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A MI MA.DRE 

·,. 

A MI PADRE 

1.: ,. 

- A LA MEMORT A DE MI TTO JESUS 
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l. En el principio creó Dios el cielo y 

la tierra. 

2. La tierra,empero,estaba informe y 

vacía,y las tinieblas cubrían la superfi-

cie del abismo,y el Espíritu de Dios se 

movía sobre las aguas. 

Génesie,Capítulo I, Versículos 1 y 2 .. 
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A menndo se os ha -pre;:i;unto:do ::iara q_ué sirven las 

matemátir:ia.s,;y si esas delic1-1das construcciones que sacamos 
enteramente de nl1estro esníri tu· son artificiales ~t conceb_!. 

das por nuestro ca:nricho. 
Debo hacer una distinción entre las- personas que 

hacen esta nregunta.Las gentes nrácticas recleman de noso­

tros solamente el medio para ganar dinero.Esas no merecen 

que se les resnonda;mJ.s bien convendría pre!:llntarlas -pr.i.ra 

Qt1é acumular tantas ririuezas,y si, para tener tiemno de a~ 
quirirlas,es necesario desprer:iiar el a-rte y la ciencia,tí'ni 
cos qn.e nos dot<.rn de· almas ca-péices de eo::i;arlas, 

et nronter vi tam vivendi uerdere cansas + 

Henri Poinc~ré en El Valor de la n,iencia 

+J,ocunión latina 1'le ,T11venal (Sátj_ras, V1T1 ,84) ,q•ie signi fi\!a: 

"'Para 'TÍ vi r, rennnciar a 1 o q,ue es la r::tzón del vi lfi r 11 • 
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En estq tesis se h~ce nna desori~ci6n del uso de la 

técnica de interferometPÍa Fabry-1'érot al estudio de la cinerná-

ti ca galácticaº 

El tr3.bajo se inicia con una descri nción de las re-

{P.ones H JI;este nombre fué inventado nor el astrónomo danés 

Stromeren p'lra designar a las nubes de Hidr6c;eno ionizado que 

hay en nuestra g8laxiaoPara que una nube de Hidrótreno neutro 

que se enc11entra en el medio interestelar se r:on·.rjerta en una 

reeión H TI es necesarto q11e exista •1n agente enerr;ético que 

!Jrovea Ja enere{a reo_•1erida :iara ionizar al Hidróeeno.Este a-

gente está re~~esent.ado ~or las estrellas c~lientee de ti~os 

esner:t.,..ales entre O ~r n? ,las clJ'ües sr:-n e!"trell<>.s m'?.si vas q1ie, 

dehi.do a s·• esper.tro, sahemoo que deben tener temneratura!" sn-

yierficfoles del o~r!.en de 30,000 °:K a 50,000 ºK.Se '1ü1rmte t8.ID.-

ti en el heoho de q•J8 1"'.S rer:;i0nes B I't más hri. 1 lantes en otras g~ 

oht8ni'10" 1"\01"' Hoi!ge(l96R) rl.e n11~ estncUo::: de Ja distribución de las 
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regiones H 11 en salax.in.s esnirales,él encuentra que más o 

menos a una :::uarta p.:trte->le la rlistr:m:::ia entre el centro g;üá2_ 

tico y la región H II más externa se presenta un máximo en la 

distrib1~ción,que la dhitribución inte-rna,es d.ecir,del máximo 

hacin el centro galáctico es diferente segi.1n el tipo de galaxia 

esturliada y finalmente ,qu·~ del ináximo hacia afnera el número 

de regiones H II decrece y que la forma del decrecimiento es.~ la 

misma independientemente del tipo de galaxia.Se habla también 

de que una región H II funciona como un convertidor de frecue_!! 

cias,o sea,que recibe la radinción ion:!..?.ante de la estrella ex 

ci tadora,que cae en la reeión ul travioletr;i. del espectro,y lue-

gola reemite en la parte visible,el meaanismo detallado se da 

en el capítulo I.}omo ge mencionó anteriormente para otras ga-

laxias esnirales se ha observado que las regiones H II más bri 

lls.n tes delinean 1 os brazos P.spi rales. Haciendo u na analog:Ía se 

unede pensar one lo mismo s110ede en nuestra ~alaxia,por lo que, 

la '-JeterrninaciÓn de las distan'..!i8.S que nos sepa.rz.n de las re-

e;iones H TI nos nuede ayudar a delinear brazos espirales en 
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nuestra galaxia.'.}on el fin de hacer esto se discute en el caµ,i 

tulo II todR. lu. teorÍt:l. del etalón Fabry-Pérot el cual será el 

que ,median:te los interfero:·;ranms tomados a las re;~;iones H II, 

nos permita encont,.'ar las 'relocidades radi,ües de las nebulosas 

estuchadas y posteriormente haciendo uso del m0delo de Schmid.t 

nara la rotación ,".Rl fotica -podremos ª'reriguar sus dist~mcias a 

nosotros;el modelo de Schmidt µara la rotación se discute en el 

cauítulo III y su 11.i:pótesis fundamental es la siguiente :La gp.-

laxia está rotando en forma diferenoial,esto es,que cuah:nier 

objeto se estará moviendo en un:?. órbi t,:.. circ•üar al '!'ededor del 

centro g::üáctico,con la velocidad exacta que se requiere· para 

oro•lucir la f•J<>r?.a centrífuga que balancee la atracción fr,ravi-

taciomü uro-lucid.a uo·r la masa contenid,1. en el interior de una 

esfera que tenP.;a por r!'idio la dL:itancia del ohjeto en cuestión 

al r.entro galáctico .Además se hablR. un poco de la forma en que 

se .determina fotométricamente la. distancia a nna estrella, esto 

se h-.lf)B r:on el obj·~to de compar8.r la iistanciR. obteni.-la usando 

el modelo el.e Schrnir1 t,o seu.,la diatancía cínemá.tir.a con la dis-
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tancia o'otenida por medios fotométricos -para cada una de las 

fuentes excitadoras de las regiones H II estu·iiadas ;es lógico 

pensar que una fuente excitadora y su c·orrespondiente región 

H II estarán localizadas a la misma distancia,por lo tanto,los 

resultados obtenidos para la distancia cinemática y la fotomé-

trica deberán ser iguales dentro de un cierto márgen de error. 

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

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

sino que había una discrenancia entre la dist~ncia cinemitica y 

la fotométrica y que esta denen1.ía de la :l.irección en la cual 

se observara.De nuestros resultados que se muestran en ei' capí-

tulo IV se ve que, si bien hay diferencias, el núme-:-o de objetos 

estudio.dos (tres) es tan reducido que no nos permite plantear 

una conclusión definí ti va, o sea, nuestra• tesis no comprueba lo 

dicho por Georgelin (1969) pero tampoco lo contradice con lo que 

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

para las investigaciones astrofísicas modernas. 
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Una pregunta que surp.;e inmediatamente de la lectura 

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

nes HIT en la cinemática galáctica ?,a la resuuesta a esta pr~ 

• gunta es a lo que nos. dedica:!.'emos dentro del nresente capítulo. 

En 1950,de detallad~s observaciones de galaxias cer-

can"1.s,en particular de M 31,Baade y Mayall mostraron que las 

estrellas jóvenes de tipo O y ~ y las regiones H II eran los 

principales constituyente de los brazos espirales.En nuestra 

galaxia,la Vía Láctea,delinear los brazos espirales no es tan 

fácil como en las galaxias externas,pues nuestra colocación de!! 

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

de él. 

PrimerofJ Intentos para Encontrar una Estructura Espiral para 

Nuestra Galaxia 

En 1952 Morgan,Sharpless y Osterbrock estudia.ron las 
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estrellas temp~anas alrededor del sol encontrando por primera 

vez evidenci~ de la existencia de brazos espirales en la galaxia. 

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

cercanas al sol,delineaba los mismos brazos que las estrellas O 

y B,todos ellos dentro del plano galáctico. 

Varios autores más,confirmaron estas daterminaciones, 

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 kpc se ~uede observar en la región Ópti-

ca y segundo debido a la dificultad de determinar distancias CO,!! 

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

interestelar. 

Es evidente entonces que las regiones H IT son,en gen! 

ral,b11enos indicadores de la estr¡¡ctura espiral.Por lo tanto el 

estudio de un número mayor ele rer.;iones H TI más alejadas nos ay~ 

dará a delinear la estructura esniral de una foma más extensa y 
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de tallada. 

No se habían realizado estacl.ios espectrográficos sis­

temáticos de las regiones H II hasta que Court~s (1960) los ini-

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

Court~s,Georgelin y Georgelin (1970) hicieron un estudio exten-

so de todas las regiones H TI galácticas,hasta distancias de cu~ 

tro o cinco kiloparsecs del sol,basándose en velocidades radia-

les medidas usando la línea H~ del Hidró~eno con el interfer~-

metro fotográfico Fabry-Pérot. 

Estructura Esni ral Obtenida a Partir de las Reii;iones H II 

A continuación discutiremos más detalladamente la dis-

tri bución de las regiones H II en las galaxias esnir:.ües ;las re-

giones H TI más brillantes definen los brazos esuirales en ellas, 

como en la bien estudiada galaxia M 31 mencionada anteriormen-

te,las de menor brillantez se encuentran principalmente en esos 
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brazos y se observa que todJ.s las regiones' H II ,ya sean brillan-

tes o débiles,está.n en un plano,el c11al define el olano de la 

galaxia,es decir,define un plano de simetría. 

Un estudio extenso de las regiones H JI en galaxias 

esnirales ha sido hecho por Hodge.Hodge (lg68) hace un estudio 

de la distribt1ción radial de regiones H I1 en, galaxias espir~ 

les,dejando a un lado detalles estructurales secunia.rios como 

los brazos esnirales y las barras.Esta distri11u'.li6n a gran es-

cala nodría ayudarnos a deline;;i.r las úreas de i'ormación este--

lar en las galaxias,y por lo tanto,esto puede utili7.arse en la 

investisación de la evolución g~l~ctica. 

Para hacer esto él estudió veinticinco galaxias espi­

rales en base al núme.ro de regiones H TI detectadas ,que se pre-

fer;la grande ,y al ánp.;ulo que formaba el plano de la wü:i.xia con 

el plano del cielo,que se nrefería que ftiera pequefío;de los his-

togramas obtenidos al granear el número de re.:'iones H II con-



tra sus distancins al centro galáctico Hodge concluyó que: 

i)Hay un máximo en la distribución a 

aproxirnad9.Illente un cuarto de la dis-

tancia entre el centro y la región H II 

más externa.In máximo es generalmente 

más pronunciado p~ra g~laxias de tipo 

So que par~ las de tipo Se. 

i i )~a es true tura esoi ral produce pequeñas 

perturbaciones en la distribución ge-

neral y parece· tener un efecto secunda-

rio en ella. 

iii)El número de regiones H II por unidad 

de superficie decrece lentamente de 

este máximo hacia afuera. 
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Tomo.da de 1lode;e <1968). 
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Sus resultados principales son: 

i)Las curvas son ese·ncialmente iguales hacia 

afuera del máximo y 

ii)Los tipos galácticos hacen que la distribu-

ción interna,es decir del máximo hacia el 

centro,sea diferente para distintos tipos. 

Los Brazos Espirales en Nuestra Galaxia. 

Haciendo una analogÍa entre otras galaxias y la nues-

tra se puede suponer que;las regiones H II más brillantes deli-
\' 
1 

nean los br~zos espirales y que están también concentradas en 

el plano galáctico,esto Último es evidente para nuestra galaxia 

ya que a excep0ión de las más cercanas que por esto mismo se en-

cuentran a latitudes ·galácticas altas,todas las demás se encuen-

tran más o menos en el ecuador galáctico. 

