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1. En el principio creé Dios el cielo y

la tierra.

2. Ia tierra,empero,estaba informe y

vacia,y las tinieblas cubrian la superfi-
cie del abismo,y el Espiritu de Dios se

movia sobre las aguas.

Génesais,Capitulo i,Versiculbs 1y 2.
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A menndo se’ oS ha presuntedo vara qué sirven las
matemdticas,y si ésas_delicadasbeonstrucciones que Sacamos
enteramente'de'nuestro esviritu son artificiales y concehi
das por nuestro capricho.

Debo hacer una distincidn entre las personas que
hacen esta nregunta,.bas gentes préctices recleman de noso-
tros solamente el medio para ganar dinero.Esas no merecen
qdeyselles resnondaimis bien convendria precuntarles para
gué acumular tantas rinuezas,y si, para tenevr tiemvo de ad
quirirlas,es necesario desnrecizr el arte y la ciencia,dqi
cos one nos dotan de-almas capaces de gomarlas,

: - . . 4
= : et prooter vitam vivendi verdere causas

Henri Poinecaré en E1 Valor de la 7iencia

+Liocunidn latina de Juvenal (Sdtiras,VITT,84),qne significas -
"Para vivir,renunciar & lo que es 1z razdn del vivir®,
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En esta tesis se hace una descriveidn del uso de la

yﬁéchicabde interferometria Fabry-Pérot al estudio de la cinemd-

tieca galdctica.

El tradajo. se inicia con una desériﬁéién de las re-
gioﬁes‘H ITjeste nombre fué inventado por. el astrénomo‘danés
Sﬁergren para designar-a las nubeé de Hidrdreno ionizado que
hay en nuestra galaxia,Para que una nube de Hidrdgeno nentro
que se encuéntra en el medio interestelar se ronvrierta en una
regién H IT es necesario gue exista un agenté enercético que
prdvea la energia requefida rara ionizar al Hidrézeno.Este a-
vgente estd representadn nor las estrellas calientes de tivnos
esnentrales entre 0 y B2,las cu2les son estrellas masivas gne,
dehido a s espertro,sahemos que deben tener temperaturas su-
perficiales del oraeﬁ de 30,000 °% a 50,000 °%.Se Aiscnte tam~

b én el hecho de gue l=8 regiones H IT mds brrillantes en otras

g2

laxizs delinean 108 hrazos esnirales v me meneionan loz resnltedog

ohtenidar nor Hodsel1068) de ans estudiosz de la digtribucidn de las




regiones H II en ~calaxing esvirales,él encuentra que més o
menos a una cuarta parte-de lg distanciz entre el centro galég
tico ¥y la regién H IT mds externa se vresenta un méximq en la
distribneidn,que la distribucidn interna,es decir,del mdximo
hacin el centro galdctico es diferente semin el tipo de éalaxia
éstudiada y'finalmente,que del mdximo. hacia afuera el nimero
de regiones H 11 decrece y que la forma del decrecimiento es la
misma independientemente del tino de galaxia.Sevhabla'también
de que una regidén H II funciona como un convertidor de frecue£ 
cigs,q sea,que recibe la radiacidn ionkzante de la estrel;a ex
'citadora,que cae en la residn ultravioleta del espectro,yAlue«
go 1la reemite en la parte visible,el mecanismo detallado se da
en el capitulo I.7omo se menciond anteriormente para otras ga-
laxias espirales se ha observado que las regiones H I1 mds bri
llzntes delinean ios brazos espirales.Haciendo una analogia se
puede pensar que lo mismo sucede en nuesira galaxia,por lo que,
la determinacidn de las distancias que nos separzn de las re-

giones H TI nos nuede ayudar a delinear brazos espirales en
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;_nuestra galéxia.con el fin de hacer esto se discute en el capi

tulo IT toda 1o teorfa del,etalén Eabry—férot el cual serd el
que,ﬁediante los interferosramas tomados a las resiones W IT,
nos permita.encontcar las-velocidades radiales de las nebnulossas
.'estudiadgs ¥y posteriormente haciendo uso del modelo de Schmidt
nara la rofacidn‘galéctiéa podremos averiguar sus distnncias a
‘nosotros;el modelo de Schmidt para la rotacidn se discute en el
anitulo I1I y su windtesis fundamental es la siguiente:La ga-
laxia estd rotando en forma diferenoial;esto es,que cualnyier
objeto se estard moviendo en‘una drbvitz circular alvededor del
centro #aldctico,con la velocidad exacta gue se requiere-para
produecir la fuerza centrifuga que balancee la atraceidn gravi-
tacional oproiucida por la masa contenids en el interior de una
esfera que tenga.por radio la distancia del ohjeto en cuestidn
al centro galdctico.Ademds se habla un poco de la forma en gque
se determina Totométricamente la distancia a una estrella,esto
se hice 2on el objato ae comparar la distancia obienida usando

el modelo de Schmidt,0 sea,la distancia cinemdtica con 1a dise
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tancia obtenida por medios fotométricos para cada una de las
fuentes excitadoras de las ragiones H IT estudiadasjes 1dgico
pensar que una fuente excitadora y su dorreSpondiente regiénA
H II eétarén locélizadas‘a ia misma distancia,por lo‘tanto,loé
resultados obtenidos para la distancia cinemdtica y ia fotomé-
trica debefén ser iguales dentro de un ﬁierto mdrgen de error._
Georgelin (1969) despuéds de un estudio Aetallado ds mﬁchas fe—
‘glones H II llegd a la conclusidén de que esto no sucedia asi,
sino que habfa una discrepancia entre la distancia cinemitica y
la fotométrica y que esta denendia de la direccidn en la cual
se observara.De nuestros resultados que se muestran en el capi-
tulo IV se ve gue,si bien hay diferencias,el ndmero de objetos
~estudiados (tres) es tan reducido que no nos permite planitear
ﬁna conclusién definitiva,o sea,nuestra. tesis no comprueba\lo
dicho por Georgeiin (1969) pero tampoco lo contradize con lo que
esto quedg como un problema abierto que,desde luego,es un reto

para las investigaciones astrofisicas modernas.’
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Una pregunta gue surge inmediatamente de lé lectura
‘dg ia introduccién es la siguiente:qué papel juegan las regio-
- mes H.IT en la_cinemética galdctica ?,a la respuesta a esta prg;'

*
gunta es a lo que nos deadicaremos dentro del oresente capitulo.

En 1950,de detalladas observaciones de galaxias cer-
'éanas,en particular de M 3l,Baéde y Mayall mostraron que las
kestrellas jévénés de tivo O y B y las regiones H II efan los
' prinqipales constituyente de los brazos espirales.En nuestra
©galaxia,la Via}Léotea,delinear los brazos espirales no es tan
‘fécil como en las galaexias externas,pues nuestra coloczcidn den
tro del sistema galicﬁico'impide que tengamos una vista tofal

de é1.

Primeros Intentos para Encontrar una Estructura Espiral para

Nuestra Galaxia

‘ En 1952 Morgan,Sharpless y Osterbrock estudiaron las
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e 'vestreiias femp:énas alrededor del sol encontrando pér priméra

véz evidencia de la existencia de brazos espirales en la‘galaxia;_
Pbgo después;se encontrd que la distribucidn de las regiones H 1T
1 ‘:'cercanas al'sol,deiiheaba los mismos brazos que 1as’estrella$ 0

. ¥ B,todos ellos dentro del plano galdctico.

Varios‘autores més,confirmaron estaé daterminéciongs,
péro:désgraciadamente este método usando observaciones de la re~
E gidn dptica es limitadb,primero debido a que sélo la vecindad 80
| lar a aproximadamente 3 kpc se puede observar en le regidn Spti-
Aca y segundo debido a la dificultad de determinar distancias‘éog

:. fiables de los objetos lejanos,los cuales sufren de la extincidn

interestelar.

Es evidente entonces que las regiones H IT son,en gene
ral,buenocs indicadores de la estructura espirsl.Por lo tanto el

estudio de un ndmero mayor de regiones H TI mds alejadas nos ayu

dard a delinear la estructura espiral de una forma mds extensa y



deﬁalléda.‘

No se habian realizado estudios eépectrogréfiﬁos’sié;
’teméticoé de las regiones H II hasta que Courtes (1960) los iﬁi~
_dié con el interferdmetro Fabry-Pérot,sicsuiendo los pasos de
Cpurtés,Georgelin y Georgelin (1970) hiciéron un estudio exténe
sb de todas las regiones H 1T galdcticas,hasta distanciasg de cug
tfo p cindo kiloparsecs del sol,basdndose en velocidades radia-
’ }eé medidas usando la linea Hoa del Pidrdseno con el interferd-

metro‘fotogréfico Fabry-Pérot.
Estructura ESpiral Obtenida a Partir de lds Regiones H IT

A continuacidn discutiremos mds detalladamente la dig-
trivucidn de 1as.regiones H II en las galaxias espirales;las re-
giones H 1T mds brillantes definen los brazos espirales en ellas,
como en la bien estudiada galaxia M 31 mepcionada antariormen-

te,las de menor brillantez se encuentran principalmente en esos
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. brazos y se observa que todas las ragioneé H IT,ya sean brillan~-
tes d,débileé,estén en un plano,el cunal define el plano de la

galaxia,es decir,define un planoc de simetria.

S

“Un'estudio exfenso de las regiones H IT en galaiias
i ,ésﬁiialés ha'sidd’hecho por Hodge.Hodge'(lQSB) hace’un estudio
1.dé‘1a diétribudién fadial de regiones H IT en galaxias éspiraﬁ
1: ,1eg,dejando a un lado detalles estructurales secundarios éomo{
los brazos espirales y las barrag.Esta distribusidn a zran es-
cala podria ayudarnos a delinear las dreas de Pormacidn este--

lar en las galaxias,y por lo tanto,esto puede utilizarse en la

investigacidn de la evolucidn galidctica.

Para hacer esto é1 estudid veinticineco galaxias espi-

rales en base al ndimero de régiones H T1 detectadas,que se pré—

v

feria grande,y 2l dngulo que formaba el plano de la galaxia con
el plano del cielo,que se preferia que fuera vequefio;de los his-

togramas obtenidos al graficar el ndmero de reriones W II cone-
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4ra sus distanciss al centro galdcetico Hodge concluyd que:

: i)Héy un mdximo en-la distribuéién a
aproxima@amente un cuarto de la dis-
ﬁancia éntra el centro y la regién H II
;més externa.El mdximo es generalmente‘
més prénunéiado para galaxias de tipo
.- 8b que paravlas de tipo Sc.
ii)La estructura espiral produce pequefias
perturbaciones en la distribucidn ge-
neral y parece tener un efectobsecunda—
rio en ella. , | L
iii)E1 némero de regiones H II por anidad
de superficie decrece lentaménte de

este méximo hacia afuera.
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Sus resultados principales son:

i)Las curvas son esencialmente iguales hacia
afuera del mdximo y

ii)Los tipos galdcticos hacen que la distribu—-

cidn interna,es decir del mdximo hacia el

centro,sea diferente para distintos tipos..

- Los Brazos Lspirales en Nuestra Galaxia.

'Héciendo una analogia entre otras galaxias y lavm‘xes--i
tra se puede suponer quejlas regiones H IT mds brillanfes deli~
nean los brazos espirales y que estdn también concentradas en
el plano galdctico,esto dltimo es evidente para nuestra galaxia
ya que a excepcidén de las mds cercanas que por esto mismo se en~-
cuentran aylatifudes'galécticas altes,todas las demds se encuén—
g tran mds o menos en el ecuador galdctico.

E De las determinaciones gue se han hecho de las dis-
tanciss de las estrellas calientes asociadas cou las regiones H

i 1T se han encontrado,para el hemisferio norte, tres brazos espi
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FigyzﬁLas regionas i II del hemisferio norte se grafican so-
o "bre el plano de la galaxia como puntos nezros,d estre-
“1las OB brillantes se grafican como puntos blancos,el

SHE punto - indica el sol.Las partes de 3 brazos zsnirales
; se aprecian,el mds externo(orazo de Terseo),el local

(  trazo de Oridén) y el interno (brazo de Sagitario).
Ta longital salictica se inlica con el cero hacia el -
ntro galdetico,que se muestra comoc dos circulos con-
n

trizos a 10 kpe del sol. Tomada de Osterhrock (1974),

L
cé



y para el hemiszferio suar un brazo que corve en sentido diferen~ .

