para un etalón Fab;ry-pérot 

13 
está dada como I=I() . ~§ 

I+e.sf!"" :r 
donde 1 es la. intensidad transmi tida.lo la. intensidad incidente, 

S es la dif'erÉmcia de fase entre un rayo transmi ti do y el 

siguiente, 

+ Laf12nción. de transmisión se· obtiene en el apéndice 1. ~ 
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T es la transmisi6n o el factor 1e transmisión de énergía, 

R es la re.f'lectancia y finalmente 

y 

Se obtiene fácilmente que 1 ::;:1 B e i . =l oB/(1+0) max o m~n' -. -

a -partir de estas cantid.adespodemos definir un factor de _ tran~ 

par~ncia como:c¡-' ::¡::fl'I~ = ( T ).:e (11-16) • 
...f I 1-71 

Q 

ligo interesante de remarcar es ·la forma en que el a.a 

cho de :Los anillos dé interferen;::ia 

,cae fisicas del etalón. Si hacemos una gráfica de 1 contra J 

seobtiBne \Ana como la c;..ue se muestra a continuación 

(Fig 8) 

8:Gráfica de la función de transmisión Q.el etalón. 

Tomada de Jenkins and Whi te (1957). 
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es claro que y una mínima y que entre. 

un máximo .y el sigeJ.Íentemínimo hay una sen9.ración en fase de lT, 

de modo Clue podemos asociar con el ancho de los anillo el recí-

proco de la pendiente que se necesita para ir por una. recta de 

I min a Imax;sea w el va.lor de dicha pen.diente,por lo tanto se 0B.. 

tiene, 

w= 
7T 

w= .J-!, I:q 13 ~-l' 
lT l+e " 

sus ti tuyendo B y C por sus '¡alares en 

mos: 

entonces: 

E.r 4JlT.t] 
w= lT[ /1-- J()-< 

w= 4It, [ 1l _1 
'ffi 1- 1lll. J 

( 11-17 ) de donde 

( II-17a. .) 

función de R y T obtene~ 

(n-lB ) 

( II-18a. ) 

2 ' 
Q sea que el a.ncho de los anillos es proporcional a, (l-R l/R si 

deri",ramos esta cantidad con respecto a. R obtenemos '112\9: 
...J -1 
c.<2F '~ 

dJl 
-,~ /+.-1-7 1 ' 1l.t.j 

( II-19 ) 

Clue es una cantida.d menor que cero,por lo tanto, a mayor refle2 

tancia. menor ancho de los anillos o sea máximos de interferencia 

---------,,------_" __ ~. ___ 4_M. ______________________________ ~_ 
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mucho más intensos en comparación con los mínimos. 

Comparación entre un Espectrógrafo y un Etalón: 

El método inter-

. ferométrico aplicado a la determinación de velocidades radialeS 

re(lutere (lue aislemos una línea d.e emisi6n y con ello podremos 

averiguar la velooidad de muchos puntos d.e una región al medir 

suinter:ferogram:a;no sucede a.8Í con un espectro ya que· este al 

proveernos de muohas líneas nos peroi te obtener un buen y más 

co.ní'iable promedio para velocidad,pero desgraeiadam:.ente .esto 

s61bse puede hacer para un pllOto.Oada téoni?a .~e,rt~ey~p::I!~ 

jas y desventajas sobre la otra y depende entonces,del tipo de 

estudio a realizars.e (lu,e técnica sea escogida. 

Seaff la transparencia que tiene un etalón,recordaó.~ 

dala d6.finioi6n ya dada ;:¡-' =Imax/1min ;por lotanto,la ener-

gÍa por unidad de árBa (lue llega a un punto A localizado en una 

placa fotográfica queda dada como: 

E ==:r ff/ll( . .;- 1.1';. .. -J. 
( 

~5 11$ 
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donde i es la promedioldel etalón para la regi6n 

comprendi,la entre Al y ...t,e . 

y 

esto implica 

sr :: - Alt; 
~,f~A" 1 

el contraste de un etalón acoplado con un fiI-

tro ·interferencial eS:!:.E', ::;:;¡'Nnsi " i 1 f} 
escogemos valores típicos 

para ;j'", 1 y el ancho medio de banda podremos dar una canti

típica para el valor de dicho contraste;tomemos~ =0.9, 

t =0.06 Y un ancho medio de bandada 10 1l,esto implica que 

~=25 Y de ahí: /fJ.t/J' ' ' " r; -::::. --,)( 2.5 X r= 37S¡; 
.t= ' a 06 . fJ 

:¡Ja combinación de etalón y fil uo inte.rferencialda 

al más alto contraste de todas las combinaciones usadas hasta 

ahora. 
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:Joma anteriormente ~a'a.i ón de un 

~ón es una cantidad de~ contraste obtenido;a con-

tinuación veremos que este no es e~ caso para un espectrógrafo. 

La monocromática que a un punto A de una 

p~aca fotográfica estará dada de ~a siguiente manera4=:: .ffi¡oI. f 

lo{ As 
para ~a continua el área encontrad.a sobre la placa, depen-

de de 19, dispersión del espectrógrafo de modo que:' 

.' As (~It-;¡;,1).!J;}=::. /tifA-l,-l)+A1A, 
por ~o tanto[' .= #~-).L ahora si hacemos qu.e 

. A,[.(, (~-.l)A 
;C '1 &J1' 

Á¡¡¡J::=/t¿s entonces ;jt A...,z-A./)A).Jo A,.t;A, == JtJs 

por~o tanto 

asolare 

.. f-



48 

entonces el contraste dado C.OIDO: 

11 E/lt>( le ::::: 
El 

A.:z- ..tI 
pero se ve f,:icilmente que n d.epende de la dispersión lo. que im-

plica que el oontraste a su v'ez de la dispersión. 

