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RESUMEN

Se presentan algunas propiedades de la interferometria de la luz
con énfasis en la interferometria mediante el etaldn Fabry-Pérot. Se dis
cute la aplicacidn del etaldn acoplado a un "reductor focal" a problemas
astronémicos; en particular a la determinacidn de velocidades radiales en
objetos extendidos de emisidn, nebulosas galdcticas y extragaldcticas. Se
hace mencidén al trabajo hecho en México en este campo, asi como de los tra
bajos que estan en marcha. -

ABSTRACT

Some properties of the interference of light are presented with
emphasis on interferometry by means of a Fabry-Pérot &talon. The
application of the &talon with a focal reducer to astronomical problems is
discussed related in particular to the determination of radial velocities
of extended emission objects, in galactic and extragalactic nebulae.
Mention is also made of the work carried out in Mexico in this field as
well as of developments under way.

INTRODUCCION

Las pesquisas sobre la naturaleza de la luz y el anhelo de ex-

+ Presentado en la asamblea general ordinaria de la SMF el 13 de septiem
bre de 1982.



plicarla son de las pdginas mis apasionantes de la historia de la fisica.

Desde fines del siglo pasado, cientificos del calibre de Fresnel,
Arago, Fizeau, Lord Rayleigh, Maxwell, Michelson y otros, estudiaron la na
turaleza de la luz con experimentos de admirable ingenuidad llegando a in
terpretar los fendmenos como la difraccién, la interferencia y la polariza
cién, a base de la teoria ondulatoria o corpuscular de la naturaleza y pro
pagacién de la luz, segln el caso.

El fendmeno de la interferencia de la luz ha hecho posible la de
terminacién de pardmetros fisicos muy importantes como la velocidad de la
luz, iniciada como es bien conocido por Michelson y refinada por otros.

Un campo en que mayores utilidades se han obtenido de este fendmeno es el
de la determinacién de longitudes de onda de lineas espectrales con alta
precisién, tan importantes en la fisica como en la astronomia.

La refraccién de la luz a través de un prisma fue aprovechada
por Fraunhofer a principios del siglo pasado al poder mostrar la existen-
cia de lineas obscuras en el espectro solar. Aunque Newton un siglo y me
dio antes habfa obtenido el espectro del Sol en colores, no habfa podido
observar las lineas de absorcién. El espectro era la imagen del orificio
por el que dejaba pasar la radiacién del Sol en los diferentes colores y
la sobreposicién de éstos no permitia la deteccidn de las imdgenes obscu-
ras. El éxito de Fraunhofer se debid a que €l dispersé la radiacidn del
Sol pasdndola primero por una rendija, y asi pudo obtener la imagen aisla
da de ésta en los lugares en donde la radiacidén continua esti absorbida.

La astronomia ha aprovechado enormemente estas experiencias de
Fraunhofer, extendiendo el estudio de los espectros a los cuerpos celestes
no sélo del sistema solar sino a las estrellas, el material difuso y a los
sistemas estelares. Los primeros espectrégrafos acoplados a telescopios
usaban como medio dispersor un prisma. Mis tarde, con el avance de la téc
nica de construir rejillas de difraccién, estas Gltimas han substituido al
prisma y hoy en dia estdn en uso mds comin como medio para producir el es
pectro, evitando asi la pérdida de la luz por la absorcién del prisma, que
afecta principalmente la radiacién de ondas cortas en el azul-violeta.

La espectrofotometria de alta resolucién y eficiencia es esencial
nara una variedad de problemas de la astrofisica referentes a objetos tan

to brillantes como débiles, estrellas o material difuso. Por ejemplo, el



estudio de lineas moleculares de H,0 y CO, en el espectro de Marte, el de
la débil linea interestelar de absorcidén de CN, la determinacién de la abun
dancia estelar del is6topo L,® relativo a L,”, para mencionar unos cuantos
problemas, han requerido el poder resolutivo de espectrdgrafos en el foco
coudé de grandes refractores. Es cierto que las técnicas de hoy en dia pro
ducen rejillas de difraccién o "echelle' en dimensiones mis grandes, alcan
zando un poder resolutivo 108, pero por lo angosto que debe ser la rendija
del espectrdgrafo no se puede aprovechar la luminosidad que rinde el teles
copio en su totalidad.

Desde hace unas dos décadas se ha empezado a superar esa limita-
cién de los espectrégrafos con el empleo de métodos interferométricos. La
ventaja esencial de los interferdmetros consiste en su capacidad de aceptar
alrededor de 100 veces mids luz de una fuente extendida con una brillantez
dada, comparado con un espectrégrafo de rendija de igual tamafio y poder re
solutivo. Es en especial con el uso del etalén Fabry-Pérot que los mayores
adelantos se han tenido y se espera tener.