- te a los encontrados en el hemisferio norte,ver la figura sigui

3 centa.
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© . Tig 3:las regiones H II del hemisferio sur se grafican so -
- bre el plano de la galaxia como puntos negros,cdmulos
L i de estrellas jé7enes se grafican como puntos blancos,
el punto O denota el sol y el centro galdztico se mues
{

tra como dos circulos concéntricos a un: distancia de
j . 10 kpc del sol. Tomada.de Osterbrock (1974).

Istas detzruinacziones no se pueden hacer para distan-
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’ciaé"muy grﬁndes.debido a que lg absorcidn debilita la-luz que
nos lléga>dé los objetos celestes‘y este debilitamiento depende
~de la direccidn en que sg observe,por ejemplo,la absorcién en la
direccjén del cehiro galdctico es chho mayér que aquella que

hay en la direccidn de los polos galdoticos.

De entre 1as'nebulpsa§ brillantes y extendidés Que hay
én‘el cielo gxistén dos clases principales;las regiones H iI ¥
41a§ nebulosas de reflexién,estas dltimas se oroducen deﬁido a que
mégclado,con el gas interestelaf hay pqlvo,el cual dispersa la
radiacidn que recibe de una estrella en todas direcciones y éde—
ﬁés'eomo la estrella responsable de esta luminosidad no tiene
gsuficientes fotones vltravioleta no ée ioniza el gas y,por lo
tanto, no emite.Esta luz dispersa lo que hace es que alumbra el
~polvo interesteldr haciendo que ninguna nebulosa sea completa-
“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 Via Léctea es luz difusa,disversada

nor el volve interestelar,vero no se sabe ain el mecanismo en a-
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»

 quellos -casos en los que no'se encuentra Gna estrella visible

asociada.

Pgra que~exista'una regidén H Ii se nécesita qﬁe dentro
de'una regidn de gas interestelar haya una o més‘estrellasvde i
7p6yO-B2 qué provean'fotbnes ultravioleta con energia mayor a
:Ijaé 8.V, que es ei valor de la energiz de ignizacién del 4tomo
dé Hidrégeno;estas estrellas entonces ionizardn ﬁna céntidad Su-
f_ficiente de éas pafa gue la regién gea fdeilmente observada,las
estrellas 0-B2 pertenecen a cimulos jévenes los cuamles también‘
tienen estrellas de tipo espectral B mds tardio que B2,por lo

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

Sabemos que él Hidrdeeno,al igual que todos los demds
elementos,tiene distintos niveles estables de excitacidn y que
en particular las transiciones de cualquier nivel con ndmero
cufntico princival n >»2 al nivel con n=2 emiten una serig de 1i~

" neas que se llama serie de Balmer,en honor del fisico suizo J.



12

J.Balmerjeste observd que ciertas lineas se encontraban en la
pérte‘visiblé del espectro y que podian ser descritas por la
' siguiente relacidn empirica:
— =7 4. ‘
/{ _'32 ' /z" donde n=3,4,5,...
-1la cantidad R -es conocida como la constante de Rydberg y tiene
un valotr de;R=1.097 x 107 n~t=1.097 x 1073 g1 y A representa

el valor de 1z longitud de onda de la linea producida.

nada una de las lineas se denomind como la letra H se-
5guida de una letra griega,comenzando con o« para n=3,/A3 para
n=4 y asi sucesivamente hasta que es necesario pasar de las le-

tras a ndmeros;la longitud de Ho serd:

=l
=[P =450 A

Es interesante recordar los antecendentes higtéricos
del reconocimiento y subdivisién de las nebulosas difusas y
Brillantes en dos clases.A principios de este siglo V.M. Sli-

pher anuncid que el esnectro de la nebulosa localizada alrededor
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:.de ias Pléyades presentaba l{neas de absorcién,cgntrariameﬁte
a lo que se pensaba;que todas las nehu;osas brillantes deberi-
én,presentar espectro§ como el de la - nebulosa de Ofién,es de-
cir,de lineas’de emisidn;pronto se encontraron otras nebulosas
'qqe tenian espectros de este tivo,por lo tanto!parecfapque las
nebulosas se dividfan en dos clasesjaquellas con,liﬁeas de e~
migién en su espectro y las que tenfan lineas de absorciédn,las
cuales tenian espeétros similares a los de las estrellas;mds
tarde Hubdle mostrd gue estas necbulosas se encontraban cerca de
yestrellas felativamente frias,de hecho mds tardfas que Bl-B2,a
las ocue se les denomind,como ya dijimos,neﬁulosas ds reflexién
debido a que brillan a causa de la luz reflejada y dispersada
de su estrella nercanajestas nebulosas no‘produnen lineas de
enisidn yva qhe,como se méncioné anteriorménte,sus estrellas cer

canag no emiten suficientes fotones ultravioleta pares oroducir

ionizacidn del gas.

Hubhle mostrdé también gue las otras nebrlosasg,las gue
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‘tehian 1lineas dé emisidn en su espectro,siempre estaban asocia
éaé con estrellas calieﬁtes,las cnuales produnen la radiécién ul
t?avioleta necesaria para ionizar los dtomos de Hidrdgeno que
éomponen el gas interestelar,una'vezbionizado un {tomo de Hidrd
geﬁo,el nicleo,o sea un protdén,y el electrdn separado vaéan por
el medio hésta que otro elecirdn que también estd moviéndose
sea atrapado por el nucleo y pase a uno de los estados ligados,
generalmente elkmecanismo de decaimiento de los electrones pro

; cede de la siguiente forma:el electrdn_libre es atrapado y cae
a uno de los niveles de excitacién més altos del dtomo de Hidré-.

géno,en esta transicidn se produce un cuanto de energfa electro-

magnética due cae en la zona del radio,posteriormente este elec-
trén va decayendo paulatinamente de este nivel haste el estado
vagse y en cada transicidn se produce un cuanto de energia luminosa,
en este vroceso sé’producen todas las lineas 1uﬁinosas de las se
ries del HidrégenojLyman,Balmer,Paschen,étc,de hecho lo que estd
haciendo una regidn H II es convertir 1g radiacidn ultravioleta

que recibe de su estrella excitadora en una radiacién de frecuen
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cia més baja.Deéde'la‘sﬁperficie de la tiérravsélo son visibles

las lineas de Balmer,debidb a que la atmdsfera terrestre es muy

eficiente para absorber 1ineas infrarrojas y ultravioletas,de en
tre las lineas de Balmer la mds brillante es Ha que como se men
ciona mds adelante fué la r#diacién utilizada en la parte ob-

| servacional de este trabajo.

No sélo se observan estas lineas correspondientes al

ﬁidfdgeno,sino que de acuerdo a la composicién quimica de la ne
bulosa,que es semejante a lu estelar,oueden ¢star presentes o--
trgs raidiaciones,entre ellas estdn las radiaciones delﬁ Iﬂ que
comd se menciona mis adelante se encuentran cgrca de Hot ,las
de [0 III] y[N III] gue son muy brillantes io cual nirsce gque po-
dria implicar una gran abundantia de estos elementos,unas 11—
neas ds color verde con longitudes de onda de 5007 R y 4959 2
qae cuando fueron primeramente observadas no puedieron ser ex-
’j plicadas en base a ninguna tranéicién d2 los elemantos conoCi-

i .dos y se le atribuyeron a un nivotético elamento llamado “ne-
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bulio",las iel Helio una y dos veces ionizado étc.

BEn 1927 Bowen did una explicacidn satisfactoria de
las 1fneas del nebulio",como lineas onroducidas por transicignesv
nrohibiéas en ei idn de 0+;esto es que tienen una muy eédasa
probgbilidad de ocurrir y por lo tanto nunca se habian obser~
'Vado en 1la tierrajsucede que los electroneé del ién 0+§on ex~
“citgdos mediante colisiones a estados superiores de energié
que son estados metaestables,o sea,con vidas medias muy larges
lo que implica aue cuzndo un electrdn cae en unoc de esos este-
dos nnede permanecer‘ahi durante mucho tiemno antes de pésar a
“un éstado de menor energia debido a la emisidn de un cuanto lu-
minosojen condiciones de laboratorio esto nuiica sucede ya que

iones con electrones en dichos uiveles son deexcitados también

.
=3

colisionalmente y no hay emisidnj;pero vara el medio intereste-
lar donde las densidades son tan pequefias las colisiones son
adn mds improbables que la deexcitacidn nor emisidn,y es pues,

por esto,que s2 observan estas lineas.
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?ar.,i la emisidn t‘an funerte de [O III] vy I_-N iII] que

se’méncioné antzriormente Bowen encontrd también una exvnlica-
1cidn satisfactoria,que no deja,sin duda de ser genialjuna de lés
lineas de emisidén del Helio ionizado resulta que tiene una lon-
gitud de onda (304 & ) que nos provorciona la energia necesaria
?ara excitar un i6én de 01" a uno de sus niveles supériores.ba
‘gr?n cantidad de fotones producidos nor el Helio con 304 e dé
longitud de onda excifan un buen porcentaje de iones ﬁe_O++

que al deexcitarse producen las lineas brillantes de las cuales
hab;ébamos;algunas dg ellas se encuentran en el azul y el vioig
ta, también se produce una linea ultravioléta (374 ) muy inte~
resante.Esta 1inea de 374 R de longitud de onda tiene,otra vesz,
la cantidad de energia exacta para llevar los iones de Nt a
estados superiores de excitacidn;debido a este mecanismo una

gran parte del ntt es excitada,y asi mediante su decaimiento

a estalos de ensrgia inferiores se producen las otras lineas bri

“1llantes en el azul y el violeta de los espectros de las regiones

de Hidrdézeno ionizado.La intensidad de las lineas del Oxigeno y
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del Nitrémeno ionizados,estd completamente explicada por esta

doble coincidencia.

Debido a queée la luz de las regiones H I1 estd concen

“trada en algunas lineas de emisidn se les ha aplicado la' téeni

ca espectroscénica para la determinacién de velocidades radia-
les.fstas medidas muestran que para un punto particular dé una
galaxia el moviﬁieﬁto dominante es el de rotacidn diferencial..
De hecho muchas investigaciones de rotacidn de las galaxias y
de déterminacién de masas galdcticas (Burbidge,Burbidge y Pren
dergast.Ap.J. 1959~65) se han realizado con estos datos de ve-

locidad radial de regiones H II.

Hemos visto,que la enisidn de las regiones H II es
esencialmente de ‘lineas monocromdticas,las cuales si se aislan

mediante el uso de filtros adecuados,puaden utilizarse en el

e &

dispositivo Pabry-Pérot,que discutiremos mds adelante,ya que es

.

te nroduce patrones de interferencia sélo para radiaciones cua

simonocromdticas.
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"Una caracteristica de las regiones de emisidn que Qg
' ;lé 1a péna'menéionar es la signiente:la cantidad de energia lu
‘minosa que recibimos de un 4rea dada de un cierto»ndmero de gra
dos éuadrados es constanfe sin importar a qﬁe distan:iabéSté lo

calizada la nebulosa y suponiendo que‘no hay absorcidnjesto se

‘demuestra fdcilmente.