Es intereSante V"er cual sería la dispersión de un eS-

p~ctrógrafo que diera el mismo contraste que una combinación -

f'iI tro-etflión;sea li: el contraste de la cDmbina::lión. fil tro-, 

eta16n y ~ el contraste del espectrógrafohagámos r; == r; 'y 

despejemos n 

por 10 tanto 12 =. Tpera 
, 1 

/+ ~·(A.-))h . o/ dA- :.l 1'[.." Q;t.:::.::::L-

, ~ 

lo que implica que 

para una razon típica de.% =15, . A."t - 1, =10 i y ¿"Z =30 X 10-3 

't . 
mm. se obtiene 'que: 

dx -= (15-1) 1 -3 
d)" /1)·31)°/1) 

o sea que la dispersión sería de ~ 2 x 10-2 A mm-l. 
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Hasta hemos visto que la combinaci6nde etalón y 

filtro interferencial es la que nos va a dar un contraste mayor, 

per<lahóra vienen las dificultades técnicas que son: 

i}No es posible hacer un filtro interferencial de diámetro 

muy grande porque el asegurar las mismas características de 

transmisión sobre todal:a SUPElrficie es muy difícil y a ID!, 

dida que se tiene más área es evidente qlle esto es,alÍn más 

difícil. 

- . .... . . 

ii)TampocCo es posible hacer un etalán de mucho diámetro yue~ 

to que,como ya semencion6,la caracterí.stica que da al e-. 

talón su corrroortamiento es el perfecto paralelismo d9.8118 

caras y entre mayor sea el diámetro que se reqlüere más di 

fícil es asegurar el: paralelismo de las placas semireflec 

toras a 

)Losrayos deben t:laer paralelamente tanto al filtro inter-

i'erenciaJ.. como al etalón •. 

iv)Entre más selectivo sea el filtro interferencial usadó la 

intensidad: luminosa transmi tida será menor,pero es ÍIDpor-



50 

tante tener la mayor luminosidad transmitida posible,para el 

c:o::1ocimiento de regiones H TI débiles y extendidas" 

Se requería pues,un aparato conl-a.BBrguientes caree-

tensticaB: 

i)1Jna raZón focal de alrededor de F/2. 

ii)Campo lo más grande posi..ble. 

iii)El trayecto de los rayos luminosos <ieba ser tal 

que se puedan interponer un filtro i"nterfere>neial 

y un etalón de tamaños técnicamente realizables. 

i v)Evi tarlo .posible la variación que sufre ll¡l. 

superficie focal del centro hacia elborde,qu.ees 

el inconveniente habi~~al de los objetivos de gran 

campo. 

Estas cara.ctenstioas fu.eron las gúe llevaron a Court~s 

al diseñada un i.nstrumento que él denominó como reductor focal, 

a continuación se muestra un esquema de un reductor focal 0.0010 
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el Ciue se tiene en el obse.rva torio de], Instituto de Astronomía 

localizado en Tonantzintla (ver hoja siguiente). 

Es evidente Cine ésta técnica no tiene todas las ven-

tajas Ciue ofrece un buen telescopio del tipo Schmidt.Los incon-

venientes principales son: 

i)Un campo inevitablemente más d~oil,atÍn si se tra-

baja en el foco primario. 

ii)trna calidad de imágen menos buena para la misma ~ 

!ión focaJ.o 

iii )Una menor trans)'larencil't debido a. .una óptica más 

complicada"Esta pérdida de transmisión se hace me.,. 

nos importante con el uso de óptica anti .... reflejante ~ 

sin emba.rgo ofrece muchas ven taja.s de entre las c1.lsTes las más 

importantes son: 

i) Se puede utilizar un telescopio ¡;;omún y corriente con 

un diámetro tan .grande como se quieratcon una razón :1:'2, 
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cal que no se encuentra limitada rods que por la realización de 

pequ.eños telescopios de Schmid.t de razón fo·ca1 grande.F/1 o más. 

ii )Permi te la utilización de fil tros de interferencia mlly S! 

lecti vos que p,ermi ten la incidencia. de rayos:oal foco del 

telescopio;de radiación cuas:tmonocr<linática,y finalmente 

iii)Permite aplicarle a las nebulosas muy débiles la téénica 

in te rf aromé tri ca. 
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Hemos discutido como se utiliza un etalón Fabry-Pérot 

pa.rad.eterminar-Ia velocidad. radial de distintos puntos sobre !! 

na nebulosa de emisi6n,estoes,obtener el campo de velocidades 

de una región H II.Una vez conocido este,el promedi<:l de las ve-

1..ocidades de la región nos proporciona un valor confiable para 

lavelocida.d radial del conju.nto,es decir,.la nebulosa misma __ 

Estas últimas. velocidades determinadas· para un número suficien.,.. 

te denebuloaas proporcionan datos muy importantes para estudiar 

la cinemática galáctica y/ola distribución de estas en laga-:

laxia; en particular la es trllétura espiral o 

En esta tesis nosd.edicaremo8 principalmente a uno de 

esto.s problemas;el cual es el de la Cieterminaci6n,por medios 01 

n:em~~i.cos,dela d.istancia de. algunas nebu.losas al sol •. 

Para esi;e fin haremos una reseña de las consideracio-

nes teóricas que consti tuyenla . ba.se para la dei;erminaéi.6n de las 

distancias.Se hacen suposiciones c~doras sobre el campo 
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de velocidades de la galaxia,y estas son: 

i)En la ga~axia el movimiento domina~te es el de la rotación 

en forma diferencial. 

ii )La velocidad de rotación de cualquier punto,corresuonde a 

la velocidad 'lcirolllar" que se necesita para balancear la 

atracció:n gravi taClional de toda la masa interna a ese punto, 

es decir qlle.la dispersión de velocidades es despreciabl.e. 

Def'inamós para la f'igllra siguiente (Fig 9) las cantid! 

(les de interés en nuestro problema: 

REl radio .de algÚ,n punto con respecto al centro galáctico, 

Ro La. distancia del LSR (Local Standardof' Rest) al centro 

galáctico, 

r Distancia del punto estudiado al LSR, 

c9. Velocidad de rotación del LSR, 

lJ :Velocidad de roi;iación del punto cQn radio R, 

w $ Ve;Locidad angular del punto con radio R, W= ~ 
1( 

i. • . ... Bl:' 
""''O Velo.cidad angu],ardel LSR. ""',,= 

1itt 
t 

1 Longitud galáctica y 

vI' Velooidad radial observada,.relativa al LSR o 



Sol e o 

9:Esquema mediante el .cual se hacen las deducciones dé las 

ecuaciones de la rotación galáctica. 
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De la. 9 se ve fácilmente qué la velocidad ra-

dial observada será: ( III-l ) 

Por la ley de los senos 
.1l """"";-""":""- :=. 