El desarrollo tecnoldgico ha permitido la construccidén de espejos
semi-reflectantes depositando mds capas de substancias dieléctricas de muy
baja absorcién y alta frecuencia de reflecciones, aumentando asi la lumino
sidad resultante de la respuesta.

En esta presentacién el énfasis serd sobre la interferometria
Fabry-Pérot como un medio eficiente para obtener longitudes de onda y a par
tir del efecto Doppler determinar velocidades radiales de precisidn, en
las nebulosas difusas y en las galaxias.

EL ETALON FABRY-PEROT

El etaldn Fabry Pérot consiste en un par de discos idénticos de
vidrio (cuarzo), con caras semi-reflectantes montadas frente a frente, per
fectamente paralelas y con una separacién pequefia, del orden de unos cien-
tos de micras o poco mds; las superficies semi-reflectantes deben tener una
"planeidad" del orden de A/100 cuando menos. Un esquema del etaldn Fabry-
Pérot, esquema ya cldsico en tales demostraciones, se da en la Fig. 1 en
la que se advierte también su funcionamiento.

Sea a un rayo monocromitico que incide sobre el etaldn bajo un
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Fig. 1. Esquema del etaldn Fabry-Pérot acoplado a un objetivo:a-rayo mono
cromdtico, b-etaldn Fabry-Pérot, c-objetivo de la cadmara, d-placa
fotogrdfica o detector.

dngulo i con la normal a la superficie del mismo. Llamemos e la separaci6n
efectiva de las caras semi-reflectantes y sea n el indice de refraccién de
material o gas entre los espejos. El rayo incidente estard sujeto a reflec
ciones miltiples pero una parte atravesard el etaldn. La radiacién transmi
tida serd observable s6lo cuando el rayo transmitido esté en fase con el ra
yo incidente. Esto requiere que el camino dptico de las reflecciones del

rayo para la A dada satisfaga la relacién bien conocida:

Znecosi=p2xir, (1)
donde p es un ndmero entero; la luminosidad transmitida serd por lo tanto



un miaximo. Si p no es entero los rayos no estin en fase y esto causard
disminucidn de la luminosidad hasta llegar a un minimo donde la interferen
cia serd destructiva y no se observard iluminaci6n alguna. Al variar i se
observardn sucesivamente anillos brillantes e intervalos obscuros y los md
ximos se dardn cada vez que p sea entero. La p a la maxima transmisién
(interferencia constructiva) para el minimo valor de i se llama el orden
de interferencia del etalén.

Acoplando un objetivo los rayos paralelos transmitidos llegan a
formar un punto sobre el plano focal de la camara. Como los rayos con in
clinacién i, llegando de una superficie de luz monocromdtica, forman un co
no, el lugar geométrico de la médxima iluminacién serd un circulo. EI si-
guiente circulo con mdxima iluminacién ocurrird para p-1, ya que cos i se-
rd menor y asi sucesivamente; para el anillo con nimero g, el orden de in-
terferencia serd p-q+1. Aunque el orden central para g=0 puede ser un ma-
ximo, y por lo tanto una imagen redonda, suele llamarse "anillo' también.

Los anillos de interferencia son semejantes en principio a los
anillos de Haidinger; estos se producen cuando la luz atraviesa dos vi-
drios paralelos con una pequefia separacién entre ellos. Los anillos de

Haidinger son apenas visibles por el poco contraste entre los anillos bri-

llantes y obscuros. El contraste aumenta debido a las miltiples refleccio
nes; los anillos brillantes se hacen mis finos aumentando asi el ancho de
los que son obscuros. La posibilidad técnica de asegurar superficies semi-
reflectantes con poca absorcidn y alta frecuencia en la multiplicidad re-
flectiva ha dado relieve a las posibilidades del etalén Fabry-Pérot, el
cual es ahora un instrumento de frontera para el estudio de la cinemitica
de nebulosas. Mas tarde sefialaremos algunos rendimientos relativos del
Fabry-Pérot y de un espectrdgrafo de rendija.

Fabry-Pérot y Buisson principalmente (aunque hay que mencionar a
Jacquinot también), habfan intentado el uso del etalén para fines astrond
micos. Pero el desarrollo de un equipo estable y manejable acoplado al te
lescopio fue la obra de Georges Courtes del Observatorio de Marsella; ya
en 1960 se presentaban los resultados de la determinacién de velocidades ra
diales punto por punto en nebulosas de emisién, usando la linea Ha de hidrd
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geno que es la linea mds brillante en general en tales objetos



Una discusidn breve de la férmula (1) serd oportuna en este mo-
mento; para un etaldn de separacidn fija de los espejos, e, la posicién del
anillo, es decir, su radio en el plano focal, aumenta conforme se disminuye
la longitud de onda monocromitica incidente. Esto implica que si se puede
evaluar y calibrar esa diferencia de los radios se puede obtener el despla
zamiento Doppler de una fuente emisora y por lo tanto su velocidad radial
con respecto a la Tierra. Esto, en esencia, es lo que hacemos nosotros.