Seakfl ei dngulo sélido que subtiende‘el éreé fija A
.sobre la bdveda celeste,Il la energia por unidad de éfea que TE
cibimos de la nepulosa cuando estd colocada a una distancia r
e 12 la energia por unidad de 4rea que recibimos de la nebulosa
cuando estd colocada n una distancia R,por lo tanto;11/12=32/r2
y sean ﬁq ¥ gg la energia recibida por el drea fija A para la
nebniosa colocada a las distancias » y R entonces:
B=avI, y Q{.—._;m‘z,,:.nn’%;"xﬁgy*j,:z'

de donde gqueda demostrado lo que se queria demostrar,

iEaga Vi



o
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’Metodos Empleados en la Observacidn de las Nebulosas. en. -

S : , Emisidn

La composicién quimicé de las nebulosas gaseosas es
en‘general semejante a la de las estrellas,por'lo tanto, el Hi—
drégeno serd el elemento mds abundante ,de modo que su emisidn
prihcipéi debe eétar,constituida por la radiécién que este. e-
mite,En ia parte visible del espectro,debido a las condiciones
fisicas gue prevalecen en ias nebulosas,principalemente a las
condicibnes de temperatura,aparece la serie &e Balmer,por lo

g “tanto,como la linea H es la mds intensa es conveniente es-

tudiarla aisldndola de otras lineas y del fondo del cielo me-
diante filtros y emulsiones especiales con el fin de aumentar
. lo mds posivle el contraste entre las nubes de emisidn y el fon

‘ do del cielo.Como apuntamos anterioimente la longitud de onda

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

elementos gue tuvieran lineas de emisidn cerca de este valor re
presentarian una difiecultad para el uislamiento de H , desgracia

i damente existen estos elementos y son:
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| | ’a)Radiaciones emitidas por la atmdsfera alté;estas son"
~€ L :,Y ‘ prinéipalmente,el dobletg 6300—6363 Raeor ¥ ios
. ' ﬁéximos de las bandas de OH loca}izados en 6533,6502
o ;- SR -y 6469 R.Es.més o menos fdeil eliminar las primeras
| mediarnte filtros,pero las segundas son,dependiendo
-del ancho de banda del filtro utilizado,précticamenfe
'i‘ S imposibles de eliminar, debido a su cercania a He& |,
948 1a ﬁés lejana;si bien esta radiacidn es débvil
contribuye de una munera defiﬁitiVa a la intensidad
del fondo del cielo,lc cual como veremos a continua-
cidn,hace que e} contraste disminuya.
i o b)Las lineas nebulares del Nitrégend:

En las nebulosas
gaseosas se producen lineas de emisidn del Hitrdgeno
Una vez ionizado,ademds estas 1f{neas son lineas ﬁrd—
o L , hibidas cuya locglizacién en el espectro es a los '

6548 y 6584 1.
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; Evaluacié?x dél 'Co'ntrayste: ‘
Bl enegrecimiento de la p}éca fotogrd~ "
f.i.ca,en la vecindad de un punto A del piand focal de un objeti-
vo O,que se supondrsd siempre de la misma razén focal paré todos
los desarrollqs subsecuentgs,depende definitivanpente de la can~

tidad de energia luminosa que llegue a esa parte de la placa.

Sea dg un elemento de drea alrededor de un punto A en
'el ﬁléno' focal del objetivo O,sea J la energia emitida por ia
fuente luminosa,que’ en este ccso es el orifiecio de la. entrada
de la cdmara Totogrifica y sea 2 el é.nguloI sélido que subtien-
de dicho orificio visto desde el punto Aj;la ensrgia que llega al
’ punto A tendrd,obviamente,dos componentes;una debida al .término
monocromético_ Ha 'y otra al continuo que en su parte mayorita-
ria va desde l’ a A’z donde ’{f’l: es el ancho medio de banda del
filtro utilizado,

La enerzia serd igual a f._. Jxq ¥ la densidad por
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ggidad de ;'irea: 5 = __.é:_ g2 _@;

4s As

""ﬁll = .&A f’[ g2,

La razdn de intensidad total a intensidad de continuo

T [’ = ..E.-L = E’Vd d Z'-{f'l’ = / + '_-—-——-i;',“
serdy 4 . ’
_se‘ré R 3:1 LA, A,

de acuerdo con Courtds (1960) definiremos el contraste. F como:

/t Ly,

L, i
oaa.mos/—’ [70 para un Illtro de 250 R de banda,por

o= ik
lo tanto, ¢ £ (2504)
| E/42)

como E/AX)o( A/{ entonces i et S
o Evsl) N

2o aue imlica aue £ (M(as04)) = NE (2504)

_Ea L - A4

[ (M2504)) ,Vf,, (250 A) 7

que entre mds angosta sea la banda del filtro que estd siendo u

0 sea que: por lo

tilizado,el contraste serd mayor.
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Sabemos que el ancho medioc de banda de los filtros u-
«,tilizados en él reductor focal del Instituto de Astronomiaves‘

de 10'3,'p6r lo tanto, én estas unidades el contraste que se
/o
0.04

‘obtisne con ellos serd: /= — 415'}2

 Bquivo Interferométrico del Instituto de Astronomia.

‘Propiedades Generales del Etalén Fabry-Pérot:

‘El etaldn Fabry-

- Pérot consta de dos placas semi-reflectoras separadas una dis=

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

tas placas es la parte interna,debe procurarse que dicha parte

interna de las placas esté perfectamente parzlela a la parte co
rrespondiente de la otra placa ya que si esto no sucede se ob--
tienen en el patrdn de interferencia reflexiones ajenas que oue

den-disminuir la calidad de los anillos.



Y

e

Pig 4: Esquema del etaldn Pabry-Pérot.

" A continuacidn caleularemos 12 esuacidn que describe

el fendmeno :de interferencia que produce los méximos en un eta-

:16nv;para ello nos ayudaremos de la siguiente figura (fig 5):
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Iy ¥ L, son las placas semifefle6£oraé.

indice ae refracéiéﬁ de la materia entre ambas placas,
e es la separéciéh de las placas.

A es el punto de incidencia de un rayo luminoso.

i es el dngulo de incidencia y

r es el dngulo de refraccidn._

El :rayo AB es descbmpue;to en dos rayqs parciéles,el rayo BE dgv

" nominado como rayo 1 y el rayo BC que despuds de una refleccidn
Yy

'sobre'Ll produce el rayo CD y finalmente el rayo 2jel rayo 1.in

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

de la diferencia de camino dptico entre ambos.

La diferencic de camino dptico entre 1os‘rayos ly 2

ot d=n/Bp +#2)- BE

pero

BC=¢p=ccosvr=ce
por- otra parte CD=pPF +FD

pero  p(¥p)= BE

por lo . tanto

= n(Be) *R(EF) t n(FD)~BE =



R « . g |
S = )z/Bt)fwl(ekF).: R(BeroF)=
= r(Geier) = /Z(GF)
'perp GF#Z&‘CC&Y‘ por lo tento &= Znecesy
“entonces habrd igtérferéncia constructiva cuando: ; :
oZ/?t?CﬂSY = /é), , doﬁde /k& N _
De la ley de Snell sabemos gque: )?,selz l._—.: /7158)! yv
pafa las‘aplicaciones astrondmicas 'i' siempre es pequéﬁo;por—
que la regidn del cielo que ve un telescopio depende de su ra-
i, zén focal la que en general es‘grande(F/lS aproximadamente para
 el.te1esccpio de un metro del Instituto.de Asfronomia)esto hace
Que los rayos luminosos mds alejados de la perpendicularidad
caigan con un dngulo de 3°.8 a la placsa de%}etalén y entonces
como el dngulo de incidencia es pequefio de 1a71ey de Snell feng
mos que: /Z, /_'_—-_— '/2.2 Y
.81 dentro y fuer; del etaldn tenemos aire,es deéir,nl=n2=l'en—
tonces 5o l’zsenr ¥y por lo tanto la condicidn para in-
terferencia constructiva queda como: .Zec@s [-—. /4/8_

—

Je aqui en adelunte trabajiremos con la ecuacidn:
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‘i*i   :   i,‘ - 45%£c05i:=444

C( TI-1 )
;cdmo se ve,cualquier punto que esté en el plano focal -

Ly en el.condvcon abertura dada por el dngulo 'i' satisface la

ecuacidén ( II-1 ),por lo tanto,los mdximos de interferencia se

“‘derdn en forma de anillos.

Para el centrqlde los anillos de interferencia i=0°
~'por.lo que one=pA donde p es el orden de interferencia del cen

.1 trojei p=2ne/A es un nimero entero entonces en el centro de los

' anillos habrd un méximo.

A menos que esnecigiquémos 1o contrario,consideraremos

aque en el centro hay un mdximo de'interferencia;este méximo corres-
. nonderd a lo gue denominaremos el vrimer anillo.Es obvio aue lo que
caracteriza a los anillos es el término k que se llama orden de
intérferenciajde la ecuacidn ( II-1 ) se obtiene que:

Co 2ne . .

' :T COS[:chSé

. de agui se ve gue al pasar del primer anillo al segundo el ore
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den de interferencia deberd decrecer,ya gue el 4ngulo crece y la

(i funcién cos¢  decrece.Por lo tanto en un patrén de interfe--

rencia para un etalén Fabry-Pérot el orden de interferencia de

o “crece del centro hacia afuera.

,sea’q‘el hdmero‘de anillo y k el orden de interfé;eg
.‘_cia de dicho‘anillo,es obvio gque ambas captidades estﬁﬁ relacigk
;nadas de acuerdo abla siguienté ecuacidns
A P2+ - (11-2)

‘0-sea que la ecuacién ( II-1 ) puede ser egcrita como:

| <necost = [45—? +1)A ( TI-1' )

Como se‘veré,posteriormente se dice que‘en las apli-

caciones astrondmicas la ;ncidencia de los rayos luminosos al
'etaidn gse hace casi normai,de modo que los rayos sean parélelos
_entre si,por lo $anto 1;s rayos resultantes saldrdn también Pa~-
ralelamente,lo que implica que la figura de los anillos de in-
terferencia se formard en el infinito,si.se desea que se formen

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

na lente convergente después del etaldn; supongdmos que es .
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ta lente convergente es el objetivo de une cdm-ra fotogréfica
¥y que en el plano focal de esta colocumos una.plada fotogréfi—}

ca,de estu manera podremos obtener una fotogreiia de 1os anillos

de interferenciajew el lenguaje téenico a una nlaca fotogrdfica

impresa con un patrén de interferencia se le denomina interfe-~

rograma.
= : . Tomemos una cdmura fotogrdfica de distancia focal f
;y'coloQuémosla'a la salida de los rayos luminosos de un etalén,

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

£ —

Fig 6:
gobre el plano focal de la cdmara se formardn los anillos de in

terferencia,si f> representa el valer del radio de un anillo en

tonces:



. cesi= / o ‘"j)J/

~para cualquier caso prdctico :_f'f-.(( ) por lo tanto desarrollan-

N

do en serie y desprec:.ando termlnos de orden superlor a2 obte—

L nemos que' [/-}- f)] - / — -f-;
; \ ,_de donde sustituyendo en las ecuaciones (1I-1 ) y ( II-1') ob-

' 2 .
i tenemos: :?)ze[**ca] = /A/{« {( I1-1a )
o . 24
NS Zﬂe[_ £ ]:._ (»/",Q"'/)’t (\11-1'a )
: Supongamos shora que en el centro geométrico de los a
nillos del 1nterferograma no se produce un médximo de 1nterferen

ciajencontremos la distancia en Srdenes de interferencia al pri

mer anillo,ocbviamente esta serd una cantidad entre cero y uno,

la denctaremos con la letra & .

¥

Sea p el orden de interferencia del primer mdximo,por

lo tanto para el centro geométrico debe cumplirse que:

Ane -:'(f"/'E)A

( 11-3 )

: sabemos que 2h e//__ fnz - /f")z */)), ( 1I-1'a)
247 RS
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e R sustltuyendo ( II- 3 ) en ( II-l') obtenemos que:
0 -

: :'desurrollando llegamos a:

pel=2p? (e m—x)

. millo con radio e -
Sl ‘ ”

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

- E= 7"51

S B e e —n+] (1I1-1'd) escojamos
1 n=l entonces 5 = —/95 ( II-4 ).
, ‘ Si quisieramos obtener ahora le distancia en érdencs
de intérferer;cia del centro a cualquier anillo,hariamos 1o Si-- '

v gui‘en'te :

de k=p-g+l;denotaremos por £ o &

L( Ilélib )

(,iI-l'c‘)

- ‘donde es importante remarcar lo 'siguiente‘: n es el nimero del a

Primeramente establezcamos gue tomaremos el q'ésimo ani

110 al que asoc:mrvuos el orden de interferencia k don-

indistintamente
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la distancia ‘en drdenes de interferencia del centro al anillo q.

Entonces (/%/. é:/t )/{ Zne ( 11—5 k)

"sus‘bituyendo ( I1-5 ) en ( II<1'’) obtenemos:

fﬁhf,é)/;-— ﬁ] p-ntl ( II-1ve )

des;rrollando y de.,precnando al 1gu'11 que en el caso anterior el

término mds pequefio obtenemos que:

K- Ag

.zfz +Ep=p-her/ ( II-1"£ )

de donde.