De las deterciinaciones que se han hecho de las dis-

tancias de las estrellas calientes asociadas con las reaiones H 

II se han encontrado9par~1 el hemisferio norte, tres brazos esp.;_ 
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c3.les como se ve en la í'igur.:i. siguien'~e, 

27if . ~ 

300' 

210''!, 

I 
330' 

180' 

... · ... 
,,..:. "' .. . ,. 

"'e"' 
ºº 

o o 

o• 

J 150' 

'\, 
30' 

,:" 120' 

.... 60' 

Fig 2:Las regionas i: II del hemisferio norte se grafican so­

bre el plano de la galaxia como puntos ne6ros,8 estre-

113.s OB b!•ilLi.ntes se grafican como puntos blancos, el 

punto f) indica el sol.Las partes de 3 brazos 3S?irales 

se aprecian, el más externo(brazo de ~erseo) ,el local 

:~r.::;.?,o de Orión) y el int·3rno (brazo ;le Sagitario).!.. 

La loa¿_:i i;o; 1 ,;.::i.J.:J.~tic9. se iniica con el cero hacLi. el -
can·~c-o ¿;;;J,LÍCtico ,que se muestra cor.10 dos círculos con­

c~ntri 'JOS a 10 kpc del sol. Tomada de Osterhrock (1974). 
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y p~Lra el hernisf·::irio sur un brazo que c:or:'e en sentilo liferen-

te a los encontr::i.Jos en el hemisferio norte,var la figtua siguJ;, 

ente. 

240'.,,, 

270ª~"" 

::·' . 
;. 

·"' . \ 
: -300'' 

330°' 

180' 

... ® 

~:.~~OQ .. . 

0 
i 

O' 

,l:'il' 
j' 

" 30' 

... 120' 

...... 90~ 

"":., fxp 

Fig 3 :Las. regionea H 11 del hemisferio sur se gr:.i.fican so -

bre el plano de la ga.la.xia como puntos ne¡;ros, cúmulos 

de estrellas jó1enes se grci.fican como puntos blancos, 

el punto e denota el sol y el centro g.:t.11-::tico se mue.:! 

tra como dos círc1.tlos concéntricos a un :t distancia de 

10 kpc del sol. Tom'lda· de Osterbrock (1q74). 

~stas let:n'i:iin._t-::iones no se pueden hacer para distan-
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cias muy grandes debido a que la absorci6n debilita la luz que 

nos llega de los objetos celestes y este debilitamiento depende 

de la dirección en que se observe,por ejemplo,la absorci6n en la 

dirección del centro galrfo tic o es mucho mayor que aquell:;; 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 II y 

las nebulosas de reflexi6n,estas últimas se producen debido a que 

mezclado con el r,as interestelar hay polvo,el cual dispersa la 

radiación qu.e recibe de una estrella en todas direcciones y ade­

más como la estrella responsable de esta luminosidad no tiene 

suficientes fotones ~ltravioleta no se ioniza el gas y,por lo 

tanto, no emite.Esta luz dispersa lo que hace es que alumbra el 

polvo interestelar haciendo que ninguna nebulosa sea ~ompleta­

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

luz que,eventualmente,puede medirse.Se estima que alrededor de 

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

nor el 'Oolvo interestelar,11ero no se sabe aiín el mecc':'lismo en a-
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quellos -casos en los que no se encuentra úna estrella visible 

asociada. 

Para que exista una. región H II se necesita que dentro 

de unP.. región de gas interestelar haya una o más. estrellas de ti 

110 0-132 que provean fotones ultravioleta con energía mayor a 

13<>6 e~v. r¡ue es el valor de la energ:Ía de ionización del átomo 

de Hidrógeno;esta.s estrellas entonces jonizarán una cantidad su-

ficiente de eas para que la región sea fácilmente observada,las 

estrellas O-B2 pertenecen a cúmulos jóvenes los cuales también 

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

tanto,es común encontrar de estas estrellas en regiones H II. 

Sabemos que el Hidróeeno,al igual que todos los demás 

elementos, tiene distfntos niveles estables de excitación y que 

en ,particular las transiciones de cualquier ni Yel con número 

cuP.nt,ico nrinciual n ::>2 al nivel con n:::2 emiten una serie de lí-

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

parte vi si ble del espectro y que podían ser descritas por la 

sieuiente relación empírica: 

I ·-­-¡i donde n=3,4,5, ••• 

la cantidad R -es conocida corno la constante de Rydberg y tiene 

7 -1 -3 o-1 l un v:üor de;R=l.097 x 10 m =l.097 x 10 A y /\. represeI).ta 

el valor del~ longitud de onda de la línea producida. 

~ada una de las líneas se denomin6 como la letra H se-

guida de una letra griega,cornenzando con o< para n=3, f para 

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

tras a números;Ja longitud de Ho< será: 

;. =['Ji r ~ -J_)\f'= 1s13 A 
:.V-< \ ·' .j~ lj 

Es interesante recordar los antecendentes históricos 

del reconocimiento y subdivisión de las nebulosas difusas y 

brillantes en dos clases.A principios de este siglo V.M. Sli-

pher anunció que el esuectro de la nebulosa localizada alrededor 
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de las Plé;;i:ades presentaba líneas de absorción,contraria.men te 

a lo que se pensaba;que todas las nebulosas brillqntes deberí~ 

an .presentar espectros como el de la , nebulosa de Orión,es de-

cir,de líneas de emisión;pronto se encontraron otras nebulosas 

q11s tenían espectros de este tino,por lo tanto,parecia _que las 

nebulosas se dividían en dos cl'lses ;aquellas con líneas de e-

misión en su espectro y las que tenían líneas. de absorción,las 

cuales tenían espectros similares a los de las eotrellas;más 

tarde Hub1üe mostró que estas nebulosas se encontraban cerca de 

estrellas relativamente frías,de hecho más tardías que Bl-B2,a 

las oue se les denominó,como ya dijimos,nebnlosas de reflexión 

debido a que brillan a causa de la 1117. reflejada y dispersada 

de su estrella ~ercana;estqs ne~tlosas no produnen líneas de 

' 
emisión ya que, como se mencionó anteriormente,sus estrellas cer 

canas no emiten s11ficientes fotones ul tr:;i.violet::i. para nroducir 

ionización del gas. 

Huhhle mostró también qtJe las otras neb11losas,las qne 
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tenían líneas de emisión en su espectro,siempre estaban asocia 

das con estrellas calientes,las cuales produ~en la radiación ul 

travioleta necesaria para ionizar los átomos de Hidrógeno que 

componen el gas interestelar,una· vez ionizado un átomo de Hidr6 

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

el medio hasta que otro elec tr6n que también esté moviéndos.e 

sea atrapado nor el núcleo y ~ase a uno de los estados ligados, 

generalmente el mecanismo de decaimiento de los electrones pr.2_ 

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

a uno de los niveles de excitación más altos del átomo de Hidr6-

geno,en esta transición se produce un cuanto de energÍa electro-

magnética que cae en la zona del radio,posteriormente este elec-

trón va decayendo paul~tina.niente de este nivel haste el estado 

base y en cada transición se produce un cuqnto de energía luminosa, 

en este ~receso se producen todas las líneas luminosas de las se 

ríes uel Hidrógeno¡Lyman,Balmer,Paschen,étc,de hecho lo que está 

haciendo una región H II es convertir la radiación ultravioleta 

que recibe de su estrella excitadora en una radiación de frecuen 
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cia más baja.Desde la super~icie de la tiérra s6lo son visibles 

las líneas de Balmer,debido a que la atmósfera terrestre es muy 

eficiente para absorber líneas infrarrojas y ultravioletas,de e~ 

tre las líneas de 13almer la más brillan te es HDI' qtie como se me n 

ciona más adelante fn.é la r.:i.diación utilizada Eln la parte ob-

servacionaJ.. de este trabajo. 

No s6lo se observan estas líneas correspondientes al 

Hidrógeno,sino que de acuerdo a la composición qnÍmica de la n! 

bulosa;q11e es semejfmte a la estelar,pueden estz.r presentes o­

tr3.s r.diaciones,entre ellas están las radiaciones de[N rl] que 

como se menciona mtí.s adelante se encuentran cerca de Ro\ ,las 

de [o III) y{N III] que son muy brill:intes lo cual i;iJ.rece que po-

dría implicar una gran •J.bundan·~ia de estos elementos ,unas lí-

neas de color verde c·on lonr~i tudes de onda de 5007 R y 4959 R 

que. cuando fueron primeramente observadas no puedieron ser ex-

nlicadn.s en base a ninguna transición de loB elernan tos conoci-

dos y se le :-J.tribuy~ron a un üiuotético eL~mento llamado 11 ne-
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bulio" ,las iel Helio una y dos veces ionizado étc. 

En 1927 :Sowen dió una explicación satisfactoria de 

las líneas del "nebulio", como líneas nroducidas por transiciones 

urohibidas en el ión de a+,esto es que tienen una muy escasa 

prob-.1bilidad de ocurrir y por lo t'lnto nunca se hatían obsE)r-

vado en l:i tierra; suaede que los electrones del ión o+~on ex-

ci taclos mediante colisiones a estados superiores de energÍa 

que son estados metaestables,o sea,con vidas medias muy largas 

lo que implica ciue cuando un electrón cae en uno de esos esta-

dos n1iede permanecer ahí durante mucho tiemno antes de pasar a 

un est::··do de menor energía debido a la emisión de un cuanto lu-

minoso;en condicior..es de h1boratorio esto n1.4:¡¡ca sucede ya ciue 

iones con ele.~trones en dicho::. ni veles son deexci tados también 

colisionalmente y no hay emisión;pero uara el medio intereste-

lar don1e las densidades son tan pequeñas lqs colisiones son 

aún más improbables que la deexcitación nor emisión,y es pues, 

nor esto,que se observan estas líneas. 
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Par . .i. la emisión tan fllerte de [o III] y [tr III] que 

se mencionó anteriormente Bowen encontró tam1)ién una exulica-

ción satisfactorL1,que no deja,sin duda de ser genial;una de las 

líneas de emisión del Helio ionizado resulta que tiene una lon-

gi tud de onda ( 304 ~ ) que nos prouorciona la energía necesaria 

para excitar un ión de o++ a uno de sus niveles superiores.La 

gran cantidad de fotones producidos por el Helio con 304 R de 

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

que al deexci tarse nrodlicen las líneas brillantes de las cuales 

hablábamos;algunas de ellas se encuentran en el azul y el viole 

t;;i., ta..11bién se produ:!e una línea ul traviol~ta ( 374 i) muy in te-

resante.Esta línea de 374 R de longitud de onda tiene,otra vez, 

la cantidad de energÍa exacta para llevar los iones de N++ a 

estados superiores de excitaci6n;debido a este mecanismo una 

gran parte del N++ e~ excitada,y así mediante su decaimiento 

a esta.los a.e energía inferiores se o:roJucen las otras líneas bri 

ll'l.ntes en el azul y el violeta de los espectros de las regiones 

de Hidrógeno ionizado.La intensidad de las líneas del Oxígeno y 
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del Nitróp.;eno ionizados,está comnletamente ex-plicada por esta 

doble coincidencia. 