De la relacién (1) se ve claramente que el orden de interferen-
cia p para una A dada se puede variar de tres maneras: (a) variando la se
paracién e; (b) variando el indice de refraccidn n; o bien (c¢) inclinando
el etalén. Este Giltimo modo tiene sus limitaciones y no se aplica en gene
ral.

Seguiremos dando algunas definiciones que precisan las caracteris
ticas de los etalones

Sea Al la separacién entre dos Ordenes sucesivos, es decir, el
rango espectral y 81 el ancho total a media transmisidn en los anillos; se
define

it =
1nesse 51

Para el etalén que hemos empleado con buenos resultados, la separacidn de
los espejos e, es de 348 micras. De la relacidn (1) se deduce que la &% co
rrespondiente es 283 km s (6.2A) en la linea Ha y la p central es 1060.
La "finesse" del etalén es 10 y por lo tanto el ancho medio de los anillos,
5%, es igual a 28 km s ™',
Se puede demostrar que la "finesse'" es s6lo funcién de R, el coe

ficiente de reflexidn de las caras de los semi-espejos, o sea

§—§= w2 amy . 2)

Es implicito esperar que la intensidad I transmitida de un rayo
monocromitico por un etalén ideal dependa de la fase ¢. Tal relacibn estd
dada por el perfil del anillo:

I(¢) = Io r ¥ (3)
1 +R2 -2Rcos ¢

donde T es el factor de transmisidon e To es la intensidad incidente. Esta

es una funcién de Airy, pero para fines pricticos se representa con una



gaussiana. La mixima transmisi6n se obtiene para ¢= 0. Es interesante

considerar la resolucidn espectral del F.P. Este pardmetro se define como
A

S_A .
en la linea Ha (XA = 6563A) y es solamente funcidn de la "finesse'' para una

Para el etaldn mengionado arriba, la resolucién es del orden de 10t

p central dada. .
La dispersién en el plano focal de la cimara es otro parametro
caracteristico de estudios espectrales. La dispersién lineal se define co
mo g§3 donde x es el radio vector desde el centro de los anillos. De la
relacién (1) se deduce que
%§A= f cgt i ) 4)
donde f es la distancia focal efectiva de la combinacidn telescopio y cima
ra. Es interesante sefialar que la dispersi6n lineal aumenta cuando i, el
dngulo de incidencia de los rayos(en otros términos el radio de los anillos)

disminuye jllegando al infinito en el centro de éstos!
EL REDUCTOR FOCAL

Hemos visto que el etalén Fabry-Pérot debe usarse con rayos para
lelos tal y como son las radiaciones de los cuerpos celestes que llegan a
un telescopio. Pero hacer un etaldn con la alta "nlaneidad" requerida de
los semi-espejos y asegurar el paralelismo de éstos al tamafio de un teles
copio grande es imposible técnicamente. En efecto, las dimensiones de los
etalones en uso hasta la fecha en general no scbrepasan de 50 mm de didme-
tro.

Courtes ha resuelto el problema con un llamado 'reductor focal
que retine la potencia de un reflector grande a las ventajas de un etalén
normal. La Fig. 2. es el esquema de un reductor focal. La Fig. 3. muestra
tal reductor focal acoplado al foco Cassegrain F/15 del reflector de Tonant
zintla de 1 m de didmetro.

En 1972 principiamos el uso de nuestro reductor focal réplica del
de Courtes, gracias a la colaboracién generosa de los j6venes astrbnomos de
Marsella no sdlo en darnos el disefio sino supervisando la construccidn del

instrumento en un taller en la vecindad de Marsella.



Fig. 2. Esquema de un reductor focal:
a-filtro de interferencia, b-foco del reflector donde se encuen-
tra una reticula cuya sombra produce los ejes cartesianos, obser-
vados en las fotografias, c-lente de campo, d-colimador, e-eta-
16n Fabry-Pérot, f-objetivo de cdmara, g-detector.

Mencionemos algunas caracteristicas de nuestro equipo. Ugamos
filtros de interferencia con ancho total a media transmisién de 10 A, ase-
gurando asi la monocromatizacién. Para los objetos galdcticos cuyas velo-
cidades con respecto a la Tierra en general quedan en el rango -200 a +200

kn s™' se usa un filtro centrado en A6563 para Hx en reposo. Disponemos



Fig. 3. El reductor focal montado en el foco Cas rain del reflector de

1 metro de didmetro del Observatorio Astronémico Nacional en To-
nantzintla.

también de varios filtros para el estudio de las galaxias cuyas lineas es-
pectrales (en este caso Ha) estin desplazadas hacia el rojo (red shift).
Ultimamente hemos empleado un filtro centrado en la linea prohibida de N II
(26584 [NII]); esta linea es mis delgada que la de Hx, los anillos de in-
terferencia son mis delgados y por lo tanto las velocidades radiales obte-
nidas son de mayor precision.