Ey=p-dbon )t 2E (55-1'g )
AP Ant 25 |

8 v de { II-2 ) p-k=g-L por lo tanto sustituyendo esto en la ecua

L cién ( II-1l'g ) obtenemos:

Aol

4= g-nt

. IT-1* v
257 | taem)
escogi = i | ’ Af.z
; giendo q=n se obtiene que £, = £ = 1252 ( 11-6 ).
| A7 47 |

En la-ecnacidén ( II-1'h ) 59 y n designan una vez .
rn



mds a cualowier anillo.

Tomemos dos interferogramas,el de una nebulosa y. el de

 comparacidn ¥y escojamos un punto P sobre algin anillo del inter

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

'_1dcidad radial,véase la figura siguiente (Tig 7),que sdlo es un

esquema, el mecanismo correcto de medicidn se explica en el cap_:{_

: A A ;
R Fig T:Anillos de interferencia de una nebulosa (=)
: : y de la comparacidn (—).
Como se ve en la figura anterior parz el punto P el in ‘
cremento en érdenes de interferencia es 5 scantidad cuyo valor

N .
podemos calzular usando las &S recién discutiglas.La cantidad

S serd ignal a: o= E,P’ 54




S 2 36 . ‘
S= ,_/i)_?—- /4&2 ) _jéf_ < . //’}
‘?f 22 47;1‘9“5@]:"3 ( I11-7)
, éegﬁn el efectd Doppler

’ - ’ 7}_’ ,AA )'_- ——M ) v ‘ |
: » , Z;—— 74: -,-{-—- [f f?/ ( ]’_];—8_)“

despegando v se obtiene: gr— =& —'e Z(} (- I1-8a J,
~ ? .

el efecto Dovvler es el efecto que nos permltu averiguar el es-
tado de'mbvimiento dei gas en la nebulosa estudiada,ya que de——
.. pendiendo de si el punto observado se .acerca o se aleja del ob—v
~ servador la 1ongitu& de onda de la radiacidn emitida se correrd
‘hacia el azul o el rojo respectivamente.

Se puede ver féciimente que si P estd mds hacia afue-
bra del anillo de orden de interferencia k entonces tendré velg—
cidad negativa,por lo tanto el punto P,se estard acercando,si
estd mds hacia adentro del anillo, tendri velocidad posit?va )
sea que se¢ aleja de nosotros,

Forma alternativa de Calcular la Velocidad.

Aprovechando las expresiones desarrolladas para

calecular éa& se obtiene:

Ey=g-m + A

3 242 (tomando el anillo m)
; _ 4‘% 2 , ,
644—:.;—,,,,,*/ ~ [y -4 ( tomando el anillo m=1)
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igualando ambas expresiones se tiene que:

" g-re e 22 A5 = g-mtlr *ﬁo-/

’?f o?f (II-?)
.y‘rearregiando 44 _ / : o (11-92 ).

2 2 L
Repitiendo los mismos ¢

cdlculos pura .  obt s
A_}'_/ ’ / ’cuob pura é‘*-{-[ obtenemo

que 2 - T ( 11-10a )
' 24 O A

- ‘es.notable que los segundos miembros de las ecuaciones ( II-9%a )

y ( II-10a') sean iguales,porque al hacer la iguslacidn esto
-nos conduce a que k=k+l lo que implica gue O=ljpero,evidentemen
te,eéto s unz contradiceidn,lo que nos hace pensar gue debe ha

ber algin error,por lo tanto,volvamos atrds y encontrémoslo.

La oot ( IT-1'e ) dice: [/k‘/'é;é)[ ,P-‘IZ 7"/

desarrollando y deswnejando qu tenemos que:

5,[, 45
%= [37nr 25

desarrollando la expresidn,dentro del segundo paréntesis,en se-

rie de Taylor y lespreciando términcs en ﬁc de orden 2 3jmul

§

St 1
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tiplicando ¥y despreciando el tiérmino de orden 4 se encusntra gue:

(I~ )

(A~ ;M)ﬁz
n f
= 2- P

donde no hay que olvidar que n y fn corrasponden al nimero y -

‘ al radio de cualquier anillo.

Encontremos é‘ utilizando los anillos m y m-l ‘en’

yla enuau?n ( II—1'1 ), : ﬁ,.m 7;. /fr#—ﬂf#z)fm

. 5
Q =g-mil /A—i;2~/)fh—/

'1gual ndo N desoeganlo 2:t‘2 se obtiene:

2
f = (55"5;-/ )/,é‘ﬁ*m)*ﬁ:_,' (II-1'j)

hdﬂlendo m=q se obtiene: ,Qf )& * ( II-1'k )
sustituyendo esty escuazidn en la ecuasidn ( II-—8a. ) obtensemos

: 2
que o _—___é__ .?;: . ?’-2
S o3, 2

2
A AN

-

( 11-11 )
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en. gerneral k es muy grande ,por lo tanto se puede despre~

4

kc'lar ¥y entonces:¥= & S'P ] - e[ff g ( I1-11' ),
1 | Alg-g!
74/

Las caracteristicas del etalén utilizado en las orbser
vaciones realizadas para esta tésis sonj;p=1060 y e=34§A’ademés el
etaldn tiene en su parte interior solamente aire lo que hace que

n=1jcaleulando la razén.£ que resulta ser de 283 km s_l;como sé

%

lo se obtienen 7 anillos en cada interferograma le razdni%_més
alfé seré:c/1054=284.62vkm §™1 por 1o tanto hay una diferencia .
’de razones entre el centro y el Jdltimo anillo'de 1.62 km s_l;por
otra parte la ﬂantldadzp ‘] siempre tiene un valor aprox1ma~
‘damente igual a 1,0 sea que utlllzando para la velocidad la si-

guiente expresidn: : a 2

$p —
U= -293|-7 5
P (11-12 )
#t1 ?3
tendremos un error mdximo en el cdlculo de la velocldad de 1.6

km s_l,el cual no es nwda significativo y come para el cdlculo
de la velocidad no se usan los anillos mds externos por no estar

bien definidos ni bien formados entonces el error acarreado serd

A
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" .mucho menor y puede tolerarse con tal de tener una relacidn sen

- ¢illa para le velocidad.

e Entonces la relacién que usaremos en el resto del tra
. bajo serd: = - 83% ] : (Ir-12)
T fﬁﬂ‘fﬁ o
donde v se obtlene en km 8"
ﬁb es el radio del anillo que nos interesa sobre el in~ .
terferograma de le nebulosa.
: f; . ng son los radios del anillo que tiene el

mismo numerc que el anillo de radio £y el siguiente,

pero sobre el interferograma de la comparacién.

Dispersién:

1a combinacidn dev etaldn y objetivoi"otogréfico‘for.—
man un instrumento éptico que nos dard por resultado la forma--
cidn de un conjunto de anillos de intérferencia sobre el plano

focal dzl objetivo fotozrifico.Entre el anillo mds externo y el

RSN SR
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- _centro existe una diferencia de longitudes de onda,si dividi-

‘mos esta cantidad entre la gseparacidn en unidades'de longitud
del centro al' anillo mds externo obtendremos una cantided gque

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

des de onda éue recibe,este mimero asi obtegido puede ser aso-
ciado con la dispersién promedio,es fdcil darselcueﬁta que 1la
separacidn en longitud de onda entre un anillg y el éiguiente
es la misma,pero no e€s asi para la sepgracién espacial de los
anillos,esto hace que la dispersidn no sea constante sobre to-
~do el patfén.de’interferencia;a céntinuacién deduciremoé una
expresidn Que nos de la dispersién para cada punto.
De la ecuacidén ( II-1 ) gque describe el cﬁmportamiento
; del etaldn zde‘co&[: -4/1- derivando. con respecto a Ay para;

un.orden de interferencia fijo se obtiene:

- Zresen (2= A ( 11-13 )

A
de donde Zi. _ ( II-13a )
. AR ~dneseni
,é_ Anecos .
pero de ( TI-1 ) T gue 2l sustituirse en la

ecuacidn ((II-13a ) da como resultado:

L ol
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-?nccosz — cot ¢

.
MMem{) 3 (11 13b )}
- “de donde f_ﬁ__){_ = _"l_.‘ = ‘.E’COZ“. ( II-»'.LAr )

dA A

Aplicando esta ecuacidn a las dos cdmaras que se tienen

o -en ei 'o_bservatorio del Instituto'de Astronomia,se obtiene paré._'
" ¥ vpara razones focales de f1/0.95 ¥ f2/2'.0 que la dispgr.

gidn como funcidn del 4ngulo para cada una de esfag cé.ms.rés sreré:

D 27’7 fom[ R ™t

1

i}

D, 131.3 7l R mot
a coritirmacién se dard la dispersidn,que se obtiene de las ecuve-

- ciones anteriores,para los siete anillos de cada interferograma

-1

'y el promedio,todos los valores estdn dados en & mm ' :
Para f, 0 ,12.38,17.09,21.10,24.15,26.87,29.58,Promedio=18.74
Pars f2 0o , 5.87, 8.10,10.Q0,11.45,12.74,14.,02,Promedio= 8.88

La funcidén de transmisiédn para un etaldén Fabry-Pérot

“-estd dada como sigue: I=Io

( 11~15 )

248
/+é’5en3‘

‘donde I es la intensidad tfcansmitida,]io la intensidad incidente,
(g es la diferencia de fase entre un rayo transmitido y el
siguiente,

-+ La funcién de transmisidn se obtiene en el apéndice 1,
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T es la transmisién o. el factor de transmisidn de energia,
R es la reflectancia y finalmente

‘B;TZ/(l—R)Z y 0=4r/(1-R)? .

Se obtiene 1ac11mepte que Imax—IoB e Imln*IoB/(l+C)

Ca partir de estas cantidades podemos definir un factor de trang

7\

' Tmax :
parenc1a como: /7/ = ——= (‘ ( 11-16 ).

1-F

Algo interesante de remarcar es-la forma en que el an
cho de los anillos de interferencia depende de las caracteristi

cas fisicas del etaldn. Si hacemos una grdfica de I contra cy

se obtiene una figura como la gque se muestra a continuacidn

(Fig 8)

o

. —
Zwrensity reflected

lm",l

Fig 8:Grifica de la funcidn de transmisidn del e4aldn.
Tomada de Jenkins and White (1957).
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“es . cluro gue hay una intensidad méxiﬁa y una minima y que entre
un mdximo y el siguiente ninimo hay unﬁ sepgracién en fase de /R
de modo que podemos asociar con el ancho de los anillo el reci-
pfoco ds la pendiente qge se necesita para ir por una recta dé

. Imin a Ima#;sea w el valor Qe dicha pendiente,por~lo tanfo se dh

“%iene:

J;”éx = Lz

w= e | (1I-17 )'de donde
w= L/ Fo 3(] _ R II-17a ).
7/l 1+¢ o

"susfituyendo By C por sus valores en funcidn de R y T obtene-

L Io[ SAT? |
mo‘s: w--i 7 /’"7{)2 | ( 11-18 )
2

pero como T2=1—R

enténces: W= :fﬂz;— /:__jz_i__ ( I1-18a )
m/lo-r* |

0 sea que el ancho de los anillos es proporcional a (l-RQ)/R si
derivamos esta cantidad con respecto a R obtenemos que:
) -/
GiZﬂ‘ /
— A ) ( 11-19 )
AR 4 |
que es una cantidad menor que cero,por lo tanto, a mayor reflec

tancia menor ancho de los anillos o sea mdximos de interferencia
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mucho mds intensés en comparacidn con‘los minthos.
fGompafacién,éntfe un Espectrdgrafo j un Etaldn:

El método inter—
‘Aferométrigo gplicado'a la determinacidn de velocidades fédiales
requiere que aislemos una linea de emisidn ¥y con ello podfemos
averiguar la velocidad de muchos puntos de una regidn allmedir
su .interferogramajno sucede asi con un espectro ya quereste al
proveernos de‘muchas lineas nos permite obtener un buen y més
confiable p:omedio para la‘velocigad,pero desgraciadamente esto
sélo se puede hacer para un sélo punto.Cada téqniéa tiene venta
jas y desventajas sobre la otra y depende entonces,del tipo de

estudio a realizarse que téenica sea escogida.