~enl III-2} 

(j.edonde 

.( 1I1-2' 

que al susti tu::ír en la ecuación ( nos da: 

de donde A,. - "1). (ti- .. ~f¡) . 1 
v.,. -.(te 11. - .~..5eJlt . 

. . . 1(0. 
( IU-lta ) 

parlo tanto ( 111-1'b ) 

La ecuación (III-llb ) representa la velocidad radial.· 

que· se observaría para unoo.jeto colocado sobre el plano galác-

. tico., con un?, 1 tud igual a 11' Y suponiendo que las únicas 

fuentes de esta velocidad son los movimientoscirc\1.l.ares del 

LSR y del objeto estttdiado,ambos alrededor del centro galáctico; 

.'10/')' 
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como anteriormente ~ es sólo función de R;desarro--

lIándola en se~ie de Taylor alrededor del p'unto R=Ro,obtenemos~ 

",,()_ ( ) ( '1l). '( ) lll-1i.l, JI() ,( _.1l - IV Jt'g 1-, 1l- TI, IV 1111' .;. w 11. t-.... 
.z 

si suponemos que (R-Ro ) 2 es despreciable se obtienen l:as eOlIa-

ciones,dé la: aproximación de Oort,esta sólo es buena J:ía.sta d1s-

ta,ncias de 1 kpo,si quisiéramos estudiar objetos más lejanoS de . -
beríamos pasara la tercera aproximación,esto lo haremos a oon-

tinuaci6n;podemos expresar tIJ{lI} - evt1/p) como: 

.1 

w lll)- w(lI9,)-:!:!. fll-1ip ) w'tl¿) + (Tt.:4) w"tll,,) 

Sustituyéndola ecuación (III-3' ) en la,ecuaci6n 

( II1-11b) obtenemos: .11 J ' 
'Z';. =- 1l. [l R-1l .. )w'l;f .. } "" l R~'RII) W Illll • .>.J sen/. ( III-l te:) 

de donde ~ t R t 11 
11;. ::.ll.(1l-1l¡,)"/l1fp)se,,,lt- "~ 11 p;Jll1{,)&~It..t ( rrI-l fd ) 

def,i:niando A= -(R IV/(R ))/2 y o( = -(R Ul'(R »/4 
o o' o o 

y sustituyéndo en ( lII-Ild ) obtenemos: 

( l1I-l',e ) 

rearreglando la ecuación ( lII-l'a ) tenemos 

( IJI-l'! ) 

#i4 J ¡¡¡¡¡¡ 
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despejando Ro.;...R 

l-Jl =:: -?Asel7.R 

nos quedFa~: ____ ~ ____________ _ 

1" ¡;.lA$eJr~)~ -?-/~o(seh.1)~"-
• '¡(~lI(se~J.) 

( III-1'g ) 

haciep.do simplificaciones algebraicas podemos transformar es-

ta ecuación ( 111-1' g) en l.a siguiente ecuación: 

Jl- ;f == ~ 1". , IA)J _ (A... ) v;. cse.l 
" ,;/r;< ( .1P(~~ ) A III.,.l'g ) 

de:fi namos ~ = Al ( 2.c:o() entonces 

( 111-1' g ) 

por 1.0 tanto 

11= 110 - ~ ti :!: /1 - v;. ese i): 
. . Af 

( I1I-l'g 

Un problema muy serio de interpretación físicaresul-

taría si el radicando en la ecuació.n ( III-l'g ) fuera menor 

que cero,ya que obtendríamos distancias imaginarias,demostra-: 

~emos a continuaqión que esto nunca sucede;evaluemos la expre-

Sión siguiente 

( III-Pe ) 

~csc~ 
4~ 

en función de la ecuación 
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4 ~ .¿ 
~(7f~-l?) . 
.11< 

( ¡¡~-:l) 

p.or lo tanto 

ahora 1- 11",. ese..! 1_ 
41 ;;: (I-J)}< 

siempre es posi tivo.por lo tanto,nunca obtendremos distancias 

imaginarias;des.de luego esto pasa si la ecuación ( TII-l'a ) es 

completamente correcta,o sea, que la velocidad radial observada 

sólo proviene de la rotaCión . tica;po.r .10 tanto,ellTalor ab 

solúto del radicando de la ecuao:i:óú ( 111-1' g ) cuando sea 

ne0a ti v.o nOs dará auá. id.ea los moviJ:fáentos peeuliares . ~, 

objetos observados. 

Esoribiendo la ecuaoión (III-l'g) de la siguiente 

fonua ( nI~llg ) 

se ..re claramente que .R-Ro toma dos valores,uno correspondían.,.. 

te. al signo positivo y otro al signo negativo,debido ague el 

. desarrollo Q.ue se ha hecho presupone que R-R debe ser pequeño o . . 
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para poder despreciar (R-Ea )3 (ver ecuación lII-3) entonces 

para,..f<1<~71 en donde R>Ro el signo que hay que escoger es 

el negativo,para O<l""JT y J.l[~ 1 "" -?7T sabemos que R >R,por ¿ ~ .. o . 

10 tanto,de la ecuación ( III-l'g ) podemos escribi.r Ro-R de la 

sigu.iente manera: 

de d.ondees claro que el signo a esc.oger es el posi ti vo ¡por lo 

y 

7{~ 1l() f) ~J-/~}I/- .~.csc.;l 
. . A~.. . 

de donde se ve que para cualquier' l.' 

para - JI<~<!..JL 
.2 .:l 

para irA :3 
-.("c<:-lT 
;¿ .2. 

( 1II-4·) 

Vna vez obtenida Il:,se puede fEtcilmente obtener·:r de 

las siguientes ecu8..ciones.que se deducen fácil.mente, 

jr~ \ ~cos(lflf) 1 
seJt.L 

para 

y 
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'f= j1i cO$lJ-lf) 1 
sen ,R. para 

donde 'l=~~()S f1fp~Jt1 l 
Determinación de las Distancias de las Estrellas o CtÍmu.los 

que Excitan las Regiones H TI. 

