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Introduccitn

La motivacion de esic imbajo descansa en la importancaa. que tiene el estudio de cumuibos
ahiertos y de las estrelias vanables que pertenecen al cumulo en la compreasson de la mansra
en que tiene lugar la formaceon y composicidn de las estrellas en los comulos abienos De shi
surge & especial fnderés que e ha puesio en determinar los pardmetros fisicos de las estrellas
varighles de oo perado, por ejempls, las estrellas BL 50 v HP 37 que reportaron Pigulski et
al {20000,

El clmudo sbierto MGC 6823 es un camulo que ha dado fiseries mobivos de confroversia en la
determinacadn de su distancia y del mimero de estrellas pertenecienies al comulo, Uing de los
motivos €5 que el indice de absorcion es variable a bo largo ¥ ancho del comulo, lo que e
fuente de incerfidumbre en la determinacidon de sus parimetros. Por eso son importanies los
resubtados presentados en este irabajo de Tesis puesto que, ademds de realizar medidas
fotametricas en &l fsiema delfimido por Stramgren nivgy, ambién se hicleron en la lnea M con
bos filiros ancho y amgosio gue pemuiben encomirar |a distancia de cads una de las estrellas sin
quee ol resuliado se vea afectado por |3 absoreibn imterestelar

El primer capitulo s¢ descnben de manera breve algunos comceplos astronomicos basioos,
como son: la paralaje, la extincion interestelar, la escala de magnitudes estelares v la magnaiud
de una estrella

El segundo capitulo truin de las técmicas observacionales uiilizades en la folometna
AstronGmica, asi como de los sidemas fotométricos, los indices y tlipos espectrales v el
disgrama Hemeprung-Russel|

En el tercer capitulo traia sobre los comulos ahientos v se describe la forma en gue se clasifican
lag estrellas vanables v las caracteristicas principales de lns esirellas tipo & Scuti

En el capitulo cuarto se habla de las temporadas de observacion, In adguisicion v 1a reduccion
de los dabos en los que sc basa esta fesis.

El capitulo cinco trata de bos andlisis v resubtados del cimulo v las dos estrellas variables

Finalmenie, se incluyen las conclusiones, las referencias v los apéndices.



Capitulo |

CONCEPTOS ASTRONOMICOS.

Para la descripcitn de esie trabajo se emplean algunas propiedades estelares las cuales
describimos a confimaion

1.1 PARALAJE

El corrimiento en la direccion de una estrella con respecto a las distantes estredlas de fondo
debido al movimiento ancal de la Tierra es Hamado paralaje trigonomélrico de la esirella E
mismio metodo de trangulacion es empleads para medir las distancias de objeios temestres. Parn
medir Ins distancias a las que se encuentran las estrellas, se usa In linen de base mas larga
disponible que cs, o didmetro de la orbita de In Tiera, Durante ¢l curso de un afio, una estrella
parecera describir un circulo si esta en el pobo de la estern celeste, un segmento de linea 5 eitd en
Ls ecliptica, o uns elipse en cuslquier olrs posicion. El semi-gje mayor de la elipse es llamado ln
paralaje de la estrella v es denotado con 7. Es igual al angulo subtendido por &l radio de s orbis
de la Teerra. pero visto desde |a estrella, (Karitunen, p33, 1993)
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Figura 1.1 El paralsje trigopmométrico ¢ de ans estrells es ol dnpule subtendido por el radio de la
orbifm de la Teerra, 0 uns unidad asirondmica comp visia desde la estredla

En ofras palsbras. como la Tierra orbita al 5ol, las esirellas més cercamas parecen tener un
mavimiento relativo con respecto 4 las estrellas més distambes. A este movimiento relative s le
llama desplazamiento parlictico o simplemente parnlaje de una estrella v permate determinar la
dstancaa del 5ol a la estrefla por medio del paralaje tmgonométrico {ver figurn 1.2.) 5 define el
paralaje tngonoemeirico de la estrella como el angulo & subtendido, visio desde |2 estrells por la
orbita de ks Tierra de radio 1 LA Si la esirella es1d en reposo con respecto al Sol, ls paralaje g ¢
desplazamiento angular snual miximo medio de ks estrella visia desde la Tierra 51 denoiamos
eon A la distancia Tierm-5ol v d |a distancia Sol-estrella, tenemaos

ﬂ.r:d]:% {1

En un circulo (360°) hay Zx radianes, de modo que | rad os igual 8 571744 81" (206,264 817
Si medimos todos bos angubos on segundos de arco y las distancias en parsecs (1 parsec =
206,265 UA) la ecuacson | | s transforma en

x'a - (1.2}



Con | pc =3.086 x10" km = 3.26 aiios luz, donde 1 aiio luz es la distancia que recorre la luz en

Sol Estrella
| d .

Tierra

Figura 1.2. El 4ngulo subtendido por la orbita de la Ticrra de radio 1 UA es x arcsec a

un aiio. una distancia estrella-Sol de d (en parsecs).

1.2 EXTINCION INTERESTELAR.

Aunque la mayoria de la masa de la Via Lactea esta condensada en estrellas, el espacio
interestelar no esta completamente vacio. Contiene gas y polvo. El espacio interestelar contiene
tipicamente un atomo por centimetro cubico y 100 particulas de polvo por kilometro cubico. El
polvo interestelar es mucho mas pequefio (con radios menores a 10”° cm) que el polvo terrestre y
constituye el 1% del gas. La primera evidencia clara de la existencia del polvo interestelar se
obtuvo en 1930 cuando Robert Trumpler publicé su estudio de la distribucion espacial de los
cumulos abiertos. Las magnitudes absolutas podian ser estimadas sobre la base del tipo espectral
Por lo tanto las distancia r al camulo podia ser calculada de la magnitud aparente observada m de

la estrella.

-
10pc

La extincion interestelar es esencialmente una disminucion del brillo y enrojecimiento de un

objeto celeste debido a la absorcion del medio interestelar.

m-M =5log (1.3)



Al calcular el enrojecimiento podeamos edablecer wna relacsin entre el gnrojecimiemo abservado
¥ la absorcin total A, ¢n la region visual del espectro. Se define el exceso de color B ey, de una
estrelln comeo:

By = [codor ohiservada) — (eolor intrinsess) (135

Hay varios métodos para caloular el enrojecimiento. Johnson v Morgan {1933]) observaron una
muesdra de estrellas obteniendo s espectro v s magnitudes en ¢l sistema LBV Del diagrama
de (L — B) va {B — V) graficaron estrellas sin enrajecimients donde la pendicnte de la linea da la
razon del enrojecimiento. Y 4 magnitsd de absorcion total en el vinel 4. es proporcional al
exceso de color tal que-

R e (14

Johnson { 1968) define & como la raxon lotal de sbsorcitn seleetiva v 4. o= la absorcion 101 en ¢l
visual El valor & s ha obtenido graficamdo el diagrama (I B} s |3 - V) para vanos comulos
encontrandose por Hilings v Johnson (1956) un valor de R = 3.00» 712

Crawford {1975) calcula el valor de la comeccion por emmopecimiento Efb -v) en funcion del
indice Hg al m1J nio le afecta el enrojecimiento ¥ & un parametro de evalucstn que le permite
comelacionar fp con los indices de color (b —y) calculando e valor A, {que depende del
enropecimiento), En nuestro caso de la fotometria de Stromgren, Crawford {1975) define 4, =43
Eib -¥), donde Eb-v} e5 el exceso de enrojecimiente del color indrinseco (b —vly, (Parrao, 2002}

Considerando 1odos estos [Bcioses tenemos que la magnitud absoluia en funciin del paralaje, «
conssderando |a correccion por enrojecimiento, estd dads por la relacion

M=+ 55 logx + A, {15}

La cunl s¢ parece mucho a la ecuscidn 1,15

1.3 ESCALA DE MAGNITUDES ESTELARES.

En el siglo Il A C. Hiparco catabogd alrededor de 1000 estrellas visibles Las clasifico en seis
catcgorias de brillo, estando las mas brillantes en la primera categoria v las menos brillames de
sexla magnitud. Notd que las estrellas mis brillantes tienen ¢l valor mas pequeio de magniud
En 185 N R Pogson venfied lo encontrado anteriormente por William Herschel que una



estrella de primera magnatyd es 100 veces mas bnllante que una estrefla de sexia mlqnillud v e
escala fue cuantificada, una diferences de magnitud corresponde a un factor de 100'° = 2 513,
(Esa delinicion reflzja la -u]'.lu'ltiﬂrl de [z vision humana, [a cusl convierte rarones iguales de
imtenshdad real a intervabos iguales de intenssdsd percibida En otras palsbras el op s un detecion

logaritmico}

L4 MAGNITUD APARENTE

La respuests del opo al brllo de la luz no e lineal Por ejemplo, $ las densidades de Mugo de res
estrellas estin en proporciden 100100, ks diferencia de brillo de ls primera ¥ segunds estrelia
perece ser igual a la diferencia de bnllo de ks segunds v tercera estrella. Lo que significa que
iguales razones de brillo comesponden a iguales diferencias de brille aparente, puesto gue la
percepestn humana del brille es bogariinica.

La clasificacidn de Hipareo fle reemplazada en 1856 pos Morman B Pogson, siguiendo la de
Hiparco de clasificar a las estrellas mas beillantes como de primera magniad y o las mas debifes
e sexta Resuliado de odo esio, una estrella de primvera magnitued ¢s cien veces mas brillanie que
una de s=yia

Por e40 es que en astronomia es convenienie trabajar con logantmos base 10 en ver de
exponentes, asi se evita tener que estar haciendo conversiones de razones de brillo a magninedes
y viceversa. Consideremos dos estreflas de magnitud m v n con sus respectivos brillos aparentes
(flujos) fs v & La razdn de sus brillos corresponde a la diferencin de magnstud m-n. Dado que
una diferencia de m?nillud significa una mzdn de brillo de 100", m-n se refiere a la razon de
:]ml-'!-r-._ tm-l:l .0

ﬁ: ) Ll {1.6)

Tomando & logaritmo base 10 de ambos lados de la ecuacion 1.3 da

f,. [m—u] .
log (=) =| —— [log,, (100} = 0.4m -8 | 1.7}
ETL 5

[
~m=125log, (1= |8
m—n ina.{fk (1.8)

La scuacion | % define la magnitud aparente. Ademas m = n cuando §; = [ esto es, obptos mas
brillosos tienen magnitudes numéricamente mas pequeias



1.5 MAGNITUD ABSOLUTA.

La luminosided de una estrella esta relacionads con su magnitisd absoluts, ba cusl es la magndtud
quie seria observada si la estrells estuviera a una distancia determinada. Esta distancae se ba
cscogido por convencion de |0 parsecs ¥ se representa como M, o simplemente con la M
mayisculs ¥ 1o magnitud aparente se represenda con m minuscula o V. La key inversa con <l
cuadrado relaciona el flujo § de la estrella a una distancia d con | leminosidad L que fendrin

estuviern a una distancia D = 10 pc

—={—)" (L9

51 M comesponde a Ly m comesponde 8 . enfonces | ecuacsin | 5 se iransforma en

L ef . i
el O il =5 ot i
JIr]- 2.51n3.,.tml log, (—=1 (110}

K]
Expandiendo esa expresidn ienemos las iles formas afiermsiiay
=M = Slog,, o -5 (11

mi =M =2 5kog,, (

M=m+S-Slog, d {1.12)
M =m+5+5og, o S

Adui d esti on parsecs ¥ 5 e5 el angulo de paralaje en segungos de arco. A I cantidad m-M se
Iz llama modulo de distancia v se relaciona directamente con la distancia de la estrella como o
indics la eciacion | B

Sin embargo, debido & que el espacio entre la estrells ¥ el observador no esth vacks, siBo que por
&l condrano esta lleno de gas v polvo inferesielar que producen dispersion v abscrcion, |a luz de b
esrells parece disminuida. A este fendmeno se le llama extincion interestelar

A la diferemela entre la magnitud mirinseca aparente y la magniiud absobuta, V.- M, g2 le [lama
mddulo de distancia verdaders de la estrella. En susencia de extineidn interesielar A, &l mbduba
de la distancis y la distancia en parsecs estin relacionados & traves de la ecusckin

F,=M_ =3ilogd-5 (L.14)
Pueste que lo magnitud imtrinseca |7, de ln estrella o5 su magnitud aparente comegida por los
efecios de extineion F, = 17 - 4, entonces, o modulo de distancia sparente serd

VM. =Slogd -5+ 4, (11%)



A partir de la magnitud absobuta, se puede estimar ks luminosidad de una esirella. %in embango, o
claro de I ecuacion anterior que para conocer la magnitsd absolutn, s necesarse conocer la
magmitud aparente, s distancia v la extincion interestelar

Capitulo 2

TECNICAS OBSERVACIONALES

La radiacion del espacio es practicamente |a dnmica fuente de informecidn sobre las
esiredlas v ofros obptos celestes para el astronomo observacional La rediacin incidente o3
desernta completamente por su Nujo, su direccidn, su loreiud de onda v polanzacisn. Estudiando
Ia hiz que se observa en un objebo estelar, s pusde conocer s distancia, composicion guimica,
gravedsd siperficaal, temperatura efectiva, tipo espectral v edad

2.1 FOTOMETRIA.

Cuando se realizan mededss fpometncas es importane 1omar en cucata algunos factores que
afectan la precision de la medida, como son el tiempo meerto, los cocficientss de absorcion de
los filiros ¥ la absorcidn atmosférica. b

Las estrellns deébiles casi no estin afectadas por I comeccion de tiempo muerio en Comparscissn
con las estrellas brillantes en las que se notara este efecto. Parn calibrar los foto ubos y conocer
In correccion por empo muerto, Schuster of al. { 1988) proponen que hay que calibras el filtro
neutro usando estrellas no muy brillantes con ¥ < 9 donde |a correcaion por Bempo mueno es
insagnificante Las medidas realizadas sin los filtros neutros estaran mas afeciadas por la perdida
de ftones que Las medidas en donde 52 emplesron los filtros neutros. Conocao el factor de flro
neutrg v reallzande la cormreccaim del filiro meutro sobre las medsdas de la estrella brillante
podemos comparar las diferencias entre los valores obtenidos con v sin filkro neutro, calcular las
constamies de commeccion de tiempo muero v realizar la cormeccion por tiempo neutro para cada
una de los filiros (Pames 2002)

Después que un lubo fotomultiplicador detectn u pulso, hay un corto intervalo de tiempo en el
cusl ¢ detector es incapar de responder & un pulso adicional. Por ejemplo, ¢ dod o mas pulsos
legan al fotomultiplicador en un intervalo mas cono que el tempo muerto, los pulsos seran
detectados como una sols sefial Por esta razon es importante que el tempo mueno del
instrumento de medicion sea los més pequefia posible, es decir de al menos 100 MHz

La ecuscidn pars comegil por empo miuero e



n=Ng™ 21

donde

ar = cueiias observadas por segundo

N = tasa de cueMas para un sistema perfecto

i = coeficiente de tiempo micrto definide como t = 1N coando |2 tasa de cuentas obsenvacas cas
& /e de |a tasa de cuentas roo|

De ln ecuacion (2. 1) obtens wos

|n[£}=i‘h’ [=X)
"

5i graficamos In[-?'-r] vers N entonoes | es la pendiente de la recta que mejor s¢ ajusta

Latécnica para encomifar ¢ ma ventaja ded becho gue para baja tass de comen, la comeccion por
fempo muerto e desprec o Supongamos por ejempho que tenemos un dispositive que pecde
atermar la buz que alcanz:  wbo fotomultiplicador por un factor conocido, que designaremos
comos b Entonces, cuar el semador es colocedn sobp Ib de la luz llega al tubo
fovomultiplicador. 5i obscr. amos wna estrella o fiente de bue, 1o tasa de conten obsenada, v,
serd bajs v serd muy cercana A la tass de comieo real, N Si el aterusdor es removido, ln tass de
comen verdadera, My, s¢ mcremtntara b veces. Esto es,

= bl =y 2.3

Sin embargo, las tasas de conten obssrvado se incremenaran por un pequefio factor debido a s
perdids por tempo mueno. Comparsndo las tasas de conteo ohservadas myy con By se obtiene una
medida del coeficiente de tiempo muerto. La ecuacion {2.2) pucde ser rescrila comio:

ln|L—”L-—rbm (24)

5i g observan esirellas con diferente magniiud v ademdis con v sin ¢l atenuadenen astronomia s
utiliza wn filiro de densidad weutra como sensador), se puede obiemer muy ficilmense el
coeficieme de tiempo muerts gue es la pendiente de b recta que resubia de graficar InfAr o
versus fv {Henden, 1982)

La medida de la luz de una estrella también estd afectada por e cicko cercana a ella, por eso = va
midiendo para cada estrella ¢l flujo de la estrelia v el flujo del cielo de fondo cercanc a la estrella

El Mujo medido de ks estrella v ded cielo se calculs a un segundo de observacion, se cormigen los
valores medidos & un segundo por el efecto de tiempo mueno y & redan o las cuenlas del ciclo
reporténdose ¢l valor promedss del Bempo sideral de observacitn



La razon senal a ruido o S/N nos dice la dimension relativa de la senal deseada al ruido de tondo.
Este ruido esta definido como la desviacion estandar de una sola medida de la media de todas las
medidas hechas sobre una estrella.

S Total _de _cuentas _recibidas 25)

N JTotal _de _cuentas _recibidas

Una vez que se conocen las caracteristicas del detector y que se realizaron las correcciones
correspondientes, se corrige por lo efectos atmosféricos. La atmosfera absorbe parte de la luz
siendo mayor el efecto a mayor masa de aire. El efecto de absorcion de la luz por la atmosfera
depende de la longitud de onda, la masa de aire y de las caracteristicas de la noche.

Los coeficientes de extincion estan definidos por la pendiente de la curva descrita en el diagrama
de masas vs. magnitud. La atmosfera que se mide en el cenit es igual a una masa de aire.

