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RESlJIIEN

Se presentan algunas propiedades de la interferometría de la luz
con énfasis en la interferometría mediante el etalón Fabry-Pérot. Se dis
cute la aplicación del etalón acoplado a un "reductor focal" a problemas-
astronómicos; en particular a la determinación de velocidades radiales e~
objetos extendidos de emisión, nebulosas galácticas y extragalácticas. Se
hace mención al trabajo hecho en México en este campo, así como de los tr~
bajos que están en marcha.

ABSTRACf

Sorneproperties of the interference oE light are presented with
emphasis on interferometry by means of a Fabry-Pérot étalon. The
application of the étalon 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 oE the work carried out in Mexico in this field as
well as oE developments under way.

Im'ROWCCION

L~s pesquisas sohre la naturaleza de la luz y el anhelo de ex-

t Presentado en la asamblea general ordinaria de la SMF el 13 de septie~
bre de 1982.
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pI icarIa son de las páginas más apasionantes de la historia de la física.
Desde fines del siglo pasado, científicos del calibre de Fresnel,

:\rago, Fizeau, Lord Rayleigh, ~laxwcll, Michelson y otros, estudiaron la ~
turalcza de la luz con experimentos de admirable ingenuidad llegando a iE::

tcrpretar los fenómenos como la difracción, la interferencia y la polariz~

ción, él base de la teoría ondulatoria o corpuscular de la naturaleza y pr~
pagación de la luz, segtÍn el caso.

E! fenómeno de la interferencia de la luz ha hecho posible la d~
terminación de parámetros físicos muy importantes como la velocidad de la
1u:, iniciada como es bien conocido por Michelson y refinada por otros.
Un campo en que mayores utilidades se han obtenido de este fenómeno es el
de la determinación de longihldes de onda de líneas espectrales con alta
precisión, tan importantes en la física como en la astronomía.

La refracción de la luz 3 través de lU1 prisma fue aprovechada
por Frmmhofer a principios del siglo pasado al poder mostrar la existen-
cia de líneas obscuras en el espectro solar. Aunque Ncwton un siglo y m~
dio antes había obtenido el espectro del Sol en colores, no había podido
observar las líneas de absorción. El espectro era la imagen del orificio
por el que dejaba pasar la radiación del Sol en los diferentes colores y

la sobreposición de éstos no ~nmitía la detección de las imágenes obscu-
ras. El éxito de Fraunhofer se debió a que él dispers6 la radiación del
Sol pasándola primero por una rendija, y así pudo obtener la imagen aisl~
da de ésta en los lugares en donde la radiación continua está absorbida.

La astronomía ha aprovechado enormemente estas experiencias de
Fratmhofer, extendiendo el estudio de los espectros a los cuerpos celestes
no sólo del sistema solar sino a las estrellas, el material difuso y a los
sistemas estelares. Los primeros espectrógrafos acoplados a telescopios
usaban como medio dispersor un prisma. ~ffistarde, con el avance de la t~
nica de construir rejillas de difracción, estas últimas han substituido al
prisma y hoy en día est5n en uso m5s común como medio para producir el es
peetro, evitando así la pérdida de la luz por la absorción del prisma, que
afecta principalmente la radiación de ondas cortas en el azul-violeta.

La espectrofotometría de alta resolución y eficiencia es esencial
rara una variedad de problemas de la astrofísica referentes a objetos ta~
to brillantes como débiles, estrellas o material difuso. Por ejemplo, el
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estudio de líneas moleculares de H20 y 002 en el espectro de ~~rte. el de
la débil linea interestelar de absorci6n de CN. la determinación de la abun
dancia estelar del isótopo Li

6 relativo a Li?, para mencionar unos cuantos
problemas, han requerido el poder resolutivo de espectrógrafos en el foco
coudé de grandes refractores. Es cierto que las técnicas de hoy en día pr£
duceo rejillas de difracción o "echelle" en dimensiones más grandes, alc~
zando un poder resolutivo 106, pero por 10 angosto que debe ser la rendija
del espectrógrafo no se puede aprovechar la luminosidad que rinde el tJle!
copio en su totalidad.

Desde hace unas dos décadas se ha empezado a superar esa limita-
ción de los espectrógrafos con el empleo de métodos interferamétricos: La
ventaja esencial de los interfer6metros consiste en su capacidad de aceptar
alrededor de 100 veces más luz de una fuente extendida con una brillantez
dada, comparado con un espectrógrafo de rendija de igual tamaño y poder r~
solutivo. Es en especial con el uso del etal6n Fabry-Pérot que los mayores
adelantos se han tenido y se espera tener.