Debido a que la lu7. de. las re11:iones H I1 está caneen 

trada en algunas líneas de emisión se les ha aplicado la· técni 

ca espectroscónica nara la determinación de velocidades radia-

les.Estas medidas muestran que para un punto particular de una 

galaxia el movimiento dominante es el de rotación diferen.cial._ 

De hecho muchas in'restigaciones de rotación de las galaxias y 

de determinación de m~sas galácticas (Burbidge,Burbidge y Pre~ 

dergast.Av.J. 1959-65) se han realizado con estos datos de ve-

locidad radial de regiones H II. 

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

esencialmente de ·1íneas monocromáticas,las cuales si se aislan 

mediante el uso de filtros adecuados,pueden utilizarse en el 
'. 

dispositivo Fabry-Pérot,que discutiremos más adelante,ya que es 

te nroJ.uce -patrones de interferencia sólo para rá.diaciones cua 

simononromátic~s. 



Una c 01r,::cter:i'stic~1 de las regiones de emisión que va 

le la pena mendonr.i.r es la sig1üente:La cantidad de energÍa 1,1:! 

minosa que recibimos de un área dada de un cierto número de ~ 

dos cuadrados es constante sin importar a que distancia esté 1.2, 

cali7.ada la nebulosa y suponiendo que no hay aqsorción;esto se 

demuestra fácilmente. 

Sea .O. el ángulo s6lido que subtiende el área fija A 
¡ 

sobre la bóveda celeste,I1 la energía por unidad de área que r~ 

cibimos de la nebulosa cuando está colocada a una distancia r 

e I 2 la energía por unidad de área que recibimos de la nebulosa 

cuando está colocada a una distancia R,µor lo tanto;I1/I 2=R2/r2 

y sean ~ y ~ la energía recibida nor el área fija A para la 

neb'1losa colocada. a las distancias 1' y R entonces: 

~ 
.:¿ .l .a .t ,1' 

y :::: Jl 1?. :i,,, = ..!l1l r ¡ ==- ...n. r I = ~ .r. . 1i' 1 1 ... 

de donde queda demostrado lo que se quería demostrar. 
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l\1etodos 1'mpleados en la Observación de las Nebulosas en 

Emisión 

Lá composición química de las nebulosas gaseosas es 

en general semejante a la de las estrellas,.por lo tanto, el Hi-

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

principal debe estar constituída por la radiación que este e-

mita.En la parte visible del espectro,debido a las condiciones 

físicas que prevalecen en las nebulosas,principalemente a las 

condiciones de temperatura,aparece la serie de Balmer,por lo 

tanto,como la línea H es la más intensa es conveniente es-

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

diante filtros y emulsiones especiales con el fin de a\lmentar 

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

do del cielo.Como apunta.mas u.nterioímente la longitud de onda 

de la radiación H es 6563 R,por lo tanto si existieran otros 

elementos q_t1e tnvi.eran líneas de emisión cercs. de este valor r~ 

presentarían unu di.Licul tad para el u.isla.miento de H , desgraci!: 

da.mente existen estos elementos y son: 
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a) Radiaciones emitidas por la atmósfera al ta;estas son 

prin~ipalmente,el doblete 6300-6363 i de O I y los 

máximos de las bandas de OH localizados en 6533,6502 

y 6469 ~.Eo más o meno~ fácil eliminar las primeras 

media~te filtros,pero las segundas son,dependiendo 

del ancho de banda del filt~o utilizado,prácticamente 

imposibles de eliminar, debido a su cercanía a HoC , 

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

contribuye de una manera definitiva a la intensidad 

del fondo del cielo,lo cual como veremos a continua-

ción,hace ~ue el contraste disminuya. 

b)Las líneas nebulares del Nitrógeno: 

En las nebulosas 

gaseosas se producen líneas de emisión del Nitrógeno 

Una vez ionizado,además estas líneas son líneas pro-

hibidas cuya localización en el espectro es a los 

6548 y 6584 R. 
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Evaluación del Contraste: 

El enegrecimiento de la placa fotográ-

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

vo O,q_ue se supondrá siempre de la misma razón focal para toa.os 

los desarrollos subse~uentes,depende definitiv~mente de la can-

ti:iad de energía luminosa que llegue a esa parte le la placa. 

Sea &s un elemento de área alrededor de un punto A en 

el plano focal del objetivo O, sea J la energía emitida ·por la 

fuente luminosa,que en este ceso es el orificio de la entrada 

de la cámara fotográfica y sea .!l el ángulo sólido que sul)tien-

de dicho orificio vi3to desde el punto A;la energía que llega al 

punto A ten:irá,obvL!mente,dos componentes¡una debida al término 

monocromltico Ho< y otra al continuo que en su parte mayori ta-

ria va desde A, a ,,l.t donde );.t- ..l, es el ancho medio de banda del 

fil~ro utilizado. 

La energía secá igual a /=JxJJ.. y la densidad por 



unidad de área: 

La razón de intensidad. total a intensidad de continuo 

será: 

E e- A ----E. 
').~-A, 

; ' 

de 3.Guerdo con Gourtes (1S60) definiremos el contraste r como: 

{':::: E;¡.( 

E.i.~ -A., 
Es::ojamo.s r:: r;, para un filtro de 250 i de banda, por 

r.. ==- E¡¡_,. 
lo tanto, ~ E. {~.SDÁ} 

como [ / AÁ )o< Ll). entonces 
E l. L.A.) I -

.E/N /J).) /'J 

lo q_ue implica q_ue E ( it//:(3t/A)}:::: NE;,/ .:<so/t} 

r . E¡¡.r< 
o sea q_ue: - -----

E ( A!/~50Á )} 
rt --
N 

por lo 

que entre más angosta sea la bando. del filtro que está siendo u 

tilizado,el contraste será mayor. 
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Sabemos que el ancho medio de banda de los filtros u-

tilizados en el reductor focal del Instituto de Astronomía es 

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

obtiene con e.llos será: 
ro -----

ó. O'f 

Equipo Interferométrico del Instituto de Astronomía. 

Propiedades Generales del Etalón Fabry~Pérot: 

El etalón Fabry-

Pérot consta de dos placas semi-reflectoras separadas una di!3-

tancia 'e' ,como se ve en la figura 4,la parte reflectora de es-

tas plac·,.s es la p·-i.rte interna, debe procurarse que dicha parte 

interna de las placB.s esté perfectamente par,,lela a la parte C.9_ 

rrespondiente de la otra placa ya que si esto no sucede se ob--

tienen en el patrón de interferencia reflexiones ajenas que -pu~ 

den·diominuir la calidad de los anillos. 



1--e-1 26 

Fig 4: Esquema del etalón ~abry-Pérot. 

A continuación calcularemos 13. ecuación que -iescribe 

el fenómeno de interferencia que produce los máximos en un eta-

lón ;para ello nos ayudaremos le la sigui en te figura ( fig 5) : 

i., 

e 

Fig 5: (Descripción en la hoja sigui en te) 

I 

T 
f 
.l 

.• 
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L1 y L2 son las placas semireflec toras. 

n es el índice de refracción de la materia entre ambas placas. 

e es la sep~ración de las placas. 

A es el punto de incidencia de un rayo luminoso. 

i es el ángulo de incidencia y 

r es el ángulo de refracción._ 

El .·rayo AB es de:;;compuesto en dos rayos parciales,el rayo BE d.!:. 

nominado como rayo 1 y el rayo BCJ que des·;iués de una reflección 

sobre L1 produce el rayo CD y finalmente el rayo 2;el rayo 1 i~ 

terfiere con el rayo 2 y el reforzamiento que se obtiene depende 

de la diferencia je camino óptico entre ambos. 

es: 

pero 

La diferenci~ de camino Ó9tico entre los rayos 1 y 2 

d:: n.. ( Bt r!:J))- ~E 

13e == e]} = e e~ r == Gt! 

por· otra parte C!lJ=l!F.;FJ) 

P!=lro l'l (rJJ) =- 8E 
por lo tanto 



28 
/Z / 8t);. ;¿ ( ~ F) ::::- )? ( 8! .;. e¡::) ::= 

pero por lo tanto 

entonces habrá interferencia constructiva cuando: 

donde ..Je N 
De la ley de Snell sabemos que: 11,Se.ll /=:. J1:l.SeJt r 

para las aplicaciones ~stronómicas 'i' siempre es pequeño por-

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

zón focal la que en general es grande{F/15 aproximadamente para 

el. telescopio de un metro del Instituto. de Astronomía)esto hace 

que los rayos luminosos más alejados de la perpendicularidad 

caigan con un ángulo de 3°.8 a la placa del etalón y entonces 
o 

como el ángulo de inddencia es pequeño de la ley de Snell tene 

IDOS que: 

Si dentro y fuera clel e talón tenemos o.ire, es Jecir, Ili =n2=1 en-

. 
tonces .se1t. t .:=sen r y por lo tanto la condición para in-

terrerencia constructiva queda como: R ece;s /:::: Á) 
Je aquí en aueL.i.nte tr::baj:.1.r13mos con 19. ecuac:i.ón: 



( II-1 ) 

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

y en el .cono con abertnra dada por el ángulo • i' satisface la 

ec1mción ( II--1 ) ,por lo tanto,los máximos de interferencia se 

darán en forma de anillos. 

Para el centr·o de los anillos de interferencia i:Oº 

pOr lo que 2ne=p). donde p es el orden de interferencia del ce!!_ 

tro;si p=2ne/;L es un nÚlllero entero entonces en el centro de los 

anillos habrá un máximo. 

A menos que es~ecigiquémos lo contrario,consideraremos 

que en el centro hay un máximo de interferencia;este máximo corree-

nonderá a lo qne denominaremos el primer anillo.Es obvio que lo que 

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

intérferencia;de la ecuación ( II-1 ) se obtiene que: 

:t1ie T cr;s t'::::: -f> cos i 

de aquí se ve que al pasar del 1Jrimer anHlo al seg1.mr1.o el or-
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den de interferencia deberá decrecer,ya que el ángulo crece y la 

función cos t decrece.Por lo tanto en un patrón de interfe--

rencia para un etalón Fabry'.""Pérot el orden de interferencia de 

crece del centro hacia afuera. 

Sea q el número de anillo y k el orden de interfe;re_!! 

cia de dicho anillo,es obvio que ambas cantidades están relaci~ 

nadas de acuerdo a la siguiente ecuación: 

( II-2 .) 

o sea que la ecuación ( II-1 ) puede ser escrita como: 

n:...1 1 ) 

Como se verá,posteriormente se dice que en las apli-

caciones astronómic&~ la incidencia de los rayos luminosos al 

·etalón se hace casi normal,de modo que los rayos sean paralelos 

entre si,por lo tanto los rayos resultantes saldrán también pa-

ralelamente,lo que implica que la figura de los anillos de in-

terferencia se formará en el infinito,si se desea que se formen 

sobre nn plano no colocado en el infinito es necesario poner u-

na lente convergente después del e talón; s11pongámos que es 
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ta lente convergente es el objetivo de una cám:::.ra fotográfica 

y que en el plano focal de esta colocamos una_ placa fotográfi-

ca,de esta manera podremos obtener una fotogr~fía de los anillos 

de interferen~ia;e~ el lenguaje técnico a una placa fotográfica 

impresa con nn patrón de interferencia se le· denomina interfe-

ro grama. 