En la dltima década hemos trabajado en la determinacién y discu-
si6én del campo de velocidades de objetos galdcticos con lineas de emisidn.

A la fecha hemos publicado una docena de trabajos de la serie con el titu
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lo general 'Movimientos Internos en Regiones H IT". Tal estudio proporcio
na asimismo la velocidad de conjunto de la nebulosa.

DETERMINACION DE LAS VELOCIDADES A PARTIR DE LOS INTERFEROGRAMAS

Por lo que hemos mencionado anteriormente se deduce que el radio
de un anillo de interferencia es funcidn del orden de interferencia y por
lo tanto una funcidn de A, la longitud de onda de la fuente. Estimando
ese radio y compardndolo con el de una fuente con velocidad conocida puede
deducirse A), el efecto Doppler, y por consecuencia la velocidad radial
que tiene el punto; el interferograma de la calibracidn se obtiene antes y
después de la exposicidén de la regidn, en placas fotogrdficas o con otro
detector, con el tubo de hidrégeno. La Fig. 4 muestra un interferograma
tomado con el reflector de 2.1 metros en el Observatorio de San Pedro Mar-
tir de S162 en la linea de [NII]X6584 y un interferograma en Ha para su
calibracién. La Fig. 5 muestra la imagen directa de esta nebulosa obteni-
da con el mismo reflector sin el etalén. Notese que el interferograma ha
registrado sélo las regiones en donde la velocidad radial (o sea la} ) es
adecuada para que p, el orden de interferencia, sea un nimero entero. En
la prictica determinando los radios, p, de los puntos de mixima intensidad
de los anillos se obtiene la velocidad radial del punto.

Las reducciones que aplicamos para obtener las velocidades radia

les con interferometria Fabry-Pérot fotogrifica se deben a Courtes[1); aqui
daremos sélo la férmula para la velocidad radial (km 571) observada desde

la ubicacién de la Tierra en ese momento, a saber,

Vragial = % [Dfl- O‘ZJ ; (5)
Aqui ¢ es la velocidad de la luz, £ la distancia focal efectiva de la cama
ra, Py P,son los radios de los anillos de la calibracién y la nebulosa
respectivamente a lo largo de una direcci6n dada en el interferograma.
Una manera mis sencilla de reduccién equivalente a la anterior es

v =K EE—:—Eé
radial 5 .| (6)
pn—l n.



donde P, P _, SON los radios de dos anillos sucesivos entre los cuales

queda el radio del detalle de la nebulosa, Par El factor K en km s ' es

el intervalo espectral libre entre los anillos sucesivos,

Fig. 4. Interferograma de la nebulosa de emisidn galdctica S162 (la letra
S corresponde al del catdlogo de Sharpless(2)) en la linea de
[NTI] A6584R obtenida con el reductor focal acoplado al reflector

de 2.1 m de diametro del Observatorio Astrondmico Nacional en San

Pedro Martir, Baja California. A la derecha se da el interferogra
ma de calibracidn en la linea Hd de un tubo de hidrdgeno montado
en el reductor focal.

Las imdgenes extrafocales en el borde superior y adentro del pri-
mer anillo del interferograma de la nebulosa son los reflejos de
las estrellas diametralmente opuestas causados por las caras exte
riores del etaldn. La mancha grande en el centro marca el cruce
de la reticula.
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Imagen directa de la misma regidn que en la Fig. 4 (S 162) en la
lines de [NII}165843 obtenida con el mismo reflector. Tanto &sta
como la imagen de los interferogramas anteriores estdn tomadas a
través de un tube intensificador "Varo" de una etapa.

COMPARACTON ENTRE EL FABRY-PEROT Y EL ESPECTROGRAFO

Consideraremos solamente la determinacidn de velocidades radiales:
El Fabry-Pérot fotogrdfico permite la determinacién de la velocidad
radial en todos los cientos de puntos, de un objeto extendido en
emisién, que caen scbre los anillos. Mientras que con el espectrd
grafo se puede estudiar sélo los puntos que caen en una rendija, o
sea en una dimensién solamente. Por lo tanto, la interferometria
es mis eficiente para determinar la velocidad radial de puntos en
una regién extendida.

Aunque con una exposicion sobre la regién, el Fabry-Pérot da la velocidad
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en un gran namero de puntos, tales velocidades estdn basadas en una
sola 1inea espectral (Ha en la mayoria de nuestras determinaciones);
mientras que con el espectrdgrafo la velocidad se obtiene como un
promedio de varias lineas de emisidn: Ha, HB, [O L], [S LI];

[N I1], etc.