Para medir la extincion atmosférica es necesario observar al menos tres estrellas con declinacion
estelar similar a la latitud del observatorio donde se va a observar. Estas estrellas seleccionadas se
observan con cuatro y dos horas antes y después del cenit aparte del cenit, lo que nos permite
medir a la estrella a diferentes masas de aire y cubrir una zona amplia de la atmosfera, (Parrao,
2002).

Para poder calcular los coeficientes de extincion se requiere como minimo de un intervalo de dos
masas de aire (ver figura 2.1). Se mide a ambos lados del cenit ya que la atmosfera puede no ser
simétrica. La masa de aire definida por Young (1974) a la que se observa un objeto estelar esta
descrita como:

X = sec(Z)(1 — 0.0012(sec*(Z) - 1)) (2.3)

Con
sec(Z) = (sen(dp)sen(d) + cos(d)cos(8)cos(H))" (24)

¢ es la latitud del observatorio

0 es la declinacion del objeto

H es el angulo horario (H = Tiigera - @)
o es la ascension recta
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ecuacion 14

De la ec. 24 se tiene que en ef cenit (Z =0) la masa de aire es igusl 1o unidad (sec Z = sec 0 =
I

Para poder obtener b magnitud fuera de |a atmdsfera s realizan 1as siguienies cormsociones

iy = L{n) = 2.5 logelfa) - ks X+ M) (15)

donde

i, €8 b2 miagniiud de |n estrella fuera de In atmasfern observada con un filtro que esis
centrado en uns ciersa longitud de onda

X &5 ln masa de aire ol momento de la observacion,

Mpes el flujo de lue estelar al que se le resta el cielo de fondo, corregido por tiempo
muerto ¥ caleulsdo 2 un segundo de obsenvacaon,

Lin) es el término de la cormeccsin de ks noche calculado en magmitudes,



ki es el coeficiente de extincidn caloulado en la longitud de onda &,

Min ) es ls correceaon de noche caloolsds en funcidn del tempo pare comegsr por b8
asimetria de la atmosfera

Las condiciones de un lugar & ot de observacion, las caracteristhcas de bos instrumenios
empleados, las comdiciones atmosféricas al momento de la observacion, son diferemes emre
ohservatorios, v para poder comparar bos resuliados obienidos en diferentes lugares, v que no
estén afectados por bs carscteristicas de hugar, s¢ define un grupo de estrellas patron a las que
generalmente se bos llama estrellas estindares con medidas estelares conocidas, gue se emplean
para encomirar la scusciones de fransformacion

Para tener una adecuads ransformacion al sistema edandar, se debe tener culdado al seleccionar
Ins estrellas estindares que se van & observas, va que deben pertenecer al sistema folomeétrico en
el que se va a trabajar, culdando gue ninguna de las estrellas estdndares estén reponadass comd
estrellas variables de coro periodo v cuidando que el rango de sus colores fotométricos cubra el
de las esirellas programa bajo estudio. Esto se hace para garantizar que todas las estrellas
programa estén demtra de bos lbmites de la iransformacion

Laz calibrsciones obtenidas entre las medidas de las estrellas estdindares en el sistema
instrumernial v ¢ vabar comespondiente en e sistema estandar permiten calcular las ecuaciones de
transformacion &l sistiema pairon. Posteriormente con dichas ecuaciones se trasladan todos los
datos obtenidos al sistema estindar, Esle proceso se conooe como reduccidn de datos La
seleccion de los filtros v foto tubos 2 emplearse nos definen ¢l sistema fotométnco, (Parran,
2002y

2.2 Sistemas Fotométricos

La meta pincipal de la folometria astrondmica e medir ¢l Nujo de luz de un objeto celesie El
problema empicza cuando diferenies observadores usan diferenies deteciores de luz v telescopios
para tratar de comparar o combinar sus datos Incluso diferentes observadores podrian estar
observando In misma estrella en el mismo moemenio v sus medides po necesariamenie serian las
mismas. Ests diferencia se debe a ks distintas respuestas espectrales de los telescopios ¥
detectores. Para tomar un ejemplo extremo, supongamos un detecior que sea sensible 2 la he azul
¥ odre QU sed mas sensitivo & la lux roja. Como las estrellas no brillan de igual forma en iodas las
longitudes de onda posiblemente los dos deledores no pueden dar los mismos resultados para la
misma estrella

Para resolver este problema se define un sistema fotométrico: especificando las caracteristicas del
detecior con una amplis respuesia espectral, definiendo regiones cepecirales individuales aisladas
por filtros que transmiten sdlo un intervalo de longitud de onde limitads el detector (8¢ escogen
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intervalos que den informacsin sobre fas condiciones fisicas de la estrellaj, se define tambagn un
congunto de estrellas estindares no variables de lag cuales g2 conocen s magnitudes y colores

Lios ssstemas fotmétricos pusden se divididos en tres categorias bassdas en la dimension de bos
imervalos de longitwd de onds transmitidos por sus filtros. Los sistemas de banda ancha (UEF)
tiene filiros con um ancho de alrededor de 900 A mientras los anchos de bos filtros de bands
indermedia (wdy) son de 30 A o menos. El sisternas de banda angosta da informacion muy

especifica

La foiografia fue aplicada por Bond ({ 1850) v otrod mas en Harvard. La densidad v dimension de
la imagen parecia estas direclamente relacionads con el brllo de la estrella. Sin embargo las
magnitindes determinadas por la pleca foiografics no son, en general igeales a las determinadas
por &l ojo humano. Dade que las placas folograficas tienen su pico de sensitividad en 2 regicon
azul del espectro. A las magnitudes asi determinadas se e conocia como magniudes amles o
fodograficas Se defimieron un grupo de esirellas estindares en la vecindad del polo norte celesie ¥
esie sistema lego o ser conocido coma ¢l Sistemna Imemacional, (Henden, pé, 1982}

La imvencitn del tubo fotomultiplicador en Ia década de 1930 fue un imponiante avance para la
astronomia, Kron ( 1946) fue el primero en usar estos tubos para propasitos astronomicos De los
primeros sutemas fotométnicos que se definleron usando tubos fotomubiplicadores estan el
sisterna A de Kron y Smith {19%1) con filtros & 6800 AR} v X 8250 A{l} El sistema [/8)" con
filtros & 5500 A(V), & 4300 A(B) y & 3500 A(L) es el mas conocido de todos y fise definido por
H. L Jomson v 'W. W, Morgan (1951, 1951), s magrited B comresponde bien con lad primeras
magnitudes fotogrificas azules. Este dltimo se extiende a CBFRL En 1955 Olin | Eggen definic
el sagtema [ F)e ¥ los sistemnas fotométricos de banda angosta come ¢l de Crawford ¥ Mander
{ 1966) centrado sobre las lineas del Hidrogeno (indice Hy).

La regnin especiral en el uliraviolesa seleccionada por Johnson cae sobee una linea de absorcion
estelsr v los filiros al ser muy anchos se traslapan. De ahl, que para mejorarlo se propusieron
otros sisternas folomedricos como o wvby de Stromgren {1963). Ademds el sistema wby fue
disefiado para separar la de gravedad superficial de los efectos de sbundancia en las csireflas tipo
F. (Crawford, 1976)

A diferencis del sstema de fonson el sistema de Strdmgren esta casi totalmente definsdo por sus
filtros El fkltro y (amarille) da la magiiud visual ¥ commesponde bren con la magniud B del
sistema {1 El filtro b (azul) esta centrado a 300 A hacia la parte roja del filro B para reducir
los efectos de bloquen de linea. El Ao v (violeta) eda centrado en una regiim de fuerie blogueo
pero hacia bo largo de la regidn donde las liness de hidrdgeno empiczan a spretujarse cerca del
limite de Balmer. El filtro & {uliravioleta) mide tanto ¢ bloqueo de liness como la discontinuidad
de Balmer
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Figura 2.2. Bloqueo de lineas y la discontinuidad de Balmer.

El parametro H, es el indice de color obtenido tomando las diferencias de las magnitudes
obtenidas con dos filtros, uno ancho (w) y otro angosto (n). El filtro ancho de aproximadamente
150A y el filtro angosto de 30 A, con el pico de transmision de ambos filtros centrado en 2 ~
4861A. Como consecuencia de esto, en la medida fotométrica no existe dependencia en la
extincion atmosférica ni del enrojecimiento interestelar, y proporciona el ancho equivalente de la
linea H,, (Golay, p 153, 1974).

El sistema uvby es descrito por Stromgren (1966). La tabla siguiente muestra la longitud de onda
del pico de transmision y el ancho de cada filtro.

Los cuatro filtros se encuentran localizados dentro de la region de ventana del visible de la
atmosfera.



Tabla. Filtros de la fotometria de Stromgren.

Filtro Longitud Ancho
central (L) medio

u 3500 380
A 4100 200
b 4700 100
y 5500 200
n 4861 30
w 4861 150

Las funciones de transmision de los filtros de este sistema se muestran en las figuras 2.2 y 2.3. En
la transformacion al sistema estandar descrita por Crawford y Barnes (1970) se obtiene lo
siguiente:

V es la magnitud visual, esencialmente la misma magnitud V" del sistema {/B}" de Johnson y
Morgan (1953).

(b - y) es un indice de color razonablemente libre de efectos debidos a las lineas propias de las
estrellas, los cuales se van incrementando después de los 4500A (Crawford 1975).

En el sistema de Stromgren los filtros b y y estan relativamente libres de bloqueo (escudamiento);
el indice (b — y) es un buen indicador del color y de la temperatura efectiva. Este indice es
esencialmente la pendiente del continuo que, en ausencia de bloqueo por metales, sera muy
semejante a (v - b); sin embargo como puede verse en la figura 2.2, (v — b) esta afectada por el
bloqueo, por lo que dichas pendientes no son semejantes, asi que la diferencia entre estos dos
indices indicara la intensidad de dicho bloqueo. De esta forma se pueden definir los indices como

sigue:

¢ = (4 - v) - (v-b), es la diferencia de dos colores disefiada para medir el ancho de la
discontinuidad de Balmer cercana a A ~ 3500A.

m; = (v - b) - (b - y), es la diferencia de dos colores, disefiado para medir los cambios en las
lineas sobre la region de A ~ 4100A.
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2.3 Los indices y los tipos espectrales.

Golay (1974) resume la relacion de los indice espectrales y los indices de color, indicando que en

el caso de Hy es un indicador de luminosidad para estrellas con los tipos espectrales O, B. A y es
un indicador de temperatura para estrellas con tipos espectrales A, F, G

m; es un parametro de metalicidad para estrellas tipo espectral A y un indicador de composicion

quimica para estrellas con tipos espectrales F y G
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€ es un indicador de temperaiura para estrellas tipo O, B v A v de luminosidad para estrellas con
tipos especirales A v F Comensd su uso con e sislema de Stebbins 1940, en un estudio de
estreflas O v B en el que busca una funcian de respussta entre la magnitud en el viobets (23600 -
£500A) v In funcion de respuesta en el nzul (44000 - 3600A), posteniormente fie modificade por
Stromgren caloulindose por medio de las diferencias de tres filtros mds angostos. Permitiendo
observar con las diferencias enire bos indices de color {u-v) ¥ [v-b) la discontinuided de Balmer,
Ia cual se observa en las estrellas como um salio ocasionado por la diferencia de flujo estelar
observado entre la medida obtenida en el flro u (A3500A) v la medids obtenida en el filtro v
(Ra100A), guedando en medio de estas dos medidas en el limite de la discomtinuidsd de Balmer
(L3646A ), (Parrao, 2002)

Max Agregar de boa indices y lipos espectirales.

2.4 El diagrama de Hertzprung-Russell

Para conocer €l esado evolutive de los objetos esudiados, es nocesario determinar algunos
paramerod faloos tales como la wmperatura efectiva, b luminosidad, s edsd v la maza enre
alfed Sin embargo, alpunos de estos parhmetros o se pueden determinar directamente de las
magnitudes esténdar con que s& cuenia, pero se pueden deducir a partir de los modelos evolutivos
existendes v de calibraciones va establecidns; por gjemplo, wna hemamienta muy util para
determinar In masa ¥ la edod de los objetos, e o diagrama H-R, {ver figura 2,5}

En 1911 Herztprung encontrd una refacion entre el indice de color v la magnitud visual aparente
en un estadio realizado sobre chmulos de estrellas. En 1913 Russell colocd en un diagrama las
estrellas con paralaje conocida, quedando en la ordenads los tipos especirales v en la abicisa [as
magnitudes sbsalutas, abtemends un resullado similar al de Herteprumng

El descubrimiento de estos astronamos &8 o gue conscemos como diagrama H-B. en memona de
Hereprong-Russel]l Cada eswrella posee una magnitud absolula v perensce a un tipo espectral,
por lo cual puede represeatarse medianie un punto en el dugrama H-R. Como resuliado de eso la
maves parte de les exrellay quedsn ssiuadas en la disgomal que recorre desde el angulo superior
izquierdo al inferior derecho. Esias esirellas constiuyen lo que se conoce coms “Seciencia
Principal”™. Hoy en dia == calcula que mias del #%% de las esirellas =& encuentran em esta
seCusnCin.

El diagrama H-K tsmlaén muestra la relscion eatre la luminosidad y la tempersiura  de las
estrellas. En el disgrama H-R podemos encontrar estreflas com kgual temperatura peso diferente
clase de luminosidad, efecto que puwsde wenir del radio y la masa (efecio de ln fuerza de
gravedad) de cadn estrella.  Esto permite dividirlas por su clase de luminosidad, ssignando un
niamers romane de 1a V1, en la siguiente forma.

Estrellas de clase de lominosidad 1 y 1. Las estrellas mas luminosas estan locahzadas sobee el

barde superior, 8 lo largo de todos los tipos espectrales; se conocen como super gigantes (clase de
luminosidad 1) v gigantes luminosas (clase de luminosidad (1)
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Estrellas de clnse de luminosidad 111 y 1V, Sobre la secuencis prncapal al centro, por armba de
las estrellas tipo A v F, se encuentran dos grupos de estrellas conocidas como Gigantes (clase de
lumanasidad 111} ¥ :.L'lhr-p'mrlu I::ll.]l.--:h huminosidad ["u":l

Esirellas de clase de luminosidad V. El diagrama HR muesira una baisla que se conoce como
secuencia pnncipal ¥ que se extiende en forma diagonsl desde las estiellas O p las estrellas 8 v
contiene la mayor pane de las estrellas del estudic. A las esivellas localicadas en la secuencia
principal se les conoce opmo cstreflas enanas

Estrellas de clase de luminosidad VL Las estrellas localizadas por debajo de la secuencia
principal se denominan sub-enanas. Y por debajo de |a secuencia principsl, oo cneuenira wa grepo
de estrellas con alie temperatura v muy poca luminosidsd, comocidas como enanas blancas
(Parrao, 2002)

Las clases de luminosidad se subdividen adicionalmente con los sufijos a, b v ab. La siguiente
figura muestra el diagrama H-R

T et 1 i p sl (o
R R A D Vi SR R

EsC—NaT = Er

il q&
Tig= Evpaciral

Figura 1.5 Diagrama Hertzprung-Russell



Capitulo 3

CUMULOS ABIERTOS
Y ESTRELLAS VARIABLES

Las estrellas se encuentran en su mayoria en conjunios cuya vanedad va desde las binariss hases
las immensas estructuras Hamadas Galaxias Muesira Galaxia pusde representarse como um fina
capa de esirellas que se extiende uniformemente sobre vanios clenos de parsecs v comienza 4
volverse mas densa mas alli de 2000 pe, conforme nos aproximamos sl centre 51 quisiera
constrsirse wna imagen de In galaxia, se tendria que recurric & objetos que son todavis
reconocibles a grondes distancias Los comulos de estrellas son egemplos de 1ales abgetos

Entre ks grupas de estrellas hay tres tpos de comuibes cumualos abiertos, cumiibos globulares »
asociaciones. En este rabapo nuestro objeto de estudio son ks cimules abiemos

3.1 Camulos abiertos.

Los chmulos sbierios (ca} son grupos de estrellas (scamente umdss por la fussza de
gravitacional, dispuestas de Forma imegular Consisten generalmente de cienbos o hasta unos
pocos miles de estreflas que se extenden de fal forma que las estrellas pueden ser facilmenie
observadas individualmente Tienen alrededor de 4 a 20 po de didmetro. Alrededor de unos S0
ca estdn concentrados & lo largo de la bande de ka Via Lacees, indicando que se encuentran en el
plana de nuestra Galaxin, Por lo que también se les [lama comubos Galacticos La mavoria de bos
£a %om jovenes. ya que estin formados de estrellas jovenes o nubes asociadas a la formacion de
estrellas, Sus estrellas mas brilanies son la tpo espectral O y B

3.2 Clasificacidon de estrellas variables

Las estrellss varighles jusgsm um rol especial en la investigacidn asiromGayica porque Son
abundamtes ¥ abarcan un amplio rango de pos espoctrales, tamafios, masas densidades y edades
En 1912 Henrbetia Leaviti descubric que la laminosidad de las variables cefeides en la nube
pequedia de Magallanes estin directamente relacionadas con sus periodos Las esrellas RR de
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Lyrae, novas ¥ super novis también habian sido wadas como estandares por medio de las cuales
se podia calibrar la distancia al comulo de esirellas v galaxias. En este trabapo el wpo de estreflas
gue noa interess son las estreflas tipo Debia Seutd

Las estrellas variables son nombradas de scuerdo 8 una convencion algo tonpe que creomo poco o
poco con los #fios. A I primer variable designada en una constelacion le s asignada o keira R v
la forma poscsiva del nombre de [a constelacion, como en B Andromedae De a letra A hasta In
) son saltadas para evitar confusion con alguna viga designacion de esirellas no variables. Las
estrellas subsccuentements confirmadas en la misma coastelacion son etiguetadas 5, T, £, v
entonces sigue RE, RS, | RZ 55 5T vy as sucesivamente hasta ZZ Una ver que estas 54
designacionss han sdo usadss, los nombres continisn con AA, AB,  AS BB, BC, BZ vy as
hasta QE, exceplo que las combinsciones con la letra | son omitidas. Em esia foema, se pueden
nambrar 3134 estrellas varables en cads constelackn. Mas alla de este punto son etiqueetsdas con
W335, V334 v asi sucesivamente. Las variabbes que ya tienen nombres quss wsan letras gricias.

tabes como [} Persed o & Cephei, generalmente no reciben micvas destgnaciones

3.3 Esquema de estrellas variables

Toxdas las estrellas sufren cambiog en s luminosidad v brillo en las diferenies elapas de su
evelucion. Existen, sin embargo, algunas cuye cambio se venfica con rapidez en intervalos de
tempo mensurables por los himanos, & ellas se les denomina Variables

Lios cambaos en magnitud aparente s representan en gralicas llamadas curvas de luz En ellas, se
observa ba amplilud o diferencia entre ¢ brille maxime v minimo v e periodo o tiempo en el gue
se reafiza un ciclo de cambio completo.