'Como mencionamos anteriormente !lara qu.e se produzca una 

región H 11 es necesario que dentro de las nubes de gas haya una 

o más estrellas de tipo tempil."ano (hasta :82) que se provean 

los fotones ultravioleta neeesarios para i.onizar al Hidrógeno. 

EE7 lógicamente ácepta.ble que tanto las regJ.onestrII 

como sus estrellas exci tador;as se encuentren localizad!;l.s auna 

misma stancia,por lo tanto,si averiguamos la distancia qlle 

nos separa .de una e.strella excitadora habremos también encontr!, 

do. la distanCia a su región H 11 asociada y viSce'(ersa. 

Determinación de las Distancias de las EstrellaS Excitadoras 

La distanfüa a 'J.na estrella puede encontrarse aplica!: 



de la siguiente ecuación M-m=5-5 lag r ( III-5 ) 

donde m es la.magnitud aparente,M es la magnitud absoluta y r 

es la diata..>'l.cia" De observaciones que se han hecho para estre-

11as cercanas se hap,odido hacer una ca11 bración ~ue nosrela.

ciona la magnitud absoluta M con el tipo espectral,de donde si 

conocemos el tipo espectral de una estrella podramos conocer su 

magni tud absoluta. 

Esto es,sio embargo,insuficiente en muchos casos de 

interés,'1a que el mediointeres'telar no. está vacío ,por lo tah:l;o, 

absorbe energía y estas absorciones hacen que la magnitud apa

rente crezca en valor,o sea que el objeto se vea más débil,a.

demá.s sólo a estrellasrel,Úi vamente brillantes se les puede 1;.2 

mar espectro,por .10 1;anto,'1 debido a la estrecha relación entre 

magni tud absoluta y tipo espec-tral sólo podemos averiguar la .ma.e; 

nitud absoluta. de un número peq;ueño de estrellas,lo que nos lle 

va a pensar como resolver estos problemas,que será lo que die-

cutiremos a continuación. 
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Es bien sabido que lospro~esos de absorción no. son 

-1 
iguales para todas las longitudes de ondatestos depende de A t 

por 10 tanto, para longitudes de la~gas,como las del r~ 

dio, se supone que no hay abeorción;esto nos ,sugiere que l.a 

observación de una misma estrella en diferentes bandas del e.6-

pectro,nos dará información acerca de la absorción total._Con 

esta i.dea H. johnson creó un sistema fotométrico con tres fil-

tros,uno en la región ultranoleta U,centradoen 3650i,otro 

. en la región azul B,centrado en 44001 y finalmente uno· en la. 

re.gión visible del espectro Vtcen~rad:.o en 5480 i;.podemos ahora 

f.ormar .una magni tud asociada a la estrella en cada una.. de 9.stas 

bandas de modo que: 

x= -¡¡.S 1._. d': r.J· 
/~ X X ( III ... 6 ) 

donde X es la. magni tud en una región espectral U,B,V) , ~)( 
. <IQ . . 

es la luminosidad en esa ragión: ..fx= l.ivS(~)dY· donde 

4 es la luminosidad del objeto para. una frecuencia ~ da.da. y, S(X) es 



~a función de rea-puesta del receptor y finalmente kx es una con,!! 

tante.Si queren:os averiguar que tanto más emite una es'trella en 

la región ultra-viQleta Clue en 19. región azulo que tant.o más e-

mi te eh la región azul que en la región óptica, basta formar las 

diíet'encias U-B y B-Vencon trándose qu.e: 

· ~ L ~IJ A v-8= .< .. .5.A? Z- .1- él ( 1II-7a 

8-)1 = .2.5)" Xv . f ¿.1. 
·~lJ 

( IlI-7b ) 

estas cantidadesU-B y B-V se denominan índices de color y las 

constantes qu.e apa;récen en las ecuaciones (·111-7a y b ). se eé,.. 

cogen.derilod<> que U-B=.B-V=Opara estrellas de tipo espectral AO 

que además deben tener magni tu.des visibles (V) entre 5.5 y 6.5 • 

El color intl"Ínsecode una estrella va a depender ex-

clusivamentede su temperatura y tendrá unadistribu.ción de fra 

cuencias parecida a la distribución de Planck. 

Una medida. de que tanta lu.z ha sido absorbida estará 
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dada por lo que se conoce como exceso de el cual se en-

cuentramediante una eXDresi6n del siguiente tipo: 

E(I { I11-8 

dOO9-e 1 es el :.índice da color (B-V). Cuando se hace una " gra-

deU-B ve B-V par::l estrellas cercanas, sta¡llente no 

enrojecidas,se obtiene una gráfica como se ve en la si-

guiente (Fig 10), 

10 : Gráfica de la rel",ción entre los índiúes de color pa-

ra estrellas de secuerwia (v) y supergigan-' 

tes (1). Tomada de Mihalas (1968 ) • 

. cuando se re1Ji te, esta nara estrellas más lejanas,.que se 

sabaneara ,se obtiene una figura semejante nada mas que 

desplazada hacia ° y hacia la derecha,o sea,desplazlida haci8.' 

indices de color mayores;se encuentra 'lue la de la 
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nea sobre la cual se desplazó la figura,que se conoce como línea 

de enrojecimiento,se puede expresar conio: 

F{~r8) -;:. ().7.l¡.p.tJ,5E'(a-V) 
E(jH/) ( III-9 ) 

donde el segundo término es p~queño y puede en general despre..;. 

ciarse. 

Los datos observacionales han mostrado que el nWn'9ro 

de magni tudes viai bIes absorbidas depender:! de E ('B-V) t1adepen-

dencia más sencilla es la lineal.l>or lo tanto;propongamos que 

Av=RV'E(:B-V} dond.eAv es el número de magnitudes absorbidas Y' 

R· es una constante.De estudios preliminares ·hechas a este 1.'e6-
y 

pecto se encontró· qua Ry""3 ~Úl timamente esta idea ha .aído muy di.! 

c1,l.tída Y ahora ae. p:;¡.enaa que 3 ~Ry::: 7, su.poniendo qu.e Rv=3 eso!!! 

ro que: 

la cantidad IDo representa la magnitud aparente de una estrella 

siendo su. brillantez debilitada sólameritepor la distancia re02. 