Los anillos de interferencia son convoluciones de los perfiles ins
trumentales con la imagen de la nebulosa, una circunstancia que pue
de introducir errores considerables en las velocidades, en especial
si el detalle de la nebulosa es pequefio con respecto al ancho ins-
trumental del anillo. Hay que poner mucho énfasis en la comparacién
de la morfologia de las regiones medidas en el anillo con la imagen
directa para desechar las velocidades espurias o bien llevar a cabo
una deconvolucién. Analiticamente este Gltimo proceso es tan engo
rroso que es recomendable recurrir a otro tipo de interferometria,
como es la de barrido, y que trataremos en un momento. La convolu
cién es una seria limitacién de la interferometria fotogrdfica con
etalones con separacién fija de los espejos.

La determinacién de velocidades de regiones extendidas en emisidn
es mucho mids eficiente con el F.P., puesto que no se necesita una
rendija y se aprovecha asi de toda la superficie luminosa de una
imagen, sea ésta una nebulosa galdctica o extragalictica.

El espectrégrafo rinde velocidades radiales de objetos sin limitacio
nes de velocidad radial, mientras que para lograr grabar con un
F.P., por ejemplo la linea Hx, se necesita usar un filtro interfe
rencial "afinado" a la velocidad promedio (corrimiento hacia el ro
jo) del objeto. Para objetos galidcticos, en donde la velocidad ra
dial no sobrepasa en general de 200 km s!, un giltro para la 1i
nea espectral en reposo con un ancho medio de 10A basta; pero en
las galaxias con corrimiento al rojo considerable (450 km gy
mis) se debe usar el filtro adecuado, esto requiere a su vez el va
lor promedio del corrimiento hacia el rojo de la galaxia, informa-
cién que es obtenible s6lo con un espectrdgrafo o por radio-ondas;
sin embargo, las velocidades radiales relativas interferométricas
no estdn sujetas a ambiglledad alguna.
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INTERFEROMETRIA FABRY-PEROT EN MEXICO

El propGsito en introducir interferometria Fabry-Pérot en México
ha sido originalmente para comprobar una interpretacién que habia propues-
to para explicar ''anomalias" en la cinemitica de nuestra y otras galaxias;
hace casi dos décadas habia llamado la atencién a las variaciones en la
curva de rotacién de las galaxias en forma de ondas. En algunas publica-

3,4,5 s om 5 s o
(3,4,5) se habia insistido en que las variaciones eran fisicamente

ciones
significativas y propuesto una interpretacidn a base de la existencia en
nuestra y otras galaxias de "poblaciones" o subsistemas que difieren entre
si por sus caracteristicas cinemiticas. En nuestra y en otras galaxias la
poblacién I con distribucién no homogénea y, esencialmente en forma de bra
zos espirales, coexiste con una poblacidn II cuya distribucién de densidad
es continua. Las observaciones en los Gltimos cinco afios por otros autores
confirman nuestra proposicién: los miximos de la curva de rotacién corres
ponden a los brazos espirales mientras que entre los brazos la velocidad
promedio de rotacidn es mis lenta(6’7).

Asimismo hemos sefialado que las ecuaciones hidrodinidmicas del es
tado estacionario de una galaxia dan cabida a la existencia de los subsis
temas (poblaciones) que difieren en su velocidad de rotacién. Las mismas
ecuaciones rmuestran también que la dispersién de velocidad serd alta para
la rotacidén lenta y viceversa.

La teoria de ondas de densidad para explicar la persistencia de
los brazos espirales en las galaxias predice una rotacién mds rdpida en
los brazos espirales sin una variacidn en la dispersidn. Entonces es cla-
ro que el conocimiento de la dispersién de velocidades al mismo tiempo que
la velocidad de rotacidn constituiria una prueba crucial para saber cual
de las dos interpretaciones es la adecuada.

La determinacién de la dispersidén de velocidades, aunque posible
con espectroscopia convencional, es un tanto arriesgada y complicada.
Mientras que con la interferometria Fabry-Pérot es mucho mis directa su ob
tencién y confiable el resultado.

El trabajo sobre galaxias requeria una resolucién espacial consi
derable, un reflector grande como colector de luz (nuestro instrumental no

cumplia estas condiciones). En un principio, por lo tanto, tuvimos que de



dicarnos a las nebulosas galdcticas brillantes con el reductor focal ya
descrito, con placas fotogridficas y una cdmara. A partir de 1975 usamos
un tubo intensificador de imdgenes 'Varo'. La disminucién de la resolucidn
debida al intensificador se remedié usando una cdmara con relacién focal
del doble de la anterior. La ganacia resultante es sin embargo mayor de 5.
Ahora tenemos un intensificador de dos etapas que acoplado a un objetivo
con distancia focal del doble de lo de una etapa nos da una ganacia de un
factor de cinco. Montando este Gltimo al reflector de 2.12 metros instala
do en el Observatorio de San Pedro Mdrtir, B.C., hemos principiado al estu
dio de las galaxias como habiamos proyectado hace casi una década.