Para clasificar las esirellas vanables se toma en cuema el mecanisma por el qual su brillo cambia
Actualmenie las variables se clasifican en

Extrimsecns. Los cambios no dependen de condiciones fisscas de las estredlas sino por
condicicnes externas como el eclipse por una esirella compafiera o por efectn de la rofacion
estelar

. Binarias eclipsantes

Fmtrinvecas. La vanabildad del brilke se acompafia de cambios en las caractensticas fisicas de
la esrells v estin en general relacionades con cambios evolutios

. Pulssmes

- Emiptivas

- Cataclismicas

. Wariables de ravos X

. Oitros tipos
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Las variables intrinsecas {pulsanies) son esirellas que se enceeniran en una efapa de evolucion
mayor que ln ded Sol, debido 8 que han quemads todo el hidrogeno de sa nscleo, lo que quiere
decir que la mayoris de ellas son giganics, sungue tanbicn se les pusde encomtrar entre |3
secuencia principal v las enanas blancas En este tipo de esrella las Nuctuaciones en 2
luminosidad de la estredla son causadas por procesos fisicos que se producen en su inlerior, esto
ocurre por b combinacion de de dos feerzas que actian sobee la estrella: por un lado la fuera
debido a la presion de radiacion, que tiende a cxpandic a la estrella y por otre la fuersa
p’l'ml:luni que la tiemde a contraer La clasificacion de este tipo de esrella se realiza

por su periodo de pulsacsén, el cual puede cambiar desde fracciones de segundo
hasta afios

I. EXTRINSECAS
Il Eclipsantes
1.1.1 Binarias
I I 2 Echpsantes tipo Algol
| 1.3 Eclipsantes tipo [} Lyrae
1.1 4 Eclipsantes tipo W Uma

1 INTRINSECAS
2.1 Pulsamtes

Z.1.1. Pulsantes cefesdas de largo periodo
2111 Prototipo Cephet
2 1.1.Z Prodolips W Virginis

212 Pulssmtes celendas de coro penodo

Z.1.3 Tipo BY Tauri

2.1.4 Tipo p Canis Majoris

215 Tipoe 5 Scuti

11,6 Tipe a2 Canum Vensticorum

2.1 7 Pulsantes de largo periodo tipe MILA
2 1.71. Tipo b
2172 Tipo 5
2173 Tipo M

2 1.8, Pulsantes semirregulares
2181 Tipo 5Ra
2 1.82 Tipo SRb
2183 Tipo SRe
2184 Tipo SHd

23

221 Irvegulares eruplivas

2211 Tipola

221.2 TipoIn
22121 Tipo Ina

22122 Tipo Inb
22013 Tepar T Taun
2.2.1.4. Tipo fash (UVn)
2215 Irregulares ripidas (1s)
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22151 Tpo lsa
221472 Tipo lsb
21016 imegulares del tpo LY Cen o Mare Star (estrellas rafaga)
222 Irregulares del tipo Mova o cussi-nova
222 1. Supemmovas
2127% Novas (M)
1223 Twpo £ Andromeda
2224 Tipo R Corona Boreales
2125 Tipo U Geminoram o 55 Cypni
22126 Tipo & Camelopardalis

3.4 Estrellas tipo & Scuti

Las estellas tipo delta Scuti son variables pulsamtes de tipoo cspectrales A a F con clases de
luminosidad ¥ a [L Tienen pulsaciones radiales ¥ no mililes con periodos que van de 30
minutos a § horas, e decir, (<0° 1) v amplitudes folometricas menores a | magnitud  Después de
las enanas biancas som las segundas variables pulsantes mas olondanbes en miestra galaxis

La varighilidsd del proiotipe de este tipo de estrelta foe descubens por Fah {1935) Smith
(1%55) llamd & estos objesos “cefeidas enanas™ porque pares o diferentes de las estrellas RE de
Lyras por su alta medalicidad (sobre el promedio) v su dilivo ote relacion periodo-lumunisidad
Bessall (1969) introdujo la desipnacion “estreflas Al Velomum™ para todos los objetos con
amplitudes mas gramdes que 003 mag Ya gue la diferencio o principalmente fenomenaltiica
Breger (1979, 1980) suging llamar a esos ohjetos “estredlo: Dedta Scuti”. Esta designacion es
my accpiada actuslmente Los obpelos pobres en meteliconlad som lamados “estrellas 5N
Phoenecis™ (Memec & Mateo 1990)

En la actuslidad o que antes evan “cefeidas enanas™ son llamadas “estrellas Deba Scun de alia
amplitud” S comporamienio pulsicions| difiere sustanciolisenie de los objeios con bajs:
amplitudes. Parecen temer sdlo uno o dos modos redisles cucitados (con la excepeion de Al
Velorem, Walraven et al. 1992). En la mayoria de les casoe oocilan en el modo fundamensal o s
primer armomico y s asemvejan o las estrellas vanables puisuciomales clasicas, como kas cefeidas
o las RR de Lyrae. Sin embarge, no e claro s sus pulsciones radiales son excitadas en un
olmero de esirelles Delta Seuil de alts amplibud

Las estrellas & Scuti obedecen una relacion color-peniodo-liminosidad (RCPL), la cual e5 una
relaciin fundamental en el estudio de las estrellas variables [ ciemos fipos de variables como
las Cefeidas, esta relacion permanece constanie ko gue peonite uiilizarlas como indicadores
estindares de distancia a sistemas estelares lgjanos. En I G0 3.1 s musestra esta relacion pars
esirellas & Sculi. Yo que |a constante de pulsacsén O no cambia mucho sobre woda s pane baja de
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la franja de inestabilidad y como es razonable asumir que las estrellas con temperatura similar
tienen sobretonos similares excitados, la existencia de un RCPL no es una sorpresa. Breger &
Bregman (1975) determiné el RCPL observado para estrellas & Scuti de Pop. I:

M, = -3.05 log P + 8.46 (b-y), — 3.12 G.1)

Notaron también que el valor promedio de Q para estrellas & Scuti decrece cuando se incrementa
la temperatura, es decir, las estrellas mas calientes oscilan en sobretonos mas altos. La frontera
entre los objetos que pulsan en el modo fundamental y los que prefieren el primero o segundo
sobretono, parecen estar localizados cerca de una temperatura efectiva de 7800 K. Sin embargo.
los Gltimos resultados muestran que tal separacion puede no ser real (Breger, 1995).
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Figura 3.1. Relacion periodo-luminosidad. Los puntos solidos fueron tomados de Breger (1979).
Las cruces indican las posiciones de las estrellas reportadas por R. Peniche et al. (1981). Los
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circulos ahierios indican ks pogicionss previas de los estrellas HR 238 (arriba o la izquierda) y
HR 4745 sbajo & [a derecha

3.5 Estrellas & Scuti en ciiomulos abicrtos

Las estrellns pulssntes tipo & Scuti dan al astrénomo una imporiante herramienta para probar ks
pstructura estelar v iooria de evolucion ya que se pusde asumir la misma distencia, edad,
abumlancia quimica inicial y enrojecimiendo inerestelar para todas las esirellas en el masmo
cirmubo. Esto constribe fuertemente o estatus evolucionanio y In identificacion de bos modos de
las frecuencias observadas. Las & Soutl que s han encontrado en cimulos abienos tienden &
mostrar periodos cortos ¥ amplitudes muy bajas, con una sola excepcitm (V32 en NGC 5999,
Pictreynski of al 1998) de a cual no estd confirmada su membresis y muesirs uns amplited de
AV =0 24 Hay pocos cimulos que contienen esirellas & Scuti con periodos mas |argos que 0° 1
(WGC 2264, NGT 5999, NGC 1496, NGC Ta54)

3.6 Estrellas & Scuti en ¢l diagrama Herzsprung-Russell.

En esta seecion se mosirard b localizacidn de las varables & Scuti del catilogo ROD en el
dingramia H-R con base en su fotometria Strdmgren-Crawford svbif Las estrellas § Scuti estdn
localizadas en ol diagrama H-R dentro de los lmites donde la secuencisa principal corta la
secuencia principal, entre los tipos especirales AD v F2 (ver figurs 3 2) Los limites de la franja
de imestabilidad no son del todo sbsolutos, pene indican la regitn donde las pulsaciones son mas
protables

En términos generbes en las estredlas tipo § Scut el periodo de pulsackin es menor a 0.3 dias con
una amplioed tpica de 0 02 mag

Las propicdades de las esirellas 5 Scuii que se encuentran en la secuencia principal difieren de
aqquedlas & Seuti que tenen mayor luminosidad, pues en la secuencia principal los periodos son de
alrededor de wia hora y las ampliudes son pegueflas (< 002 mag ). Las mis luminosas lienen
perindos mis largos v casi siempre muesiran amplinides grandes.

Muchas estrellas § Scuti muestran curvas de luz con fase v amplitudes vanables. Esio nos obliga
8 preguniamos ;son realmente las estrellas & Scuti vanables pericdicas? Las curvas de luz de
muchas estrellas, capocialmente las que Henen amplitudes pequefas, 8 menudo, vanan de cicle a
ciclo. Usualmente se adoptan dos hipotesis para explicar este comportamiento: 1} Ambos, el
pericdo v la amplitud son inestables o 2) El comporiamiento & sdlo aparents v cs causado por la
interaccidn de dos o mas modos con periodos constantes
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Figura 3.2 Posicion de 318 esirellas 8 Scuti en el diagrams H-R Las esiredlas fuers de bos bordes
de la framja de inestabilidad se¢ marcaron con sus nombres por sus inusuales posiciones. Tomada
de E. Rodriguez & Breger, 2001
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Capitulo 4

OBSERVACIONES Y REDUCCION DE DATOS

4.1 Adquisicion de datos.

Las observaciones folométncas se llevaron a cabo en el Observatone Asironomico
Macional de I UNAM. situado en la Sierra de San Pedro Martir, B.C, None, en cuatro daferentes
temporadas, 1996, 2000, 2001 v 2003 Para la adquisicion de bos datos foloméreos se usd el
telescopen de |3 metros de didmetro con un espectro lothmelro mullicanal gue permite la
observaciin simultinea en los fliros wfey ¥ en los filtros ancho y angosto que define % A esie
equipo se le conoce también como fotdmetro Danes v se pueds encontrar una descripeiin de esie
equipo en el reporie de Schuster & Nissen (1988) Esencialmente & fotdmelio consta de las
sigwientes componentes: diafragmas, espejos. oculares, lentes (acromatica v de Fabry), rejilis,
fros, iwbos fotmultiplicadores v un sistema de contea

El propdsitn de los diafragmas es limitas la cantidad de luz del eledo que &8 visto por & detsctor
mieniras pasa la luz def objeio clegido. Este tiens un didmetro aproximadamente de un minuto de
arco (1) y es colocado en el plano focal del telescopio. El ameghe del espejo. s reticula v &l
ocular permite ver un campo grande v centrar la estrefla sobre In reticula, coando ¢l espejo se
saca de la travectoria opiica, la luz del objeto elegido puede pasar a traves del diafragma. Las
lentes de Fabry tiene dos funciones; minimizar & mevimienio de la mmagen edelar sobre el
ftociiodo & pesar del movimienio inevitable de la imagen estelar primaria debido s la
wrbulencia atmosférsca v &l sistema de guwiado del telescopio que oo e perfecto. Por otro lado
conviens [a imagen puntual primaria en una imagen que cubre gran pane del fotocatndo {produce
una imagen de la medida requerida sobee el forociiodo). El propbsito de un filtro es restringir
imtervalo de longitud de omda del sisiema @ uns loagitud de pariiculsr mierés La rgjilla
descompone el har oo diferentes longitudes de onda Lod tubos fetomultiplicadores son los
detectores donde los folomes inciden liberando electiones en forma de cascada v s salida consiste
en una serie de pulsos. Por dlimo el sistema de comteo es el mecandsmo que regisira bos pulsos de
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salida o corriente eléctrica para su medicion. En la figura 4.1 se muestran los elementos del

fotometro de seis canales que son descritos como sigue:

Figura 4.1 Fotometro uvbyf de seis canales.
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A Placa giratoria con tres posiciones (cerrado, abierto y filtro de densidsd neutra con transmisidn
ded 10% = 1.5 magnitudes)

B. Depolarizsdor, que pucde ser inssriado en o rayo de bz de M

C Diafragmas de entrada sobre una rueda grstona, que solo dejan pasar la luz seleccionada.
2, Espego que refleja la luz a la seleccitn Mg

E. Lentes scromiticas §f%, longitud focal 402 nm. Coliman ¢l haz y lo envian a la rejilia de
difraccatn

F. Rejills de 1200 lincastmm, Descompone e e de e, sebeccionando las distingas longsudes
de onds a ohservar

G. Unidad de aberuras en el plano focal de las lentes acromdticas Permiten el prso de 4
intervalos de longitud de onda gque comesponden a bos anchos cspectrabes de las bandas uvby

H. Espejos. Reflejan la huz que pasa por las aberiuras hacin Ios filtros de interferencia
. Fitros de densidad neutra con 50% de transmision en los canales vy b

J. Lentes de Fabry que som usadas como lentes auxiliares para proyectar la imagen del objetivo
sobre el detecior, los filtros de interferencia definen las bandas espectrabes que pasan por los
canales

K. Fowsmuliplicadores tipa EMI 978904, con folocaiodo de metal alcaline, que es la capa
sensible a |a luz donde bos forones inciden Gberando ebecirones

Para poder transformar los detos al sistema absokulo efey e obsarvaron un conjunio de estindares
fotométricas. Los valores obtenidos de las esirclias estindares v todas las estrellas brillantes
observadas son ln media de cinco integraciones de 10 segundos cada wna. En s temporads de
1996 se ohservaron un total de 50 estrellas en ka dirsccion de NGC 6823, En la temporada del
2000 pocas estrellas de este comulo fueron observadas y como se vera mis adelante fueron
m%pmmﬁdmhnhhmhmlumm&lm En la temporada de 2001 se
observaron pocas estrelles del comulo junio con dos estrelias reponadas como variables por
Prgulski eq &l (2000} y como son mucho menos brillantes gue el resto de las estrellas observadas,
se hicieron varias repeticiones pars temer mejores datos. Finalmense, en |a temporada de agosio
de 2003 sole se observaron les dos esirellas variables y cinco esirellas brillantes del comubs,
nuevamente con la imtencion de confirmar y mejorar [os resultados obtenidos en 2001

4.2 Método de reduccidn.

La reduccidn de cada tempornds se hizo por separado. La temporada de 1995 estaba
planeada para observar las estrellas mas brillantes de los cimulos NGC 6821 y NGC 6531 en tred
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circubod concentricos de 5" centrados en la carts de identificscion de Hoag e al (1961 ) slrededor
de la magnitud 12, pero tenda e inconvemente que o rango de magmitud ¥ de las estrellas
esthndares no era suficientemenie grande para realizar una transformacion adecusda. En vista de
esto 52 planed la temporada del 2000 como w2 menciond entes, en |a que 3¢ observaron esirellas
de los chmules MGC 6825 y NGE 6531 que fueron ussdas como esténdsres secundarias en la
transformacitn de la temporads de 1996, Adembs s¢ obtuvieron medidss fotometnicas de las
egtrellas variahles recientemente descubiemas por Pigulsks et al (2000), lo que hizo dessable
anglizarias para obtener sus caracieristicas. Dado que estas estreliss alcanzan los limites
observacionales de nuesiro sistema de observacion, se planearon |as temporadas del 2001 y 2003
y fseron Hevadas a cabo principalmente para confirmar bos indices de collar.

La reduccidn de la temporada de 2000 sera descrita primeno va que la reduccein de 1os datos de
1996 se basa en ésta. Los datos fiseron adquiridos en la temporada del 5 al 12 de julio de 2000 El
procedimiento de reduccidn de toda ls temporada fue becho a traves de los paguetes numéncos
MABAPHOT {MNarow Band Photometry) elsborado por Arellano-Fermo & L Parman, 1988 y
DAMADAP (L. Parrao 20000, los cusles reducen los datos ol sistema esténdar v las coondensdas
referidas al equinoceio medio de la fecha respectiva. NABAPHOT comsiste de los siguientes
pasos.

a) Separa las observaciones uvby de las observacanes [i

bj Calcula &l promedio de las integraciones por segundo de cada estredla v cielo, adembs resta las
medichxnes de cieko v cormige por tiempo mueno. Lo anterior é5 por que los datos obtenidos en el
telescopio de |5 metros de didmetro son nameros de fotones por segundo. El tiempo de
integracion wiilizado dependeni del brillo aparente de la estrella, de tal forma que la llegada de
fotones tiene wna distrbucidn de Poisson: entonces ¢ error relativo estark dado por ln ec. 2.2

Las mediciones se corrigen por Hemps muerto uithzando o ec, 2 | porque en ol Fotomulziplicador
el namero de fiMones contados es menos que el nimero de folones que en realidad (legan

) Una vez hechas las comecciones por tiempo muerto ¥ de cielo, se realiza la transformacion a
magnitudes mediante la expresbin

=25 log N, {4.1)
donde m, es la magniud cormespondiente a la banda i uvb,y} ¥ & es el ndmero de cuentas
corregidas para la bandn i También se calculan bos colores instrumentales c ¥ se comige por
extincidn stmosférica. En genern! se utilizaron |os valores de los coeficienies medios

d) Cabeula las constantes de iransformacibn del sasema mstrumental al sislema estandar a traves
e las siguienies ecuaciones:

Vas= A + vy + Blb-y)
(b~ ¥t = € + Db y)
My = E + Frny + G{b - v, (4.2}



Crad = H+ 1+ J(b - y)i
Hpaa = K + L Hg;

Donde los subindices i representan los valores instrumentales y las constantes A,B,....L son las
constantes de transformacion al sistema estandar. Recordamos que el indice Hg no esta afectado
por extincion.

e) Con las magnitudes instrumentales y las constantes de transformacion se calculan los valores
de las magnitudes y colores (v, b -y, my, ¢; y B) de las estrellas en el sistema estandar.