.rri.da por lo tanto, ( III-lO ) 

o sea que 
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III..;.l1 ). 

Hasta aquí hemos mencionado que la magni tud absoluta M, 

se c.ouoce debido al 90nocimiento del espeo tral ~ pero como ya 

jimas ,a veces no se puede obtener el es~ectral,entonces 

no se conoce 1\1 y el hecho de que la.sobservaciones fotométrica.s 

puedan efectuarse para estrelJ:.as mucho más débiles qlle aquellas 

a las cuales se les pued.en hacer observacionesespectrosc6picas 

nos hace¡ pre.guntar si habrá. alguna cantidad de tipoexclusiv'a':';; 

m.ente fotométrico que. esté cón el tipo esneatral. _. -
Afortunadamente respuesta es si y dicha cantidad se de:fine de 

{ 1II-12 

a continuación demostraremos l1ue esta cantidad no depende o..e1 

enrojecimiento.De la ecuación ( 111-9 ) resulta que: 

( 111-13 ) 

pero de la ecuación ( 11I-8 ) resnl ta que:-



que al reducirse se convierte en: 

( lTI-15 ) 

de la eeu.ación ( 111-:13 ) se ve que se puede deternlinar la Q u-

sanda los colores observados sin conocer los intr!nsecas,por lo 

tanto obteniendo (U-B)obS y (B-V) obs pod.emos mediante dichá ecua.-

cion encontrar Qfde ahí el tipo espe:::tral y de ah! la magní tud ao-

soluta;para estrellas cercanas y brillantes se ha hecho una c.a.J.i-

bración del valor de Q con el tipo espectral,y se supone que esta 

vale para todas las estrellas;una vez cono.cida. la magni tui absolu-

ta aplicamos la ecuación ( nI-Il ) y encontramos fácilmente la· 

distancia aunque see. aproximada .. 

Determinación da las Di'3tancías de losCdmulosEstelares. 

A principios de este siglo fu~ .encontrado independie,n 

temente por los astrónomos Hertz-prung y Russell que a.J. graficar 

la magni tu(l absoluta de un grupo de estrellas cont:r;"a sus ti-pos 

espectrales o su temperatura,los puntos obtenidos no se aaomo-
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dan al azar sobre la gráfica,sino que,tienden a agruparse so-

bre una banda~ínclinada,la eual, posteriormente fuédenominada co 

mo secuencia principal,también encontraron que había ótra ban":' 

da casi horizontal en la región roja y brillante de esi;e dia-

grama ,la cual se denominó rama de las gigantes,.este tipo de di.§; 

gramas son conocidos como diagramas H-R.CluanCl.o se hicieron obser-

vacíones y se trazaron diagramas H-R para las. estrellas de cúmulos 

galácticos (magnitud aparente vs tipo espectral) se encontró que 

estos presentaban una gráfica semejante a la encontrada para la.s '. 

estrellas cercanas,pero habí!;j; un punto en donde las estrellas se 

salían de esta secuencia p.rincipal y se iban a regiones más rojas 

y luminosas,el punto en donde las estrellas daban vuelta y se S!! 

lían de la. secuencia: princinal dependía del clÍmulo observado,a 

veces oCQrría en tipos espectrales más tempranos y otras ocurría 

en los tardíos deDendiendo esto exclusivamente del cúmulo estudiado~ 

Es tos diagramas H-R que se haoen para cÚlllulo.s no se 

podían hacer colocando en el eje de las ordenadas la magnitud 

absoluta de las estrellas, puesto tlueno se conocían,ya que no 
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se conocía la. distancia 'lt1.e nos separa del clÍmulo;por lo tanto 

se pone en el eje de las ordenadas la tud .aparente;para 

el clÍmulo de las se ha encontrado su distancia por medio 

del método de un pnnto de convergencia o divergencia para el mo 

vi;mj,ento general de las estrellas del ctÍmulo,y de ahí se han podi-

do determinar las magníttides absolutas de las estrellas que 10 :for-

man,ahora .si suponemos que para todos los cúmulos galácticos. 

la banda paralela a la. secuencia principal .que sale en los dia;" 

gramas H-Rdebeestar colocada exactam·ente en el mismo . lugar que 

la banda se obtiene en el diagramaH~R del cúmulo de las Hy! 

des,entonces el número de magni tudes que hay que desplazar dioha 

b!1nda en el 'U, """"">1., de· un cúmulo cW3.1quiera para que se trans1.a 

pe con la banda. del ;liagrama de las Hyades nos dice que 'tan lejos 

se encuentra la aparente observada,de las estrellas que 

eonsti tuyen el cÚlnulo,de su magni ty.d absoluta intnnseca,o sea,nos 

da la cantidad m-M para cada es trell a del clÍmulo; can ti dad que se 

encuentra,(ver eCllación 1II-5 ») ,íntimamente relacionada aonla 

distancia.Bste método nos permi te encontrar la distan(J'ia que n.os 

aenf"ira de un cúmulo galáctico bajo la su-posición .de que todas 
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las bandas a la secuenciaprincinal coinciden con la 

banda encontrada para el cúmulo de las Hyades una. vez que ya 

hemos hecho su a,gram1'1. H-R utilizando la inagIÍÍ tud absoluta de 

sus estrellas;a estas bandas paralelas a la secuencia principal 

se les conoce como "Secuencia Prim:dpal de Edad Cero". 

Este método proporciona una distancia más confiable a 

la.s estrellas Ilue el método discutido anteriormente para deter-

minar la distancia a una sola estrellateato se debe a quealh!:. 

ber muchas es involucradas en cierta forma. estamos apli..,. 

c~ndo un promedio y de esta forma. la desviación standard que r!i 

el error será menor. 
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Las Ooservaciones 

Las observaoiones que se tienen 'consisten.en un in-

'terf.ero.grama para cad.a una de las siguiente regiones H 11 

,'3 280,IO 1848 y liGO 2244 además se tiene un interferograma de 

calibración para cada una ellas toma.do con la luz de una lám 

para de Hidrógeno que está adherídaal interfer-ómetro del Ins-

ti tuto AstronOI)r:La i.nstalado en Tonantzintla. 