Tomemos una cámara fotográfica de di"stancia focal f 

y coloquémosla a la salida de los rayos luminosos de un etalón, 

como se aprecia en la siguiente figura (Figura 6), 

~ 
~ig6: 

sobre el plano focal de la cámara se formarán los anillos de in 

terferencia, si f representa el V'alcr lel radio de un anillo en 

tone es: 
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I 

para cualquier caso práctico .l<< I 
f 

por lo tanto desarrollan-

do en serie y despreciando términos de orden superior a 2 obte-

nemos que: 

' -fl:. 
[1 + ({)~] .1 _: 

de donde sustituyendo en las ecuaciones ( II-1 ) y ( II-l')· ob-

tenemos: ( II-la ) 

·211ef- f~)= (,¡;-q-1-1)A 
~f .2 ' 

C II-l'a ) 

Supongamos ahora que en el centro geométrico de los ~ 

nillos del interferograma no se produce un máAimo de interfere~ 

cia;encontremos la distancia en órdenes de interferencia al Pii 

mer anillo,obviamente esta será una cantidad entre cero y uno, 

la denotaremos con la letra €. • 

Sea p el orden de interferencia del primer máximo,por 

lo tanto para el centro geométrico debe cumplirse que: 

( II-3 ) 

sabemos que ( II-l'a) 
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sustituyendo '.n:..3 ) en ( II-1.') .obtenemos que: 

(-fJrEJ{I- Ji¿ J ~ ¡P-n r/ ( 11;..1•b ) 

desurrollando llegamos a: 

(. II-1' e 

donde es importante remarcar lo siguiente: n es el número del a 

nillo con radio 

Despejando E de ( II-l'c ) se obtiene: 
3-

E= f'f'Jf. - n. ..J.. J :<f .l. -, ( II-1' d escojamos 

n=l entonces E = ~f,.1.. ( II-4 ) º 

.:¿_¡.2 

Si quisieramos obtener ahora la distancia en órdenas 

de interferencia del centro a cualquier anillo,haríamos lo si--

guiente: 

Primeramente establezcamos que tomaremos el q•ésimo ani 

llo al que asociarsr.:os el orden de interferencia k don-

de k~p-q+l;denotaremos por ¿-
:A 

o E indistintamente 
7- . 
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la distancia en órdenes de interferencia del centro al anillo q, 

Entonces 

sustituyendo ( 11-5) en ( ll-1 1 ·) obtenemos: 

( Ji-1-E)c) r¡_ fn ¿J..:::: -¡:;-n .¡- J 'L/ -<f.? 

( II-5 ) 

II-l'e 

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

término más pequeño obtenernos que: 

Á-Á~.?.;. €~ ::: ...b-n.+/ 
.tf l 41. . / 

de donde A :1. 

é~ :: 1-)-n. .¡. / -f f; 
.<f 

II-l'f ) 

II-1' g ) 

y de Il-2 ) p-k=q-1 por lo tanto sustituyendo esto en la ecua 

ción ( II-l'g ) obte~emos: 

é, == Q- fl f ,,k f .. .!l 
#1: r ..t;f .t ( II-l'h } 

escogiendo q=n se obtiene que ( II-6 ) • 

En la ecuación ( II-1' h ) fn y n designan una vez 
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más a cualnuier anillo. 

Tomemos dos interferogramas,el de una nebulosa y el de 

cor.1paración y escoj::u:ios un punto P sobre algún anillo del ínter 

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

locidad radial,véase la figura siguiente (Fig 7),que sólo es un 

esquema, el mecanismo correcto de medición se expli:!a en el cap! 

tulo IV. 

1 

if-1 
Fig ?:Anillos de interferencia de una nebulosa (---) 

y de la comparación (-). 

Como se ve en la figura anterior par~ el punto P el i~ 

cremento en órdenes d~ interferenc:ia es ~ ,cantidad cuyo valor 

> 
podemos cal:!ular usando las é S recién di3cutidas.La cantidad 

S será ic;ual a: 



( II-7 ) 

según el efecto Doppler 

1F -AA 
- o=. ::: 
I! :r ( II-8 ) 

despejando v se obtien'e: ( II'.'""8a ), 

el efecto Dont'.)ler es el efecto que nos permite averiguar el es-

tado de movimiento del gas en la nebulosa estudiada,ya que de--

pendiendo de si el punto observado se acerca o se .aleja del ob-

servador la longitud de onda de la radiación emitida se correrá 

hacia el azul o el rojo respectivamente. 

Se puede ver fácilmente que si P está más hacia a.fue-

ra del anillo de orden de interferencia k entonces tendrá vele-

cidad negativa,por lo tanto el punto P,se estará acercando,si 

está más hacia adentro del anillo, tendrá velocidad positiva o 

sea que se aleja 4e nosotros. 

Forma al terna ti va de Calcular la Velocidadº 

Aprovechando las expresiones desarrolladas para 

calcular €.A se obtiene: 

¿,A """ 1 -An .;. _.A. f..,.. a 
~1~ 

~ 

6), =-1- -4ñ,-f / ;- Á f_..,_, 
:¿ f rl 

(tomando el anillo m) 

( tomando el anillo m-1) 
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igualando ambas expresiones se tiene que: 
Á .t ,h 2.. 7-~ M. r 5''" = .j. - /?l. .¡-J .¡.... '.fm -1 

~¡~ ~f ~ 

y rea.rreglando / 

Repitiendo los mismos cálculos p~ra 

Á+ I I 
que 

( II-9 ) 

( II-9a ) • 

J::L obtenemos -C-rr+I 

( II-lOa ) 

es . notable que los segundos miembros de las ecuaciones ( ll-9a 

y ( 11-lOa ) sean iguales,porque al hacer la igualación esto 

nos conduce a que k=k+l lo que irr.plicu que 0=1 ;pero, eriden teme.!! 

te,esto es un:.i. contradicción,lo que nos hace .pensar que debe ha 

ber algún erL'or, por lo t::..nto, volvamos atrás y encontrémoslo. 

La ( II-1' e ) dice: {Jr. .¡-é J. )f¡ flf.¿ ] /J 
.4'( - - = -n 1-1 

~fz 

desarrolhi.nd.o y les~J<i·jan:io E...A tenemos que: 

~::: r?- -)t.;- -A"txj[1- fx
2

]-' 

[t :l.f 2 . ~fª 
desarrollanJo la expresi6n,dentro del segundo paréntesis,en se-

rie de Taylor y J.e:;pracianilo términos en fx. de orlen ~ 3;mu!_ 
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tiplicando y d.espreciando el t•frmino de orden 4 se encuentra que: 

l ..2 
(f == ¡.-x ¡- (-ff-¡. 1-n) ~ 

.f(f ~ 
( II-l'i° ) 

donde no hay que olvidar qt1e n y ~ corr·esponden al número y 

al radio ie cualquier anillo. 

Encontremos ·~ utilizan-lo los anillos m y m-1 en 

la ecuación ( II-1' i ) , ·~::: 7- ;n. f- (:.J-? -llH.) f"" .2. 

:?f :l. 
~ 

EÁ = J.-IA ~ /-f /}¡- ~~~-i)f',._, 

igualando y despejando 2f2 se obtiene: 

hacienuo m=q se ( II-l'k ) 

sustituyendo est~ ecu~ción en la ecuación ( II-8a obtenemos 

II-11 
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en general k es muy grande ,por lo tanto \q_, se puede despre-

A 

ciar y L ~ .21 -~ ~ .. -~ 
entonces:V= ;¡ 7 .:= 

~ ,_, ( II-11' ) • 

Las características del etalón utilizado en las orbser 

vaciones realizadas para esta. tésis son;p=l060 y e=34~ además el 

etalón tiene en su parte interior solamente aire lo que hace que 

n=l;cal.culando la razón 1. que resulta ser de 283 km s-1 ;como s_2 
p 

lo se obtienen 7 anillos en cada in·terferograma la razón f más 

alta será:c/1054=284.62 km s-1 por lo tanto hay una diferencia 

, . -1 
de razones entre el centro y el ultimo anillo de 1.62 km s ;por 

otra parte la c:J.ntidad {f/- !/] siempre tiene un valor aproxima:.. 
Lt"- r. ª , ,., 

damente igual a 1,o se~ que utilizando para la velocidad la si-

guiente expresión: [fp:t _ f.."j 
'V:::-:J.fl3t;:z l 

. ~+I -?/ ( ~I-12 ) 

tendremos un error máximo en el cálculo de la velocidad de 1.6 

km s-1 ,el cual no es nada significativo y como para el cálclÜO 

de la velocidad no se usgn los anillos más externos por no estar 

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

cilla para le. velocidad. 

Entonces la relación que usaremos en el resto del tra 
; 

uf{:-r,·,; bajo será: '17-:: - ( II-12 ) 

f1n - 5'¡ 

donde v se obtiene. en km s-1 

fp es el radio del anillo que nos interesa sobre el in-

terferograma de le nebulosa. 

son los radios del anillo que tiene el 

mismo número que el anillo de radio fl y el siguiente, 

pero sobre el interferograma de la com'Paraci6n. 

Dispersión: 

La co~binación de etalón y objetivo fotográfico for-

man un instrumento Óptico que nos dará por resultado la forma--

ci6n de un conjunto de anillos de intérferencia sobre el plano 

focal dzl objetivo fotoGráfico.Entre el. anillo más externo y el 
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centro existe una diferencia de longitudes. de onda, si dividi-

mos esta cantidad entre la separación en unidades de longitud 

del centro al· anillo más externo obtendremos una cantidad que 

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

des de onda que recibe,este número asi obtenido puede ser aso-

ciado con la dispersión promedio,es fácil darse cuenta que la 

separación en longitud 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 sobre to-

do el patrón de interferencia;a continuación deduciremos una 

expresión que nos de la dispersión para cada punto. 

De la ecuación ( II-1 ) que describe el comportamiento 

del etalón :Jtec05[::: ÁA. d0rivando con respecto a A y para 

un orden de interferencia fijo se obtiene: 

( II-13 ) 

de donde ( II-13a ) 

pero de ( TI-1 ) A= que al sustituirse en la 

ec•.rnción ( II-13a ) da como res11l tado: 



dt' - / ;necot.i 
4
1
2 

coi t.' et. - -
íl )..{J.ne.se11l) - ,A. ( II-13b ) 

d.e donde ( II-14 ) • 

Aplicando esta ecuación a las dos cámaras que se tienen 

en el observa torio del Instituto d.e Astronomía, se obtiene para 

H y para razones focales de f/0.95 y f'/2.0 que la disper-

sión como función del ángulo para cada una de estas cámaras será: 

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

ciones anteriores,para los siete anillos de cada interferograma 

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

O ,12.38,17.09,21.10,24.15,26.87,29.58,Promedio=l8.74 

Para f 2 O , 5,87, 8.10,10.qo,11.45,12.74,14.02,Promedio= 8.88 

La función de t.ransmisi6n para un etal6n Fabry-Pérot 

está dada como sigue: I=I o l+esen~f 
donde I es la intensidad transmitida,I

0 
la intensidad incidente, 

b es la diferencia de fase entre un rayo transmitido y el 

siguiente, 

+ La función de transmisión se obtiene en el apéndice 1. 
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T es la transmisión o el factor de transmisión de energía, 

R es la reflectancia y finalmente 

Se o o tiene fácilmente que I =I 13 e i . =I 13/ (l+C) max o min · o 

a partir de estas cantifo.des podemos definir un factor de tran~ 

parencia como: ( II-16 ) • 

Algo interesante de remarcar es la forma en que el ªE: 

cho de los anillos dé interferencia depende de las carsi.ctarísti 

cas físicas del etalón. Si hacemos una gráfica de I contra cJ 

se obtiene una figura como la que se muestra a continuación 

(Fig 8) 

100% o 
1 

1 } 1 1 1 1 

\ "º'ª 1 1 \. 
~ 

l1 
1 

1 1 1 
1 1 1 1 1 1 1 ~ 
I 1 \ 1 !~ 1 I 1 ;::. I 

\ \ I 1 ·1 J I \ \ ~ J \ I 
\ I \ 

" ./ '.._ .Ol'tl•"" '· .. / ' " •1 .... ____ .. •. O\ 

O'll 
·---~ ... ·~-- -~. - --- ... i -.... .100•1. o ·---'··--·-

2• ~. r... •· .. 