En la figura 4.2 se muestra el diagrama de flujo de todos los programas que constituyen al
paquete NABAPHOT.

Los calculos de los valores en el sistema estandar fueron hechos de la siguiente manera: Los
valores fotométricos estandares utilizados para la transformacion son los listados por el
Almanaque Astronomico, aunque algunos fueron tomados de una lista de Olsen (1983) para
incluir las estrellas mas débiles, y finalmente unas pocas mas fueron tomadas del cumulo abierto
NGC 6882/5 el cual fue observado previamente en una temporada llevada a cabo en 1986 para
extender los rangos m1y V.

Los coeficientes definidos por las ecuaciones 4.2 y que ajustan los datos al sistema estandar son
los definidos por Gronbech, Olsen y Stromgren (1976) en los que los coeficientes D, F, Hy L son
las pendientes; B, J, e I son los coeficientes de los terminos de color de las ecuaciones de
transformacion. En la Tabla 4.1, se muestran los coeficientes de transformacion en b — y, menos y
mas grande que 0.4 para permitir la dependencia (b — y) vs m; ( Gronbech et al. 1976). Las
incertidumbres fueron evaluadas en la siguiente manera: las diferencias promedio, datos del
presente trabajo menos los datos estandares, fueron evaluadas y dan una incertidumbre para la
transformacion de la temporada; estas diferencias son presentadas en la tabla 4.2.

Tabla 4.1 Coeficientes de transformacion obtenidos para todas las temporadas observadas.

Temporada B D F ] H I L
2000 allv4 011 0.984 1.277
2000 b-y<0.4 1.088 | 0.010 | 0.999 | 0.105
2000 b-y>0.4 1.076 | -0.008 | 1.060 | 0.205
1996 all -067 | 1.030 | 0928 | 0.034 | 1.027 | 0.165 | 1.243
2001 .020 991 1.012 | -002 | 1.001 | .1478 | 0.958

Tabla 4.2 Diferencias promedio de datos del presente trabajo menos datos estandares, lo cual da
una incertidumbre para la transformacion de la temporada.

Temporada \' b-y ml cl B
2000 allv4 0.034 0.0125 0.007
2000 b-y<0.4 0.004 0.016
2000 b-y>0.4 0.010 0.005
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1996 all 0.046 024 0.016 0.016 0.006
2001 030 012 014 023 0.029
NABAPHOT
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Figura 4.2 Diagrama de flujo de programas de NABAPHOT.

Como una prueba de la bondad de nuestra transformacion, las estrellas que fueron observadas en
la direccion de NGC 6882/5 fueron promediadas y comparadas con los valores reportados por
Hoag et al. (1961). Los valores promedio de las ocho estrellas observadas son mostrados en la
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tabla 4.3. En el apéndice B se anexa una descripcion de cada uno de los programas de
NABAPHOT.

Tabla 4.3 Valores fotométricos de las estrellas observadas en la direccion de NGC6882/5

ID Vv o b-y o ml c ml o N
H06 8.666 | 0.010 | 0.682 | 0.004 | 0.545 | 0.002 | 0.317 | 0.045 | 4
HO8 9.175 | 0.008 | 0.322 | 0.005 | 0.136 | 0.005 | 0.403 | 0.044 4
H09 9.265 | 0.026 | 0.174 | 0.003 | 0.204 | 0.002 | 0.715 | 0.050 | 4
Hl11 9.550 | 0.023 | 0.772 | 0.005 | 0.617 | 0.009 | 0.147 | 0.142 | 4
H16 9.884 | 0.028 | 0.418 | 0.006 | 0.134 | 0.004 | 0.454 | 0.049 4
H17 9.990 [ 0.019 | 0.384 | 0.005 | 0.175 | 0.007 | 0.346 | 0.119 | 4

5.901 -.032 0.078 0.639 1
HO3
H28 10.539 0.111 0.095 1.065 1

El promedio de las diferencias en magnitud del presente trabajo y Hoag fue de 0.005, con una
desviacion estandar de 0.012 mag. En un rango de 5.8" 10.5 mag, para una muestra de 8 estrellas.

Algunos detalles mas se pueden encontrar al final de esta tesis en el articulo adjunto que tiene por
titulo uvbyf PHOTOELECTRIC PHOTOMETRY OF THE OPEN CLUSTER NGC 6823,
De J. H. Peiia et al. (2003).

Las estrellas de los cimulos NGC 6531 y NGC 6823 que se utilizaron como estandares
secundarias para la temporada de 1996 son listadas en la tabla 4.4. Se hizo una comparacion
directa para las estrellas de NGC 6823 que estaban en comin con Hoag et al. (1961). Esta
muestra consistio de 11 estrellas en un rango de magnitud de 8 a 12.5 mag, yen B — V el
intervalo es de 0.0 a 0.88 mag, y los coeficientes de correlacion obtenidos son de 0.996 y 0.993,
respectivamente.

Tabla 4.4 Estrellas estandares secundarias de NGC 6531 y NGC 6823 de la temporada del 2000.

NGC b-y ml cl B
ID Vv

6531 AHOI 7.821 0.071 0.009 -.008 2.608
6531 AHO3 9.181 0.088 0.014 0.050 2.649
6531 AH10 9.942 0.090 0.048 0.168 2672 |
6531 AH21 11.386 0.129 0.074 0.433 2.718
6531 AHI11 9.986 0.093 0.042 0.166 2.641
6531 AH39 12.505 0.113 0.137 0.825 2.743
6531 AH34 12.476 0.388 0.046 0.964 2.919
6531 AHO09 9.680 - 0.123 0.014 0.116 2.645
6823 E87 11.540 0.430 0.143 0.319 2.642
6823 E84 11.594 0.637 -.130 0.015 2.613
6823 E88 11.834 0.641 -.159 0.031 2.650
6823 E69 12.127 0.450 -.048 0.305 2.710




6823 E93 12,681 0.657 -135 | 101 2.693
6823 ES7 12.187 0.351 0.007 0.076 2.466
6823 ES9 13 606 -045 0.343 ~030
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Para estar seguros que nuestra transformacion al sistema estandar es realmente buena se hizo una
comparacion con varios autores; Erickson (1971), Stone (1988) y Pigulski (2000). Las graficas de
esta comparacion se muestran en la figura 4.3.
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Figura 4.3. Comparacion entre los valores fotométricos obtenidos con los valores de la literatura.

Para la temporada del 2001 la meta principal, a NGC 6823, fue la observacion de las dos estrellas
variables de periodo corto encontradas por Pigulski et al. (2000). La temporada consistié de solo
4 noches de las cuales las variables fueron observadas en solo dos debido al brillo del cielo y a la
debilidad de las estrellas.
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4.3 Desenrojecimiento de magnitudes ¢ indices de color

El procedimiento seguido para determinar el enrojecimiento y bos valores desenrojecidos a parir
de los indices fotoméricos ya se ha hecho pars estrellas A y F (R Peniche y . H Pefa, [990)
con los eriterios de Missen ([988), que esth basado en un estudio de cumules sheerios por medio
de la flometria de Stromgren, que sigue a calibracion estandar de Crawford (1975, 1979) Para
desenrojecer las magnitudes ¢ indices de color se usan las ccuaciones que &2 maiestran
posteriormente en el texto, como enfrada al progmma presentado en el apéndice (Peniche v Pedia
19507}, también calouln ef indice de metalicidad v la distancia MNissen {1988), Bl programa uss un
archivo de entrada que contiens los valores de: fl, v. b — v, ml vy ¢l estindsr, el cual se usa pary
hacer la mferpolacidn en el idice B Tambidn requiere conss entrada €l archivo final que se
obtuvo con o paquete de reduccion NABAPHOT el cual comticne informacson coma: nombre de
In estrella ¥ las magnitudes v el indice de color. v, b =¥, ml, ¢l ¥ . Como el indice B es
independiente del bloquen de lineas, & diferencia de (b - ¥l este walor de [ observado se usa
Junte con las relaciones estindares entre ¢l indice v los colores intrinsecos apropiados al intervako
especiral especifico. A pamir de P s derivan los valores intrinsecos de los demas imdices Vi, (b -
¥he. Wi, ¥ Cany

De las siguientes ecuaciones (Crawford vy Mandwewnsls, 1976) es posible caloular el
enrogecimiento sufrido por el indice (b - ¥), es decir, E(b - v} ¥ boa indices de color
desenrajecidos co ¥ o
. Efb - y) = {b-y}-(b-yhk
s =& — 025 Efb - ¥) (4.3.1)

mia = my + 0.3 Efb - ¥)

donde (b - v}, ml ¥ ¢l som los indices de color ohservados. Ademas de |as ecunciones anteriores
2 necesila odra ecuncidn parn calcular ¢l vabor de (b = vie. que depende del tipo espectral de la
eirells

Para estreflas ded tipo A y F Crawfond (1975, 1979) deriv las sipuientes relaciones:

(b= yh=K+ LILAR + 2 TAR® - 0 D58, - (01 +3 6A0NMmy {431)
du-nlil: dp‘ = 1'-'2-[], H = () :'.l!, Eﬂ'l:|:|= mgmﬂ]—m;_“yh = Cjgadas — Carmservudy-
De ba cusl mine, 25 In relacion que existe entre m; v [ pam & cimubo de las Hiadas. Siendo las
Hiadas el punto origen del que se caleuls la Smg ¥ Beg. El trabajo de Crawdord (1975) es muy
rmpartante pues estahlece o punio cero de la calibracion de la magmitud absoluts, establecendo

el indice de color imrinsecos (b - vl y diferencias de indice de color me ¥ s intrinsecos en ¢l
sistema de Stramgren
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Para estrellas tipo A (2.72 < 3 < 2.88) Crawford (1979) separ¢ la calibracion de indice de color
intrinseco en dos posibilidades:

Si dmy < 0 entonces:
(b—y)o=2.946 — 1.00B - 0.18¢¢ — 0.258my (43.3)
si 6my > 0 entonces:
(b—y)=2.946 - 1.00B - 0.18¢co

Con la inclusion de algunas estrellas como estandares secundarias, la reduccion de la temporada
de 1996 se hizo con la certeza de que las magnitudes de las estrellas estandares cubrian un rango
suficientemente amplio. Estos rangos fueron suficientemente amplios en cada color de manera
que no se tuvo que hacer ninguna extrapolacion, y por la dependencia de m; y ¢, de b —y, sélo
se consideraron los valores de b —y < 0.4 los cuales de acuerdo con Gronbech et al. (1976)
corresponden al rango espectral O — G2 para los cuales tenemos procedimientos de calibracion.
Para estrellas de tipo mas tardio que G2, no existen calibraciones (Lindroos 1980).

Las incertidumbres individuales fueron determinadas calculando las desviaciones estandar para
cada estrella. Estos valores, por supuesto, son funciones de la magnitud de la estrella, pero en
todos los casos, se consiguieron suficientes cuentas de fotones para lograr una razon de la sefial
de ruido lo suficientemente grande para determinar con una aproximacion mejor que 0.03 mag
para las estrellas mas débiles. Como prueba adicional, los valores de salida fotométricos fueron
comparados con los valores estandar considerados de la literatura o de los obtenidos en la
temporada del 2000, y la regresion lineal de esta comparacion es presentada en la tabla 5, y sus
respectivas graficas en la figura 4.5. Los unicos valores dism}rdantes fueron los siguientes: AHOI
(N6501) en V mas las estrellas estandares HD209357 en b-y'y HD182941 en ml y W78 (E59) en
NGC 6823 en magnitud y en color, implicando posibles estrellas variables o menos
probablemente, mal identificadas.

Tabla 5. Regresion lineal de las estrellas estandar (vs los valores de la literatura para la
temporada del 2000).

T A e e e
Vv -0.058 1.008 0998 0.121 32
b-y 0021 0926 0966 0051 32
m, -0.024 0987 0987 0048 32

cy 0.005 0991 0993 0045 33
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Grifica 4.5. Comparacion de los resultados fotométricos de la temporada del 2000 con los
valores estandares en la literatura.
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CAPITULO 5. ANALISIS Y DISCUSION DE LOS RESULTADOS

5.1 Resultados

Finalmente, los valores medios de todas las estrellas observadas en las tres temporadas fueron
calculados y se obtuvo un conjunto final de datos. Los valores fotométricos finales obtenidos para
NGC 6823 son presentados en la tabla del apéndice A. Las columnas 1 y 2 dan el nimero ID de
WEBDA (Mermilliod, 2000) & Erickson (1971), respectivamente; la columna 3, la magnitud V;
las columnas 4 a 6, los indices de color b-y, ml y cl; la columna 7 lista los valores £ la columna 8
reporta la temporada en la cual las observaciones fueron obtenidas y la columna 9 indica la
membresia al cimulo.

Las principales fuentes de datos fotométricos son los siguientes: Barkhatova (1957), con una
muestra de 212 estrellas, Hoag et al. (1961), 31, Sagar & Joshi (1981), con 41; Stone (1988), 45,
Guetter (1992), 45; todas éstas en el sistema UBV, mas recientemente Pigulski et al. (2000) con
BV (RC) con 316 estrellas. Todas han sido compiladas en WEBDA por Mermilliod (2000).
Finalmente, las del presente estudio, con una muestra de 60 estrellas en el sistema uvby-£

5.2. Andlisis e interpretacién. En resumen, pensamos que los valores aqui son adecuadamente
correctos, al menos cuando son comparados con la compilacion con Erickson (1971) y
Mermilliod (2000), ambos en V y b-y y, los indices de color u-b. Por lo tanto, dada la naturaleza
del instrumento empleado y las incertidumbres alcanzadas para las estrellas estandares, asi como
la atencion especial que fue dada a las observaciones de las dos variables, podemos concluir que
los resultados deducidos son correctos. Se hara ahora un intento por descubrir la naturaleza del
camulo. La fotometria #vhy-f ha sido compilada (Tabla 5.1) y de ésta se determinaron los colores
desenrojecidos, tabla 5.2. Parametros fisicos tales como log Te y log g para las estrellas y
metalicidades y edad para el cimulo pueden ser extraidas.

Tabla 5.2 Enrojecimiento y desenrojecimiento de las estrellas miembro de NGC 6823.

ID (webda- | E(b-y) |(b-y)o |ms <o B Vo M, DM [dist(pc)
erickson)

013-068 0521 1-0.124 [0.109 |-0.124 |2.605 7.53 |-422 1175 ]2239

098-007 0.310 [0.320 ]0.182 | 0.601 |2.631 |{11.88 [0.00 |11.88 |2374

439-017 0.706 [-0.099 |0.213 | 0.163 [2.666 |10.27 |-1.77 [12.04 |256l

109-077 0694 [-0.12 |0.121 [-0.075 [2.574 740 |-481 (1221 [2765

219- 0.655 [-0.119 |0.14 -0.062 |2.636 936 |-3.15 (1251 (3177

009-088 0.747 [-0.123 [0.154 [-0.111 |2.611 861 [-398 1259 |3294

422-024 0.679 |-0.119 [0.172 [-0.059 |2.608 890 |-369 [12.60 |[3305

187-052 0513 [-0.059 |0.184 | 0498 |2.685 [1130 |[-1.32 |12.62 |3347

091-119 0.534 [-0.136 |0.171 [-0.235 [2.622 870 |-406 [12.76 |3564

074-004 0.557 |-0.121 [0.199 [-0.081 |2.621 9.28 |-3.55 [12.83 |3689

218-081 0632 |-0.138 [0.103 [-0.247 |2.605 832 |-452 [12.84 [3700
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002-074  ]0.624 [-0.125 [0.099 [-0.134 [2595 | 852 [-455 [13.07 4108

mean 0.598 12.475 |3177

s 0.119 0414 | 579
5.3 EL CUMULO

El camulo NGC 6823 es parte de la asociacion Vulpecula OB-I (Morgan et al., 1953), esta
localizado en el plano galactico en 1" = 59°.4, b = -0°.1. Estudios fotométricos del cimulo
indican que se encuentra inmerso en una enorme region con absorcion variable que hace dificil
la interpretacion de su diagrama color magnitud y la determinacion de la membresia por
métodos fotométricos convencionales.

En la siguiente tabla se resume los estudios previos que se han realizado sobre NGC 6823.