El desarrollo tecnológico ha permitido la construcción de espejos
semi-reflectantes depositando más capas de substancias dieléctricas de muy
baja absorci6n y alta frecuencia de reflecciones. aumentando así la lumin~
sidad resultante de la respuesta.

En esta presentación el énfasis será sobre la interferometria
Fabry-Pérot como un medio eficiente para obtener longitudes de onda y a paL
tir del efecto Doppler determinar velocidades radiales de precisión. en
las nebulosas difusas y en las galaxias.

EL ETALON FABRY- PERaf

El etalón Fabry Pérot consiste en un par de discos idénticos de
vidrio (cuarzo). con caras semi-reflectantes montadas frente a frente, peL
fectamente paralelas y con una separación pequeña. del orden de unos cien-
tos de micras o poco más; las superficies semi-reflectantes deben tener una
"planeidad" del orden de A/l00 cuando menos. Un esqu61la del etalón Fabry-
Pérot. esquema ya clásico en tales demostraciones, se da en la Fig. 1 en
la que se advierte también su funcionamiento.

sea a un rayo monocromático que incide sobre el etalón bajo un
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Fig. 1. Esquema del etalón Fabry-Pérot acoplado a un objetivo:a-rayo mono
cromático, b-etalón Fabry-pérot, e-objetivo de la cámara, d-placa
fotográfica o detector.

ángulo i. con la nonnal a la superficie del mismo. Llamemos ~ la separaCloo

efectiva de las caras semi-rcflectantes y sea ~ el índice de refracción de

material o gas entre los espejos. El rayo incidente estará sujeto a refle~
ciones múltiples pero una parte atravesará el etalón. La radiación transrnl.
tidn 5erá observable s6lo cuando el rayo traosmi tido esté en fase con el ra

yo incidente. Esto requiere que el camino óptico de las reflecciones del
rayo para la ~ dada satisfaga la relaci6n bien conocida:

2ne eos i = P A (1 )

donde p es un número entero; la luminosidad transmitida será por lo tanto
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un máximo. Si ~ no es entero los rayos no están en fase y esto causará
disminución de la luminosidad hasta llegar a un mínimo donde la interferen
cia será destructiva y no se observará iluminación alguna. Al variar i se
observarán sucesivamente anillos brillantes e intervalos obscuros y los má
ximos se darán cada vez que 2..sea entero. La I2. a la máximatransmisión
(interferencia constructiva) para el mínimo valor de i se llama el orden
de interferencia del etalón.

Acoplando un objetivo los rayos paralelos transmitidos llegan a
fomar un punto sobre el plano focal de la cámara. Como los rayos con i!!.
clinación i. llegando de una superficie de luz monocromática, forman un c~
no, el lugar geométrico de la máxima iluminación será un círculo. El si-
guiente CÍrculo con máxima illDTIinaciónocurri r5 para ICl, ya que cos i se-
rá menor y así sucesivamente; para el anillo con número ~, el orden de in-
terferencia será~. Aunque el orden central para ~ puede ser un má-
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 pequeña separación 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 múltiples refleccio
nes; los anillos brillantes se hacen más finos aumentando así el ancho de
los que son obscuros. La posibilidad técnica de asegurar superficies semi-
reflectantes con poca absorción y alta frecuencia en la multiplicidad re-
flectiva ha dado relieve a las posibilidades del etalón Fabry-Pérot, el
cual es ahora un instrumento de frontera para el estudiO de 13 (inemática
de nebulosas. r-t."istarde señalaremos algunos rendimientos relativos del
Fabry-Pérot y de un espectrógrafo de rendija.

Fabry-Pérot y Buisson principalmente (aunque hay que mencionar a
Jacquinot también), habían intentado el uso del etalón para fines astronó
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 determinación de velocidades ya

diales punto por punto en nebulosas de emisión, usando la línea lb de hidró
geno que es la línea más brillante en general en tales objetos(l).
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Una discusión breve de la fórmula (1) será oportuna en este mo-
mento; para un etalón de separación fija de los espejos, ~, la posición del
anillo, es decir, su radio en el plano focal. aumenta conforme se disminuye
la longitud de onda monocromática incidente. Esto implica que si se puede
evaluar y calibrar esa diferencia de los radios se puede obtener el despl~
zamiento Doppler de una fuente emisora y por 10 tanto su velocidad radial
con respecto a la Tierra. Esto, en esencia, es lo que hacemos nosotros.