Fig 8:Gráfica de la función de transmisión del etalón. 

Tomada de Jenkins and Whi te (1957). 
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es claro que hay una int.:msi:iad máxima y una mínima y que entre 

un múximo y el siguiente mínimo hay una sep9.ración en fase de 7J; 

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

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

Imin a Imax;sea w el valor de dicha pendiente,por lo tanto se oE_ 

tiene: 

( II-17 ) de donde w= 
7T 

( II-l 7a ) 

sustituyendo :B y e por sus valores en funci6n de R y T obtene-

mos: 
:r" [ 4 Ji. T .z ) 

W= JT ( /- 'l{_)"'- ( II-18 ) 

entonces: ( II-18a ) 

o sea que el ancho de los anillos es proporcional a (l-R2)/R si 

derivamos esta cantidad con respecto a R obtenemos que: 
d _, 

d~ ~ -jí+tJ ( II-19 ) 

que es una Cd.ntidad menor que cero,por lo tanto, a mayor reflec 

tancia menor ancho de los anillos o sea máximos de interferencia 
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mucho más intensos en comparación con los mínflnos. 

Comparación entre un Espectrógrafo y un Etalón: 

El método inter-

ferométrico aplicado a la determinación de velocidades radiales 

requiere que aislemos una línea de emisión y con ello podremos 

averiguar la 1relocidad de muchos puntos de una. región al medir 

su.interferograma;no sucede asi con un espectro ya que este al 

pro1reernos de muchas líneas nos permite obtener un buen y más 

confiable promedio pard la velocidad,pero desgraciadamente esto 

sólo se puede hacer para un sólo punto.Cada técnica tiene venta 

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

estudio a realizarse que técnica sea escogida. 

Se~,;¡" la transparencia que tiene un etalón,recordan-

. q 
do la definición ya dada ./'! ::I . II . ;por lo tanto,la ener­

max' mi.n 

gÍ.a por unidad de área que lle8a a un punto A loc~lizado en una 

plac~ fotográfica queda dada como: 

E== .::r ~/IA 11 li."-).1 
As L1s 
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donde i es la transp<lrencia promedio del etal6n paru. la regi6n 

comprendi·la entre /l, y Aa . 

Entonces .E:::;[ 0J#f. t- il";.tl:...A., 
l! ::: 3í El/o{ ;r n 

- -;Vr~ í ~ -..l 1 Ei - 1 - ,/ o 
"2 I A,i A.¡ '/; 

por lo tanto,ahora tenemos que: 

%_ E¡c1. , == 

Í E.{i-A, 

y 

esto implica riue el contraste de un etalón acoplado con un fil-

tro interferencial es: C= ;:f .N {!si escogemos valores típicos ,_ i tJ 

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

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

1 =O .06 y un ancho medio de banda de 10 ~.esto implica que 

N=25 y de ahi: = 375¡-; 

La combinación de etalón y filtro interferencial da 

el más aJ.to contraste de todas las combinaciones usadas hasta 

ahora. 
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:Jomo c:.!lc•lla.mos s.nteriormente la .. J.ispersión de un et~ 

lón es un3. cantidad inde 1)endiente del contraste obtenido;a con-

tinuación veremos que este no es el caso para un espectrógrafo. 

La energ:fo. monocromática que llega a un punto A de una 

placa fotog~áfioa est~rá dada de la siguiente manera~~~~, 
<-< A.s 

para la parte continua el área encontrada sobre la placa depen-

de de la dispersión del espectrógrafo d:e modo que: 

As'= fx~-x/)ÍJJ-:::. [j}_o.,,,_-A.;)+tixjA, 
por lo tanto ['' ::: /~-).1 ahora si hacemos que 

A_.l-~¡ /t~l,)A 
.e 'I &J1 

Ás
1
:::= n.'1s entonces jr { A..,i-A..)Ll) .f L.1x..d;t.:::: n. 4s 

por lo tanto 

de donde )? ::: J +· d,,c. ( Á..t _ A,
1 

) ¿ .t 
d)., 

por lo tanto 

es claro que 
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entonces el contrasta queda dado como: 
E . r... - JI..: ,E-)}. e - -,- = .n '-< ==- nNn, 

E A.:l-A-, .E)~-A., 
pero se ve fácilmente que n depende de la dispersión lo que im~ 

plica que el ·Jontraste deoende a su vez de la dispersi6n. 

Es interes~nte ver cual sería la dispersión de un es-

pectrógrafo que diera el mismo contr~ste que una combinación -

fil tro-etalón;sea TJ: el contraste de l.a combinación filtro­

etalón y ~ el contraste del espectrógrafo hagámos T; = T; y 

despejemos n :r n./V t; = - N íJ 
'Í o 

por lo t:into IZ =. 7pero 
í 

lo que implica que 

para una razón típica de% =15, A,~- A,
1 

=10 i y L1 -z =30 x 10-3 

í 
mm se obtiene que: c4 I 

- ::: {15-J) -
d). , /tJ.JtJ·/~ J 

o sea que la dispersión sería de º 2 x io-2 ~ mm-1 • 
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Hasta aquí hemos vif1to que la combinación de etalón y 

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

pero ahora vienen las dificultades técnicas que son: 

i)No es posible hacer un filtro interferencial de diámetro 

muy p;rande porque el asegurar las mismas características de 

transmisión sobre toda la su'Perficie es muy difícil y a m~ 

dida que se tiene más área es ev:idente qµe esto es,aú.n más 

difícil. 

ii)Tampoco es posible hacer un etalón de mucho diámetro 'PUe_!! 

to que,como ya se mencionó,la caracterí~tica que da al e-

talón su com"ortamiento es el perfecto paralelismo de sus 

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

fÍcil es asegurar el paralelismo de las placas semireflec 

toras. 

iii)Los rayos deben Daer paralelamente tanto al filtro inter-

ferencial como al etalón. 

iv)Entre más selectivo sea el filtro interferencial usado la 

intensidad luminosa transmitida será. menor,pero es impor-
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tante tener la mayor lurninosidarl. t1'ansmi ti da nosible,}lara el re 

conocimiento de regiones H TI débiles y extendidas. 

Se requería pues,un apara.to con las siguientes carac-

terísticas: 

i)Ung razón focal rl.e alrededor de F/2. 

ii)Cam~o lo más ~rande ~osible. 

iii)El trayecto de los 1'ayos luminosos debe ser tal 

que se puedan interponer un filtro interferencial 

y tm etal6n de tamaños técnicamente realizables. 

iv)Evitar lo más posible la variación que sufre· la 

superficie focal del centro hacia el borde,que es 

el inconveniente habitual de los objetivos de gran 

campo. 

Estas características fueron las que llevaron a Court~s 

e.J. diseño de un i.~strumento que él ienomin6 como reductor focal, 

a nontinuA.ción se muestra un esquema de nn reductor focal como 
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el que se tiene en el observa torio del Instituto de Astronomía 

localizado en Tonantzintla (ver hoja. siguiente). 

Es evidente que ésta técnica no tiene todas las ven-

tajas que ofrece un buen telescopio del tipo Sciunidt.Los incon-

venientes principales son: 

i)Un campo inevitablemente más déb~l,aún si se tra-

baja en el foco primario •. 

ii)Una calidad de imágen menos buena para la misma ra-

z6n focal. 

iii )Una menor transparenci8. debido a una 6ptica más 

complicada.Esta pérdida de transmisión se hace me-

nos importante con el uso de 6ptica anti-reflejante, 

sin embargo ofrece m1.lchas ventr_j3s de entre las cuales las más • 

import'lntes son: 

i) Se p11ede utili;mr un telesconio comiín y corriente con 

un diámetro tan gr'..'1.nde como se o_uiera, con una raz6n f.,2 
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cal que no se encuentra limitada mfÍS que por la realización de 

pequeños telescopios de Schmidt de razón focal grande,F/l o mas. 

ii)Permite la utilización de filtros de interferencia muy s~ 

lec ti vos que p.ermi ten la incidencia U.e rayos,,al foco del 

telesc.opio_,de radiación cuasimonocromática,y finalmente 

iii)Pennite aplicarle a las nebulosas muy débiles la técnica 

interferométrica. 

; 
. , 
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Hemos discutirlo como se utiliza un etalón Fabry-Pérot 

para detennina~ la velocidad radi~l de distintos puntos sobre ~ 

na nebulosa de emisión,esto es,obtener el campo de velocidades 

de 1.ma región H II.Una vez conocido este,el prome"dio de las ve-

locidades de la regi6n nos proporciona un valor confiable para 

la velocidad radial del conjunto, es decir,la nebulosa misma. 

Estas Últimas velocidades determinadas para un número suficien-

te de nebulosas proporcionan datos muy importantes para estudiar 

la cinemática galáctica y/o la distribución de estas en la ga-

laxia;en particular la estructura espiral. 

En esta tesis nos dedicaremos princi9almente a uno de 

estos problemas;el cual es el de la determinación,por medios ci 

nem!Íticos,de la distancia de algunas neb•llosas al "sol. 

Para este fin haremos una reseña de las consideracio-

nes teórir.as ~ue constituyen la base para la determinación de las 

distancias.Se hacen s11p'osiciones sim:T)lif'ic8.doras sobre el campo 
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de velocidades de la isalaxia,y estas son: 

i)En la galaxia el movimiento dominante es el de la rotación 

en forma diferencial. 

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

la velocidad 11 circ1üar11 que se necesita para balancear la 

atracciÓ!l gravi tacional de toda la masa interna a ese punto, 

es decir que, la dispersión de velocidades es despreciable. 

Definamos para la figura siguiente (Fig 9) las cantid~ 

des de interés en nuestro problema: 

R El radio de algún punto con respecto al centro galáctico, 

R
0 

La distancia del LSR (Local Standard of Rest) al centro 

galáctico, 

r Distancia dei punto estudiado al LSR, 

~ Veloaidad de rotación del LSR, 

f) Velocidad de rotación del punto con radio R, 

w Velocidad angular del punto con radio (; 
R, W= -

l..V0 Velocidad angular del W.. c9o LSR, o= -
11.o 

1 Longitud galáctica y 

v Velo:::idad radial observada,relativa al LSR. 
r 

1l 

~· -.... ' 



5.6 

Fig 9:Esquema mediante el cual se hacen las deducciones de las 

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

dial observada será: V.: ::::. /Jce>sJ[- ~se;c,Í ( III-1 ) 

Por la ley de los senos 

. '1l - ~o 
6 eJ1 I S.tlff9P~I!) ( III-2 

de donde 

III-2' 

i 
que al sustituir en la ecuación ( III-1 ) nos da: 

1{: == ~ ~ .se;,, 2 - ¿¿ se1t " Í(. /) ,,,( ( III-1' ) 

III-l'a 

Por lo tanto nr - '1J (w "') j Vr - /l.o - #'VII sen, ( III-l'b ) 

La ecuación ( III-l'b ) representa la velocidad radial 

que se observaría para un objeto colocado sobre el plano galác-

tico,con una longitud igual a 11' y suponiendo que las únicas 

fuentes de est;i. velocidad son los movimientos circulares del 

LSR y del objeto estudiado,ambos alrededor del centro galáctico; 
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como supusimos anteriormente t/) es sólo funciqn de R;desarro--

llándola en serie de Taylor alrededor del punto R=R ,obtenemos; o 
.1. 