Tabla 5.3 Estudios previos del cimulo NGC 6823.

autores fecha publicacién | Vol, pag método N Remarks
Barkhatova 1957 | Astronomiche 34, 822 Fotometria UBV | 212 La distancia del
skii Journal cimulo al Sol es de
1880 -2000 ps.
Hoag et. 1961 Publ. USNO XVII, Part | Fotometria UBV 31 Hace una compilacién.
Lo Second Ser. | VII, 343
Erickson 1971 R&A 10, 27¢ Movimientos 146 Calcula las
propios probabilidades de
membresia al cumuloc
para 92 estrellas méas
brillantes gque la
magnitud visual 13.0
Sanders 1971 Ren 14, 226 Movimientos 43
propios
Turner 1879 JRASC 73,74 Espectroscopia 24 Distancia al cumulo
de 2300 pc; extincién
anémala en algunas
regiones del cumulo.
Sagar & 1981 Astrphys. 75,465 Fotometria UBV 41 Las estrellas del
Joshi Space Sci. cumuleo no tienen la
misma edad; distancia
de 3500 pc.
Kuznetsov 1981 Astrometriia | No. 45, Espectroscopia 289 | Clasificacidn
i 53 espectral de ZB9
Astrofizika espectros estelares
hasta magnitud 15.0
Stone 1988 Astron. J. 98, 1389 Fotometria UBV 45 61% de las estrellas
miembros del cumulo
son brillantes y se
encuentran en la
corona. Se asume la
existencia de objetos
PMS en la corona.
Kuznetsov 1988 Kinematica 1| 4, B0 Estudio Muestra la
Fizika cinématico, incompatibilidad de

Nebesnykh

fotométrico y

los pardmetros
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Tel espectroscopic cinematicos de
o. clertas estrellas con
sus caracteristicas
espectrales y
fotométricas.
Guetter 1991 Astron. J. 103,197 Fotometria CCD 45 Distancia de 2100 pc.
UBV Las estrellas en el
sistema trapecic son
las mas jévenes, las
del nicleo son de
edad intermedia y las
de la corona son las
mas viejas.
Kuznetsov & | 1992 Kinematica 1 |8, No. 4, | Nueva Se muestra que el
Lazorenko Fizika 76 seleccidén de numero de estrellas
Nebesnykh miembros del dados como miembros
Tel cimulo basada del cumulo en
en datos estudios previos esta
fotométricos sobreestimado por un
espectrales y factor de dos.
cinemdticos.
Kuznetsov, 19983 A&A 278, No. Estudio de Una nueva
Lazorenko & 1, 43 membresia en aproximacién al
Lazorenko un espacio problema de membresia
multidimension basado sobre la
al de datos. evaluacién de la
funcién de densidad
de probabilidad en un
espacio
multidimensional
- omega.
shi 1999 A&ASSer 136,313 Espectrocopia 77 Espectro de 77
estrellas gue
Erickson asume que
son miembros del
clumulo.
Pigulski, 2000 Acta 50,113 CCD fotmetria 316 Pestula la existencia
et al. Astronomica H, - BV(RC)c de dos estrellas tipo
8§ Scuti pre-secuencia
principal en NGC
6823,
Presente 2001 Fotometria 60
trabajo ubvy-Hp

La membresia al cimulo puede ser establecida con las ventajas de la fotometria de Stromgren con
calibraciones de Nissen (1988) basadas en las calibraciones hechas por Crawford (1975, 1979)
para las estrellas A y F y por Shobbrook (1984) para estrellas tempranas. Estas calibraciones han
sido ya empleadas y descritas en analisis previos de camulos abiertos (Pefia y Peniche, 1994). De
los valores fotométricos para cada estrella, tabla 5.1, primero se determiné la clase espectral a la
cual pertenecen las estrellas. Puesto que hay casi una determinacion de clases espectrales
completa por Shi & Hu (1999) y suponemos que esta clasificacion sea correcta. No obstante,
nuestra clasificacion espectral fotométrica fue hecha posicionando cada una de las estrellas en el
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diagrama [ml]-[c]] de Golay (1974), ver figura 5.1. Un método alternativo fue a traves de la
consideracion de un criterio numérico de la fotometria de Stromgren de Lindroos (1980).
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Figura 5.1. Localizacién de las estrellas observadas en el diagrama [m,] — [c;] de NGC 6823.
Las variables de corto periodo son sefialadas. Los cuadros indican las estrellas que fueron
asignadas como miembros.

La clase espectral final fue comparada con el espectro de las estrellas de NGC 6823 listadas
por Shi & Hu (1999); el acuerdo entre estos métodos da resultados consistentes. La
correlacion fue excelente en la muestra de 36 estrellas, por lo que podriamos considerar que la
clasificacion fotométrica de esas estrellas que no estaban clasificadas por Shi & hu (1999) esta
bien determinada.

La aplicacion de las prescripciones mencionadas arriba para las estrellas B, A y F dan Mv y de
eéstas el establecimiento de la membresia de cada estrella al cimulo. Después que esta
membresia ha sido calculada, parametros promedio tales como enrojecimiento E(b-y),
distancia y composicion quimica, [Fe/H] si hay cualquier estrella F, son determinadas para el
camulo. Con los colores desenrojecidos (b-y),, m,, y G, se fija la localizacion de cada estrella
en las calibraciones de Lester, Gray y Kurucz (1986) quienes calcularon log g y Ter como
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funcion de los indices de Sintimgren: La delerminacion fue becha en el diagrama ib-v) vs. i
porgue para los oros mdices de color lss mallas se agrupan & ahas remperaturas. La
temperatura efectiva v ln gravedad superficial fise también evalusda en el dmgrama [cl]- [ que
da, sistemdticamente, valores més alios. Fueron emplesdos dos méiodos adicionales para
determinar la temperatura efectiva uno de Davis & Shobbrook (1977) v el otro de Balona
(10H4} Del primero, Davis & Shobbrook (1977), o siguiente ajusie e caloulado

Tor= 25322 I8068-10614 32203c, + 4743220536 ¢,” - 23541 60515 "  (51)
Miemiras que Balona [ 1984 da los sigulentes relaciones

Log Tar = 3.9036-0 4816{c]-0 529{(]-0, 1 26{c}"+0 0924[plfc}-0 4013[BF  (5.2)

[e] = logle. + 0.2) (5.3}
5] = log([ - 2.5} (54)

La comeccidn bolométrica para cada estrella fue tomada de la compilecion de Lang (1991 ) a
través de los ya evaluados valores de log Tae Con esto BC determinado, My para cada
estrells es calculado. La edad del cumube pusde ser fijada después de esablecer la gravedad
superficial v |a vomperaiura efective para cada estrefla. La bocalizacatm de las esirellas mas
calienies en las trazas evolucionarias dan la edsd del comulo Primero, bos modelos de Claret
& Gimenez (1989) fiseron considersdos. Después, la edad fue también encontrads de los
modelos mas recienies de Meynet, Mermilliod & Maeder (1993), de la cusl considers
overshooting, de sus relaciones analiticas, consideramos que para ¢l rango de temperstura de
las esirellas dentro del intervalo [4 25, 4. 56] para la cual se propone In mguiente relacion: log
{edad) = -3.4%90 log Te + 22476 en el pumo de separacidn de las estrellas & In secuencia
principal {turn-off point, BTOY, con una precisidn de 3 x [

5.4 RESULTADOS NUMERICOS,

Una ver que & evaluada la distancia a la estrella (tabla 53} se pueden cabeular wna distancia
media y una desviacion estindar pam ¢l comubo; el criterio para la membresia es establecido
construyendo un histograna de modulo de distancia para las estrellas observadas y ajustando
una distribucidn gaussians. Como podemos ver en la figwa 541, la ventaja del metodo
utilizado descansa en €l hecho que cads clase puede ser analizada separadamente ¥ no como



44

un todo como en el clasico método de ajuste M-S. La mayoria de las estrellas tipo B tienen
valores centrados en el modulo de distancia de 12.475 mag con una desviacion estandar de
0.414 mag. No hay estrellas A y solo una estrella tipo F en este rango y las estrellas A y F
estan localizadas a una distancia mucho mas cercana, consecuentemente, mas alla de los
limites del cimulo el cual esta constituido de solo estrellas tempranas, al menos en magnitudes
alcanzadas en el actual estudio. Una situacion similar se encontro en otro estudio de NGC
2264 (Pefa et al. 2002) y las Pleiades. Por supuesto, no se puede hacer una comparacion
significativa por estrella con aquellos trabajos que determinaron su probabilidad de membresia
al camulo NGC 6823 a través del ajuste de la fotometria UBV de las estrellas con el modelo
teérico MS. Con respecto a los estudios de movimientos propios, Erickson (1971), Sanders
(1971) y Kuznetzov (1988), dan una comparacion de elementos para discusion.

10
e B
2 o
g 5
=}
=
3 4 & 6 7 8 9 1011 12 13 14 15 16 17
10
i A
5
0 ——— :.::E::S:;
3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 15 16 17
10 5
f F
5

L,

3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 15 16 17
DM




45

Figura 5.4.1. Histogramas de modulo de distancia para estrellas de diferentes clases
espectrales en la direccion de NGC 6823.

Considerando que son miembros del cimulo solo las estrellas B en el rango de modulo de
distancia de una sigma alrededor del valor medio en un ajuste gaussiano del histograma de
modulo de distancia, obtenemos un valor medio de E(b-y) = 0.598 + 0.119, DM de 12.53 £
0.39 mag y, se obtiene una distancia de 3176 + 579 pc. Las incertidumbres son la desviacion
estandar de las 12 estrellas dentro del rango de distancias determinadas. El valor derivado de
E(b-y) corresponde a E(B-V) = E(b-y)/0.70 de 0.854 + 0.170 el cual esta dentro de los limites
de los valores determinados por Sagar & Joshi (1981), los valores compilados por Turner
(1979), por Lang (1991, 0.76 mag), o los reportados por Mermilliod (2000) en WEBDA
(0.845 mag). En este sentido, sentimos que los trabajos pioneros de NGC 6823 estaban
basicamente correctos ya que de lo que encontramos uno puede considerar que las estrellas en
la direccion del cimulo se pueden dividir en un “nicleo” y las regiones exteriores las cuales
conocemos ahora incluyen algunas estrellas las cuales pertenecen al cumulo. Las conclusiones
de Kuznetzov (1988) quien encontro incompatibilidad en los parametros cinematicos para
ciertas estrellas con caracteristicas espectrales y fotométricas fueron, fundamentalmente,
correctas. Por supuesto aunque la calibracion y método de analisis son correctos, para un
camulo localizado a 3200 pc, es imposible tener un modulo de distancia cercanamente
idéntico como seria requerido para alcanzar a incertidumbre de solo 6 pc.

Una vez que el enrojecimiento ha sido determinado, su substraccion nos permite determinar
los colores desenrojecidos de los cuales los parametros fisicos se pueden determinar. La
prescripcion (b-y), vs B de Lester et al. (1986) para las estrellas miembro dan valores de log
Te presentados en la tabla 5.4. La determinacion de la temperatura no fue hecha para las
estrellas W187 (E52) y W98 por que no estan en el diagrama correspondiente, indicando que
son estrellas mas frias. Los valores log g estan alrededor de 4.0 excepto para W02 y W91 que
tiene valores alrededor de log g = 5.0.

Como se dijo, la edad se puede determinar de los indices desenrojecidos usando las
calibraciones para las estrellas tempranas de Davis & Shobbrook (1977) y de Balona (1984).
Los resultados son presentados en la Tabla 5.4. Debemos poner énfasis en el acuerdo en la
temperatura en la mayoria de las estrellas, mientras que existe un gran desacuerdo en una
(W187). En algunos otros, W091 y W218 la evaluacion con el criterio de Balona (1984) no
fue viable porque esta fuera del rango de validez empleada en este trabajo en c,. Las mallas de
Lester (1986) fueron también utilizados para la determinacion de la temperatura y dan
basicamente los mismos resultados. La edad ha sido calculada por ambos métodos y es listada
por separado. Todas las técnicas establecen que W02, W09, W13, W74, W91 y W218 son las
estrellas mas jovenes en el cimulo.

Tabla 5.4. Caracteristicas fisicas de las estrellas tipo espectral B miembros de NGC 6823.

Te logTe |logTe |Te <Te> |log<T> |log age |age log age |age

W-E dé&sh balona d&sh | d&sh balona |balona

013-068 [31542 |4.499 [4.519 [33061 |32302 [4.509 [6.734 |5.4 E+06 | 6.663 4.6 EH06




439-017 18942 14277 [4.291 | 19559 |19251 (4.284 |7.509 |3.2 E+07]7.461 2.9 EH07
109-077 [28889 |4461 [4.415 [26013 [2745]1 |4.439 |6.868 | 74EH06 | 7.027 LIEH7
219-— 27950 [4.446 |4.451 |28220 [28085 [4.448 |6.918 |8.3EH)6 [6.903 | B.0E+H06
009-088 |41517 [4.618 14.502 |31802 |36660 |4.564 [6.317 [2.1E+06 |6.722 | 5.3EH+H)6
422-024 30285 [4.48] |4.435 27197 |28741 |4.458 |6.796 |6.3EH06 [6.960 | 9.1E+06
187-052 4.158 | 14403 | 14403 |4.158 7.926 | 84E+07
091-119 | 37836 |4.578 37836 [4.578 |[6.458 |2.9E+06

074-004 129397 |4.468 |4.467 29315 129356 |4.468 |6.841 |6.9E+06 |6.846 | 7.0E+06
218-081 | 36506 | 4.562 36506 {4.562 16.512 |3.3EH06

002-074 132210 |4.508 [4.529 33841 [33025 [4.519 |6.703 |5.0E+06 |6.627 |[4.2E+06
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Dados los parametros fisicos de cada estrella, log Te y My, se puede hacer una determinacion
directa de todas las estrellas como un todo con los modelos tedricos de Claret & Gimenez
(1989) para una composicién quimica (X,Z) = (0.70, 0.02) determinando una edad mas joven
que log edad = 6.5, del mismo orden de magnitud como fue previamente determinado,
estableciendo que este grupo de estrellas es una asociacion OB. Resultados anélogos para la
edad se encuentran de modelos mas recientes de Meynet, Mermilliod & Maeder (1993) v la
edad es de unos pocos millones de afios, consistente con lo previamente encontrado y el valor
supuesto por Lang (1991).

5.5 Discusion

La mas importante pregunta a resolver con respecto a los estudios de cimulos abiertos seria
cudles estrellas realmente pertenecen al ciimulo, ya que de esta respuesta, todo lo demés sera
deducido.

El método tradicional para la determinacion de membresia es a través del ajuste MS a las
estrellas en la region. Sin embargo, este método es de poco uso en este caso donde no esta
claramente definido el camulo (ver, por ejemplo los diagramas H-R y color-color en Hoag et
al. 1961) pero esto es, como los resultados lo indican, una mera asociacion OB. En este caso el
ajuste por medio del MS en una region dispersada rica en estrellas jovenes se probo que es
erronea.

El método mas aproximado para establecer la membresia debe ser sin lugar a dudas, a través
de la determinacion de los movimientos propios a través de los cuales como sera discutido, los
diferentes métodos aplicados a NGC 6823 han dado resultados controvertidos, pero todos han
dado baja probabilidad de membresia de las estrellas mas tardias que B, trayéndonos de
regreso a la utilizacion inadecuada de los diagramas color-color, como es acostumbrado.

En este articulo hemos analizado el cimulo con métodos canonicos, bien probados aunque no
frecuentemente usados, pero que dan resultados fiables en estudios anilogos para determinar
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la membresia al camulo, Asi que, con la fotometria obtenada, hemos determinado la distancia o
cada gnipo de esirellas por separado v de &0, hemos deducido lodos los parametios
mencionados. Sin embargo, dados estos rewbtados nos hemos tenelo gue preguntar ohmo
comparar bien estos resuliados con los de estudios prewios. Para empezar, como Enckson
{1971) ha schialado que “las mvestigaciones fotomelricas del cumulbo indican que & comilo
esta embchido en una grande ¥ varsable absorcion lo que kace la interpretacidn de su daagrama
magniud-coler v la determingcidn de la membresia par métodos fotomérricos convencionales
ambos dificiles e incierios” Cuoandp los estudios folométricos comvencionales son
considerados, su comelacion con ln membresia obtenida pars cads estrella esti en acuerdo con
los diferentes estudios ya que debemos temer en mente que todos estan usando &l mismo
metodo aungue hasta em eso existen grandes discrepancias, por ejemplo, s valores de
enrojecimiento E(BV) reportados por Enckson (1971), Guetter (1992) v Stone (1988) son
054, 06l y 479 respedtnvamente. Lo que nosotros podemos sefalar es que al menos todas las
estrellas que definimos como estrella miembro tienen una alta probabalidad de membresia en
todas estas fuentes. Sin embargo, los otros estisdios consideran la mayoria de las estrellas
lempranss tipo B como miembros (excepto pars una de las estrellas, WIST E{52)) por la alta
probabilidad de membresds ssgnada a ellas Para esta estrella Enckson {1971} v Stone {1 988)
nix dan la probabilidad de membresis asignada v Kuesstzov (1988) da | ™6, Lo contraria no &
clerlo ya gue unas pocas de las estrellas de las otras fuentes que esisban definidas oomo
cstredlas miembros no estaban en e rango de distencia que nosotros consideramos para el
clmubo. Oiro pumio & considerar es que muy pocas de les estrallas de clases espacirales lardias
Ay F, gue no consideramos como mécmbroa, tiemen una ahs probabilidsd asigasds por los
estudios de movimienios propios. Por gempla, W33 (ES9), le asignamos una clase espaciral
tipo F, de scwerdo con Erickson, Stone v Sanders tiene una probabilidad de 082 mientras que
Kuzneisow da 0.0 probabilidad. Otra discrepancis es que W33 (E110) quse oira ver supusimos
gue e una estrella F (v que fue clasificada por Shi & Hu como ASIIY, los otros estudios dan
una probabilidad de membresia de 0,79 excepto por Kumnetsov {1988} que otra vez supone
qué o oes una estrella miembro Pensamos que estamos hien va que las esirellas son de
magmitudes 1263 v 9.39 mag, respectivamente. Este hecho los hace incompatibles con b
lendencia en magnitsd de las magnitudes de las estrellas B que han sido considerndas como
migmbros. En vista de la discusion previe, como vz ha sido mencionado, no sirve de nada
comparar nisesiras probabilidades de membresia con las de otros estudios ponque sus. &justes
fotomeétricos que son, coma sefiald Enckson (1971} dificiles ¢ incienos dada la localizacion
del cumulo en la asociscktn OB [ Vulpeculsa Em este sentido, la consideracion de gue alpunss
estredlas mas vigjas en b direcoion del clmulo son [as més pdvenes caiusa una diferencia en la
distances asumida v en In edad, porgue hay algunas otras, WSS (E%9) v WOST (E93), por
ejermgibe, las cunkes son jovenes v no som miembros del camubo

5.6. Estrellas variables de corto periodo

Con respecto o las estrellas variables de periodo cono BLSD y HPST, podemos establecer s
naturaless, wracias a la medida de los valores fotoméiricos de Stromgren. Debsdo a s
debilidad v a ln proximidad con otras estrellas sus medidas aproximadas fiseron dificiles,
particularmente en el filtro u ¥ por lo lanko en el indice ¢l a8 como en las mixhdas de Hs El
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resto die bos filtros no presensaron nimguna dificubiad de modo que los valores mis consistentes
para esias esirellas esian en F, by y mi endre ks vanas medidas