Seajgr la transparencia que tiene un etaldn,recordan-
. P
do la definicion ya dada ,// =Imax/lmin spor lo tanto,la ener-
gia por unidad de drea que llega a un punto A localizado en una’

placz fotogrdfica queda dada como:

[:j—-’é’f—’—‘— ,L{Pa_,—,{
zﬂs Aﬂ
S5
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‘do:nd_.e ’[ es la transparencia promedio del etaldn para la regidn

comprendida”entre /1, y A

Entonces [ jlf;/‘ }-{Z:lz’/l ¥
j‘ /ﬂx - __ZU/V/"I .
{6;’21 {54‘)., ' { e

por lo tanto,anorsz tenemos que:

/7 - ? [/A ’_ —-ZA//?
A
/{_g"'/{»

esto implice que el centraste de un etalén acoplado con un £il-

tro interferencial es:/;;'{.’i_/.vf;’ sl escogemos valores tipicos

‘para ? , f y el ancho medio de banda podremos dar una canti-~

dad tipica para el valor de dicho contraste;tomemos =0,9 ,

{ =0,06 y un ancho medio de banda de 10 ﬂ,esto implica que.

.06

La combinacidn de etaldn y filtro interferencial da

el mds alto contraste de todas las combinaciones ugadas hagta

ahora.
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“Zomo culeulamos snteriormente la dispersidn de un eta
. 16n-es una cantidad indevandiente del contraste obtenido;a con~

““tinuacidn veremos que este no es el caso para un espectrdgrafo.

La energiz monocromiétiza que llega a un punto A de una

“placa ‘fotogxl‘é.fica estard dada de la siguiente manera[ —@;""
R 4s
para la parte continua el drea encontrada sobre la placa depen-

‘de de la dispersidn del espj;trégrafo de modo que:
' ) I-—- / - = e v
ds'= a-2) 8= [ ZX(4,-2,) 1 Ax] Ay

por lo tanto / = f&—&, ahora si hacemos que

A_slﬁ )zds‘ entonces dz

i ZE(A,-A, )A;+A,5A;¢ /2175

o Axdy gy
. por lo tanto 7= + ,__../,lz A, Ay
ds 27 )Zf‘

de donde = 7 = / _/_f!_z_f /,{’z,/l’ )AZ : es claro Que
AL

: i
X,~Z, =R/ por lo tanto £;2

IR e - TR
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‘ entonces el contrastg queda dado como:

_ EA £y
'{z"i'/ ‘EA,').,

-pero se ve fdcilmente que n depende de la dispersidép lo que ime~

plica que el contraste depende a su vez de la dispersidn.

Es interesanfe ver cual seria la dispersidn de un es-
pectrégrafo que diera el mismo contruéte que una combinpacidn - ‘
f_iltro-etalén;sea ]} el contraste de la combihacién filtro-

e

etaldn y rZ: el contraste del espectrdgrafo hagdmos Il = ]Z- ¥

despe‘jemos n | /zA//;’ = Z/V/;’
z

AT

p_drlo tanto/z-.z{Zpero /+ %(/L ,{)Ax_j
7

lo que implica que

I _ [T ,] /
2 |7 (2,-A,)Ax

para una razén tipica de Z=15, /{l—— l/ =10 & vy A?.’ =30 x l()"3
7 :

mm se obtiene que: ‘ i
K (15— T Yl

X A “J030-55° A

0 Sea gque la dispersidn seria de = 2 x 1072 & m™t

)
™~
~
\

e
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Hasta aqui hemos visto que la combinacidn de etaldn y

filtro interferencial es la que nos va a dar un contraste mayor,
péro ahora vienen las dificultades técnicas que son:
1)No es posible hacer un filtro interferencial de didmetro

muy srande porgque el asegurar las mismas caracteristicas de

transmisién sobre toda la éuperficie es muy diffcil y a me
dida que se tiene mds drea es evidente que esto es,alin mds
difieil.

ii)Tampoco es posible hacer un etalén de mucho didmetro pues
to que,comec ya se'mencioné,la caracteristica que da al em
taldn su comnortamiento es el perfecté paralelismo de sus
caras y entre mayor sea el didmetro que se requiere mﬁs ai
ficil es asegurar el paralelismo de las placas semirefleg

toras.

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

ferencial como al etaldn.

iv)Entre mds selectivo sea el filtro interferencial usado la

intensidad luminosa iransmitida serd menor,pero es impor-

iR ot
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tante tener la mayor luminosidad transmitida vnosible,para el re

" conocimiento de regiones H TI déviles y extendidas,

Se rqueria pues;un aparato éon las siguientes‘carac-
ter{sticas:

k i)Una razén foqal de alrededor de ¥/2.

ii)Campo lo mds grandeiposible.

iii)El trayecto de lds'rayos luminosos débe ger tal
que‘se puedan interponer un filtro interférehcial
y un etaldén de tamafios técgicamente realizableé.

iv)Evitar lo‘ﬁés posible la variacidn que sufrejla
guperficie focal del centro hacia el borde,que es
€l inconveniente habitual de 1os'objetivas de gran

CamMDO.

. by
Estas caracteristicas fueron las que 1levaron a Couries
8l disefio de un instrumento que é1 denomind como reductor focal,

a continuacidn se muestra un esquema de nn reductor focal como
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A el que se tiene en el observatorio del Instituto de Astronomia

iocalizado en Tonantzintla (wver hoja siguiente).

Es evidente que ésta téenice no tiene todas las ven-

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

','venientes.principales son:

1)Un campo inevitablemente méds débil,adn si se tra-

baja en el foco primario. .

ii)Una calidad de imdgen menos buena para la mismg.ra_
' e » z2én focal.
i11i)Una menor transparencia debidé a una Sptica méds

cﬁmplicgdaaEsta pérdida de transmisidén se hace me-
3 ‘ nos impdrtanté con el uso de dptica anti—reflejante}
sin embargo qfrece muchas ventzjas de entre las cuales las mds +
iméortnntés sons

i) Se puesde utilizar un telesconio comin y corriente con

un didmetro tan grande como se guiera,con una razén fo
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cal que no se encuentra limitada mds que. por la realizacidn de
pequefios telescopios de Schmidt de razén focal grande,F/1 o méds.

ii)Permite la . utilizacidn de filtros de interferencia muy se

“lectivos que permiten la incidencia de rayos,al foco del

telescopio,de radiacidn cuasimonocromdtica,y finalmente

"iii)Permite aplicarle 2 las nebuloses muy débiles la técnica

interferométrica.

b
)
i
FEN
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Wi E , ‘Hemqé discutido como se utiliza un etaldn Tabry-Pérot
para determinan la velocidad radizl de distintos puntos sobre u
‘na nebulosa de emisidn,esto es,obtener’el campo de velocidades
de una regidn H I1I.Una vez conocido este,el vromedio de las ve-
é 1ocidades de'la regidn nos proporciona un vglor confiable para>
-+la velocidad radial del conjunto,es decir,la nebulosa misma,_
Esfés dltimas velocidades determinadas para un ﬁdmero suficien-
“»te de nebulosas proporcionan datos muy/importantes nara estudiar
la cinemdtica galdctica y/olla distribucidn de éstas én la ga-

laxiajen particular la estructura espiral,
En esta tesis nos dedicaremos principalmente a uno de
i estos problemas;el cual es el de la determinacidn,por medios ci

nemdticos,de 1z distencia de algunas nebulosas al ‘sol.

Para este fin haremos una resefia de las consideracio-

nes teéricas que constituyen lz base para la determinacidn de las

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

1)En la galaxia el movimiento dominante es el de ia rotacién
en forma diferencial.
ii)La velocidad de rotacidn de cualquier punto,corresvonde a
la velocidad "ecircular" que se necesita para balancea; ls
o _:, atraccién grévitacional de toda la masa interna a ese punto,
zr[f~' és decir que, la dispersidn de velocidades es despreciabie.
Definamos para la figura siguiente (Fig 9) las cantida
&es’ag‘iﬁterés en nuestfo problema:
 . R E1 radio de algﬁh punto con respécto.al centro galdcticb,'
R, Ta distancia del LSR (Local Standerd of Rest) al §éntro
‘galéctico,
,r."Distancia del punto estudiado al LSR,
o i' 8, vVelocidad de rotacién del LSR,
O velocidad de rotacién del punto con radio R,
W vVelocidad angular del punto con radio R, W= % ,
!4{, Velocidad angular del ISR, 4= % ,
} 0

1 Longitud galdctica y

vr Velocidad radial observada,relativa al ISR,
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.. ;.
;C‘ﬂﬂﬁq’(;dxﬁc7eko

- Pig 9:Bsquema mediante el cual se hacen las deduccionés de las

ecuaciones de la rotacidn galdctica.
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: _Dé la figura 9 se ve f:ﬁcilmente que la velocidad ra-

dial observada serd: 7};_ :yﬂc&slz—-éﬁe}u[ ( 11I-1)

’ Por la ley de los senos

N S SN /

S . . X
send senlgo-f)  cos 4 ( IH"? )
de donde o o ,
. ) i
Cos 7= Z_. 5(4,/ \ S TII-2v ) e
7 o
. . 7
qiie al sustituir en 1la ecuacidn ( III-1') nos da: 7 o
% = “7‘("“'55“//’ 456/1/ ( IIT-1* )
de donde Vo= Ryl = - .f'i’.. sen (111-1'a )

(z =7
por ;Lo tanto Y, = ?.;(w—w,,)’sen/' ( III=1'b )

Lé ecuac.::ic'm ( III-1'd ) répresenta la Vvelocidad radigl_
que se obéerVaria para un objeto colocado sobre el plano galdc—
tico,con una longitud igual a 'l' y suponiendo que las dnicas
fuentes de esta velocidad son los movimientos circulares del

LSR y del objeto estudiado,ambos alrededor del centro galéctico;
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como ‘supugimos anteriormente Y es sdlo funeidn de Ridesarro--

114ndola én serie de Taylor alrededor del punto R=Ro,obtenemos;'

Mz);—: WR)# (AR (R ’”;”")Aw"m.)ef... ( 111-3 )

si suﬁonemos que (R—RO)2 es despreciable se obtienen las ecua-
ciones de la aproximécién de Oort,esta sdlo es huena hasta dis-
tancias de 1 kpe,si quisié}amos egtudiar objet;s nds lejanos de
 beriamos pasar a 1la tercera aproximacidn,esto lo haremos a con~
ftinuacisn;ppdemos.expresar au(ﬁ)"aJ/ZQ) coﬁo:

wuz) wiB,) % (B-Fp) ' (7,) + B RIW(R,) (1)

Sustituydndo la ecuacidn ( III-3* ) en [d ecuacidn -

( III<1'b ) obtenemos:

' 87L
7.=R, [(R-n, w',) + L0 "“”Jse"’é ( I11-1'c )

de donde
Za(ﬂ 7?’ “ '
V. = By (R-Ro)w' (Ro)send +——— wth)sent ( TIT-1'd )

definiendo A= ~(RW'(R ))/2 y %= -(Row"(Ro))/4

v sustituyéndo en ( IIT-1'd ) obtenemos:
. \ ;
V= :M(ﬁa—ﬁ)scnj— 24 (R, R) Se);j ( ITI-1'e )

rearreglando la ecuacidén ( III-1'e ) tenemos

' 2 - . e
2(A-R)Asend - 24(Ro-R) sendr =0 (T
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‘despejando RO—R nos gueda- : ' - .
Z___ = Phsent Ka (~2Asend) ~ 424 send) B

) ?(2xsend) XX send)

haciendo simplificaciones algebraicas podemos transformar es-

( III-1'g )

ta ecuacio’n ( IIT-1'g ) en la siguiente ecuacidn:

R v areer S

deflnmos g A/ (2et) entonces

%‘Ezév:,[éz—fzécscl | ,.'(II‘I-,l'g'f

,por lo tanto

Z A 5[/ z // - -——Csz,[) ( III_I’-;E )’.