W{"Jl)::=. tvf'llo)-f-{1(-7¡,)1u 1{'Jl").f {1(-JJ.) W JI (8,)f... ( III-3 ) 
. ~ 

si suponemos que (R-R
0

)
2 es despreci'.'1ble se obtienen las ect¡a-

ciones de la aproximación de Oort,esta sólo es huena hasta dis-

tancias de 1 kpc,si quisieramos estudiar objetos más lejanos d~ 

beríamos pasar a la tercera a~roximación,esto lo haremos a con-

tinuación;podemos expresar 1JJ{1l) - tv/1fo) como: 

.2 

W l 11.)- W { JJt>) ~ (11.-1fo) W
1 (N,,) + lR~'ffo) W JI t'Ro) ( III-3' 

Susti tuyéndo la ecuación ( III-3' ) en 1.'á ecúación 

III-l'b ) obtenemos: A J 
v;_:: 1l,, [tR-11,,)w'{if.) r <R~'Ro) W "l1l•)_j Se1tl 

de donde ( 
71 

).i IJ 

v;.::. 'R
0

('!FR.,,)w 1{1fo)senJt- ~- :- " w"tR-)r.ex.~ 

definiendo A= -(R
0
'4/(R

0
))/2 y o<= -(R

0
W11(R

0
))/4 

y sustituyéndo en ( III-l'd ) obtenemos: 

rearreglando la ecuación ( III-l'e ) tGnemos 

( n1.:.1 1 c ) 

( III-l'd ) 

( III-1 'e ) 

( III-1' f ) 



59 

despejando R
0

-R 

1/.-Jl = :?As~"'..P 
nos qued;-;a_,_: --~------

.¡. /r-.?Aself)).:f_ 4/.t-<se~dJ.zr,. 
-? f :/ 1(5~111) 

( III-1' g ) 

haciendo simplificaciones algebraicas podemos transformar es-

ta ecuación ( III-l'g ) en la siguiente ecuación: 

Jl-;f= ~ ± 'IA)~-( .. A.J v¡..csc.J. 
él ,,f &JC ( .to<. . .t r#( ) A III-l'g 

d~finarnos ? = A/ ( 2 o<) entonces 

llo- R = ~ t/g« - !5:f es.e. J 
, A ( III-1' g ) 

por lo t1?.nto 

III-1 1 g 

Un problema muy serio de interpretación física resul-

taría si el radicando en la ecuación ( III-1 1g ) fuera menor 

que cero,ya que obtendríamos distancias imaginarias,demostra-

·ramos a con ti nuac.ión que esto nunca sucede; evaluemos la expre-

sión siguiente en función de la ecuación 

( III-1' e ) 
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4 ~ ( -¡¡, - 'Jl) 
A º 

hagamos 

por lo tanto 

ahora /- v,. CscL 
4~ -

60 

4 .i .¿ 
~ (71~-l<) 
11~ 

(JI,,-~) 

que siempre es positivo,por lo tanto,nunca obtendremos distancias 

imaginarias;desde luego esto pasa si la ecuación ( III-l'e ) es 

completamente correcta,o sea que la velocidad radial observada 

sólo proViene de la rote.ción galácti'.!a¡por lo tu.nto,el 'lalor a~ 

sol u to del 1''.ldicando de la ecuaci·Ón ( III-1' g ) cuanfo este sea 

neg::i.tivo nos dará una idea de los molfimientos peculiares de los 

objetos observados. 

Es::ribiendo la ecuación ( III-l'g ) de la siguiente 

forma ( 111-1 1 g ) 

se ve claramente que R·:.H toma dos V'llores,uno corres;:iondien­o 

te al signo positivo y otro al signo negativo,debido a que el 

desarrollo que se ha hecho presupone que R-R
0 

debe ser pequ·Jño 
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para poder Jespreciar (R-R
0

) 3 (ver ecuación III-3) entonces 

nara 71<1<:!7T en donde R >R el signo que hay que escoger es 
. .2 .z . o 

el neg'.:ttivo,para O<l-<: lT y }..;¡~1<.<lT sabemos que R >R,por 
~ ~ o 

lo tanto,de la ecuación ( III-l'g) podemos escribir R
0
-R de la 

siguiente manera: 

( III-l'g) 

de donde es claro que el signo a escoger es el positivo;por lo 

71 ~ Jlo ¡. J ~ }- J ~} / /- ~e.se; . V A~ 
para 

de donde se ve que para cualquier 11 1 

( III-4 ) 

Una vez obtenida R,se puede fácilmente obtener r de 

las siguientes e~uaciones,que se deducen fácilmente, 

Y'-:::\ 1lcr;s(Í.;Jt) l 
sen.~ y 
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donde '!= ~cos 111º s_;,1tl l 

para 

Determinación de las Distancias de las Estrellas o Cúmulos 

que Excitan las Ree;iones H TI. 

Como mencionamos anteriormente !Jara que se produzca una 

re¡p.6n H II es necesario que dentro de las tLUbG:;~de gas haya una 

o más estrellas de tipo temprano (hasta B2) !Jara q11e se nrovean 

los fotones ultravioleta necesarios para ionizar al Hidrógeno. 

Es lógicamente aceptable que tanto las regiones H II 

como sus estrellas excitadoras se encuentren localizadas a una 

misma distancia,por lo tanto,si averiguamos le distancia que 

nos separa de una estrella excit~dora habremos también encentra 

do la nistancia a su ree;ión H II asociada y visceversa. 

Determinación de las Distancias de las Estrellas Excitadoras 

La dintan::!ia a una est-rella :iuede encontrarse á.plicaR, 



63 

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

donde m es la ·magnitud aparen te ,M es la magnitud absoluta y r 

es la distancia. De observaciones que se han hecho para estre-

llas cercanas se ha P,odido hacer µna calibración que nos rela-

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

conocemos el tipo espectral de una estrella podremos conocer su 

magnitud absoluta. 

Esto es,sin embargo,insuficiente en muchos casos de 

interés,ya que el medio interestelar no está vacío,por lo tanto, 

absorbe energÍa y estas absorciones hacen que la magnitud apa-

rente crezca en valnr,o sea que el objeto se vea más débil,a-

demás sólo a estrellas relativamente brillantes se les puede t~ 

mar espectro,por lo tanto,y debido a la estrecha· relación entre 

magnitud absoluta y tipo espectral sólo podemo8 averiguar lama~ 

nitud absoluta de un número pequeño de estrellas,lo que nos 11~ 

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

cutiremos a continuación. 
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Es bien ssbido que los procesos de absorción no son 
_, 

iguales para todas las longitudes de onda,estos depende de A, 

por lo tanto, para longitudes de onda largas,como las d_el ra 

dio, se supone que no hay absorción; esto nos sugiere que la 

observación de una misma estrella en diferentes bandas del es-

pectro,nos dará in:formación acerca de la absorción total._Con 

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

tros,uno en la región ultravioleta U,centrado en 3650 i,otro 

en la región azul B,centrado en 4400 R y finalmente uno-en la 

región v:i.sible del espectro V ,centrado en 5480 i;podemos ahora 

formar una magnitud asociada a la estrella en cad~ una de estas 

bandas de modo que: 

( ITI-6 ) 

donde X es la magnitud en una región espectral ( U,B,V), ~X 
. ao 

es la luminosidad en esa región: ~" = 1-"v S(;t} dv donde 

Íy es la luminosidad del objeto para una frecuencia .J dada y. S(X) es 



la funciún de respuesta del receptor Y finalmente k es una cons 
X -

tan te .S'l 1uere1<:os averiguar que tanto más emite una estrella en 

la región ultravioleta que en l::i región azul o que tanto más e-

mi te en la región azul que en la· región Óptica,basta formar las 

diferencias U-B y B-V encontrándose que: 

- L ,xJJ 11 (}- 8 = ;(, • .5 ..4'J -;T. -} t: I 
1) ' 

III-7a 

E-V= J.5},,~ .¡ ¿~ 
~a 

III-7b 

estas cantidades U-B y B-V se denominan Índices de color y las 

constantes que apJ.recen en las ecuaciones ( III-7a y b ) se es-

cogen de modo que U-B=B-V=O para estrellas de tipo espectral AO 

que además deben tener magnitudes visibles (V) entre 5 .5 y 6~5 • 

El color intrínseco de una estrella va a. depender ex-

elusiva.mente de su temperatura y t0ndrá una distribución de fre 

cuencias parecida a la distribución de Planok. 

Una medida de que tanta luz ha sido absorbida estará 
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dad·a por lo que se conoce como exceso de color, el cnal se en-

cuentra mediante 1Jn'l. expresión del siguiente tipo: 

III-8 

donde I es el Índice de color (B-V). Cuando se hace una grá-

fica de U-B vs B-V par'.3. estrellas ~ercanas,supuestan1ente no 

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

gu~ente (Fig 10), 

1 0.5 
::i 

1 ! ! 1 1 ! 1 1 

o 0.4 0.8 l.~ 1.6 

n-v 

Fig 10 :Gráfica de la rel<i.ción entre los Índices de color pa­

ra estrellas de secuencia princinal (V) y supergigan­

tes (I).Tomada de Mih'3.las (1968). 

cuando se repite esta gráficl3. nara estrellas más lejanas,que se 

saben enrojecidas, se obtiene una figura semejante nada mas que 

desplazad'3. hacia abajo y hacia la derecha,o sea,desplazada hacia 

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

da enrojecimiento,se puede expresar como: 
F(u-IJ)-=:. (). 7,,2 .J-~.05,,E( 13-1/) 
E(~-V) ( III-9 ) 

donde el segundo término es pequeño y puede.en general despre-

ciarse • 

Los datos observacionales han mostrado que el número 

de magnitudes visibles absorbidas dependerá de E(B-V),la depen-

dencia más sencilla es la lineal,por lo tanto,propongamos que 

A =R E(:B-V) donde Av es el número de magnitudes absorbidas y 
V V 

Rv es una const~nte.De estudios preliminares hechos a este res-. 

pecto se encontró que Rv=3,Últimamente esta idea ha sido muy di~ 

cutida y ahora se piensa que 3~ Rv~ 7 ,suponiendo que Rv=3 es el!!, 

ro que: 

~"::::: -??Z - 3E ( 8-V) 

la cantidad m representa la magnitud aparente de una estrella o 

·siendo su brillantez debilitada sóla.mente por la distancia reco 

rrida por lo tanto, ( III-10 ) 

o sea que 
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( III--11 ) • 

. ; . 

' 

Hasta aquí hemos mencionado que la magnitud absoluta M, 

se conoce debido al conocimiento del tipo espectral,pero como ya 

dijimos,a veces no se puede obtener el tino espectral, entonces 

no se conoce M y el hecho de que las observ<lciones fotométricas 

puedan efectuarse para estrellas mucho más débiles que aquellas 
.. 

a las cuales se les nueden ~acer observaciones espectroscópicas 

nos hace preguntar si habrá alguna cantidad de tipo exclusiva-

mente fotométrico que esté relacionada con el tipo espectral._ 

Afortunadamente la respuesta es si y dicha cantidad se define de 

la siguiente forma: 
E. ( V-"B) 

Q = { u-13) - 03- V)ob 
- Ob.s E(J3-V) .s ( III-12 

a continuación demostraremos que esta cantidad no depende del 

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

( IU-13 ) 

__ pero de la ecu::i.ción ( III-8 ) resulta que: 

' 
'! 



que al reducirse se convierte en: 

( III-15 ) 

de la ecuación ( III~l3 ) se ve que se ~uede determinar la Q u-

sando los colores observados sin conocer los intrínsecos,por lo 

tanto obteniendo (U-B)
008 

y (B-V)obs podemos mediante dicha ecua-

ción encontr~r Q,de ahí el tipo espe~tral y de ahí la magnitud ab-

soluta;para estrellas cercanas y brillantes se ha hecho una aali-

braci6n del valor de Q con el ti~o espectral,y se su9one que esta 

vale para todas las estrellas;una vez conocida la magnitud absolu-

ta aplicamos la ecuación ( III-11 ) y encontramos fácilmente la 

distancia aunque se~ aproximada. 