Para BLS50 ks valores reportados fuenon el resultade de 26 medidas de 10 segundos y medidas
andlogns del cielo. En este caso, [a suma de la cuenta de las estrellas en cada filtro fueron
14297, 61209, 95478 v IB008 para u, ¥ & v respectivaments de modo que cuando o cielo era
sustraido, era reducido & 2660, 23058, 43092 y 20800 dando SQRT(N/N) de 0.019, 0,007,
0005 y 0,007 mag para o, ¥, b & y respectivamente. Se tomd ua cusdsdo similar para HPST
para In cual s¢ obluvieron 21 medidas de 10 segunidos. La suma pela de ba suima de las esinellas
fueron 545, B171, 18648 v 10299 que dan SORT{NMN) de 0,034, 0.011, 0007 v 0.010 para u,
v, b & v respectivamenie. Las medidas de My también fueron levadas a cabo cuidadosamenie
un total de 36 medidas de 10 segundos de la estrella BLS0 par unas cuentas netas de 8258 y
1376 cuentas's pars bos filtros angosto v ancho, respectivaments. Cue a través de la relacsén
SORT{MM) tienen los valores 0011 v 0027, Para HPS7 se levaron a cabo un total de 17
integraciones de 10 5 de las estrellas v ef ciebo. La suma nea fue doe 19535 y 1008 para bos
filtros M v W que dan una SOQRT(MNMN) de 0.023 v 0031, respectivamente. Ambos se traducen
en una &Fde 0054 v 0 038 para HFS7 v BL30, respectivamenie

A traves de la comparacion direcla de sus posciones en el dingrama [mil]-[cl] {figura 51}
podemos decir inmediatamente que al menos BLM no puede ser una estrella & soun pre-
SeCnencia-principal puesto que esth en |8 region de las estreflas tempranas, slrededor de las
esirellas fipo B, ¥ sunque uno puede cwestionsr esta afirmaciin debido & la dispersion
relativamente grande en [cl] como se menciono armiba, la comigencia de ml heoe esla
afirmacitn indisputable va que el lipo especiral &l que pemenece esta determinado por el mdice
[ml]. La otra esirella pueds ser v mas probablemenie es, una esirglla & scwi ya que muesira
variaciin de perindos comos, Hene clase especiral F y su My cormesponde o una estrella tipo A
De su folometria la distancia determinada es de 435 pc miesiras que de la fodometnn del
clmule no vemos una acumulscidon de estrellas A o F a la distancia ssumida para el comulo
{3440) pe sino, simplemente, una acumulscion pequefis de esrellas fempronas o la cual Ia
variable HP3T no pusde penenscer

5.7. CONCLUSIONES.

La contribucyin mas importante de este articulo es ln adquisicion de la fotometria abesoduta de
Strimgren que da | oporiumidad de determinar In distancia & cada estredla, usando un método
que ha sado probado gue ex comedio (Pefia & al. 2002) ¥, para dervar las caracienisticas de las
estrellas que se ha encomtrado que son miembros  Evidentemente, las observaciones estrella
por estrefla hechas con un espectrofotbdmetro, hasta = es multicanal, tenen limbiaciones y, en
eite sentido, las tecmcas mas recsentes, como fotometna CCD, trserin nueva luz sobre los
resubtados Con la muesira relativamente pequefia de estrellas presentades en este antlcula no
fuimos capaces de determinar un cumulo claramente dustinguible, a pesar lodo e esfuerzo
hecho en fotometria regular UBY, con fotoprafia. fotometra o con OCD, esta pregumia mo sera
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contestada n menos que foometra CCD weky- sea levada a cabo parn ser capaz de alcanzar
magnitudes mas débiles en una manera exhaustiva, En este sentido, las estrellas medidas en
esie mriiculo seran de enorme l:,'ud.l ya que TV Pala writi en la calibracion de los
marcos, Hasta que esios musvis valores fobométricos sean tomados, v no antes, |8 discusidn de
matera sofisticada como & funcion imicial de masa (IMF) o b coexistencia de gripos de
distinta edsd en las estrellas es prematura. Sin embargo el estudio llevado 8 cabo ¥ presentado
agqui, puede ser considerade exhaustivo, al menos hasta magnitud 12 en une region
relativamente extendida. También sentimos que la discusin de las estrellas & soandi pro-
secuencia-principal es importanie ¥ que los resullados presentados agui, lejos de onginar
ruido acerca de este cimulo, ayudarin o resolver el sobre emusiasmo con el que las meevas
tendencins siguen, sin estar certos, sobre la verdadera naturaleza de las estrellas comideradas.
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Tabla A.1. Fotometria uvby-

Apéndice A.

de las estrellas en la direccion de NGC 6823.

WEBDA Erickson 1) b-y mli cl B date
mmbr
171 17 13.307| 0.607| -020] 0297 2.666| 50696
170 18 11.957| 0609| -049| 0.267| 2.645| 50696
167 19 12752| 0532]| 0.074| 0572 2.554| 50696
166 20 11.637| 1.010| 0236 0434| 2587 | 50696
182 21 11.053| 0.737| 0.659| 0.119| 2.541| 50696
165 22 13.109| 0.527| 0.197| 0354 | 2317 | 50696
178 23 13.643| 0457 0.178| 0447 | 289 | 50696
174 24 11.822| 0560| -052| 0.070| 2.608| 50696| M
177 25 13.045| 0515| 0.121]| 0432 2.620| 50696
183 26 10.744| 0277| 0237| 0643 | 2.780| 50696
105 33 11347 | 0492| 0.096| 0600| 2662| 50696
113 43 13.739| 0.700| 0.005] 0.789| 2271| 50696
112 45 12.117] 0429| 0.141| 0411 | 2630| 50696
111 46 8747 | 0597| -.101| 0.001| 2.550| 50696
187 52 13.510| 0454| 0015]| 0.596| 2.685| 50696
189 53 8803 | 0435| 0.157| 0351 | 2.580| 50696
74 54 11.676 0.436 0.015 0.025 2.621 | 40696 M
73 56 9506| 0495| 0273 | 0.234| 2568 | 40696
17 57 12.140| 0502| -066| 0.156| 2.706| mean
78 59 12.110 0.422 -.020 0.363 2.697 mean
110 60 14110 0.533| 0088| 0948 | 2683 | 50696
108 61 11.307| 0288 | 0.164| 0682| 2.690| 50696
80 66| 13.208| 0321| 0076| 1.038| 3.192| 50696
98 67| 13.212| 0630| 0.089| 0663| 2631| 50696
13 68 9775| 0397] -063| -025| 2605| mean
14 69 12088 | 0423 | -032| 0326| 2704 | mean
02 74 11.205| 0499| -107| -015| 2595| mean| M
109 77 10.387| 0574| -108| 0.057| 2574| 50696| M
218 81 11.040 0.494 - 106 -127 2.605 mean M
03 83 9550 | 0475( -065| -.129| 2.615| mean
11 84 11.607| 0634 -112| -195| 2624| mean
68 86 11.876 0.604 -125 0.321 2.710 mean
04 87 11.515| 0419| 0.169| 0337| 2619| mean
09 88 11.824| 0624 -093| 0.031| 2611 mean| M
33 89 12.889| 0398 | 0208| 0324| 2.671| 40696
67 93 12673 | 0642| -076| -032| 2.587| mean
220 95 12.441 0.359 0.179 0.330 2.605 | 40696
66 97 13.248| 1049| 0624 | -520| 2.453| 50700
83 98 13.020| 0440| 0352| 1.906| 2555| 40696
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65 99 11884 | 0598| -040| -010] 2579 | 40696
61 102 13.503| 0.551| 0.104| 0821 | 2827 | 40696
62 103 12835 0948 | 0.139| 0472 2.561 | 40696
34 104 11.752 | 0.688| -067| 0.040| 2711 | 40696
97 105 11324 | 0743 | 0590 | 1.936| 2.481| 40696
88 106 12402 | 0388 | 0.169| 1279 | 2722 | 40696
56 109 13.270| 0519 0.155| 0319 2.763 | 40696
35 110 9344 | 0843 0.192| 0666 | 2.634| 50696
93 115 10.735| 0.339| 0.007 | -.135| 2.573 | 40696
91 119 10997 | 0398 -005]| -133| 2.622| 40696
50 121 11.762 [ 0345| 0219 0418 | 2.606 | 40696
54 126 10270 | 0298 | 0.185| 0.738| 2.696 | 40696
42 129 11.890| 0948 | 0305] 0.837] 2.550| 50696
43 130 11429 0372 0041 | 0.551] 2766 | 50696
44 136 10083 | 1.632| -864| 1.997| 2813 | 50696
55 137 12531 | 0462 | 0.141| 0532| 2.777| 50696
141 141 9455| 0771 0.547| 0426| 2.556| 50696
2) B 13917 | 0.525| -0.027| 0904 | 2.437| 80601

s

0
HPS7 | 14453| 0666| 0.070| 0.705| 2.838 | 50700
5 - 11.483| 0414| 0.156| 0314| 2686 | 50700
219 12.157| 0.528| -063| 0.094]| 2636 | 50700

64 E100
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Apéndice B.

Secuencia de uso de NABAPHOT

MABAPHOT es un conpunto de programas ge s& usadn sucesivamenibe v cuyos formaios son
cuidndosamente consistentes, es decir, bos srchivos de salids de algin programa son empleados
como archivos de entrada por ef programa siguiente.

AlmmdﬁumummmMmmmdmmnmmwb_rrﬂudmmm
juntos en el mismo directorio, que se pueden guardar en un disco flexible Las reducciones
pueden hacerse por noche o lemporada de observacion, aungue e recomendable wnirlos sélo
deapués de haberlos pasado por ol programa SORTER, es decir, despuds de haberios separado en
wwhy v A haciendo esto se conserva |a fecha de cadn observacion

SORTER. El archivo de entradas de este programa es el orpginsl después de hacer las
observaciones con el forometro danés al que Hamaremos FECHA, Este programa separa las
observaciones svliy ¥ A v las escnibe respectivamente en los archives UDATA v BDATA. A
partir de esie momenio las observaciones de vy v F se realizaran por separado sungue
utilizando bos mismos programas. SORTER pide |a fecha de observacion y In conservari en cada
registro de UDATA y BDATA

TACONVU ¥y TACODNVE. La entrada de estos programas es la salida de SORTER. Esos
programas caloulan el promedio de las integraciones por segundo de la estrella y del cielo, luego

subsirsen el cielo o las cuentas de ln estredla Tambign s hacen las correcciones por Lempo
miserto. La salida de este programa es FECHAU PRO v FECHAB PRO:.

ATMOS. Este programa calculs magnitudes, cobores instrumentales v cormge por extinckim
wtmesferica La salida de este programa es FECHAU ATM v FECHAB ATM

TRANS. Este programa localiza las estrellas estindares en el archivo con extension ATM v en el
archivo OBFETOS (archivos de estrellas estindares). En ef anchivo de salids FECHAL TRA v
FECHAB TRA st escriben todas las estrellas estindares con sus valores emandares e
instrumentabes.

COMS, Este programa wsa bos valores estdndares ¢ instrumentales de las estrellas estandares y
ajusia ccuaciones de la forma

Via = A+ yi + Blb ~yh
(b~ yhaa = C + D{b -y}
II'I...;'—E+FEI.1.+E‘I:I!—!|I'I;

lﬂ".i:'H."'ln"'Hb"ﬂ'l



Hpas = K *+ L Hp

Donde los subindices | indican los valores instrumentales v las consianies A, B, | L son las
constanies de rransformacstn al sistema estandar

REDU. Este programa loe los valores de las magnitudes ¥ colores fuera de la atmosfera y pide v
pide los valores de kas constantes de transformacion. Transforma todo al sistema estindar y kos
escribe eén los archivos FECHAL RED y FECHAB RED para y. by, mf. of y para Hy
respechvamente. Estos son los resultados de uswuanio y el final de las reducciones.
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RESUMEN

Se presenta fotometria uvbyfB de las estrellas mds brillantes en la direccién
del ciimulo abierto NGC 6823. Del anilisis de los datos se ha determinado el enro-
jecimiento, la distancia, la temperatura efectiva y la gravedad superficial para las
estrellas B, A, F y, a partir de estas cantidades, se ha determinado el enrojecimiento
y el médulo de distancia (12.475 + 0.414 mag) para el ciimulo. Asimismo, se han
encontrado las estrellas miembros del ciimulo y se ha encontrado un valor numérico
para la edad por comparacién directa con los modelos tedricos. Se ha realizado
un somero estudio de las estrellas variables de periodo corto en la direccién de
NGC 6823. Concluimos que estas variables no pueden ser estrellas § Scuti pre-MS.

ABSTRACT

Absolute uvbyf photoelectric photometry of the brightest stars in the di-
rection of the Open Cluster NGC 6823 has been secured and is presented. From
the data analysis, reddening, distance, temperature and gravity are determined
for the B, A, F stars and, from these, reddening and a mean distance modulus
(12.475 + 0.414 mag) to the cluster are determined. Also, their membetship in the
cluster has been established and a numerical value of the age is determined through
direct comparison with theoretical models. A brief analysis of the short period
variable stars in the direction of NGC 6823 is made. We have concluded that they
might not be pre-MS § Scuti stars.

Key Words: 8 SCUTI — OPEN CLUSTERS — PHOTOMETRY —

STARS-VARIABLES
1. INTRODUCTION

As a part of a series of papers (see for example
Pena & Peniche 1994) devoted to the study of short
period variable stars, the natural step is to study
those in open clusters to throw light on the nature
of these variables, once proven to be cluster mem-
bers. Hence, Stromgren photometry of open clusters
has been carried since it allows the determination
in the above-mentioned conditions. In the present
study, an analysis of the Open Cluster NGC 6823 is
presented.

1.1. Previous Studies in NGC 6823

Lang (1991) presented a compilation of the bulk
characteristics. According to this source, NGC 6823
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2CCH Sur, UNAM, México.

3Facultad de Fisica, Universidad Veracruzana, México.
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(C1941+231) shows a small diameter, 6.1 pc; its dis-
tance is reported at 3470 pc and it is a very young
cluster, 5 x 10° yr. Due to its characteristics. this
cluster has been a subject of several studies. All of
these have been compiled by Mermilliod (2000) in
the WEBDA, a site devoted to open star clusters
and which is the Web version of the database known
as BDA. Several of these studies have been done in
photometry, mostly in the UBV system, with both
photoelectric photometers and CCD detectors. From
these studies, obtained distance values show a wide
spread, from 1880 pc (Barkhatova 1957) to 3500 pc
(Sagar & Joshi 1981). Spectroscopic studies have
been less numerous but despite the faintness of the
stars, Kuznetsov (1981) obtained spectra of 289 stars
up to mag 15 and, more recently, the work by Shi
& Hu (1999) classified 77 stars. Membership prob-
ability has been studied extensively by Kuznetsov
(1988), Kuznetsov & Lazorenko (1992), Kuznetsov,
Lazorenko, & Lazorenko (1993) and by Stone (1988 ).
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wimong others, who determined membership proba-
hilitwes for over W) slbmra, locaded in an snes aboul &
quarter of & square degres, ceniered oo the maltiple
atar HO & J2VATED, [roon i propid-motlos sufvey by
Erickson [1871). More recently, bMassey. Johnson, &
DinCihegin- Enstwosed [10HI5) have studied coeal siar
[oemation and the [MF, amd those mesnbers listed
by Sk & Hu (19989}, which ame based on & paper by
Zhao et &L [ 1985).

Exginction, as can be expecied . bas been & madier
of discussion. Tusnes [1979) careied ot phobometry
and specirecopy of M cluster siam and concaded
that & mormal extinction law is applicable to most
stare. Sagar & Joshi (1881}, with 4] slass studied,
found that E[0 = V] wary froen 006 10 1.06 mag.

Ape bas been s disputed matter. Given the above
discmwinng, (L is quite cbeiins Uhal an securals de-
termenatios of the age of the chustere canmot by ens-
ity dhane wntil the above mentioned parnmeters have
b petiled, Sapar & Joslii [1981] Foiind & dolahos
modulus of 12.7 mag amd that the clusier stars are
wol erpasl in ape. Ow the cther hand, Stone (1088)
applied Kholopov's oriterion which delineates sepa-
mte cluster regions and Eeparalis Lhe tan in two
panes: “the pocleus”, which refers to the wusl eon-
cendration of stam obvious on photographic plates,
and the “corona®, that region of cluster member-
ghip ouiskle ol the pocear region. 'With this cri-
teria WGEC G923 shows one bousdery at r ~ 06 ar-
emin defiming the oaler boundary of the teapeziinm
sysbeen of bright stars fousd ab Che clesier senber,
and another at r = 3.5 arcmis separating, the nu-
cling @l the clusies from Uhe clusier cocona which
extends owt to at least 15 arcmin and contsins 61 %
of Uhar eluitior msmbis alestifiod ly Erickoos (1971);
this is, at lesst for the cluster stars brighter than
M, < —1.7 mag, the magniCusde limil of b slody
Stone (1982) concludes thst many clusber stars s
e purler regaon miight be pre-main-seqoence ohjects
with spes consederatily wounger Uhen Use of other
sam in the cluster, More recently, Kesoetsoy b
Lascresbo (1092), Uhirigh & method bassl on Ui
thst the sumber of cduster membsrs given in pre-
wionn shsdies i oversstimated by & [mctor of two.
Kuzmetsos | 1988) ks fowni incompatibdity of kiss-
mstic parameters for certain siam with pholemstric
and speciral chasactsmlics. Even in 1981, Sagar &
Joshii {1981} posnted oot that the cluster slars are
ool equal |5 sge, & mesull Lhel was reimforoed by
Stome (1983) who, s has beon said, assemed the
existence of PMES abjels n U morons rpgos that
msight. be younger than the rest. Guetter [1993) de-

termanm Lhsl the trapeaiim slam are Lhe ypousgel,
thome of the nucleus, of imermedinie age and those
of the corons, U oldest Gstiar (1592) determines
2= 11 = 1* ¥ to be the age of the cluster.