‘Un problema muy serio de interpretacién‘fisica resul-
taria si el radicandko en la ecuacidn ( III-1'g ) fuera menor
que cero,ya que obtendria_mos distancias imaginarias,demostra-
remos a continuacidn que esto nunca sucedejevaluemos la expre-
gidn siguiente ﬁ; CSCj » en funcidn de la ecuacidn

4£
ZC;CSC/Z .chtx
At Vs

( I1I-1'e )

c‘sczé = ; 2A(%- Z)sen[ ?(B.“R)o(swe ese



: ’60 
s oo

hagamos D= %2 (7 -7)
. A ° v ‘
;Vmor‘lo tanto’ W’ C-Scj _ ,ev p.-p'z

ahora /- YpCsc CSC/ | '45
L= - (29-0Y = /- 2prd= (1~ -2/

que 31empre es positivo,por lo ftanto,nunca obtendremos dlstan01as
imiginarias;desde luego esto pasa si la ecuasidn ( III-1l'e ) es
 'coﬁpletamenfe correcta,o sea que 1a'velocidad.radial observada
séib proviene de la rotzcidn galécti:a;por lo tuanto,el valor aE
301u£§ del radicando de la ecuacidn { III-1l'g ) cuaniq‘este sea
nggativé nos daréd una idea dé los movimienﬁoé peculiarss de 165

B

ovjetos observados.

o

Bezribiendo la ecuacidn ( 1II-1'g ) de la sigu suiente

forma  f-F, = )g}f};] /ﬁf_’é_cxj (IIIv—l'g)

ge ve claramante que *R-'-'R0 toma dos valores,uno corresnondien-
te al signo positivo y otro al signo negativo,debido a que el

desarrollo que 3e ha hecho presnpone que R—Ro debe ser pequsfio



61

para poder despreciar (R--RO)3 (ver ecuacidn III-3) entonces

pars }E<l<%ﬂ en donde R>R0 el signo que hay que escoger es

el negutivo,para O<1<:z-}7: v %}]'<l<-?77 sabemos que R _> R,por
lo tanto,de la ecuacidn ( III-1'g ) podemos escribir R R de la

siguiente manera:

Z-%=-1€] 3 ]5]//—.._&/ , <III-1fs_>,

de donde es claro gue el signo a escoger es el positivo;ipor lo

tanto 72’ Z+1El =€l J)- 56562 Parak"zﬂ—.</<%7—.
;

EENTRON Fact o b2

de donde se ve que para cualquier 'l'

,7:‘=7z,+/g/—}§}//—%mj Sl

Una vez obtenida R,se puede fdcilmente obtener r de

las signientes ecuzciones,que se deducen f4cilmente,

r= 72,‘”5//*/1) para 04[427: y /]2}(25—-}7'
sen t

¥
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am
=

ﬂ‘cas (£- fz)‘

Sen,é para ?4’2477_ 3 5}7'444:;?777

Wo 56'&«4

dorde  7=asgcos

Determinacidn de las Distancias de las Estrellas o Cdimulos

B . “que Exciten las Regiones H II.

Como mencionamos anteriormentie para que se produzca una
o v_r_egién H II es necesario que dentro de las nubes-de gas haya una

o més estrellas de tipo temprano (hasta B2) para gne se provean

los fotones ultravioleta necesarios para ionizar al Hidrdgeno.

Es 16gicamén1:e aceptable que .tanto.las regiones H IT

l v'como sus estrellas exciiadoras se encuentren localizadas a una
misma distagcia,por lo tanto,si averiguamos la distancia que

nos separa de una estrella excitadora habremos también encontra

do la distancia a su regidn H II asociada y visceversa.
Detemminacidn de las Distancias de las Estrellas Excitadoras

La distancia a una estrella nuede encontrarse aplican
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‘rde lg‘s;gﬁiente écﬁacidn M-m=5-5 log T ( III§5 )
ddnde'm eé la»magnitud‘aparente,myes la magnitud absoluta y r
. es la distdncia. De observaciones que se han hecﬁo para eétre-
llas cercanas se ha’gédido haéer'gna calibracidn qué nos rela-
ciona 1a'mggnitud absoluta M con el tipo espeétral,dé donde‘si
cohocemos el tipo espectral de una estfellé podremos conocér su‘

magnitud absoluta.

’Esto es,sin-embargo,ipsuficieﬁté.en muchos casos de
,intéréé,ya‘que elkmedio interéstelar no eété vacio,por lo tanto,
babsorbe‘energia y estas absorciones hacen que la magnitud apa-
rente crezca en valor,o sea que el objeto se vea mds ddbil,a~
demds sélo a estrellas relativamente brillantes se les puede to
mar espéctro,por lo tanto,y debido a la'estrecha‘relacién entre
magnitud absoluta y tipo espectral sdlo podemos averiguar la mag
nitud absoluta de un ndmero pequefio de estrellas,lo que nos 1lle
va a pensar como resolver estos problemas,que serd lo que dis-

cutiremos a continuacidn.
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Es bien sabido que los procesos de absorcidn no son

o -1

L iguales para todas las longitudes de onda,estos depende de ;k '

: pof 1o tanto, pafa longitudés de onda 1argas,éomo las del ra
dio, se .supone que no hay absorcidn; esto nos sugiere que la

I R obséfvacién de una misma estreélla en difereﬁtes.bandas del es-—
pectro,nos dard informacién acerca de ia absorcién total. Con
'es£a idea H. johnson cred un sistema fotométriéo con tres fil-

" tros,uno en la regidn ultravioleta U,éentrado en 365018,otro
‘eh la regidn azul B,centrado en 4400 ] ynfinalmente uno-en la
regién‘visible del espectro Vycentrado en 548b R;podemos éhora
formar una,magnitud asociada a la estrella en céda una de-estas

bandas de modo que:
X=—~.?.5/£; aé”x *”4)( ( ITI~6 )
donde X es la magnitud en una regidn espectral ( U,B,V), ‘2;
. Q N i
@8 la luminosidad en esa regidn: o{‘_’x=f »A) S/Z) d)) donde
°

;E Ag es 1la luminosidad del objeto para una frecuencia VY dada y. S(X) es

o R 5185
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la funcidn de respuesta del receptor y finalmente kx es una cong
tante.Si queremos averiguar que tanto mds emite una estrella en

1z regidn ultravioleta gue en 1a regidn azul o que tanto mde e-

mite en la regién azul que en la regidn dptica,basta formar las

diferencias U-B y B-V encontrdndose que:

&
v-8= 254522 3 ¢,

Z, o III-7a )
B-V = 02.5,4;;;}'_ + 2, C(TII-Te )
. | 5

estas cantidades U-B y B-V se denominan indices de color ¥ las
cqnsténtes que aparecen en las ecuaciones ( III-Ta y b ) se es-
i cogen de modo que U-B=B-V=0 para estrellas de tipo espectral AOQ
R ~ :

que ademds deben tener magnitudes visibles (V) entre 5.5 y 6.5 .

Bl color intrinseco de una estrella va a depender ex—

clusivamente de su temperatura y tendrd una distribucidn de fre

cuencias parecida a la distribucidn de Planck.

Una medida de que tanta luz ha sido absorbida estard
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. dada por lo que se conoce como exceso de color,el cual se en-

cuentra mediante wna expresidn del siguiente tipo:

E(I)= Tovs~Lint - ( 1118 )

donde I es el indice de color (B-V). Cuando se hace una .gré?'v‘

fica:de U-B vs B~V para estrellas cercanas,supuestamente no
enrojecidas,se obtiene una grdfica como se ve.en la figura Si-~>j

guiente (Fig 10),

Ty

=]
T

2() 1 L J’ l. L ._I_J

N ) i
04 0 04 08 12 L6
b-v

Fig 10:Grdfica de la relacidén entre los indices de cdlor'pa—
ra estrellas de secuencia principal (V) y supergigan-
tes (I).Tomada de Mihalas (1968).

“cuando se repite esta grdfiea vara estrellas mds lejanas,que se

saben enrojecidas,se obtiene una figura semejante nada mas que

desplazada hacia abajo y hacia la derecha,o sea,desplazada hacia

indices de color mayores;se encuentra gue la pendiente de la 1i
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‘nes sobre 1la cual se desplazd la figura,que Se conoca como linea

- de enrojecimiento,se puede expresar como:

Flv-8) . _ '
o 0-72 +0.055(B-V) ( II1-9 )

donde el segundo término es pequeﬁo ¥y puede.en general despré-

ciarse.

«

- TLos datos observaéiéﬁgieé han mostrado Que el némero
‘de ﬁlégriitudes vigibles absorbidas ‘dependerd de ﬁ(B-V);la‘dépen-;
dencia‘;nés sencilla es la 1ineal,porvlo tanto,propongaﬁos kqu'e
A;#RVE(B-V) donde AV es e; ndmero de magnifudes absorbidas y
R\} eé una consitunte.De estudios preliminares hechos a esﬁe; reg-
pecto se en’contr’é que. RV=3,tiltimamente esta idea ha sido muy di_é_
cutida y ahora se piensa gue 3%< R;,f. T,suponiendo que Rv=3 es cla

' ro que: 2n =27+ IE(B-V)

77 = 270 = 3E (B-V)

R
la cantidad o, representa la magnitud aparente de una estrella

"siendo su brillantez debilitada sélamente por la distancia reco

rrida por lo tanto, ~*?%~ M"S""J/Zﬂ? r ( 1II-10 )

0 sea que
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W»Mi: 5,49Y~57*3£(B~—7V) o ( 111-1_1 )e

Hasta aqni nemos mencionadc que la magnitud absoluta M,
; se conoce debido al conocimiento del tipo aspectral ,pero como - ye

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

nb se coﬁoée M y el hecho de que las observaciones fotométricas
puedan efectuarse para estrellas mucho mds débiies gue aquellas
a las cuales se les pueden hacer observaciones espectroscdpicas
,3- " nos hace preguntar si habrd aiguqa cantidqd de tipo exciusiva~
mehte fotométrico que esté relacionada con el tipo éséectral._v
‘Afortunadamente la respuesta es si y dicha.cantidad se define de
la_éiguiehte forma:

- E(V-8)
_é’ ‘?:'[U‘ZZLbs-‘£;(Zy.y)

a continuacidn demostraremos que esta cantidad no depende del

(B-V)pp, - ( 1TI-12 )

~ enrojecimiento.De la écuacién { I1T-9 ) resulta que:
Q= (U-B), —0.72 (B~V)y, (111413 )

';_‘pero de la ecuacidn ( ITI-8 ) resulta que:
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=Flv-8) +(v-8), —fE(“’B)E B~V _£lu-8) o TTI-
o ] A lv-2 i Floow (B~V) o (8-V),y ( TTI-14 )

- que al reducirse se convierte en:

R (-Bls OBV (TIEDS)
o de lé gcuacidn ( IIT-13 ) se ve-qhe se'puede determinar la Q -
sando 1los golores observados sin conoéér los intrinsecos,por lo‘

’?taﬁto obteniendo’(U—B)OSS v (B--V)obs podeﬁos-mediante @iché ecﬁa—
 ‘§i6n encontrar Q,d2 ahi el tipo espectral y de ahi la magnitud ab~

S e solutajpara estrellas cercanas y brillantes sé ha hecho una'cali—
bracién del valor de Q con el tipo espectrél,y se sunone que esta
vale para todasrlas éstrellas;una vez conocida la magnitud avsolu~

. ta aplicamos la. ecuacidn ( III~11 ) y encontramos fdcilmente la

distancia aunque- set aproximada.
Determinacidn de las Distancias de los Zdmulos Estelares.

A nrinéipios de este siglo fué encontrado independien
temente por los astrénomos Hertzprung y Russell que al graficar

| la magnitudl absoluta de un grupo de estrellas contra sus tipos

espectrales o su temperatura,los puntos obtenidos no se acomo-

e b e

R
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: dan,al azar sobre la grdfica,sino que tienden a agruparse so-

- i~ Bre una baqda,inclinada,la cual,poster;ormente fué denominada qg
| mdyse;uencia principal,también‘encontraron que habia otra ban;'

" da casi horizontal'eg la regidn rojé ¥ brillante de este dia;
gréma,la cual se denomind rama de las gizantes,este tipo.de dia
gfamas son conocidos como diagramas HQR.Cuando.se hicieron obser-

’ yiaéiones y se trazaron diagramas H-R para las estrellas dé cdﬁulos

-galdcticos (magnitud apsrente vs Hipo gspectral) se encontrd que

L'egfos presenfaban una grifica semejaqte a la encontrada péfa las

estrellas cercanas,pero habia un punto en donde las estrellas ge

salian de esta secuencia principal y se iban

a regiones mds rojas
¥ luminosas,el punto en donde las estrellas daban vuelta y-se sa

lian de la secuencia princival dependia del cumulo observado,a

veces ocurria en tivos egpectrales mds tempranos y otras ocurria

en los tardios devendiendo esto exclusivamente del ecdmulo estudiado.