De la relación (1) se ve claramente que el orden de interferen-
cia ~ para una ~ dada se puede variar de tres maneras: (a) variando la s~
paración~; (b) variando el índice de refracción ~; o bien (e) inclinando
el etalón. Este último modo tiene sus limitaciones y no se aplica en gen~
ral.

Seguiremos dando algunas definiciones que precisan las caracterís
ticas de los etalones(l).

Sea fiA la separac10n entre dos órdenes sucesivos, es decir, el
rango espectral y ÓA el ancho total a media transmisión en los anillos; se
define

"fines se"
Para el etalónque hemos empleado con buenos resultados, la separación de
los espejos e, es de 348 micras. De la relación (1) se deduce que la fiA ca
rrespondient; es 283 km s-1 (6.2A) en la línea ~b y la ~ central es 1060.
La "finesse" del etalón es 10 y por 10 tanto el ancho medio de los anillos,

-1ÓA, es igual a 28 km s .
Se puede demostrar que la "finesse" es sólo [unción de R, el cae

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

(2)

Es implícito esperar que la intensidad 1 transmitida de un rayo
monocromático por un etalón ideal dependa de la fase~. Tal relación está
dada por el perfil del anillo:

i'l(~) = lo ------
1 + R2 - 2 R cos ~

(3)

donde T es el factor de transmisión e lo es la intensidad incidente. Esta
es una función de Airy, pero para fines prácticos se representa con una
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gaussiana. La máxDma transmisión se obtiene para ~= O. Es interesante
considerar la resolución espectral del F.P. Este parámetro se define como
A6),' Para el eta16n men;ionado arriba, la resolución es del orden de 104
en la línea lb (A = 6563A) Y es solamente flUlci6n de la "finesse" para una

I!.central dada.
La dispersión en

característico de estudios
dxmo dI' donde x es el radio

relación (1) se deduce que

~ = f c~t i

el plano focal de la c{unara es otro parámetro
espectrales. La dispersión lineal se define co
vector desde el centro de los anillos. De la

(4)

donde f es la distancia focal efectiva de la combinación telescopio y Cánul
Ta. Es interesante señalar que la dispersión lineal aumenta cuando i, el
ángulo de incidencia de los rayos(en otros términos el radio de los anillos)
disminuye ¡llegando al infinito en el centro de éstos:

EL REDUCTOR FOCAL

liemos visto que el etalón Fabry-Pérot debe usarse con rayos par~
lelos tal y como son las radiaciones de los cuerpos celestes que llegan a
un telescopio. Pero hacer un etalón con la alta "planeidad" requerida de
los semi-espejos y asegurar el paralelismo de éstos al tamaño de un teles
copio grande es llnposiblc técnicamente. En efecto, las dimensiones de los
etalones en uso hasta la fecha en general no sobrepasan de SO mm de diáme-
tro.

Courtes ha resuclto el problema con un llamado "reductor focal"
que reúne la potencia de un reflector grande a las ventajas de un etalón
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 diámetro.

En 1972 principiamos el uso de nuestro reductor focal réplica del
de Courtes, gracias a la colaboración generosa de los jóvenes astrónomos de
~brselló1 no 5610 en darnos el diseño sino supervisando la constnICci6n del

instrumento en un taller en la vecindad de ~brsella.
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Fiq. 2. Esquema de un reductor focal:
a-filtro de interferencia, b-foco del reflector donde se encuen-
tra una retícula cuya sombra produce los ejes cartesianos, obser-
vados en las fotografías, e-lente de campo, d-colimador, e-eta-
Ión Fabry-pérot, E-objetivo de cámara, g-detector.

~Iencioncmos .:llgull;lS L":lractcríst ieas de nuestro equipo. Us:unos
o

filtros de intcrfcrcnci:1 con ancho tot;11 :1 media transmisión de 10 A, ase-

gurando :lsí b monocromati:ación. Para los objetos galácticos cuyas velo-

cidades con respecto :1 b Tierra en gencr:i1 quedan en el rango -200 a +200

J.Jn s -1 5e lisa lm filtro centrado en 'óS{13 para Bt en reposo. Disponernos
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Fig. 3. El reductor focal montado en el foco Cassegrain del reflector de
1 metro de diámetro del Observatorio Astronómico Nacional en To-
nantzintla.

también de varios filtros para el estudio de las galaxias cuyas líneas es-
pectrales (en este C350 lb) están desplazadas hacia el rojo (red shift).