Entretanto hemos llevado a cabo estudios de objetos alcanzables a
nuestro equipo. MNuestras investigaciones han rendido resultados significa
tivos sobre las velocidades en regiones de emisidn en nuestra galaxia. La
mayoria de los trabajos estdn publicados bajo el titulo general de '"Movimien
tos Internos en Regiones H II"; el ntmero XII de la serie estd en prensa.
Existen algunos trabajos fuera de esta serie que han surgido como un sub-
producto de las posibilidades ofrecidas por la interferometria Fabry-Pérot.

Las conclusiones globales de nuestro trabajo sobre las regiones
H IT pueden resumirse como sigue:

Nuestra experiencia muestra que las nebulosas emiscras pueden di
vidirse en dos categorias generales:

a) Las que estdn formadas esencialmente como resultado de la eyeccién
del gas por la estrella ionizante (tres regiones satisfacen esta
condicidn) ;

b) Las que estdn presentes como vestigio de la formacidén de una o va-
rias estrellas que ahora la ionizan. La Fig. 6, tomada con el re-
flector de 1.0 metros instalado en el Observatorio de Tonantzintla
Pue, muestra un ejemplar de esta clase de nebulosa: NGC 2467

Hemos propuesto ademds, y esto es lo novedoso de nuestro trabajo,
que la eyeccidén de la estrella en el caso (a) no ha sido isotrdpica; con-
trario a lo aceptado comGnmente. Tenemos evidencia, basada en la morfolo
gia de la nebulosa y sus movimientos internos, que la eyecci6n ha tenido
lugar desde regiones activas sobre la estrella central; estas regiones es
tdn en hemisferios opuestos en la fotdsfera de la estrella y sensiblemente

en las extremidades de un difdmetro que forma un dngulo agudo con el eje de
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Fig. 6. 1Imagen directa de la ncbulosa galdctica NuU 2467 en Hu obtenida
con el reflector de 1.0 metrosde diametro del 0.A.N. en Tonantzin
tla y con un reductor focal.

rotacién de la misma. Tal configuracidén sugiere la existencia de un campo
bi-polar magnético asociado a la estrella central. Las Figs. 7 y 8 mues-
iones mencionadas, a saber NGC 6164-5 y NGC 2359

g. 9 el esquema propuesto por nosotros para expli-

5

tran dos de las tres reg
respectivamente, y la Fi
car la morfologia y el campo de velocidades de estas dos regiones.

Las estrellas centrales de estas nebulosas estdn en la actuali-
dad perdiendo masa, un resultado obtenido a través del estudio de las 1i-
neas espectrales por otros autores. Extrapolando, hemos propuesto que si
la estrella en el pasado (algunos 10" - 10° afios antes) ha perdido masa de
manera no isotrépica, en particular de modo bipolar, es razonable esperar

(8)

que en la actualidad puede perderse el gas de una forma semejante



Fig. 7. La regidn HII NGC 6164-6165 en la lfnea [NIT]
con el reflector de 1.5 m de didmetro
Alegre, Argentina.

\6584A fotografiada
del Observatorio en Bosque

Fig. 8. La regidn HII NGC 2359 en la lfnea Ha de Balmer fotografiada con
1 m.

el reflector de del O.A.N. en Tonantzintla.



/
/ EYECCION

SUPERFICIE DE LA ESTRELLA

Fig. 9. Modelo esguemdtico de eyeccidn de masa de una estrella para inter
pretar la morfologia y el campo de velocidades en las regiones

HII, NGC 6164-5 y NGC 2359.

Ultimamente se ha empezado a creer en este modo de pérdida de masa. La ra

z6n por la suposicidn de isotropia proviene probablemente de la convenien-
cia, pues en este caso los pardmetros del problema son funciones de una

coordenada, el radio vector, mientras que la no-isotropia requiere la con-
sideracidén de dos pardmetros mis: las coordenadas angulares. Esta dltima
circunstancia complica el tratamiento tedrico del problema.

Un detalle referente al inciso (b): en algunos casos hemos encon
trado evidencia de que regiones H II pequefias, aunque formadas a partir de

la misma nube interestelar, tienen edades diferentes. Es decir, que la for

macién de las nebulosas en la misma nube de gas y polvo no ha sido coeval(
, la

En el caso particular de una de estas regiones, la 'nebulosa triple"
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(9)

edad disminuye al pasar de S254 a SZ57 y a SZ55. La Fig. 10 muestra el

conjunto de estas nebulosas.