Determinación de las Di'}tancias de los Cúmulos Estelares. 

A urincipios de este siglo fué encontrado independie~ 

temente por los astrónomos Hertzprung y Russell que al graficar 

la magni tu:l absoluta de un ¡;;rupo de estrellas contra sufl tipos 

espectr1ües o su temper?.1tura,los :nuntos obtenidos no se acomo-
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dan al azar sobre la gráfica, sino que tien•len a agcuparse so-

bre una banda,ínclinada,la cual,posteriormente fué denominada co 

mo secuencia principal, también encontraron que había otra ban-

da casi horizont\ü en la región roja y brillante de este dia-

grama,la cual se denominó rama de las gii:,antes,_este tipo de di_§!: 

gramas son·conocidos como diagramas H-R.Cuando se hicieron obser-

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

galácticos (magnitud ap:::.rente vs tipo espectral) se encontró que 

estos presentaban una gráfica semejante a la encontrada para las 

estrellas cercanas,pero había un punto en donde las estrellas se 

salían de esta secuencia principal y se iban a regiones más rojas 

y lu.minosas,el punto en donde las estrellas daban vuelta y se s~ 

lían de la secuencia princioal dependía del cúmulo observado,a 

veces ocurría en tiuos espectrales más tempranos y otras ocurría 

en los tardíos deuendiendo esto exclusivamente del cúmulo estudiado. 

Estos diagramas H-R que se hacen para cúmulos no se 

podían hacer coloc~ndo en el eje de las ordenadas la magnitud 

absoluta de las estrellus,puesto que no se conocían,ya que no 
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se conocía l.J. distancia que nos separ::i. del cúmulo;por lo tanto 

se pone en el eje de las ordenadas la magni tucl aparen te ;para 

el cúmulo de las Hyades se ha encontrado su distancia por medio 

del método de un punto de convergencia o divergencia para el m~ 

vimiento general de las estrellas del cúmulo,y de ahí se han podi-

do determinar las magni tu.:les absolutas de las estrellas que lo for-

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

la banda paralela a la secuencia nrincipal que sale en los dia-

gramas H-R debe estar colocada exactamente en el mismo lugar que 

la banda que se obtiene en el diagrama H-R del cúmulo de las Hy~ 

des,entonces el número de magnitudes que hay que desplaza~ dicha 

banda en el diagrama de un cúmulo cuB.lquiera para que se transla 

pe con la banda del iiagrama de las Hyades nos dice que tan lejos 

se encuentra la magnitud aparente observada,de las estrellas que 

constituyen el cúmulo,de su magnitud absoluta intrínseca,o sea.,nos 

da la cantidad m-M para cad8. estrella del cúmulo,cantidad que se· 

encuentra, (ver ecuación III-5 )),íntimamente relacionada con la 

distancia.Este método nos permite encontrar la distancia que nos 

senri.r9. de un cúm1üo gal:fotico ba,io la su-posici6n de que todas 
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las bandas 1laralelas a la secuencia µrincinal coinciden con la 

b'lnda encontrada -para el cúmulo de las Hyades una vez que ya 

hemos hecho su diagrama H-R utilizando la m::J.gni t~d "1.bsoll.lta de 

sus estrellas;a estas bandas paralelas a la secuencia principal 

se les conoce como "Secuencia Principal de Edad Cero". 

Este método proporciona una distancia más confiable a 

las estrellas que el método discutido anteriormente para de ter-

minar la distancia a una sola estrella,esto se debe a que al h~ 

ber muchas estrellas. involucradas en cierta forma estamos apli-

cando un promedio y de esta forma la des'1iación standard. qtle re 

presenta el error será menor. 

,.,..;w .... ,.,., .. _ 
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Las Observaciones 

Las observaciones que se tienen consisten en un in-

terferograma para cada una de las siguiente regiones H II ; 

S 280 ,IC 1848 y NGC 2244 además se tiene un interferograma de 

calibración para cada una de ellas tomado con la luz de una lám 

para de Hiarógeno que está adherida al interfer-Ometro del Ins-

ti tu to de iÍ.stronomía instalado en Tonantzintla. 

t ", 

Las mediciones de los interferogramas se realizaron 

con un estereocomparador Wild q_ue gentilmente nos fué facili-

tado por el 'C .E.T.E.N~A .. L. (Comisión para el Estudio del Terri-

torio Nacional). 

El m~todo que se sigue para la medición del interfero 

grama de la calibración es el siguiente:Se escoge una dirección 

_arbitraria que pase por la imágen del centro de una retícula 

01•togonal que es el centro aproximado de los anillos de 
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interferencia;a continuación se lleva el a~untador del estereo-

comparador sobre el máximo de c~da anillo y se registra su coor 

denada con respecto a un origen que el aparato tiene ya selecci~ 

nado;esto se hace par.?. cada anillo yendo del 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 esti--

mación de la corrección al centro;se promedian las mediciones 

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

riormente cada uno de estos promedios parciales se utilizan pa-

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

rá. un n•Jmero CJ.ll.e asoci.amos con lo o_11e llamrunos el "Centro CaJ.-

culado",este "'Jentro .'.:s.lculado" en general no coincide con la 

imagen de ·l:t retícula a la que denomina'Uos como "'.Jentro I.iedido", 

·,or lo tanto se puede encontrar la corrección al centro restando 

a la coordenada del 11 '.Jentro Medido" la del "Jen t;ro Calcula.do"; 

una vez hecho esto se urocede a encontrar el radio de cada a-

nillo tomando la coordenada medida para cada anillo y restando 
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li.l. coordenada del 11 Jentro ·Jalculado" ;este· proceso se repite pa-

ra cada dirección -que se escoja, entre más direcciones se ten-

gan mejores serán los resultados obtenidos. 

Para la medición del interferograJna de la nebulosa se 

escoge una· dirección con la misma inclinccdón que la de la lí-

nea escogida par:l la ·cali bra.ción y se n:iden l·as coordenadas de 

los máximos de los anillos yendo,al igual que antes,del anillo 

más externo del lado izquierdo al más externo del lado derecho, 

pasando por y :nidicL5.o el c.:mtro qu<:J una vez. más corres~onderá 

a la im'..Ígen ie la retícula anteriormente mencionada;se a¿lica. 

a la coordenel.d~c de este 11 '.Jentro ~.iedjdo" la corrección al centro 

encontrada en la. m·edición del interferogL·-tma Je la C-:"1ibr3.ción 

y se obtiene aci l._:. coordena.tLc de lo qtte i1ernos denotado como 

11 '.Jen tro Calculado11 , ca·n esto se procede a encon trsi.r los r:i.dios 

de los anillos rest:mdo a L1s coord.ena.Ll'.ls le estos la coordena-

da del 11 '.Jentro Jalcul9.do" ;si recorda"!los la ecuación que J.eduji-

mas :"nteriormente p;::ra la veloci:lad rad.ial ( I-12 ) esta sólo 
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depende de los r~dios tanto de los anillos .iel interferograma 

de la nebulosa como de los de los anillos del interferogra.ma de 

la calibración;estamos,entonces,listos para hacer los cálculos 

de la velocidad.En las páginas siguiente se muestran las foto-

grafías de los inte:.r:t'erogr::i.mas que se midieron y unas fotogra-

fías directas de las nebulosas estudiadas,después se rou~stran 

; las t~bl~s en donde se dan los resultados obtenidos. 
. ' 

'; 

En la tabla siguiente daremos las ·características y 

fechas en que fueron tomadas las placas.utilizadas. 

TABLA IV-1 

PLACA FECHA PRINCIPIO FIN 
EXPOSI!JION EXPOSICION 

FI 308 27-28 die 1976 lh 32m 2h 2m 

FI 236 29-30 mar 1976 2lh 22m 2lh 38m 

FI 300 26-27 die 1976 22h 16m 22h 5lm 
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RAMA DE S 280 INTERFEROG 

TA DE S ·'PLACA DIREC 
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INTERFEROGRAMA DE NGC 2244 

PLACA DIRECTA DE NGC 2244 
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DE IC 1848 INTERFEROGRAMA 

I R"'CTA DE PLACA D ... IC 1848 
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TABLA IV-2. 

PLACA FI 308 

NEBULOSA ln ~I • DI RE1~1JION vr(kms-1} s (km s".""1 ) 

s 280 208°. 7 -2°.7 26° 27.82 10.87 
. ' 

' 1 
i. 

43º.6 27.51 2. 68 

• 
58°.7 23.72 6.51 

86°.8 27.35 25.30 
.. ~ ..... ' 

107°.4 22.63 33.39 

127°.4 26.48 3.06 

' 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 

PROMEDIO 25.92 1.89 
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TABLA IV-3 

PLACA FI 236 

NEBULOSA . lJ:I bll DIRECCION. vr(kin s-1) a(km s-1 ) •. 

: . NGC 2244 206° .3 -2° .1 39° 60.52 24.24 ! 

65°. 7 56.52 18.51 

83º.5 59.46 10:97 

116°. 9 57.94 7.47 

142°.7 58.90 13080 
\,• 
;. 

168°.6 8.72 ;· 

55.55 ! 

204 °·.3 51.38 .9.28 

221º.9 53.22 5.35 

PROMEDIO 56.69 3.17 
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TABLA IV-4 

' PLACA FI 300 ,. 
\. 

NEBULOSA • ln bII • DIRE'J::ION .v (km s-1 ) • s(km s-1 ) r . 

IC 1848 ·137º .5 +1º.1 72º.9 -25.23 4.85 

87°.6 -26 •. 71 8.26 

96°.7 -26.22 8.76 

114°.4 -28.92 6.36 

132°.7 -27.64 3.43 

149°.3 -28.18 19.41 

'. '1 .. 178° .5 -25 .13 8.15 
i 

'·1 
195º .2 -25.69 14.97 

236°.6 -24.96 6.87 

PROMEDIO -26.52 1.44 

Estas veloci.d..ades obtenidas son velocidaJ.es con respecto 

a la tierra,para convertirlas a V3locidades con respecto al sol 

(ver Herrick 1930) ,los resulta.dos obtenidos se ven en la siguien-

te tabla. 
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TABLA IV-5 

NEBULOSA vr(c.r.t.) (km s-1 ) vr{c.r.s.)(km s-1 ) 

s 280 25~92 27.07 

NGC 2244 56.69 27.02 

IC 1848 -26.52 -38.72 

Para hacer los cálculos de la distancia cinemática se 

requiere tener la velocidad con respecto al LSR (Local Standard 

of Rest),para hacer la transformaci6n entre v (c.r.s.)(velocidad. r 

ra~ial con respecto al sol) y vt(velocidad con respecto al LSR) 

adoptemos como movimiento promedio del sol el siguiente: 

TI -1 
I ID= -9 km s 

,(:j -1 
Ve= 13.4 km s 

-r -1 
J:.=3o7kmsi o 

esto se obtiene para estrellas supergigantes de tipos espectra.-

les O-B5(tomado de Delhaye en Blaauw y Schmidt.Galactic Struct-

ure),por lo tanto va=l6.56 km s-1 ,las coordenadas del apex son: 

y J.. = + 37°. 
"~')( 
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los resultados obtenidos por Georgelin (1969) en este trabajo y 

por nosotros Be muestran en la tabla siguiente. 