Estos diagramas H~R que se hacen para cdmulos no se
e podian hacer colocundo en el eje de las ordenadas la magnitud

absoluta de las estrellas,puesto que no se conocfian,ya que no
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"se conocfa 1a distancia que nos separs del ctmulojpor lo tanto

~-se pone en el eje de las ordenadas la magnitud aparente;para

ei cﬁmulp de las Hyades se ha encontrado su dis+tancia por medio
del método de un bunto de convergencia o divergencia para el mo
vimiento general de las estrgllaé del cd@ulo,y de ahi se han podi-
do determin?r las magnitules absolutas de las estfellas que lo for-
man,ahofa‘bien,si suponemos que para todos ios cimulos galdcticos,

la banda paralela a la secuencia orincipal gue sale en los dia-

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

" 1a banda que Se obtiene en el diagrama H-R del cdmulo de las Hya

."des,entonces el ndimero de magnitudes'que'hay que desplazar dicha

banda ‘en el diagrama de un cumulo cuarlguiera para Que se transla
ve con la banda del diagrama de las Hyades nos dice que tan iejos
se encuentra la magnitud aparente observada,de las estrellas qué
constituyén el cumulo,de su magnitud absoluta intrinseca,o sea,gps
da la cantidad m-M para cada estrella del cdmulo,cantidad que se
encuentra,(ver ecuacién ( ITI~5 )),intimam;nte relaciona@a con la
distan;ia.Este nétodo nos permite encontrar la distancia que nos.

sevara de un cdmulo galdetico bajo la suposicidn de que todas

e E A T
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las handas paralelas a la secuencia princival coinciden con la

v

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

: hemos hecho su’diagramn~H—R utilizando la magnitud absoluta 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 mds confiable a

las estrellas que el método discutido anteriormente para deter-

minar la distancia a una sola estrella,esto se debe a que”al'hg

“-ber muchas estrellas involucradas en cierta forma estamos apli-

cando un promedio y de¢ esta forma la desviacidn standard que re

presenta el error serd menor.
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Las Observaciones -

terferograma para cada una de las siguiente regiones H IT

*

5 - 8 280,IC 1848 y NGC 2244 ademds se tiene un interferograma de
© calibracidn para cada unz de ellas tomado con la luz de una ldm

para de Hidrdégeno que estd adherida al interferdmetro del Ins-

* fituto de Astronomia instalado en Tonantzintla.

Las mediciones de los interferogramas se realizaron
“con un estereocomparador Wild que gentilmente nos fué facili-
" tado por el 'C.E.T.E.N.A.L.(Comisidén para el Estadio del Terri-

torio Nacional).

e ) EI método que se sigue para la medicidn del interfero
grama de la calibracidn es el siguiente:Se escoge una direccidn
_arbitraria queApase por la imdgen del centro de una retfcula

- ortogonal que es el centro aproximado de-los anillos de

Las observaciones que Se tienen consisten en un in-
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3, in£éffe£ep¢ia;a conti@uacidn'se‘lleva el apuntaaér del;este;eo—
‘ comparador sobre élrméximo de cada anillo y se registra su céog

. dénada con réspecto a un origen que el aparato t{ene ya seleccio

_ nado‘,'e‘sto se hace parz cada anil‘l'o yendo del mds extérno del la
do iuniérdo hasta el mds externo‘del 1ad0'derecho,pasanéo por
iy_midiendo el centro aproximadovrgpresenfadb por el centfo de la
reticula ortogonal.A continuacidn se procede~é hacer una esti--
macidn de la cofreccién al centrojse promedian las mediciones

_ heqhqs a amboskladps del centro para un mismo anillo y poste—- -
lrigfmente cada uno de estos promedios parciales se utilizan pa~-
ra formar un promedio general de todos los anillos,esto nﬁs da~
T4 un nimero que asociamos con lo gue llamames el "Centro Cal-
cuiado“,este "Jentro Jalculado" en gensral no coincide con la
imagen de 1w reticula a la que denominamos como "Zentro ledido",
=or lo tanto se pﬁede encontrar la correccidn al centro restando
a la.coordenada del “lentro Medido" la del "JSentro Calculado";

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

nillo tomando la coordenada medida para cada anillo y restando
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O la coordenada del "Jentro JalculadoMjeste proceso se repite pa-

ra cada direccidn .que se escoja,entre mds direcciones se ten-

gan me jores serdn los resultados obtenidos.

Para la medicidn del interferogramé de la nebulosa se

b escoge una direccidn con la misma inclinucidn que la de la 1i-

‘3 ‘ fﬁeé,escogida para la calibracidn y se miden las coordenadas de
\ los mdximos de los anillos yendo,al igual gue antes,del anillo
nds externo del lado izquierdo a; ﬁés externo del lado derecho,
paéando por y midienio e

i ] 1 centro que una vez mds corresponderd

a la imigen de la reticula anteriormente mencionadaj;se ajlica

a la coordenads de egte "Jentro Medido" la correccidn al centro
encontrada e2n la madizidn del interferograuma dz la czlibracidn
4
y sé obtiene asi 1o coordznadi de lo que nemos denotado como
o "Zentro falculado¥,con esto se procede a encontrar los radios
de los anillos restando 2 lus coordenadas le estos la coordena-

da del "Centro Zalculado";si recordamos la ecuacidn gue deduji=

mos =znteriormente purs la velocidad radial ( I-12 ) esta sdlo
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‘depende de loé ridios tanto de los an;llos ielyinterferogréma
i de‘1a‘gebuiosavcomo de los de los anillos del inteyferpgrama de
la calibracidénjestamos,entonces,listos para hacer lﬁs cdlonlos

de-la véloéidad.En las pdginas sigﬁiente se muestran . las fotﬁ-

grafias de los interferogrﬂmas‘que se midieron y unas fo%ogra—
fiaS‘directqs de las nebulosas estudiadas,déspués se nugstran

las tablas en donde se dan los resultados obtenidos.

R R "En la tabla siguiente daremos las -caracteristicas y

fechas en que fueron tomadas las placas.utiliiadas,

D TABLA IV-1
. Pi}AdA ' FECHA PRINCIPIO FIN ,
‘ ' - EXPOSICION EXPOSICION
FI 308 27-28 dic 1976 1P 3@ ot of
FL 236  29-30 mar 1976 ab 25" ozl gt
FI 300 26-27 dic 1976 2oh 16 298 510




INTERFPEROGRAMA DE S 280

"PLACA DIRECTA DE S 280
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PLACA DIRECTA DE NGC 2244



INTERFEROGRAMA DE IC 1848

PLACA DIRECTA DE IC 1848
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TABLA TV-2
PLACA FI 308

’1

208°.7 BRI

" 43%.6

589,7

86°.8

107°%.4

127%.4

137°.3
160°.6
165°.6
178°.5
196°.7

PROMEDIO

11 . bII .DIREGCION . vr(kms

27.82

27.51
127435
‘22.63

26.48:

25.99"

26.16

28.04

25.92

4

R

(km S*;),
10.87 -
2.68

6.51

25.30

33.39

3.06

6.59

4.61

5,66

6.71

1.89



© TABIA IV-3

| PLACA FT 236

oNec 2244 - 206%.3 | -2°1  39° €0.52  24.24
65%.7  56.52 18.51
S 8% 596 10497

116%9  57.94 (Y

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 56.69 347




TABLA IV-4

PLACA FI 300

NEBULOSA . R DIRES;ION'}vi(km é+1)';>§(km’sfi)ii
“ICV 1848 137°.5 . +1°%.1 72°.9 ;2‘5.23 4;85
é ' | 81°.6  -26.L  8.26
E_ $96°.7 -26.22 8.6

114%.4 -28.92 6.36
132%.7 oT.es 3.43
149°.3 ~28.18 19.41

178°5 =253 8.5
195°.2 95.69  14.97
236°.6 -24.96 6.87
PROMEDIO 26,52 1.44

Estas velocidades obtenidas son velocidades con respecto
a la tierra,para convertirlas a vzlocidades con respecto al sol

(ver Herrick 1930),los resultados obtenidos se ven en la siguien—

te tabla.
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TABLA IV-5
ﬁEBULOéA o vr-(c.r.t.) (xm s';) : 'w’rf(c'.rA._s.'j(jkm s
: s 280 | | 25,92 ! 27,07
'NGC"2244‘ " 56.69 : S 27,02
1_6 1848 : ) ~26.52 - : H _-38;72

Para hacer los cdlculos de la distancia cinemdtica se

" requiere tener la velocidad con respecto al LSR (Local Standard

qvae‘st),para hacer la transfqrmacidn entre vr(c.r.s.)(velocida@
ira,dialy coﬁ respecto al sol) ¥y vi(velocidad con respecto a:_L LSR)
adobtemos como movimiento promedio del sol el siguiente:
77;= =9 km gt
69 = 13.4 km s~ +
Ze= 3.7 km st
esto se obtiene p'ara estrellas supergigantes de tip‘os' esp‘ectrap
les 0-B5(tomado de Delhaye en Blaauw y Schmidt.Gala?:tic Struct—
: ure),por 1o tanto‘vo=16,56 km s-l,las coordenadas del apex son:

<  =18" 10" ¥ & =+137°
Apex Apex

1
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‘3 . los resultados obtehidos por Georgelin (1959) en este tfabajo'y

por nosotros se muestran en la tabla siguiente.

'TABLA V-6
NEBULGSA vt(km éfl)(Ruelas) mf(km’s;i)(GeorgeIin)'.
 s %0 o +17.88 - + 14,4 ‘
NeC 2248 + 18,49 R 4249
_ick 88 -3 BT

Abora héremos una coﬁpéracién entre la‘distanciéuobf’
' 'teﬁida por medios cinemétidds ¥y la obtenida por medioé fotomé—A>
"tricos;ias‘determinaciones fotométricas que se fienen de 1# eg-
trella excitadora de S 280 y de los cdmulos de NGC 2244 e IC
1848 dan como médulo§ de distancia (mo—M) y distancia fotomé- .
trica los mostrados en la tabla gsiguiente, también se muestra la

distanéia cinemitica calculada:




-

'TABLA 1V-7
"‘ﬁEiBULOSA MODULO DE DISTANIIA : roop(kBE)L ,'rcirl.(i‘(pp)r
- GEORGELIN (1969) o ,
580 1140 B 191 159
‘ch 2244 11.06 S 163 o 1.79
101848 11.82 - . 2;31‘ |  2.89

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

cidéd radial de muches regiones‘H IT y de ahi se encuentra su’
disfaécia cipemética;al comparar este éon la distancia fotomé;'
“trica se encuentra una disorepancia qué depende de la di;ecéién
 de1 cielo hacia donde miremos,este efecto,en vista del némero
tan reducido de regiones H II que nosotros hemos estudiado no
es hotuble para nuestros resuliados;es necesario mencionar que
b‘se'necesitan hacgr muchas mds mediciones para obtener mejores
resultados y de ahi poder encontrar en donde estd la causa de

la discrepancia reportada por Georgelin.
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;Géorgelin ¥y Georgelin (1973) estudiaron las velocida-
des :édialesada regiones H IT en todas direcciones en la Via
Lictea.Determinaron las distanéias de las estrellas excitado-
ras baséndosé eﬁ.trabajos publicados por varios autores.Como
hemos discutido en el capiiulo III las distancias de las'estpg
'11as estén basadas en ‘general en la fotometria UBV ¥ en algu-
‘nos casos también enblos tipos espectrales;Aparte de lés erré—
res. (accidentales y sistemdticos) en la fotometria estas deteg
‘minaciones estén sujetas a las calibracioﬁes adoptadas para
las magnitudes absolufas,los colores intrinseceos y la razén R,
de 1a extincidn interestelar al exceso de color.Estas son;las

fueﬁtes de error que afectan las distancias “"futométricas",

Los antores arriba citados encontraron gue las dis-
;tancias de las reéiones H II determinadas cineméticamente usan
do las velocidades radiales obtenidas vor ellos y las distan-
cias de la estrella (o estrellas) excitadoras de la regién

H IT mostraban una diferencia que parecia variar como funcidn
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ES ~de la longitud galdetica.la grdfica dada por Georgelin y Geor-

gelin,que se muestra en la fisure signiente

. N . 1 1 J. 1 i 5 i
L AR : 50° 100° 150" 2000 250" 300° 350°

X T T T T T T

i _;Pc .