2 é
Fig. 10. Las regiones HII S254, S257 y 5255( ). La fotografia de este

conjunto que hemos llamado "nebulosa triple estd tomada con una

placa sensible al rojo.

En los dltimos afios un pequefio grupo en nuestro Instituto ha es
tado investigando los movimientos internos en las remanentes de supernovas

usando el equipo Fabry-Pérot descrito arriba.
FABRY-PEROT DE BARRIDO

La velocidad medida tanto con un espectro como con el etalén es
el promedio de la velocidad interna de la nebulosa en la direccién del vi
sual. ¢C6mo es la relacidn entre la velocidad radial y la intensidad lumi
nosa de la regidn cuyo promedio se observa? En otras palabras, se desea
conocer el perfil de la linea brillante, o sea intensidad versus velocidad
a lo largo de la visual. Esta informacién no se puede obtener con preci-
sién por medio de un etalén fijo, es decir, donde la p del etaldn es cons
tante. La variacidén de p, quedindose en un punto fijo en la nebulosa es

lo que nos da el perfil: esta variacibn se puede realizar de dos maneras
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(no consideraremos la posibilidad de la variacién de la inclinacitn del
etalén); recordemos la relacidn (1).
Para una A central, digamos Hu, la variacién de p puede obtener-
s
a) Variando la presién del gas, es decir, variando el Indice de re-
fraccidn n del gas entre los espejos, y
b) Variando la e, la separacidn entre los espejos del etaldn.

La tendencia ahora es aplicar el segundo. A los tres separado-
res de los espejos se afade material piezo-eléctrico, lo cual asegura la
variacién de e con el suministro de un campo eléctrico variable y controla
do.

Han empezado a aparecer en la literatura astrondmica detallados
estudios de nebulosas galdcticas, planetarias y otras, usando el Fabry-
Pérot de este tipo que llamaremos de barrido. Afn no se ha aplicado el
Fabry-Pérot de barrido a galaxias.

Un tal equipo estd en proceso de elaboracién en el taller elec-
trénico del Instituto de Astronomia con el que esperamos poder observar ga
laxias a fines del presente afio. La respuesta del etaldn se detectard pri
mero con un fotdémetro fotoeléctrico convencional posibilitanto el estudio
de la regidén punto por punto. Esperamos muy pronto hacer el 'barrido" en
dos dimensiones por medio de un CCD (Charge Coupled Device) o un Mepsicron,
un detector mucho mds eficiente que el CCD, disefiado por nuestro colega
Claudio Firmani. Las reducciones serdn muy laboriosas y complicadas pero
finalmente podremos descifrar problemas dindmicos de las galaxias, proble

mas que nos han conducido a la interferometria Fabry-Pérot.
CINEMATICA GALACTICA CON INTERFEROMETRIA

Cabe mencionar que el grupo de Marsella, en donde nacid la inter
ferometria Fabry-Pérot astrondmica, ha continuado su estudio tanto en nues
tra como en otras galaxias. Este grupo, principalmente los Georgelin, ba-
sado en interferometria de nebulosas de emisién,esta realizando una serie
de investigaciones sobre la cinemitica de la Galaxia.

El nromedio de la velocidad radial de un nfmero de puntos en una
nebulosa proporciona una velocidad confiable de la nube en cuestién.
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Georgelin y colaboradores han obtenido asi la velocidad radial de unas 120
nebulosas cubriendo toda la Via Lictea.

Adoptando una curva de rotacién cominmente usada, es decir, la
curva de Schmidt(10) puede estimarse la distancia llamada "cinemdtica de
las regiones H II'. La ventaja de este procedimiento es el poder alcanzar
distancias mis alld de las determinables por otros medios dpticos.

Determinadas las distancias, los Georgelln(11) lograron obtener
la distribucién de las nebulosas de emisién en el plano galdctico. Segin
estos autores el conjunto delinea los brazos espirales que aparecen en la
Fig. 11. Esta representaci6n de la estructura espiral de la Galaxia se

considera en el presente como la mis confiable.
Es posible suponer que las distancias cinemdticas sean compara

bles a las de las estrellas ionizantes asociadas a las nebulosas (distan-

(12)

ferencias entre los dos tipos de distancias, diferencias que parecen ser

cias fotométricas). Sin embargo, Georgelin y Georgelin encuentran di
sistemiticas. Ha transcurrido una década desde entonces y no se ha acla
rado esta discrepancia. Si verdaderamente existe tal efecto sistemitico
tampoco estd claro. En el brazo de Perseo la distancia cinemitica es ma-
yor que la fotométrica, mientras que en el cuadrante siguiente la diferen
cia tiende a ser invertida. Segln mi interpretaci6n, son las distancias
cinemdticas que originan la discordancia mencionada siendo la causa el in-
suficiente conocimiento nuestro de la curva de rotacidn de la Galaxia(13).