Ul timamentc hemos empIcado un filtro centrado en la línea prohibida de :.,¡ 11

(A6584 [NII]); esta línea es más delgada que la de lb, los anillos de in-

terferencia son más delgados y por lo tanto las velocidades radiales obte-

nidas son de mayor precisión.
En la última década hemos trabajado en la dctcnninacián y discu-

sión del campo de velocidades de objetos galácticos con líneas de emisión.
A la fecha hemos publicado una docena de trabajo~ de la serie con el titu
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lo general ''''lovimientos Internos en Regiones 11Ir". Tal estudio proporciQ.
na aSImismo la velocidad de conjunto de la nebulosa.

DETER'lINACION DE LAS VELOCIDADESA PARTIR DE LOS ImERFEROGRA\l-\S

Por 10 que hemos mencionado anteriormente se deduce que el radio
de un anillo de interferencia es función del orden de interferencia y por
10 tanto una función de A, la longitud de onda de la fuente. Estimando
ese radio y comparándolo con el de una fuente con velocidad conocida puede
deducirse 6A, el efecto Doppler, y por consecuencia la velocidad radial
que tiene el punto; el interferograrna de la calibraci6n se obtiene antes y

después de la exposición de la región, en placas fotográficas o con otro
detector, con el tubo de hidrógeno. La Fig. 4 muestra un interferograma
tomado con el reflector de 2.1 metros en el Observatorio de San Pedro :-15r-
tir de 5162 en la línea de [NIIJA6s84 y un interferograma en lh para su
calibración. La Fig. S muestra la imagen directa de esta nebulosa obteni-
da con el mismo reflector sin el etalón. Nótese que el interferograma ha
registrado sólo las regiones en donde la velocidad radial (o sea laA ) es
3dccuada para que I?, el orden de interferencia, sea un número entero. En
la práctica determinando los radios, P, de los puntos de máx~ intensidad
de los anillos se obtiene la velocidad radial del punto.

41S reducciones que aplicamos para obtener las velocidades radia
les con interferometría Fabry-Pérot fotográfica se deben a Courtes(l); aquí
daremos sólo la fórmu13 para la velocidad radial (km s-l) observada desde
la ubicación de la Tierra en ese momento, a saber,

vradial =Irp~-p~). (S)

AqUÍ c es la velocidad de la luz, f la distancia focal efectiva de la cáma
ra, Pn y Pe son los radios de los anillos de 1.:1 calibración y la nebulosa
respcctiv:unente a 10 Llrgo de una dirección dada en el interferogr:una.
[lnamanera más senci Ila de reducción equivalente a la anterior es

vradial K l::_~::~1 (6)
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donde Pn' Po-1 son los radios de dos anillos sucesivos entre los cuales
queda el radio del detalle de la nebulosa, Pe' El factor K en km 5-

1 es
el intervalo espectral }ibre entre los anillos sucesivos.

Fig. 4. Interferograma de la nebulosa de emisión galáctica 5162 (la letra
S ~~rresponde al del catálogo de Sharpless(2) en la línea de
[NI!] ~6584A obtenida con el reductor focal acoplado al reflector
de 2.1 ro de diámetro del Observatorio Astronómico Nacional en San
Pedro Mártir. Baja California. A la derecha se da el interferogra
roa de calibración en la línea H~ de un tubo de hidrógeno montado -
en el reductor focal.
I~s imágenes extra focales 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 etalón. La mancha grande en el centro marca el cruce-
de la retícula.
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Fig. 5. Imagen directa dú la misma región que en la Fig. 4 (5 162) en la
lineó de [NIIJA6584A obtenida con el mismo reflector. Tanto ésta
como la imagen de los interferogramas anteriores están tomadas a
través de un tuoo intensificador "Varo" de una etapa.

CC\\II'ARAClO\ 1O\ITRE EL LIBRY - P1'R01' Y EL ESPECTRQGR'IFO

Considcr:ll'Cmos soLuncntc b uctcIlllinacián de \/clocidades radiales:

1) El F:lbr;.'~Pérot fotogr:ífico pelllJitc la detcnnina<.:ián de la velocidad

r:IJ i:11 en todos los cientos Je puntos, de un ohjeto ex tendido en

emisión, que caen sobre los anillos. ~hentras que con el cspcctr-ª.

gr:\fo se puede cstlldi:1T sólo los plintos qUE' caen en una rendija, o

sea en una dimensión solamente. Por lo tanto, la interferornctrÍ3

es m:ís eficiente par:l dctcnllinar la I,lclocid.::td radi.::tl de puntos en

una reg ión extendid;l.