In the context of short. period vasishlm, Pigulsia,
Kolscsbewskl, & Kopack] (3000) have made & stsdy
in which they determisved two atars, BLS0 and HPST,
o be § Scatl candidates. If these stars were Tousd
to be members of the charter, as thoss in NGC 3264
clalmed Lo be PMS (Aodeigoez & Breger 3000, they
would be pre-main sequence § Scudi slam, a suggpes-
Uion that hes beon refuted by Pefs et al. (H02).

The muin sims of this paper are to determine

(i) ke meemébership of ench observed siar ta the clus-

ter by & prrely plotometric method for thoe
stars with spectral types earfier than G,

[} the distance i the cluster,
(i) the age of the cluster,

[} the naturs of the wsrinbles with rspect 1o the
global characterstion of the cluster.

1, DBESERYATIONG

The olservatioos wers carvied oul al the Ob-
servsiorio Astrondmico Nacional [(OAN) of UNAM,
Enspnida, H. C., Meéxics in thro dillerest s
1960, 7000, and 2001. For the soguisition of the pho-
tomeine dala, the 1.5 m lelesoops was el wilth &
multi-channel spectrophotometer that allows the si-
multareous obsarvation in the vy Miere and in the
narrow ard whie fibers that defing HA. A hrief de
srriphion of this equipment can be foand in Schuster
K Migsen [ 1088].

In order to be able o transforns the dais inbo the
usfpf absolule gystem, & set of photometric stan-
ilnnds were observel along witls the prograsm sues.
T obiained vabues of the standard stars snd all
the eheervel Bright sl ar Lhe mean of Ew 10 5
integrntions, wherens the valom of the siy are the
s off Laeo [0 & irlegratioss. In the 1998 ssmson &
totald of 50 starw im the direction of NGC 8833 were
almervml Ln Lhe 2000 soascn fewer slars of Uhis clus-
ter were observed snd. s will bo sees below, wero
smploved for calibration parposss for the 1996 sea-
son. |m the 2001 seasos only a few siars of the clus-
Lor wore observed slong with the variable stam and,
since they were much (alater than the rest of the ob-
sered stare, lurger stricgs of repetitions were done
o ntknin o higher accuracy.
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1 DATA REDUCTION

The reductson of sach senson was doss
The 1996 seasan was plansed Lo cleerve the bright-
eal stars of two chesters NGC 6831 and NGC G822
Ia Ehren eanesntele clrcls of 5 cenbered ad Hoag's
ol ol (18601) Id chast up to rousd magnivisds 132,
beat it had the incosvenkence thai the ¥ magnitede
range of the standsrds wee pot whils enitigh 1o carry
aut &n adeguais transiormation. [n view of this, an-
other season was planned, that of 2000, with sev-
eral siars freen iwo additional clusiers, NGO 8833
snd NGC 6531, that were going to be used as ser-
ondary standands in the transioesataon of the 1006

el al, (2000) were obiained making it desirable to an-
alyee their charnctemiies as well Sincs twes slams
asa reaching ihe observational lmits of owr cbesrviag
wyslem, amother rus in 3001 wes plansed for tese
Blars wnil wik casvied cul mainly to confirm e oobes
imedenes

The reduction of the 2000 smason will be de
scribed firsl because the reduction of thal of 1996
will be hased om this ane. The data were scopired in
n season from July §'% to 19%, 3000 The reduction
procedure of Lhe wholn seseen was done through the
nusnevical packages NABAPHOT | Arsllane- Ferss i
Pareas, 1988 and DAMADAP {Pammas 3000), which
reduce dhe dasa into s slandard system.

Caleulagios of the wnluss into the standard sys
tem wmt done in the following fasbion: The sien-
durd phetcanetric values utilized for the trnsforms-
taon were ihose listed by the Astronomical Almannc,
although scime were Laken from a list by Olsen | 1983)
to include faister siers and, finally, & fow more were
taken fromn the Open Claster NGO B8535 which
were ohserved previously from & ssasen carrisd out
Lllﬂlﬂﬂhﬂhllhlhm;l.l?rm

The coefficients defimed by the Tollowing equs-
tlons and that adjusied the data to the standard
aystem mre thiose defined by Crbnbeck, (Odsen, &
Seecampren {1976) n which the cocfficients I, F, H,
mnd [ are the slops; B, J, and | are the eolor teim
coefficients of the iranaformation equntions. T
e 1 presents the transformetion cosfciests far baih
rEnges in b=y, bess and greater than 0.4, o avoid the
b~ y vermm my dependence (Griokedh et al. 1976).
An estimats of the acrunaey was dane comparing the
urhyl obtained data with thas of the sandard siams
considersd The uncertalsises were emluaded in the
fullowing masner the wverage differences, present
duts minus siandard dats wers pluated and pro-
wided a:n wncerisingy for the trassformedion of ihe

dmadacn; Lisewa differomces nre presented in Table 3.

As b further et of the goodness of the wransdor-
mation, Lhose stam in the direction of NGC 08823
that were thoroughly obesrvid e averaged and
compared with the values reported by Hoag et &l
[1661). The wvernge valum ol the sight obeerved
#inr mre presentsd in Table J; their photometry is
Eiven, a2 well as the dispsesion asd the nember af
Limes olweresd. The svernge of the differences in
magnitude of the presesi paper [PF) and Hosg's,
Fip = Vitong =ns 0006, with & standard devistion of
ﬂm“hi“&u-&lhluuq;hl
mample of § #am. A Boear regression of both wlues
gave a correlstion ooefliciest of 08997 which indi-
cabes tha high limearity of tho walues, althosgh the
phod of diference versus V' shows an cresse which
dioes not hecomes bighly significant, 001 mag a2 V
ogusl to 10 mag. The b~y versus 51—V linear regres-
slon gave & eorrelation conlficient of (0985, Hence,
it tan safely be ssid that, if the photometric valess of
RGC GARZSS from the MO0 ssason wre Lrsstworihy,
the remaining photometric valuss are correct.

Those stars of the closiem WGC 6531 and
NG 8521 utilived s secondury stasderds for the
1996 senson are lsted in Table 4. In particulsr »
direct comgesrison waa made (or those of NOC 6523
thsi werd i common with Hosg el al. [1061]), This
sample oomaisted of 11 stam in o magnitude ange
from 8 ta 106 mag, and n & B - ¥ isterval vaying
from 0.0 to 0LER mag, knd the correlstion coefficlents
obialssd wern of 0006 and 0993, mepactively

O these, ons in MOC £33, 'Wre (B9, turned
ot to be discordant, probably due to wwrishbility,
sece fis walues are well beyond possshle arrom bl
it dilference from Guetter (1093}, Erickson (1971}
and Hosg et al. [1961) is too large. Tn wisew of Lhis,
we il ot consider il m the calibraiions.

The procedurs lollowed for the 100 seson was
the mme m that described for the HI00 season. Al
though initiafly ke system thal was chosen was tha
definsd by the sMandard values of Dlsen [10£1) in
penctice, as has already been mentioned, dus to the
almil rangn af walum af Ebs chosen standurds star in
the ¥V magnitude asd the nlntness of the target stars
in the cluster, this mage had Lo be incrensed o be
shle o oorrectly determine the slope of the trassior
mation shid to verify the linearity of the system. As
lectscn of & few slars of the opes clusten NGO G531
amd NGC 6833 (Tuble 4) that were oheerved m the
19596 and whiss Sirfmgren walues were delermised
in the newly oteeresd season in July 2000 for both
V' oaad b = g The photometsic yvalum of Lhese slas
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TABLE 1
TRANSFORMATION COEFFICIENTS®

Season B D F J H I L
2000 allv4 0.011 0.984 v pen 1.277
2000 b-y<04 .-+ 1.088 0.010 0.999 0.105
2000 b-y>04 -+« 1076 -0.008 1.060 0.205 ces
1996 all —0.067 1.030 0.928 0.034 1.027 0.165 1.243
2001 0.020 0991 1.012 -0.002 1.001 0.1478 0.958

*Obtained for the observed seasons.
TABLE 2
AVERAGE DIFFERENCES*
Season v b-y my c B
2000 allv4 0.034 0.0125 0.007
2000 b-y<04 0.004 0.016
2000 b-y>04 <o+ 0.010 0.005 B
1996 all 0.046 0.024 0.016 0.016 0.006
2001 0.030 0.012 0.014 0.023 0.029

*Present data minus standard data, which provide an uncertainty for the t;rans-

formation of the season.

TABLE 3
PHOTOMETRIC VALUES OF THE OBSERVED STARS IN THE DIRECTION
OF NGC 6882/5

Id v o b—y o m o my o N
HO6 8.666 0.010 0.682 0.004 0.545 0.002 0.317 0.045 4
HO8 9.175 0.008 0.322 0.005 0.136 0.005 0.403 0.044 4
HO09 9.265 0.026 0.174 0.003 0.204 0.002 0.715 0.050 4
H11  9.550 0.023 0.772 0.005 0.617 0.009 0.147 0.142 4
H16 9.884 0.028 0.418 0.006 0.134 0.004 0.454 0.049 4
H17 9.990 0.019 0.384 0.005 0.175 0.007 0346 0.119 4
HO03  5.901 —0.032 --- 0.078 -oe 0.639 1
H28 10.539 0.111 0.095 1.065 1

in m; and ¢; indexes did not increase the range and,
hence, they were not considered. The slope coeffi-
cients and the color term coefficients for the 1996
seasons are presented in Table 1. With the inclusion
of these stars as secondary standards, the reduction
of the 1996 season was done with the certainty that
the magnitudes of the standard stars cover a wide
enough range. These ranges were wide enough in
each color so that no extrapolation had to be done

and, because of the m; and ¢; dependence of b -y,
only values of b — y < 0.40 were considered which,
according to Cronbech et al. (1976) correspond to
the spectral range O-G2 stars for which we have cal-
ibration proesdures. For stars of a later type than
G2, no calibsation exists (Lindroos 1980).

The coeflicients obtained to transform into the
standard system and the uncertainties of the whole
season arc also presented in Table 1 and in Ta-
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TABLE 4
SECONDARY STANDARD STARS FROM NGC 6531 AND NGC 6823
OF THE 2000 SEASON

NGC Id v b—y my c i}

6531  AHO01* 7.821 0.071 0.009 -0.008 2.608

6531 AHO3 9.181 0.088 0.014 0.050 2.649

6531 AHI10 9.942  0.090 0.048 0.168 2.672

6531 AH21 11.386  0.129 0.074  0.433 2.718

6531 AH11 9.986  0.093 0.042  0.166 2.641

6531 AH39 12505 0.113 0.137  0.825 2.743

6531 AH34 12476 0388 0.046 0.964 2.919

6531  AHO09 9.680 0.123 0.014 0.116 2.645

6823 E87® 11.540  0.430 0.143  0.319 2.642

6823 E84 11.594  0.637 -0.130 0.015 2.613

6823 E88 11.834  0.641 -0.159 0.031 2.650

6823 E69 12.127 0.450 —0.048 0.305 2.710

6823 E93 12.681 0.657 -0.135 -0.107 2.693

6823  E57 12.187  0.351 0.007  0.076 2.466

6823  E59 13.606 -0.045 0343 -0.030

*AH No. from Hoag et al. (1961), annex list.
"E No. from Erickson (1971).

ble 2, respectively. Individual uncertainties were de- TABLE 5
termined by calculating the standard deviations for LINEAR REGRESSION OF THE STANDARD
each star. These values, of course, are functions of STARS®
the star magnitude but, in all cases, enough pho-
ton counts were secured in order to attain a signal
to noise ratio large enough to determine accuracy A B R Error N
better than 0.03 mag for the faintest stars. As a fur-
ther test, the photoalfletric outputs were compared to v —0.058 1008 0998 0.121 32
the standard values considered from the literature or b-y 0.021 0926 0.966 0.051 32
those obtained in the 2000 season and the linear re- my -0.024 0987 0915 0.048 32
gressions of this comparison are presented in Table 5. a 0.005 0991 0993 0.045 33

The only discordant values were the following: AHO1
(N6501) in V plus the standard stars HD 209357
in b — y and HD 182941 in ml and w78 (E59) in
NGC 6823 in both magnitude and colors, implying
possible variable stars or, less likely, misidentifica-
tions.

For the 2001 season the main goal, with respect
to NGC 6823, was the observation of the two short
period variables found by Pigulski et al. (2000). The
season consisted of only four nights of which the vari-
ables were observed in only two due mostly to the
brightness of the sky and the faintness of the stars.
The transformation coefficients are also presented in
Table 1; the errors of the standard stars, in Table 2.

*With values in the literature for the 2000 season.

4. RESULTS

Finally, mean values of all the stars observed in
the three seasons were calculated and a final set of
data was obtained. The final photometric values
obtained for NGC 6823 are presented in Table 6.
Columns 1 and 2 gives the Id number of WEBDA:
Mermilliod (2000) and Erickson (1971), respectively:
column 3, the V magnitude; columns 4 to 6, the color
indexes b —y, m;, and ¢;; column 7 lists the 8 value
and column 8 reports the season in which the obser-
vations were carried out.
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TABLE 6
uvbyf PHOTOMETRY OF THE STARS IN THE DIRECTION OF NGC 6823

WEBDA  Erickson v b—y m, c i) Date mmbr

171 17 13.307 0.607 -0.020 0.297 2.666 50696
170 18 11.957 0.609 —0.049 0.267 2.645 50696
167 19 12.752 0532 0074 0572 2.554 50696
166 20 11.637 1.010 0236 0434 2.587 50696
182 21 11.053 0.737 0659 0119 2.541 50696
165 22 13.109 0527 0.197 0354 2317 50696
178 23 13.643 0457 0178 0447 2.896 50696
174 24 11.822 0560 -0.052 0.070 2.608 50696 M
177 25 13.045 0515 0121 0432 2.620 50696
183 26 10.744 0.277 0.237 - 0.643 2.780 50696
105 33 11.347 0492 0096 0600 2.662 50696
13 43 13.739 0700  0.005 0789 2.271 50696
112 45 12117 0.420 0.141 0411 2.630 50696

111 46 8.747 0.597 -0.101 0.001 2.550 50696
187 52 13.510 0.454 0.015 0.596 2.685 50696 M
189 53 8.803 0435 0.157 0.351 2.580 50696
74 54 11.676 0.436 0.015 0.025 2.621 40696 M
73 56 9.506 0.495 0.273 0.234 2.568 40696

17 57 12140 0.502 -0.066 0.156 2.706 mean
78 59 12110 0422 -0.020 0.363 2.697 mean
110 60 14.110 0.533  0.088 0948 2.683 50696
108 61 11.307 0.288  0.164 0.682 2.690 50696
80 66 13208 0321 0076 - 1.038 3.192 50696
98 67 13212 0630 0089 0663 2.631 50696
13 68 9.775 0.397 -0063 -0.025 2.605 mean
14 69 12.088 0423 -0.032 0326 2704 mean
02 T4 11.205 0.499 —0.107 -0.015 2.595 mean
109 77 10.387 0.574 —0.108 0057 2.574 50696
218 81 11.040 0494 -0.106 -0.127 2.605 mean
03 83 9.550 0.475 —0.065 —0.1209 2.615 mean
1 84 11.607 0.634 -0.112 —-0.195 2.624 mean
68 86 11.876 0.604 -0.125 0321 2.710 mean
04 87 11.515 0419 0169 0337 2.619 mean
09 88 11824 0624 -0.093 0031 2611 mean M
33 89 12.889 0.398  0.208 0324 2671 40696

67 93 12673 0.642 —0.076 —0.032 2.587 mean
220 95 12.441 0359 0179 0330 2.605 40696

97 13248 1.049 0.624 -0520 2.453 50700

98 13.020 0.440 0352 1.906 2.555 40696

99 11.884 0.598 -0.040 —-0.010 2.579 40696

102 13503 0.551  0.104 0.821 2.827 40696

103 12.835 0.948 0.139 0472 2.561 40696

104 11.752 0.688 —0.067 0.040 2.711 40696

105 11324 0.743 0590 1.936 2.481 40696

106 12402 0.388  0.169 1.279 2.722 40696
" 109 13.270 0.519 0155 0319 2.763 40696

2EER

s&83kl2aes




PHOTOELECTRIC PHOTOMETRY 177
TABLE 6 (CONTINUED)
WEBDA  Erickson Vv b—y m €y B Date mmbr

35 110 9.344 0.843 0.192 0.666 2.634 50696
93 115 10.735 0.339 0.007 -0.135 2.573 40696

91 119 10.997 0.398 -0.005 -0.133 2.622 40696 M
50 121 11.762 0.345 0.219 0.418 2.606 40696
54 126 10.270 0.298 0.185 0.738 2.696 40696
42 129 11.890 0.948 0.305 0.837 2.550 50696
43 130 11.429 0.372 0.041 0.551 2.766 50696
44 136 10.083 1.632 -0.864 1.997 2.813 50696
55 137 12.531 0.462 0.141 0.532 2.777 50696
141 141 9.455 0.771 0.547 0.426 2.556 50696
BL50 13.917 0.525 -0.027 0.904 2.437 80601
HP57 14.453 0.666 0.070 0.705 2.838 50700
5 11.483 0414 0.156 0.314 2.686 50700

219 12.157 0.528 -0.063 0.094 2.636 50700 M

64 E100 vee cen

4.1. Comparison of the Ezisting Photometric Data

As has been said in the Introduction, the
main sources of photometric data are the following:
Barkhatova (1957) with a sample of 212 stars, Hoag
et al. (1961), 31; Sagar & Joshi (1981), with 41;
Stone (1988), 45; Guetter (1992), 45; all of these in
the UBV system; more recently, Pigulski et al. (2000)
with BV (RC) with 316 stars. All of these have been
compiled in WEBDA by Mermilliod (2000). Finally,
there are those of the present study, with a sample
of 60 stars in the uvbyf system.