TABLA IV- 6 

NEl3ULO$A vt(km s-1 ) (Ruelaa) v.t(km s-1 )(Georgelin) 

s 280 + 17.88 + 14.4 

NGC 2244 + 18.49 + 24.9 

IC 1848 37.86 35.7 

Ahora haremos una comparación entre la diGtancia ob-

tenida por medios cinemáticos y la obtenida por me.dios fotomé­

tricos ;las determinaciones fotométricas que se tienen de la es-

trella excitadora de S 280 y de los cúmulos de NGC 2244 e IC 

1848 dan como módulos de distancia (m
0
-M) y distancia fotomé­

trica los mostrados en la tabla siguiente, también se muestra la 

distancia cinemática calculada: 
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TABLA IV- 7 

NEBULOSA MOJULO DE DI3TANJIA 

GEORG8LIN (1969) 

s 280 11.40 

NGC 2244 11.06 

IC 1848 11.82 

1.91 .1.59 

1.63 1.79 

2.31 2.89 

En la tesis de Georgelin (1969) se detennina la velo-

cidad radial de muchas regiones H II y de ahi se encuentra su · 

distancia cinemática;al comparar esta con la distancia fotomé-

trica se encuentra una discrepancia que depende de la direcci6n 

del cielo hacia donde miremos,este efecto,en vista del número 

tan reducido de regiones H II que nosotros hemos estudiado no 

es notable para nuestros resultados;es necesario mencionar que 

se necesitan hacer muchas más mediciones para obtener mejores 

resultados y de ahi podar encontrar en donde está la causa de 

la disc:repancia. reportada por Georgelin. 
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Georgelin y Georgelin (1973) estudiaron las velocida-

des radiales. d.e regiones H II en todas direcciones en la Vía 

Láctea.Determinaron las distancias de la.s estrellas excitado-

ras basándose en trabajos publicados por varios autores.Como 

hemos discutido en el capítulo III las distancias de las estre 

llas están basadas en general en la fotometría lIBV y en alg11-

nos casos también en los tipos espectrales.Aparte de los erro-

res (accidentales y sistemáticos) en la fotometría estas dete.;: 

minaciones están sujetas a las calibraciones adoptadas para 

la.s magnitudes absolutas,los colores intrínsecos y la raz6n R, 

de la extinción interestelar al exceso de color.Estas son,las 

fuentes de error que afectan las distancias "fotométricas". 

Los a.u tores arrtba citados encontraron que las dis-

tancias de las regiones H II determinadas cinemáticamente usan 

do las velocidades radiales obtenidas por ellos y las distan-

cias de la estrella (o estrellas) excitadoras de la región 

H II mostraban una diferencia que p~recía variar ~orno función 
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de la longitud galáctica.La gráfica dada -por G,eorgelin y Geor-

gelin,que se muestra en la figura siguiente 

kpc 

+3 
dit:oilc;d cin . .. 

+2 ' 
. 

+1 . . . . . . ·1:: •• . .. .. 
o .. . . . .. . ... ,, .... •' . .. _, -:-. ·. 

-2 t 
so• 100 150' 200 250 300' 350' 

Fig 11 :Diferencia entre la distancia estelar y la distan­

cia cinemática de las rep;:iones H II en funci6n de 

la iongi tud galáctica.Tomada de Georgelin y Geor­

gelin (1973). 

la abscisa representa la longitud galáctica y la ordenada la 

diferencia de las distancias de la estrella y de la regi6n 

H II asociada. 

Hay que hacer notar que en las direcciones alrede-

dor de l=0º,90° 1180° y 270° la determinaci6n de la distancia 

cinemática no es confiable ya que los efectos de la rotaci6n 

diferencial en esas direcciones son muy pequeños y s0n insen-
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sibles a la distancia del objeto.Detodas maneras la causa de 

dicha discrepancia ha dado pie a muchos estudios. 

Las razones posibles de tal discrepancia pueden enu-

merarse como sigue: 

i)Errores en la determinaci6n de las distancias fotomé-· 

tricas. 

ii)La no validez del modelo de Schmidt para la rotaci6n 

galáctica,lo que implica,errores en las distancias 

cinemáticas. 

iii)La no coincidencia espacial,como algunos autores su-

gieren,de las estrellas excitadoras y de las regiones 

H II. 

En un trabajo reciente Minn y Greenberg (1972) redi!!!, 

cuten las velocidades radiales con el fin de elucidar este pr.2 

blema.En su estudio incluyen,aparte de las velocidades 6pti-

cas de las regiones H II,aquellas obtenidas con las líneas de 
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; recombinaéi6n del Hidr6geno ionizado en· la regi6n del radio. 

En lugar de comparar las distancias ellos comparan las velo-

cidades de las regiones H II y de sus estrellas excitadoras, 

en la figura siguiente se reproduce una gráfica donde la absci-

sa representa. la longitud galáctica y la ·o_rdenada la diferen-

cia de las velocidades radiales de la estrella y de su regi6n 

H II asociada, 

2IO' t!Oº llO" O" laO" 

• shvs. 
•30 o OP'"f'I cMWts •30 

b. O ossOcGtiorG 

•20 .. •20 

1·t0 ,'\ •10 

. ·' .. o ... 'f . 
~-10 . -. :' -10 

¡; .. 
-20 -20 

-30 -JO 

-40 -40 

250' 1110• llO" O" 280" 
Gotoctic Longitud• 

Fig 12:Diferencia entre las velocidades radiales de las re­
giones H II y de sus estrellas excitadoras como fun­
ci6n de la longitud galáctica.Tomada de Minn y Green 
berg (1973). 

Estos autores dicen que e$ta variación,que muestra una ostensi-

ble forma de. onda,no se debe a que las estrellas excitadoras y 
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l~s regiones HIT estén a distintas dist~nci3s,sino que afir-

man que dicha variación es una manifestación de las ondas de 

densidad pronuestas por Lin y Shu.En un trab::!.jo posterior 0ramp_ 

ton y Georeelin (1975) realizan ·este estudio de nuevo pero con 

un número mayor de datos,la gráfir.a que ellos obtienen s·e mues-

tra a continuación 

+ 
+ 
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+ 

+ + 
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+ + + 
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+ + .. 
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+ 

360° 270° 180° 90° o' 
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Fig 13:Diferencias de las velocidades entre las estrellas y 

y el gas en las regiones H II graficadas como función 
de la longitud galáctica.Tomada de Crampton y Georgelin 
(1975). 

se ve que la variación que ellos encuentran ya no presenta for 
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ma de onda,aunque admiten que I;:,_ 'nlrva de rotacj.Ón ol:ltenida !>~ 

ra el hemisferio norte está despla'7,ar1a h·~cia veloctdades más 

al tas con res~ecto a la del hemi.cferio sur.Este res11l t·1do fué 

obtenido ~or Kerr hace casi diez·años,basán~ose en observacio-

nes de la r~.ri.iación il.e 21 cm del Hidróe;eno neutro.La explica-

ción q11e este dió :fué q11e el gas interestelar tenín. una velo-

cid<Ld radi<:tl de alejamiento del centro galác·tico del orden de 

7 km s-l .Otros autores como Pi~mir, há'd sugerido ·1ue q1Jizá es-

to se deba a que no se ha tomado en consideración la forma es 

niral de los brazos ~~lácticos. 

Para aclarar el comportruniento cinemático de los ob-

jetos de la poblacióD I,re•P.ones B II y estrellas excitadoras 

es necesario h~cer un exáir.en crítico de loo dato8 de las obse! 

v:i.ciones sohre las cuales están basadas las conclusiones de 

que existe una dincreuancia entre las velocidades de las estre 

llas exci tado~as y las regiones H II ,y de los datos y calibra-

cienes en que están basadas lrts '.liGt'.:l.nci"l.s '1.e los objeto8 ex-
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citadores de las regiones H II. 

En esta tesis hemos determinado las distancias cine-

máticas y fotométricas de tres regiones H II que son,S 280, 

NGC 2244 e IC 1848 ,como se oosern. en nuestras ·tablas (ver ca-

pítulo IV) las diferencias entre las distancias fotométricas y 

cinemáticas no muestran l~ tendencia señalada· por Georgelin y 

Georgelin (1973). 

Es claro que muchas más determinaciones,t~nto de mó-

dulas de distancias,como de velocidades radiales,los que nos 

proporcionan la di<:t·=mcia fotométrica y la dist'lnci:i. cinemá-

tica respectiva.mente,serán necesarias para confirmar o refutar 

la tesis establecida :rnr los Georgelin. 



A p E N D I e E I 

.... 



96 

APENOIJE I 

CALC.JULO D~ LA FUNJION DE 'rRAHSHSION DE UN ETALON 

Sean t,t' y r los factores por los cuales disminuye la 

anipli tud de las ondas al pasar del aire al e talón, del e talón al , 

aire y al reflejarse;de modo que el fenómeno quedará descrito co 

mo 'se ve en el siguiente dibujo. 

Sabemos que se puede deacribir una onda nlana como si-
. _. ~ 

gue 'ff t,t}=Ae'(A,.-;-w~) donde A es el vector de propagación, tV 

la frecuencia,A la amplitud y t el tiempo;descomponiendo la fu~ 
.,, 

l/J ,·J.yt -UJt 
ción de onda en dos partes r:::: Ae e se v0 que se le puede a-

saciar a la onda una amplitud compleja dada por la parte que no 
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A
l ¡).p 

depende del 'tiempo,por lo t.:mto =Ae ,esto es particu-

larmente útil cuando hay que tratar con problemas qe superposi-

ción,ya que só1o será necesario considerar estas amplitudes com-

plejas. 

La amplitud total de las ondas transmitidas por e+ e-

A ¡/) 1 I ¡} I . ',t.e} 
talón estará dada por: e == att fatty2e' .ratl r-~e' f ... 

donde /) es la fase de la onda resultan te y J es la diferencia 

de fase entre un rayo transmitido y el siguiente. 

A ,•p .J..t' {, .z ,'J 4- /11.á J 
Entonces e :::: a¡;. ¡l+Y'e rre + ... 

se ve que la parte ~ncerrada entre paréntesis es una serie geomé-

trica cuya razón es 
.i •,J 

re' la cual es menor que uno,por lo tan-

to su suma es igual a: 
/ / 

:¿ -t'd - re 
/

- .2. ,05 r- e 

de donde 

2 1"9 -NJ. 
Sabemos que lo< A = (Ae ) (Ae ) ,el cuadrado de la am-
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plitud es igual al produJto de la amplitud compleja y su conju-

gado,por lo tanto, z;¿ A2 __ attfl.J- r~'""tCf Ja 11t1-r..2e1'd J 
1-.:lr~os~f r4 j- .fr~osJrr-4-

Se~n tt' =T Factor de transmisión de in·tensidad y 

2 r =R Factor de reflexión de 'intensidad,por lo 
a~T.z 

de donde 

Haciendo C=4R/(l-R) 2 
y B=T

2
/(1-R) 2 podemos escri-

bir• la expresión de la intensidad de la siguiente forma: 

I=I B/(l+C sen2 á/2). 
o 
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