2) Aunque con una exposición sohrc 13 región, el Fabry-Pérot da la velocidad
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en un gran número de puntos, tales velocidades están basadas en una
sola línea espectral (~b en la mayoría de nuestras determinaciones)~
mientras que con el espectrógrafo la velocidad se obtiene como un
pranedio de varias líneas de emisi6n: fh, IIB, [O IIr], [5 jI],
IN jI], etc,

3) Los anillos de interferencia son convoluciones de los perfiles ins
trumentales con la imagen de la nebulosa, una circunstancia que pu~
de introducir errores considerables en las velocidades, en especial
si el detalle de la nebulosa es pequeño con respecto al ancho ins-
trumental del anillo. ~byque poner mucho énfasis en la comparación
de la morfología de las regiones medidas en el anillo con la imagen
directa para dcse~har las velocidades espurias o bIen llevar a cabo
una deconvolución. Analíticamente este último proceso es tan eng~
rroso que es recomendable recurrir a otro tipo de interferometría,
como es la de barrido, y que trataremos en un momento. La convolu
ci6n es una seria limitación de la interferometría fotográfica con
etalones con separaci6n fija de los espejos.

4) La determinaci6n de velocidades de regiones extendidas en emisi6n
es mucho más eficiente con el F.P., puesto que no se necesita una
rendija y se aprovecha así de toda la superficie luminosa de una
imagen, sea ésta una nebulosa galáctica o extragaláctica.

5) El espectrógrafo rinde velocidades radülles de objetos sin 1imi tacio
nes de velocidad radial, mientras que para lograr grabar con un
F.P., por ejemplo la línea lb, se necesita usar un filtro interfe
rencial "afinado" a la velocidad promedio (corrimiento hacia el r~
jo) del objeto. Para objetos galácticos, en donde la velocidad r~
dial no sobrepasa en general de z200 km S-I, un filtro para la lí. -
nea espectral en reposo con un ancho medio de lOA basta; pero en
las galaxias con corrimiento al rojo considerable (450 km s-} o
más) se debe usar el filtro adecuado, esto requiere a su vez el v~
lar promedio del corrimiento hacia el rojo de la galaxia, informa-
ci6n que es obtenible s610 con un espectrógrafo o por radio-ondas;
sin embargo, las velocidades radiales relativas interferamétricas
no están sujetas a .ambigUedad alguna.
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I~T[RFEnCNETRIA FABRY-pERar EN ~IEXlCO

El propósito en introducir interfcrometría Fabry-Pérot en ~~xico
ha sido originalmente para comprobar una interpretación que había propues-
to para cxpl iC<lr "anomalías" en la cinemática de nuestra y otras galaxias;

hace casi dos décadas había llamado 1.:l atención a las variaciones en la

curva de rotación de las galaxias en forma de ondas. En algunas pub! ic;]-

ciones(3.4.S) se había insistido en que las variaciones eran físicamente
significativas y propuesto una interpretación a hase de la existencia en
nuestra y otras galaxias de "poblaciones" o subsistemas que difieren entre
sí por sus características cinemáticas. En nuestra y en otras galaxias la

población I con distribución no homogénea Y. esencialmente en fonna de bra

zas espirales, coexiste con una población II cuya distribución de densidad
es continua. Las observaciones en los últimos cinco ~los por otros autores
confinn:ll1nuestra proposición: los máximos de la curva de rotación corres
penden a los brazos espirales mientras que entre los brazos la velocidad
promedio de rotación es más lenta(6,7).

Asimismo hemos señalado que las ecuaciones hidrodinámicas del es
tado estacionario de una galaxia dan cabida a la existencia de los subsis
temas (poblaciones) que difieren en su velocidad de rotación. Las mismas
ecuaciones muestran también que la dispersión de velocidad será al ta para
la rotación lenta y viceversa.

La teoria de ondas de densidad para explicar la persistencia de
los brazos espirales en las galaxias predice una rotación más rápida en
los brazos espirales sin una variación en la dispersión. Entonces es cla-
ro que el conocimiento de la dispersión de velocidades al mismo tiempo que
la velocidad de rotación consti tuiría una prueba crucial para saber cual
de las dos interpretaciones es la adecuada.

La detenninación de la dispersión de velocidades, aunque posible
con espectroscopia convencional, es un tanto arriesgada y complicada.
Mientr:l.sque con la interferometría Fabry-Pérot es mucho más directa su ob
tención y confiable el resultado.