En los Gltimos afios de Vaucouleurs (véase por ejemplo el resumen
en los reportes de la IAU de 1979) ha estado aplicando el método Fabry-Pé&
rot exclusivamente a las galaxias. Los campos de velocidad cubren 3,000-
4,000 puntos en cada galaxia.

Es mi conviccién que atn quedan por explotar posibilidades técni
cas de la interferometria. Referente a esto voy a mencionar una experien

cia mfa que mostrd una utilidad inesperada de Fabry-Pérot.
UN USO INSOLITO DEL FABRY-PEROT

En NGC 2175 (una tegidn H II estudiada) se encuentra un pequefio
e intenso glébulo en emisidn donde hay dos estrellas con tipos espectrales
B1.5 y B9 y con magnitudes ~10.5 y 14, respectivamente. Hemos detectado
que la estrella débil tiene intensas lineas de emisi6n, siendo la linea Ha
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Fig. 11. El esquema de la distribucidn de las nebulosas en emisidn (regio

nes HII) galdcticas en el plano galdctico. La posicidn del Scl
estd marcada con una cruz. Las distancias de las regiones HII
desde el Sol son determinaciones cinemiticas basadas en las velo
cidades obtenidas tanto dpticamente como con lineas de recombiné
cibén en la regidn de radio-onda

Las curvas son espirales trazadas por los Georgelin como el mejor
ajuste a los puntos.
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la mis intensa. En nuestros interferogramas el gldbulo siempre cayé dentro
del anillo central y sblo eran visible las dos estrellas. La velocidad ra
dial no la podiamos determinar. Era sorprendente que la estrella débil no
sdlo aparecia de igual brillo, sino un poco mis brillante que la estrella
brillante. Una interpretacién plausible es que la emisién en Hu de la es
trella débil es muy ancha y llena Eoda la ventana de transmisidén del fil-
tro de interferencia empleada (10 A). Comparando la intensidad de Hx con
la intensidad de la radiacién del continuo de la estrella brillante, que
atraviesa el filtro, se ha estimado la energia contenida en la linea Ho

como 6 x 1033 ergs s*'. Esto es 1.5 veces la que el Sol radia en un segun
do. Es entonces posible que la radiacién Ho de la nebulosa que envuelve a
las dos estrellas sea parcialmente causada por dispersién de Ha por el rol
vo coexistente con el gas(]4}.

Esta experiencia muestra que es posible descubrir estrellas con

lineas de emisi6én anchas con el Fabry-Pérot actuando éste como filtro.
VARTANTES DE MONTURAS

Existen monturas semejantes al reductor focal sin el colimador.
En este caso los anillos son los de la imagen integrada del drea de la ne
bulosa que cae sobre el telescopio. Aunque se pierde la informacién cine-
mitica detallada de la regién, esta montura permite la determinacién de la
longitud de onda y por lo tanto la velocidad radial del conjunto, asi como
la dispersidn de velocidades, sin la desventaja de convoluciones. Es posi
ble disminuir las dreas integradas, es decir, aumentar la resolucidn espa-
cial usando un sistema éptico compuesto de una serie de lentes idénticas,
1lamada ojo de insecto, yuxtapuestas de tal modo que la imagen resultante
sea un mosaico, proporcionando la velocidad y la dispersién en dreas corres
pondientes a cada lente pequeﬁo.(15} El caso estd ilustrado en la Fig.

12.

En el Instituto Max Planck de Astronomia en Heidelberg estin ela
borando un esquema interesante para descubrir nubes en emisidn extendidas
y débiles, y asi poder estudiar la cinemitica de éstas. Para tal estudio
se ha construido un etalén con didmetro mucho mids grande que los usados co
mdnmente, el cual estard colocado fijo y horizontal en el foco de un celos
tato. La posicién fija del etaldn asegura la estabilidad de la separacién
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de los semi-espejos, condicién necesaria para la buena calidad de las velo
cidades.

El campo estd abierto a muchas innovaciones en el uso del etalén
Fabry-Pérot, no séle por la versatilidad intrinseca de la interferometria,
sino también porque la inventiva de la mente humana parece no tener limites.

En las palabras de Lord Byron con las que principia su famoso poema El Pri-
sionero de Chillon:

EL eterno espinitu de La mente mo tiene cadenas. ..

Fig. 12. La nebulosa en emisidn IGC 6888 en Ha y el correspondiente 1nter

ferograma obtenido con una lente 1lamada "ojo de insecto". Los
anillos intensos son debidos a Ha y los mis débiles son de

[NIIJA6584 (fotografia tomada de la Ref. 15). Imdgenes negativas.
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