Las mediciones de los interferogramas se realizaron 

con un estereracomparador Wild que gentilmente nos fuéfaci.l.i-

tado por C.E.T.E.N~A.L.(Comisión para el Es t12di o del Terri-

torio Nacional). 

El método que se sigue para la medición del interfero 

grama de la calibración es el, siguiente :Se escoge (ma dirección 

arbi traría que pase por la imágen del centro de una retícula' 

ortogonal que es el centro aproximado de los anillos de 
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interferencia;a continuación se lleva el apuntador del estereo-

comparador sobre el de c:1d.9. anillo y se registra su coor 

denada con respecto a lln origen que el aparato tiene ya selecci,2 

nado, esto .se hace par:? cada anillo yendo ael más externo del· la 

do izquierdo hasta el más externo del lado derecho. pasando por 

y midiendo el centro aproximado representado por el centro de la 

retícula ortogonal.A continuación se procede a hacer una e9ti--

mación de la corrección al centro;s:e promedian las mediciones 

hechas a ambos lados del centro para un mismo anillo y póste~-

riOTlll.ente cada ancda estos promedios parciales se utilizan pa-

ra formar un promedio general de todos los anillos,esto nos da-

rá un nÚnlero que asociamos con lo que llamamos el "Ceritro CJal-

culado",este "1entro J!l.lculado" en no coincide con la 

imagen de ,13. retícCl.la a la que denomina,llOs como "Jentro Medido", 

·)or lo tanto se puede encontrar la oorrecci6n al centro restando 

a la coordenada del "Centro Medido" la del "CJentro Calculado"; 

una vez necho esto se procede a encontrar el radio de cada a,-

nillo tomando la coordenada medida para cada anillo y restando 
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la coordenada del "Jentro ';alcul.ado ll ; este' proceso se re pi te pa.-

ra cada dirección que se escOja.,entre más se ten-

gan mejores serán los resul tádos o'btenidos. 

Para la medición del l de la nebulosa se 

escoge una dirección con la inclinctción que la de la lí-

nea escogida par:! 1.a i::alibración y se miden las ,coordenadas de 

los máximos los anillos yendo, al igual que an tes ~ ,:lel anillo 

externo del lado al más externo del lado derecho, 

pasando por y 'midiendo el centro q\.l.e una vez 

a la de la re anteriormente mencionada;se a~plica 

a .la coordenad::.. de este If·Jentro ]lIedido" la corl"8cción al centro 

encontrada en la meiicióndel interferog:;:'¿ana de la c::üibración 

y se obtiene, asi la coordena:i':. de lo que hemos denotado como 

"Jentroca:lculadoll ,con esto se procede a encontrar radios· 

los anillos restando a lcl..s coordenadas le estos la coordena.-

da del IIGentro ·Jalculado" ;si recordamos la ecaación que deduji-

mas ':.nteriormente para la velocidad radial (~I-12 ) esta sólo 



T7 

depende de los ru.dios tanto de los anillos .1el interferograma 

de la nebulosa como de los de los anillos del interferograma de 

la calíbmoiQn; ,entonoes,listos para hacer los. cál::mlos 

de 1.a velocidad •. En las páginas siguiente se muestran las foto~ 

grafías de los' que se midieron y unas fotogra-

fías directas de las nebulos:l.s estudíadastdespués se muestran 

las tabl.3.S en donde se dan los resul tados obtenidos. 

En la tabla siguiente daremos lasoaracterísticas y 

fechas en qua fueron tomadas las placas utilizadas. 

PLACA 

FI 308 

FI 236 

FI .300 

TABLA IV-l 

FECHA 

27-28 o.1.e 1976 

29-30 mar 1976 

2&;.27 die 1976 

PRINC:IPIO 

EXPOSICION 

FIN 
E:xFOS!CION 



INTERFEROGRAMA DE S 280 

~'PLAC~ DIREC!fA DE S 280· 
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INTERFER.OGRAMA DE NGO 2244 

PLACA DIRECTA DE NGO 2244 

______ --------______ 4 ______ --------__ ------------------------
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INTERFEROGRAMA DE. Ie 1848 

PLAGA DIRECTA DE 10 18.48 
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TABLA IV...2. 

PLACA FI 308 

NEBULOSA In bU .DIREC0ION V r (kms-1} s (km s-l) 

S 280 208°.7 _2°.7 26° 27.82 10.87 

43°.6 27.51 2.68 

58°.7 23.72 6.51 

86°08 27.35 25.30 

107°.4 22.63 33.39 

1270 .4 26~48 }..{),6· . 

137°.3 23.29 4.66 

160°.6 25.99 6.59 

165°.6 26.17 4.61 

178° .5 26.16 5.66 

196° •. 7 28.04 6.71 

PROIl:r:Emb 25.92 1.89 
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TABLA 1V-3 

PLACA FI 236 

NEBULOSA . In Dll . DIRECCION. vr(lqn s-l) s(km 8-1 ). 

NGC 2244 2060 .3 _2o~1 39° 60.52 24.24 

65°.7 56.52 18~51 

83°.5 59.46 10:97 

116° .9 57.94. 7.47 

142°.7 58.90 13.80 

168°.6 55.55 8.72 

204°<.3 51.38 9.28 

221°.9 53.22 5.35 

PROMEDIO 56.69 3~1. 7 

, .. "*"" 



NEBULOSA· • In 

re 1848 -137° .5 

TABLA IV-4 

PLACA FI 300 

bn . DIRECJION 

+1° •. 1 72°.9 

87°.6 

96°.7 

-U4°.4-

.132°.7 

249°.3 

1780 q5 

195°.2 

236°.6 

PROMEDIO 

ovr(km s-1) . s{km 8-1 ) 