El trabajo sobre galaxias requería una resolución espacial consi
derable, un reflector grande como colector de luz (nuestro instnunental no
cumplía estas condiciones). En un principio, por lo tanto, tuvimos que de
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dicamos a las nebulosas galácticas brillantes con el reductor focal ya
descrito, con placas fotográficas y una cámara. A partir de 1975 usamos
un tubo intensificador de imágenes"Varo". La disminución de la resolución
debida al intensificador se remedió usando una cámara con relación 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. ~IDntando este último al reflector de 2.12 metros instala
do en el Observatorio de San Pedro Mártir, B.C., hemos principiado al estu
dio de las galaxias como habíamos proyectado hace casi una década.

Entretanto hemos llevado a cabo estudios de obietos alcanzables a
nuestro equipo. ~uestras investigaciones han rendido resultados signific~
tivos sobre las velocidades en regiones de emisión en nuestra galaxia. La
mryoría de los trabajos están publicados bajo el titulo general de ''r-Iovimien
tos Internos en Regiones JI III!; el número XII de la serie está ~n prensa.
Existen algunos trabajos fuera de esta serie que han surgido cama un sub-
producto de las posibilidades ofrecidas por la interferometria Fabry-Pérot.

Las conclusiones globales de nuestro trabajo sobre las regiones
H Ir pueden reslIDlirsecomo sigue:

~uestra experiencia muestra que las nebulosas emisoras pueden di
vidirse en dos categorías generales:

a) Las qlle están formadas esencialmente como resultado de la eyección
del gas por la estrella ionizante (tres regiones satisfacen esta
condición);

b) Las que están presentes como vestigio de la formación 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 además, y esto es lo novedoso de nuestro trabajo,
que la eyección de la estrella en el caso (a) no ha sido isotrópica; con-
trario a lo aceptado comúnmente. Tenemos evidencia, basada en la morfol~
gía de la nebulosa y sus movimientos internos. que la eyección ha tenido
lugar desde regiones activas sobre la estrella central; estas regiones e~
tán en hemisferios opuestos en la fotósfcra de la estrella y sensiblemente
en las extremidades de un diámetro que forma un ángulo agudo con el eje de
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Fig. 6. Imagen directa d~ la n~bulosa galáctica NGC 2467 en al obtenida
con el reflector de 1.0 metrosde diámetro del O.A.N. en Tonantzi~
tIa y con un reductor focal.

rotación de la misma. Tal configuración sugiere la existencia de un campo
bi-polar magnético asoci~Hlo a 1.1 estrella central. Las Figs. 7 y 8 mues-

tran dos de 1<15 tres regiones mencionadas, ;1 saber NGC6164-5 y NGC2359

respcctiv:uncntc, y la Fig. 9 el esquema propuesto por nosotros para expli-

Glr la morfología y el c.:unpo de velocidades de estas dos regiones.

Las estrellas centrales de estas nebulosas están en la actuali-

dad perdiendo maS;l, un resultado obtenido n través del estudio de las lí-

ne:1S espectrales por otros autores. Extrapolando, hemos propuesto que si

la estrella en el pasaJo (algunos 104 - 105 afias antes) ha perdido masa de

manera no isotrópica, en particular de moJo bipolar, es razonable esperar

que en la actu:llid:ld puede perderse el gas de una fonn.:l semejante(8).



Fig. 7. La región HI! NGC 6164-n165 en la línea [Nllj~6584A fotografiada
con el reflector de 1.5 rn de diámetro del Observatorio en Bosque
Alegre, Argentina.

Fig. 8. La región HI! NGC 2359 en la línea Ha de Balmer fotografiada con
el reflector de 1 m. del O.A.N. en Tonantzintla.
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Fig. 9. Modelo esquemático de eyección de masa de una estrella para ~nter
pretar la morfología y el campo de velocidades en las regiones
HII, NGC 6164-5 y NGC 2359.

Ult imamcnte se ha empezado a creer en este modo de pérdida dc masa. La ra

zón por la suposición de isotrapía proviene probablemente de la convenien-
cia, pues en este caso los parámetros del problema son funciones de una
coordenada, el radio vector, mientras que la no-isotropia requiere la con-
sideración de dos par&netros más: las coordenadas angulares. Esta última
circunstancia cOO1plica el tratamiento teórico del prohlema.

Un detalle referente al inciso (b): en algunos casos hemos eneon

trado evidencia de que regiones H 11 pequeñas, mmquc fannadas a partir de

la mism.:J.nube interestelar, tienen edades diferentes. Es decir, que 13 for

maci6n de las nebulosas en la misma nube de gas y polvo no ha sido coeval (~

En el caso particular de una de estas regiones, la "nebulosa triple", la
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edad disminuye al pasar de 5254 a 5257 y a 5255. (9) La Fig. 10 muestra el

conjunto de estas nebulosas.