\ ihl’lt:d:in‘ A a
+3-: . R .

b 42 . . t . .
i . -
| 1+1 o ..‘ LI b °'::: " 'ie

3 A pvanr ey S

i Ul -t 0" ' H i
2 B ]
o P

'Fig 11:Diferencia entre la distancia estelar y la distan-

RTES REE cia cinemdtice de las regiones H IT en funcidn de
e . la longitud galdctica.Tomada de Georgelin y Geor—.

E R gelin (1973).

' la abscisa revresenta la longitud galdctica y la ordenada la

diferencia de las distancias de la estrella y de la regidn

H II asociada.

Hay que hacer notar que en las direcciones alrede~
dor de 1=O°,90°,1800 y 270° la determinacidn de la distancia
einemdtica no es confiable ya que los efectos de la rotacidn

diferencial en esas direcciones son muy pequefios ¥ son insen-
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~sibles a.lavdisfancia del objeto.Detodas maneras la causa de

oo o dicha discrepancia ha dado pie a muchos estudios.

Las razones posibles de tal discrepancia pueden enu-

vmerérsg como sigué:
1)Errores en 1a determinaci&n‘ﬁe las diétanéias fétdmé-
S ‘ '::, triqas.' 
i - ii)Ia no validez del modelo de Schmidt para la‘roﬁéci6n~
- :géléctica,lo que implica,erfores en les distancias’
cinemétiéaaa
iii)La no coincidencia espacisal,como algunos éutoresAsn;

gieren,de las estrellas excitadoras y de las regiones

HII.

En un trabajo reciente Minn y Greenberg (1972) redig‘

cuten las velocidades radiales con el fin de elucidar este pro
blema.En su estudio incluyen,aparte de las velocidades Spti-

cas de las regiones H II,aquellas obtenidas con las 1fneas de
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k~“irre¢ombinaéiénkdel Hidrégeno ionizado en la fegién del radio._
4Dn lug gar de comparar las d15tancmas ellos comparan 1as velo~
'cida¢es de lasg fegiones HIl y de sus estrellas excitadoras,
_en la figura siguiente‘se reproduce una gréfica-doﬁde la absei-
.i 8 sg reﬁreaenta la longitud galécfica ¥ la ordenéda la diferém— ,
A ' cia de lés velocidades ?adiales de la estrella y de’su regidn

. H II asociada,

200 180° 04 0 80°
® stors.
o0l © open chrsiers o
x P 4 0 ossscations »
SWF ‘e . . . {20
H - ° d .
e For L ¢ . .. s . 4010
: = - . * . 0
: 0 v ORmmes 5 * °
: I M L .
: g-w0} . -, - . . -
¢ s a . b .
: -0k 4-2
i . . .
b -} SR B
) 40k - -1 -40
50 180 [ed nr

: 80°
Oatactic Longitude

Fig 12: leerencla entre las velocidades radiales de las re~
o 3;,’, giones H 11 y de sus estrellas excitadoras como fun-
o cidn de la longitud galdctica.Tomada de Minn y Green
berg (1973).

Estos autores dicen gue esta variacidn,que muestra una ostensi-

ble forma de'onda,no se debe a que las estrellas excitadoras y
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las regiones H;II‘estén a distintas distancias,sino que afir-

~man que dicha variacidn es una manifestacidén de las ondas de
densidad pronuestas por Lin y Shu.En un trabajo posterior Jramp
ton y Georgelin {1975) realizan este estudio de numevo vpero con

un mimero mayor de datos,la grifina gue ellos obtienen se mues—

_tra a continuacidn

+
+
g +
+204; +
+
. R .
+ + .
. + + .
o T S A N * +
; ) + * o+
: £ *r [} + + N
i x 4+ + + + +
i - % * . + . ++
: g0 - " < ; N - -t
&t @ {er 4
: + + +
b e + + Iy :_ . *y . . o + + *
: e s+ * . N Wt .
> + +
. -
o, 3 +
-20 )
+ +
: + + +
: : + +
; — - +
' + + o
\ 360" 210° 180° . 90° 0
o -——Longitude
{

Pig 13:Diferencias de las velocidades entre las estrellas Yy

y €l gas en las regiones H II graficadas como funeién

de la longitud galdctica.Tomada de Crampton y Georgelim
(1975). ‘

se ve aque la variacidn que ellos encuentran ya no presenta for
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ma de onda,aunque admiten gue la ~murva de Totacidn obtenida na

r2 el hemisferio norte estd desplarada hacia velocidades mds

altas con resvecto a la del hemicferio sur.Este resnltado fué

obtenido nor Kerr hace casi diez' afios,basdndose en observacio~

nes de la radiacidn de 21 . cm del Hidrésgeno neutro.la exnlica-

cidn que este did fné que el gas interestelar tenfa una velo-

 cidéd radinl de alejamiento del centro galéctico del orden de
T km s—l.Ofros autores como Pigmig h&li sugerido que quizé.es—

to se deba a que no se ha tomado en consideracién la forma es

niral de los brazos galdeticos.

Para aclarar el comportamiento cinemdtico de los ob~

jetos de la poblacidn I,regiones H 1T y estrellas excitadoras

es necesario hncer un exdmen critico de los datos de las obser
vaciones sobre laé cuales estdn basadas las conclusiones de

que‘existe una discrevancia enire las velooidadés de las est?g
llas excitadoras y las regiones H IT,y de los datos y calibra-

ciones en que estdn basadas las Aictancias de los objetos ex—
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'citadofes de las regiones H IT,

En estz tesis hemos determihado‘las distgncias cine~

vvﬁétiCas y-foﬁbméfricas de tres regiones H II que son,S‘ZéO,

.‘NGC 2244 3 pos; 1843,como se observa eﬁ duesfras tablgs (ver ca-
ﬁitulo iV).las diferencias entre las distancias fotﬁméfrigaé.&

cinemdticas no muestran la iendenciz seflalada por Georgelin 'y

, Georgelin (1973) -

Es claro aue muchas mds determinaciones,tanto de mé-
~dulos.de distancias,como de velocidades radiales los que nos

proporcionan la dintancia fotométrica y la distencia einemd-

tica respectivamente,serdn necesarias para confirmar o refutar

la tesis establecida vor los Georgelin,
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APENDICE I

CALSULO D2 TA FUNCION DE TRANSHISION DE UN ETALON

Sean  t,t"* ¥ r los factores por los cuales disminuye la
: ~amplitud de las ondas al pasar del aire al e~ta16n,dé; etalén al -

aire y al reflejarse;de modo que el fendmeno quedard descrito.co
ar

! 3
r

. /. @ R o E
a;k di{l” a“'aﬂf/.?z(}J :

Sabemos que se puede describir una onda plana como si-
' { o~ t_ % e
gue %[F:ﬁ:,qe(‘é w )donde es el vector de propagacidn,
la frecuencia,A la amplitud y t el tiempo;descomponiendo la fun

-IF" -wt

cidn de onda en dos partes }”: Ae e “se vo que se le puede a-

sociar a la onda una amplitud compleja dada por la parte que no
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; . : ,
depende del tiempo,por 1o tanto A /4 ’4 v sesto es particu-
larmente dtil cuando hay que tratar con problsmas de superposi-

cidn,ya que sdlo serd necesario considerar estas amplitudes com-

- plejas.

o La é.m’piitud‘ total de las ondas transmitides por el e-
R ,9 >/‘ S sy e
ta.lon estara aada por: /4 z‘L‘ faffyeg‘{c.ﬂzlfr4elz;f.__
donde ﬂ es la fase de la onda resultante y O es la diferencia

de fase entre un rayo transmitido y el siguiente.

' Xz) 238 : _
Entonces /)e chLZL[/-I'YeI/-r‘ﬁe‘ +] i

se ve que la parte encerrada entre paréntesis es una serie geomé-', :

2 /S

trlca cuya razén es v e la cual es menor gue uno,por lo tan-

/ 2 ~id

to su suma es igual a:

/*re

2 0D ‘
/I~re /= arcosSrr¥

'def donde | A’&""-—- QZéLL' 7 - )"-ee_(J

/- 2reosS+r?

8
Sabemos que TotA2= (a€”)(A8'7),el cuadrado de la am-
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: plitud es igual al produzto de la amplitud compleja y su conju~

: L/ R 2D
gado,por lo tanto, A2=szl I~re ]ale e’

/"?fcoscsfr' Ve -Zf‘cOSos*"

Sean tt'=T Factor de transmisidén de intensidad y

" r°=R Tactor de reflexidn de ‘intensidad,por lo
_ 22 ; : T
“tanto A"=

/=2 Rcosd+

pero A2/32=I/Io

' @e donde I=1_1%/(1-2Rcos d +R?).

Haciendo C=4R/ (1—\3)2 ¥ B;TZ/ (1;R)f2 p’ode’mos‘ escri-

bir 1a expresién de la intensidad de la siguiente forma: S

I=IOB/ {1+C sen® 5/2) .






100
’ 1)Abeil G. Exploration of the Universe.Segunda’Edidién;Hoit,
| <Rinéhart y Yinston.1969,.
QjA}ler H.L.Atoms,Stars and Nebulae.Révised’Editidn.ﬁarvard>
= | University Press.1971.

3)Aller H.L.Gaseous Nebulae.Primera Edicién:Thapman and Hall

" LTD.1956.

4)Bok B.J. y Bok P.P.The Milky Way.Cuarta Edicidn.Harvard
University Press.1976.

S S)Cb&rtES'G.Méthodes d'Observation et étude de L'Hydrogdne

" Interstellaire en Jmission.Annales d'Astrophysyque.

‘Mars-Avril 1960.

6)Courtés G.Sviral Structure and ¥inematics of the Galaxy from

Study of the H IT Kegions:Pabry-Pérot Interference
Methods Apnlied to Tonized Hydrogen.Vistas in As-

tronomy,Vbl 14 .Pergamon Press.1972.

7)Crampton. D. ¥y Georzelin Y.M. The Distribution of Optical H IT

Regions in our Galaxy.Astron and -

Astroohys 40,317-321 (1975).



101

' S)GeorgéiinvY.P.Applications des Méthodes Interferentielles
| Photographiques a 1'étude de la Structure Spi- |
ral de la Galaxie.Thése Doctorale.1969.
rngébrgelin’Y.f.:y Georgelin Y.M.Spiral Structure of oﬁr_Galaxy
from H II Regions.Astron and
Astrophys 12,482-487 (1971).v
lO)GeorgelinrYQP;,Georgelin Y.M. y Roux S.bbservation de Nou-
velle Régions H 1T Galactigues et d'étoiles
'exdiﬁatfices.Asfron-and Astrophys 25,337-
350 (1973).
ll)Harwit ﬁ,Astfophysical Concepts.Jobhn Wiley ahd Sons.Prihera
Edicién.1973n
lé)Hecht y Zajac.Optics.Addison-Wesley.Primera Edicidn,1974.
13)Herrick S.Tables for the Reduction of Radial Velocities to
the Sun.Lick Observatory Bulletin.Ndmero 470.(1930).
14)Hodge P.W.The Radial Distribution of H IT Regions in Spiral
Galaxies.Ap.J.155,Feb 1969.
15}Jenkins’and White.Pundamentals of Optics.McGraw-Hill.Terce~

Tra 'EdiCiénolgsr{o



102
_16)Miﬁa1as;D;Galactic Astronomy.Freeman.Primera Edicién.1974,
17)Miller J.8.Radial Velocities and Kinematics of Galactic
H I1 Regions.Ap.Jd.151,Feb 1968.
18)Miﬁn Y.K. y Greenberg J.M.On tﬁe’Kinematical énd Spatial
Soincidence of Optical and Radio
~ Spiral Amms in our Galaxy.Astron
~and: Astrophys 24,373-404,(1973).
kri9)ﬁpfszl:y'ﬁﬁveen A,Essenfials of Astronomy.Columbia Univer-
sity Press.Cuarta Edicidn.1971.
éO)Oéorqdnikov K.F.Dynamics of Stellar Systems.Pergamon Press.j
Primera Edicidn.1965.
»21)63terbrock D.E.Astrophysics of Gaseous Nebulae,Freeman,Pri-
mera Edicidn.1974.
22)Schwarzschild M.Structure ahd Evolution of the Stars.Dover.

Primera Edicidn.1958.



	Portada
	Índice
	Introducción
	Capítulo I
	Capítulo II
	Capítulo III
	Capítulo IV
	Discusión
	Apéndice
	Bibliografía