-25.23 4.85 

-26.71 8.26 

':':'26.22 8.76· 

-28.92 6.36 

-27.64 3.4-3 

-28.18 19.41 

-.2:ii·.J..} .6..15_ 

-25.69 14.97 

-24.96 6.87 

~26.52 1.44 

Estas ,Velo<lid.ades obtenidas son velocidades con re¡;rpe~tQ 

a la tierra,pa:ra convertirlas a velocidades con respecto al sol 

(ver Herrick 1930) ,los reslll talios obtenidos se ven en la sigu.ien-

te tabia. 
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TABLA IV-5 

S 280 27.07 

liGO 2244 . 56.69 ·27.02 

ro 1848 -26.52 -38.72 

Para hacer los cálculos de la distancia cinemática se 

~eqÍliere tener la velocidad cqn respecto al LSR(Local Standard 

of Rest) ,.para hacer la transfo:rm.ación- entre vrJo.r.s.)( velocidad 

:raiiial con respecto. al sol) yvt(velocídad con respecto al :r.SR) 

ad.optemos como moVimiento promettio del. sol el sigaiente; 

JO .... 1 Ve'" 13.4 km s 

"J -1 z:.. = 3. 7km SJ 

" 
esto se .obtiene para estrellas supergigantes de tipos espeot:ra-

les O-B5 (to:inadode Delhaye en Blaa.u.w y Schmid t"Ga1a.ctíc: Struct-

. -1 
ure) ,por .10 tanto ve=16056 km s ,las coordenadas del apex son: 



los resultados obtenidos por 

por nosotro13 se muestran en la tabla 

NÉ:BULO$A 

S 280 

NGC2244 

le 1848 

TABLA lV-6 

Vt(km 8-1 ) (Ruelas) 

+ 17,,88 

+ 18.49 

37.86 

(1969) en este trabajo y 

v:t(km 6-
1 ) (Georgelin) 

+ 14.4 

+ 24.9 

- 3.5 .• 7 

Ahora: haremos unac·omparaciónentre1a distancia ob-

tenida pOr WOU.l.V'> ci¡lemáticos y la obtenida por _u.-'"'v"" :r:o~:Ile···: 

tricos;las determinaciones i'otométricas que se ti.enen de la es-

exci tad6ra de S· 280 Y de los cúmulos de liGO 2244 e 10 

1848 dan como IDQduIoS de distancia (mo-M) y distancia f,otomé

trica los mostrados en l.a tapIa sigúiente, ta.llbién se ID!,1estra la 

distancia cinemática 'calculada: 
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TABLA IV-7 

NEBULOSA MODULO DE DnTAN::I.1\. r ein (kpCl) 

(1969) 

S 280 11.40 1.59 

NGO 2244 1~.06 1.63 1.19 

101848 11.82 .2,,31 2.89 

É.n la tesis de Geórgelin (1969) se dete.rmina. la velo .... 

ci.dad radial de.muchas regiones H 11 Y de ahi se encuentra $U 

.distancia ainemática;a1 comparar esta coo. 1adistaneia fo1lQmé,... 

trica se encuentra una discrep.ancia qlle depende de la direeClión 

del cielo bacia dondemiremos,esteefectp:,en Yista del núméro 

tan reducido de regi ones HII qtl~nosotr,Q& hemos estudiado no 

es nótab1e para nuestros résultados;es necesario mencionar que 

se necesitan hacer'muéhas másmedicioo.es para obtener mejores 

resultados y de ahi poder encontrar· en donde está. la causa de 

discrepancia reportada por Georgelin. 
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Georgelin y GeorgeÚn (1973) estudiaron las velocida-

des radiales de regiones H 11 en todas direcciones en la. Vía 

Láctea.Determinaron las distanci,as de las estrellas excitado-

ras basándose en trabajos publicados por varios autores"Como 

hemos discuti,do en el capítulo 111 las distanCias de las 

11as están basadas en general en la. fotometría UBV y enalgu-

nos ca.sos también en las tipos espectral es. Aparte de l~s erro

res (accidentales y sistemáticos) en la fotom,etría estas de te,!: 

minaciones están,suj.etas a la.s calibra~iones adoptadas para, 

::las m¡:¡.gnittldes abaolutas,los colores .in,trínsec,Os y la razón R, 

de la extinci6n interestelar al exceso de co::lor .. Estas son ,las 

fu:entes de error que afectan las distancias "fotométricasllo 

Los autores arriba citados encontraron que las dis-

taneias dalas H 11 determinadas cinemáticamente usan· 

do las velócidades radiales obtenidas por ellos y las distan-

cias de la estrella (o estrellas) excitadoras da la región 

H II mostraban una diferencia que parecía variar ~omo función 
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de la longí tud . gráfica dada 'por G;eorgelin y Geor-

gelin,qüe se muestra en la figura siguiente 

kpc 
d~tgtl.;d~tn 

,,*,,3 •. 

+2 

.. 1 .. 
.. 

.: .. If . . .,: .,:: ..... 
: . .. 

j 

1011· 150" lOO025D aaa: 350 
1 

Fig 11 :Diferencia entre la di s tancía estelar y l~ distan

cia cinemática de las regiones H TI enfuI).ción ,de 

la longitud gaIActica.T0IM>.da de GeorgelinyGeor-· 

gelin (1973). 

la. abscisa representa la longí tu.d galáctica y la ordenada la 

diferencia de las dis.tanci.as de la estrella y de la región 

H 11 asociada. 

Hay que hacer notar que en las direcciones alrede-

cinemática no es e on:fi abl e y.a que los efectos de la rotación 

diferencial en· esas direcciones son muy pequeños y saninsen-
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eiblesala distancia.d.el objeto~Detod.:as maneras la. 

dic:h~discrépanc~a ha dado pie a muchose.stlidios, 

Las ras.ones posibles d,e discrepancia 

ltte'ral'secomo sigue: 

i}Errores en la determinación de distancias fotG~é-" 

tticas. 

ii)Lá no validez del modelo de Schmidt para la. rotació,n 

galácticatlo que implica, errores en laS distanai.as. 

cinemáticu". 

iii}La no coincidencia espacial ,como álgunos au teres; SIl-

gieren, de estrellas eEci tadorasy de lasrcsgiones 

H II. 