Fig. 10. Las regiones HIt 5254, 5257 Y 5255(2). La fotografía de este
conjunto que hemos llamado "nebulosa triple" está tomada con una
placa sensible al rojo.

En los últimos años un pequeño grupo en nuestro Instituto ha es
tado investigando los mov~icntos 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 etalón es
el promedio de la velocidad interna de la nebulosa en la dirección del vi
sual. ¿Cómo es la relación entre la velocidad radial y 1.3 intensidad lluni.

nosa de la región cuyo promedio se observa? En otras palabras, se desea
conocer el perfil de la línea brillante, o sea intensidad versus velocidad
a lo largo de la visual. Esta informaci6n no se puede obtener con preci-
si6n por medio de un eta16n fijo, es decir, donde la ~ del ctalón es con~
tanteo La variaci6n de 1:. quedándose en un punto fijo en la nebulosa es
lo que nos da el perfil: esta variaci6n se puede realizar de dos maneras
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(no consideraremos la posibilidad de la variación de la inclinaci6n del
etalón); recordemos la relación (1).

Para una A central, digamos Ha, la variación de £ puede obtener-
se:

a) Variando la presión del gas, es decir, variando el Índice de re-
fracción ~ del gas entre los espejos, y

b) Variando la ~, la separación entre los espejos del etalón.
La tendencia ahora es aplicar el segundo. A los tres separado-

res de los espejos se añade material pieza-eléctrico, lo cual asegura la
variación de e con el suministro de un campo eléctrico variable y controla
do.

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

Un tal equipo está en proceso de elaboración en el taller elec-
trónico del Instituto de Astronomía con el que esperamos poder observar g~
laxias a fines del presente año. La respuesta del etalón se detectará pri
mero con un fotómetro fotoeléctrico convencional posibilitanto el estudio
de la región punto por punto. Esperamos muy pronto hacer el "barrido" en
dos dimensiones por medio de un CCO (Charge Coupled Device) o un ~~psicron,
llJ1 detector mucho más eficiente que el CCD, diseñado por nuestro colega
Claudia Firmani. Las reducciones serán muy laboriosas y complicadas pero
finalmente podremos descifrar problemas dinámicos de las galaxias, probl~
mas que nos han conducido a la interferomctrÍa Fabry-Pérot.

CINEMATICA C.ALACflCA CON ImtRFERCNETRIA

Cabe mencionar que el grupo de r.larsella, en donde nació la inte!:,.
fcrometría Fabry-Pérot astronómica, ha continuado su estudio tanto en nue~
tra como en otras galaxias. Este grupo, principalmente los Georgelin, ba-
sado en interferornetría de nebulosas de emisión,esta realizando una serie
de investigaciones sobre la cinemática de la Galaxia.

El ~romedio de la velocidad radial de un número de puntos en una
nehulosa proporciona una velocidad confiable de la nube en cuestión.
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Georgelin y colaboradores han obtenido así la velocidad radial de unas 120
nebulosas cubriendo toda la Vía Láctea.

Adoptando una curva de rotación comúnmente usada, es decir, la
OJrva de SChmidt(10) puede estimarse la distancia llamada "cinemática de

las regiones H 11"-. La ventaja de este procedimiento es el poder alcanzar
distancias más allá de las determinables por otros medios ópticos.

Determinadas las distancias, 105 Georgelin(11) lograron obtener
la distribución de las nebulosas de emisión en el plano galáctico. según
estos autores el conjunto delinea los brazos espirales que aparecen en la
Fig. 11. Esta representación de la estructura espiral de la Galaxia se
considera en el presente como la rrk1s confiable.

Es posible suponer que las distancias clnemáticas sean compar~
bIes a las de las estrellas ionizantes asociadas a las nebulosas (distan-
cias fotométricas). Sin embargo, Georgelin y Georgelin(12) encuentran dl.
ferencias entre los dos tipos de distancias, diferencias que parecen ser
sistemáticas. Ha transcurrido una década desde entonces y no se ha acl~
rado esta discrepancia. Si verdaderamente existe tal efecto sistemático
tampoco está claro. En el brazo de Perseo la distancia cinemática es ma-
yor que la fotométrica, mientras que en el cuadrante siguiente la difere~
cia tiende a ser invertida. según mi interpretación, son las distancias
cinemáticas que originan la discordancia mencionada siendo la causa el in-
suficiente conocUffiientonuestro de la curva de rotación de la Galaxia(13).

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

Es mi convicción que aún quedan por explotar posibilidades técnl.
cas de la interferometría. Referente a esto voy a mencionar una experie~
cia mía que mostró UIk' utilidad inesperada de Fabry.Pérot.

UN USO INSOLITO DEL FABRY-PERaf

Fn NGC 2175 (una región fI II estudiada) se encuentra un pequeño
e intenso glóbulo en emisión donde hay dos estrellas con tipos espectrales
B1.5 y B9 Y con magnitudes ~10.S y 14, respectivamente. Hemos detectado
que la estrella débil tiene intensas líneas de emisión, siendo la lin~a lb
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Fig. 11. El esquema de la distribución de las nebulosas en emisión (regio
nes HIr) galácticas en el plano galáctico. La posición del Sol
está marcada con una cruz. Las distancias de las regiones HII
desde el Sol son determinaciones cinemáticas basadas en las velo
ciclades obtenidas tanto ópticamente como con líneas de recombina
ción en la región de radio-ondaJ 11) .
Las curvas son espirales trazadas por los Georgelin como eL mejor
ajuste a los puntos.



23

la más intensa. En nuestros interferogramas el glóhulo siempre cayó dentro
del anillo ccntral y sólo eran visible las dos estrellas. La velocidad ra

dial no la podíamos dctcnninar. Era sorprendente que la cstrclli1 d6bil no

sólo aparecía de i¡:,ual brillo, sino un poco más brillante que la estrella

brillante. Un:l interpretación plausible es que I;-¡rnlisión en ih de la ES

trclla déhil es muy ancha y llena toda la ventana de transmisión del fil-. .
tro de interferencia empIcada (lOA). Comparando la intensidad de \t1 con

la intensidad de la radiación del continuo de la estrella brillante, que

atraviesa el filtro, se ha estimado la energía contenida en la líoC3 WJ.

cano 6 x 1033 crgs S~l. Esto es 1.5 veces la que el Sol radia en un scgu!!.
do. I..:sentonces posible que la radiación fu de la nebulosa que eO\1.Jelvea
las dos estrellas sea parcialmente causada por dispersión de lb por el rol
va coexistente con el gas(14).

Esta experiencia muestra que es posible descuhrir estrellas con
líneas de emisión anchas con el fabry-Pérot actuando éste como filtro.

VARIA.YfES DE ~IJXIURAS

Existen monturas semejantes al reductor focal sin el colimJdor.
En este caso los anillos son los de la imagen integrada del 5rea de la nc
bulosa que cae sobre el telescopio. Aunque se pierde la infonnación cine-
mática detallada de la región, esta montura pennite la dctermin<lción de la
longitud de onda y por lo tanto la velocidad radial del conjunto, así corno
la dispersión de velocidades, sin la desventaja de convoluciones. Es posi
ble disminuir las áreas integradas, es decir, aumentar la resolución espa-
cial usando un sistema óptico cempuesto de una serie de lentes idénticas,
llamada ojo de insecto. yuxtapuestas de tal modo que la bnagen resultante
sea un mosaico, proporcionando la velocidad y la dispersión en [¡reas corres
pondientes a cada lente pequeño. (15) El caso está ilustrado en la Fig.
12.

En el Instituto Max Planck de Astronomía en Heidelberg cst5n el~
borando un esquema interesante para descubrir nubes en emisión extendidas
y débiles, y así poder estudiar la cinem5tica de éstas. Para tal estudio
se ha constnJido un etalón con di&netro mucho m5s grande que los usados ca
múrunente, el cual estará colocado fijo y horizontal en el foco de un celos
tato. La posici6n fija del etalón asegura la estabilitbd de 1:1 scpar;lción
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de los semi-espejos, condición necesaria para la buena calidad de las velo
cidades.

El campo está ahierto a mucha5 innovaciones en el uso del etalón
Fabry-Pérot, no sólo por la versatilidad intrínseca de la interferametría,
sino también porque la inventiva de la mente hl~ana parece no tener limites.
En las palabras de Lord Byron con las que principia su famoso poema El Pri-
sionero de Chillon:

El e..teJtno up,[JU.tu de. .ea. mente 1'10 -tiene. cadet1iUJ •••

F.ig. 12. La nebulosa en emisión NGC 688B en Ha y el correspondiente inter
ferograma obtenido con una lente llamada "ojo de insecto", Los
anillos intensos son debidos a Ha y los más débiles son de
[NlrJAG584 (fotografía tomada de la Ref. 15). Imágenes negativas.
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