En un o reciente Minn y. Gr~.~nberg (197?) :redi!! 

cuten las velocidades radiales con el fin de elucidar est.s pro!!. 

blama.En su estudio incluyen.,$Paa:'te de las velocidades 6pid-

cas de las regiones H I1,aquellas obtenidas con las lineas de 
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reoo:ml?inación del Rid:rógeno ionizado en' la región del radioo_ 

En luga.r de. eom-p¡arar las dis:tancias ellos comparan las velo-

eidade,s de Las regiones HJ;I y de sus' e:strellas axei tadoraa, 

en la:figura sigui,.mte $e reproduce una grMioa donde la absci-

sa.representa 1a1ongi fud ,galáotica y la 'ordenada. la diferen-

d'€! la estrella y de su 

l2c:Di:feraliciáentre v:elQci'dades radiales de las re-
.,' ,.' ,-' , 

,gi'l\lneSHIJ ir de sus ,estre11asexC'i tadorascomo 
ci6n d~lalongitudTomadade 'Minn i 
b~rg (1973).' 
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las HIT a distintas dis"tancias,sino que afi.r-

man que dicha variación es una manifestación de las ondas de 

densidad propuestas por Lin y SfiuoErr un o posterior aram~ 

tón y Georgelin (1975) realizan este estudio de nuevo pero con 

un número mayor dedatos,la o"ue ellos obtienen se mues-

tra a continuación 

.. 
;-

+20 + 
+ 

+ + .. ... .. .. .+ .. + 
;¡ .. ;." ... ... .. 

+ + .. ... .+ .. + fE .. • .. .. .. 
~ .. + ~ + + .. .. + ++ . o * .. 
j¡ ... ;¡ ++ .. .. 1- .¡;++ > + ... t .... + .. *' I .. .. + + 
~ 

.. .. .. .. ... + + .. .. .. ... + .. > t 
... :\: 

... ... ... 
-20 .. + .. ... .. .. .. 

+. 
360· 270' 180' 90" o· 

-Longitucle 

Fig l3:Difereneias de las velocidades entre las estrellas y 
y el gas en las regiones H grafieadas como función 
de la longitud galáctica.Tomada de Crampton y Georgelí~ 
(1975) • 

se ve que la variación que ellos encuentran ya no presenta 
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ma de onda,aunque adllli ten que la ~urva de rotación obtenida p!:!: 

ra el hemisferio norte está. despla7,ada hacia velocidades más 

al tas con respecto a la del hemtsferio sur.Este rasul tOldo fu~ 

ol)tenido por Xerr hace casi diez· años, basándose en observacio-

nas la rR.iiiación 1e 21 cm del Hidróeeno neutro.La explica-

oión que este di6 fué que el gas interestelar tenía una velo-

radi~l de alejamiento del centro galáctico del orden de 

7 km s-l.Otros autores como Piljlmi¡; han sugerido que qui~á es-

to se deba a que no se ha tomado en consideración la forma es 

piral 109 brazos galácticos. 

Para aclarar el comportamiento cinemáticó de los ob-

jet.os de la población 1 ,regiones H 11 Y estrellas exci tadoras 

es necesario hacer un exámen critico de los datos de las obser 

vacíQnes sobre las cuales está.n basadas conclusiones de 

qué existe unB discrepancia entre las velocidades de las es~r~ 

l1as exci tadoras y las regiones H 11,y de los datO!2i y calibra-

ciones en que están basadas l'ls dict'3.ncías 1e los oh.jetos ex-
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cii;adores de las anes H 11. 

En esta tesis hemos determinado las distancias o.ine-

máticas y de tres regiones ti 11 que son,S 280, 

NGC 2244 e le 184B,oomo se en nuestras ·tablas (ver ca-

pítulo IV) las diferencias entre las distancias fotométricas y 

cinemátioas no muestran la tendencia señalada· por Georgelin y 

Georgelin (1973). 

Es claro que muchas más de.terminaciones, ta.nto .de mó-,-

dulos de distancias,como de velocidades radiales,los que nos 

proporeionan la di y la distancia cinemá-

tíoa respectivamente,serán necesárias para confirmar o refutar 

la tesis establecida por los 
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APENDI0E 1 

CALCULO TI:'.; LA Fú"'HGION DE TItANSMISION DE mi ETALON 

Sea.n t, t' Y r los factores por los cuales disminuye la 

amplitud de las ondaS' al pasar del aire al étalón,del· atalón al 

y al rafIa ;de Iilodo que el fenómeno quedará descrito c,2 

mose ve en el siguien.te q.ibujo. 

Sabem.os qu.ase puede describir una onda nlana eomo si~ 
..... ~ 

guef(~i)==AeI"f.~-wt) donde A es el vector de propagación, a> 

la.. frecuencia.A la amplitud y t el tiempo ;descomf)oniendo la fu.!! 
.", 

lb . ,').'1 -wi 
ción de onda en dos partes T= Ae e . se ve que se. le puede a-

OU\.l.l.Cl.L a la. onda una amplitud compleja dada por la parte que no 

" 
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depende del Al ¡A.y:1 
,por lo tanto =Ae ,esto esparticu-

larmente útil cuando rtay que tratar con problemas superposi",: 

cióntya que sólo será. necesario considerar estas amplitudescom-

pléjas. 

La ampli tud. total de las ondas transrui tidas por el.e-

donde IJ es la fase la. onda resul tanta y J es la diferencia 

de fase entre Iln rayo transmitido y el. siguiente. 

A lP. ...l. t' r ,'1. /J ... -1-. /~á J' Entonces e:::::. at., 'L / +ye r r tE + ..• 

se ve que la parte, ence;tTada entre paréntesis es una serie geomé .... 

.2 . 'c§ 
t . '". el r:Lca. cuya razo,n es J la cual es menor que unOtpor lo ~an-

I 
to su suma es igual' a: 

de donde 

j
_ .l ,(§ 

Y"e 

z; J - re lit ... .2 _Id) 
. 2 1'8 -iD. . .' 

Sabemos gue 1« A = (AS )(Ae ) ,el cuadrado de la am-



pli tLld es igual al produ.cto .de la amplitud compleja y su conju-

gado,por 10 tanto, 

tt' =T .Factor de transmisión de intensidad y 

r 2=R Factor de reflexión d.eintensidad,por lo 

tanto A
2= 

!-.!.l(cc:sJ r ¡( 

a-t T .3 

de dond.e 

Haciendo 

bir la expresión de la intensidad de la siguiente forma: 



B 1 B L 1 o G R A F 1 A 
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