The cross study of all these references is a large
task, well beyond the scope of this paper. However,
the cross Id and bulk review of some of the photome-
try is desirable and the current open cluster database
has made this task easier. Some of this work has al-
ready been done, for example, Stone’s (1988) and
Guetter’s works (1992) use Erickson (1971) as refer-
ence; Sagar & Joshi (1981) based their work on the
nomenclature of Barkhatova (1957); we based our
original work mostly on Hoag et al. (1961), although
later, because we feel that it is better to refer all
the studies into one system, we have chosen that of
Mermilliod (2000, WEBDA) due to its availability
and usage, although Erickson’s (1971) has been kept
for convenience and direct comparison with other
sources. Pigulski et al. (2000) have carried out ex-
cellent work since they refer to all cross Id numbers.
The comparison of these sources, Erickson (1971),
Sagar & Joshi (1981), Stone (1988), Guetter (1992),
Pigulski et al. (2000) etc., gave minor numerical dif-

ferences. Lower weight should be assigned to Erick-
son’s photometric set because he is mostly quoting
the data from Barkhatova (1957) which were trans-
formed from the old International Photographic Sys-
tem to B and V, or taking the photometric values of
Hoag et al. (1961). This data set has, however, one of
the largest samples, 92 stars, as well as membership
probabilities calculated from an epoch difference of
48 years; besides, his Id numbers have been exten-
sively used and for these sole reasons we opted to
keep it. Nevertheless, in the remaining of this Paper
the WEBDA ID numbers will be utilized whenever
possible and will be denoted by a letter W.

Given the exceptionally good correlation between
Sagar & Joshi (1981) and Erickson (1971) in V, there
might be some relatively large variability in W82
(E96), which is the only discordant value; the rest
of the data sets gave no points out of the trend.
When comparing the present photometric data with
the other data sets there were no exceptionally dis-
cordant values in either V' magnitude and color in-
dexes with the largest difference for W83 (E98) in
the relation PP—Erickson (1971) and W33 (E89) in
PP— Stone (1988). There is the large difference in
W65 (E99) with Erickson (1971) or Stone (1988), a
difference that we cannot account for. Also, a large
difference is found in V between the sets of Stone
and Guetter for star W14 (E69) and in a lesser value
in star W364 (E115). In the color indexes there are
also a few which are discordant: in B — V those val-
ues numerically larger than 1.0 between Stone (1988)
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and Erickson [1971] and m U — & the whols §i
shorws no trend, The discordant waluss am, whes
rompared the PP data with Erickson (1971], Wi
(Ei2) wherens when compaded with Pagulshi, thai
of B1L50, ons of the varishle stam. OF comrse oo has
to keep in mind that this i one of Uhe fistei siers
obmervnd wi SR

To extend the comperison ke B ype siass i
is desirsble o compare them in the uw — & verses
U — B colors. This was previously done by Tarner
{1EEHY] between (7 — B} and {u — & fbom & bage
compiled sample of 350 sars; & (I = B) = 0675
{u = k) = 0938 wm obtained. The ooofficents we
derived lay n direct comparisos with Stoas were nol
guite the sme; (806(u — b) — 0930 but for & ssm-
ple af ondy 34 stam we obtalned & correlaton ooef-
Boent of 0.94. An analogoiis numenical vl wes
clitainsd for the (b= ylif = V) isdeoes and 0905
for the V magnitudes. Henoe we maght consides Lhal
oar comparkson ubsgasiely fils Stone's valves in sl
color ranges. In order to cerry oul & more repre-
senlathve comparsan we considersd the TRV wlues
reparted by Marmilliod (2000) is WERDA. We cal-
culsied mesn valuss for the WEBDA list and coim-
parmd Uhme mosns with our plotometry. Except. for
ome star with Inrge differemcm in both ¥ magnitudes
and color isdesen, namely WS and Wid (E138) and
mnother, Wik (EFR) in ¥ the comparison looked me-
enplakds, particularly i view of the wide mage we

mre coemidering: ¥ from 85 o 14 mag, 5 < ¥ fram
025 o 15 asad F — B from 0.5 o 1.2 we cannot
sccount. for Uhe burge differencss of the above mes-
‘Lioned stars unless they wore swrishles. 17 these stary
are ol nclhaded in the analysis the pesuls of the lis-
war fits give the following in ¥ = A 4 AX with ¥
in the Johpson gystem and X kb Strémgren system:
(A, O, It ervar) ism W, (—0U053, 1OOE, 0097, 0L106);
in B =V, (=008, 1460, 0938, 0.084) and [f - 8,
[=0.451, 0. T18, 0505, 0.103) for & sample of 35 stars

5. ANALYEIS AND INTERPRETATION

In summary, we feol that the walwes presested
liere mre correrl, &l least when compareal with
the compilation by Erickson (1071} ased Mermilliod
(20}, otk i V end b -, &6i 4 - 5 color indeges.
Hemce, given Lhe natune of the instnement emplayed
anil the uneerisinties niialsed by the standard stars,
s well 5a b Bpacial attoniion thal was given to Lhe
otservations of the two wariables, we might conclude
that the derived rmsiilis s comect. An allempl o
discrvbe thee napwre of the cluster wmow will be made.
The uvipd photometry has been compiled [Table &)
andd, from i, usreddensd oolors were determined, Te
ble 7. Later, physical parameters such na log T, aod

logg for the stars amd metallicity aml age for e
elasler can be exirieisd.

5.1. The Clusler

Claster mmmbeship camn be sstaldsbel sl Lhe
nd vantages of Strimgren photometry with ralihra-
Linns made by Nissen (| 985) buowd oo calibeations by
Crawford {1975, 197%) lor the A snd F stars and by
Shelibrook [ 1984) for osrdy type slass. These caliben:
tions have been alresdy and described in
a provious asalysi of apen clusters [FPreia L Pensche
1994} Prom the photometric walues for sach star,
Tabde 6, firet the speociral chass o wikich a siar be
longs wns determined. Since there s sn almosi
ceanjele mpociral class determissiion by Shi b Hu
(15E ) we assamed this classification 1o be oorreci
Mevertheless, our photometric specirsl clesificatson
was done by positioning ssch one in the fmg] — jo|
diagraen of Golay (1974). An allernative method was
thaough ronsiderstsom of the sunerical cribens e
Surdamgres photometry from Lindroos (1980}, The
finad speciral claw was comparsd o the specira ol
the stars of NGC G0XY listed by Shi L Hu (1090);
the aprennumid betwenn Lhee methods pave eacend-
imghy comsisten reslin. This did not seriously aflect
el Pesmlis sincs we dicl Dol cossider s the analysis
ke stars that belong to the saperpism lumanasity
claes, Sinoe pher correlntion wns excellest m s sample
of 36 stars, we consider et the photometric class.
Ecabion of ihose siar thal were not dassfed by Shi
& Hu [ 1999] ia well detorminm.

The application of L show-mentionsd preserip-
thowes ko thee B, A mnd F stars yield the M and, from
it, L establashimonl of the membetahip of sch s
o thor climster. Afier Lhis mesmbership biss been calou:
Iated, svorage parameters such m oeddening £ -y,
distance and chemienl maposition, [Fef/ll] if there
ase any F slars, are debormined for the clustes. Witk
ithe unreddensd colors (b= p)s, ma, and op the loce-
tion of ench siar i fxed in the calibrations of Lesver,
Gy, & Kurues | 10886) who ealoulated log g snd Toa
as a function of the Strdmpren indexes. The dotes
mimstion was done in the (§ - ) versus 8 calibea-
tims bocause for (e obher color indexes Lhe grids
clampesd sl high tempersiures. The effective tem-
porature and surface gravily wers also evalsated
the fe| - & diagram that gave, systematically. higher
valors, Twa midditionnl methids for detorininiag e

[1977), asd thai of Falons [1884] wore employed.
From the first one, Davis L Shobecok (1877), the
folicwing fit was caloglated;
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TABLE 7

Id (webda-

Erickson) E(b—y) (b-y)o mo o B Vo M, DM  dist(pc)
013-068 0.521 -0.124 0.109 -0.124 2605 7.53 -4.22 1175 2239
098-007 0.310 0.320 0.182 0.601 2.631 11.88 0.00 11.88 2374
439-017 0.706 -0.099 0.213 0.163 2.666 1027 -—1.77 1204 . 2561
109-077 0.694 -0.12 0.121 -0.075 2.574 740 -4.81 1221 2765

219- 0.655 -0.119 0.14 -0.062 2636 9.36 -3.15 1251 3177
009-088 0.747 -0.123 0.154 -0.111 2611 861 -398 1259 3294
422-024 0.679 -0.119 0.172 -0.059 2.608 890 -3.69 12.60 3305
187-052 0.513 -0059 0.184 0.498 2.685 11.30 -1.32 1262 3347
091-119 0.534 =0.136 0.171 -0.235 2.622 8.70 -4.06 12.76 3564
074-004 0.557 -0.121 0.199 -0.081 2.621 928 -3.55 1283 3689
218-081 0.632 -0.138 0.103 -0.247 2.605 832 -452 1284 3700
002-074 0.624 -0.125 0.099 -0.134 2.595 852 -4.55 13.07 4108

mean 0.598 12.475 3177
o 0.119

0.414 579

T. = 25322.38968 — 39634.32203¢,
+47432.20536¢3 — 23543.60515¢3 ,
whereas Balona (1984) provided the relation:

logT. = 3.9036 — 0.4816[c] — 0.529(8] — 0.126[c)? +
+0.0924[8][c] — 0.4013(8]?,

where [¢] = log(ep + 0.2) [8] = log(8 — 2.5).

The bolometric correction for each star was taken
from the compilation of Lang (1991) through the al-
ready evaluated log T, val With this BC de-
termined, My, for each star was calculated. The
age of the clusters can been fixed after establish-
ing the surface gravity and effective temperature
for each star. The location of the hottest stars in
the evolutionary tracks provides the age of the clus-
ter. First, the models of Claret & Gimenez (1989)
were considered. Later, the age was also found from
the more recent models of Meynet, Mermilliod, &
Maeder (1993), which consider overshooting; of their
analytical relations, we considered that for the tem-
perature range of the stars within the interval [4.25;
4.56] for which the following relation is proposed:
log(age) = —3.499log T + 22.476 at BTO, with a
precision of 3 x 1073,

5.2. Numerical Results
Once the distance to the stars is evaluated (Ta-

ble 7) a mean distance and standard deviation can

o e
S 6 7 8 9 10 11 12 13 14 15 16 17

A

ole . sl W o
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8 9 W 1M 12 13 W 15 8 17
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Fig. 1. Distance Modulus histograms for stars of different
spectral classes in the direction of NGC 6823.

3 4 5 6 7

be calculated for the cluster; the criteria for mem-
bership are established by constructing a distance
modulus histogram for the observed stars and fitting
a Gaussian distribution. As we can see, Figure 1.
the advantage of the method utilized rests on the
fact that each class can be analyzed separately and
not as a whole as in the classical M-S fitting method.
The majority of the B type stars lie at values cen-
tered at the distance modulus of 12.475 mag with
a standard deviation of 0.414 mag. There are no
A stars and only one F type star in this range and
the A and F stars are located at a much closer dis-
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Fig. 2. Location of the observed stars in the [m1] — [1]
diagram of NGC 6823. The short period variables are
pointed out. The frames indicate those stars that were
assigned as member stars.

tances, which puts them, consequently, far beyond
the limits of the cluster which is constituted only of
early type stars, at least to the magnitudes reached
in the present study. A similar situation was found
in another study of NGC 2264 (Pena et al. 2002)
but at this stage it is important to point out the cor-
rectness of the results for two clusters: Alpha Per
(Pena et al. 2002) and the Pleiades (Parrao 2002).
Of course, no meaningful direct comparison can be
done with work that determined their membership
probabilities to the NGC 6823 cluster through a fit-
ting of the UBV photometry of the stars with the
theoretical MS. With respect to the proper motion
studies, namely, those of Erickson (1971), Sanders
(1971) and Kuznetsov (1988), a comparison provides
elements for discussion.

Considering to be cluster members only the B

stars in the distance modulus range of one sigma ,

around the mean value in a Gaussian fit of the dis-
tance modulus histogram, a mean value of E(b—y) =
0.598 £ 0.119, a DM of 12.53 £ 0.39 mag, and a dis-
tance of 3176 & 579 pc are obtained. The uncertain-
ties are the standard deviations of the 12 stars within
the determined distance range. The derived value of
E(b—y) corresponds to E(B—V) = E(b—y)/0.70 of
0.854 +0.170 which is within the limits of the values

determined by Sagar & Joshi (1981), the values com-
piled by Turner (1979), by Lang (1991, 0.76 mag),
or that reported by Mermilliod (2000) in WEBDA
(0.845 mag). In this sense we feel that the pio-
neer works on NGC 6823 were basically correct since,
from what we have found, one might consider that
the stars in the direction of the cluster can be divided
in a “nucleus” and the outer regions which, we now
know, include some stars which belong to the clus-
ter. The conclusions reached by Kuznetsov (1988)
who found incompatibility of kinematics parameters
for certain stars with photometric and spectral char-
acteristics were, fundamentally, correct. Of course,
although the calibration and method of analysis are
correct, for a cluster located at 3200 pc it is impos-
sible to get identical distance moduli as would be
required to match a depth of only 6 pc.

Once the reddening has been determined, its sub-
traction allowed us to determine the unreddened col-
ors from which physical parameters can be deter-
mined. The (b — y)o versus § prescription of Lester,
Gray, & Kurucz (1986) to the member stars yields
the values of log T, presented in Table 8. Tempera-
ture determination was not done for the stars W187
(E52) and W98 because they do not lie in the cor-
responding diagram, indicating that they are cooler
stars. The log g values lie around 4.0 except for W02
and W91 which have values around log g = 5.0.

As has been said, age can be determined from
the unreddened indexes using the calibrations for
early type stars of Davis & Shobbrook (1977) and
of Balona (1984). The results are presented in Ta-
ble 8. We must put emphasis on the good agree-
ment in the temperatures of most stars whereas a
large disagreement exists in one (W187). In some
others, W091 and W218 the evaluation with the cri-
teria of Balona (1984) was not feasible because they
lie out of the range of validity in cp employed in his
work. The grids of Lester et al. (1986) were also
utilized for the temperature determination and gave
basically the same results. The age has been calcu-
lated by both methods and is listed separately. All
techniques establish W02, W09, W13, W74, W91,
and W218 to be the youngest stars in the cluster.

Given the physical parameters of each star, log T,
and M,, a direct determination of all the stars as a
whole can be made with the theoretical models of
Claret & Gimenez (1989) for a chemical composition
(X,Z) = (0.70,0.02) determining an age younger
than log age = 6.5, of the same order of magnitude
as previously determined, establishing this group of
stars to be an OB association. Analogous results on
the age are found from the more recent models of
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Id T. logT. logT. T. (Te) log{(T) log Age Age log Age Age
W-E dé&sh balona désh désh balona balona
013-068 31542 4.499 4519 33061 32302 4.509 6.734 54E406 6.663 4.6 E+06
439-017 18942 4277 4291 19559 19251 4.284 7.509 3.2E+07  7.461 2.9 E+07
109-077 28889 4461 4415 26013 27451 4.439 6.868° T74E+06  7.027 1.1E407
219- 27950 4.446  4.451 28220 28085 4.448 6918 B.3E+06 6.903 8.0E+06
009-088 41517 4.618 4502 31802 36660 4.564 6.317 21E+406 6.722 5.3E+06
422-024 30285 4.481 4.435 27197 28741 4.458 6.796 6.3E+06 6.960 9.1E+406
187-052 e e 4.158 14403 14403 4.158 cee e 7.926 8.4E+07

091-119 37836 4.578 ren e 37836 4.578 6.458 2.9E+06 i o
074-004 29397 4468 4467 29315 29356 4.468 6.841 6.9E+06  6.846 7.0E+06
218-081 36506 4.562 wee ‘e 36506  4.562 6.512 3.3E+06 wen ven
002-074 32210 4.508 4.529 33841 33025 4.519 6.703 5.0E4+06  6.627 4.2E+06

Meynet, Mermilliod, & Maeder (1993) and the age
is a few million years, consistent with the previous
findings and the value assumed by Lang (1991).

5.3. DISCUSSION

The most important question to resolve with re-
spect to the studies of open clusters would be which
stars really belong to the cluster since, from this an-
" swer, all the other matters will be deduced.

The customary method for membership determi-
nation is through MS fitting to the stars in the re-
gion. However, this method is useless in this case
where there is no clearly defined cluster (see, for
example the H-R and color-color diagrams in Hoag
et al. 1961) but it is, as the results indicate, a mere
OB Association. In this case the fitting by the MS in
an extended region rich in early type stars has been
proved misleading.

The most accurate method for establishing mem-
bership would be, without doubt, through the de-
termination of proper motions through which, as
will be discussed, the different methods applied to
NGC 6823 have given controversial results, but all
have given low membership probability to those stars
later than B bringing us back to the inadequacy of
utilizing the color-color diagrams, as is customary.

In this paper we have analyzed the cluster with -

canonical, well-tested, although not frequently used
methods that have given reliable results in analogous
studies to determine cluster membership. Hence,
in view of the obtained photometry, we have de-
termined distances for each group of stars sepa-
rately and from that we have deduced all the above-

mentioned parameters. However, given these results
we have to question how well these values compare
to those of the previous studies. To begin with, as
Erickson (1971) has already pointed out “photomet-
ric investigations of the cluster indicate that it is
embedded in a large and variable absorption which
makes the interpretation of its color-magnitude dia-
gram and the determination of membership by con-
ventional photometric methods both difficult and un-
certain.” When the conventional UBV photometric
studies are considered, their correlation of obtained
memberships for each star is in agreement with the
different studies because we have to keep in mind
that all are using the same method although even
then, large discrepancies do exist; for example, the
reported reddening E(B— V) values among Erickson
(1971), Guetter (1992), and Stone (1988) are 0.94,
0.61, and 0.79, respectively. What we can point out
is that at least all the stars that we defined as mem-
ber stars have high membership probability in all
these sources. However, the other studies consider
- the majority of the early B type stars to be members
(except one of the stars, W187 (E52)) because of the
high membership probability assigned to them. For
this star, the membership probability assigned by
Erickson (1971) and Stone (1988) is not given and
Kuznetsov (1988) gives 17 percent. The opposite is
not true, since quite a few of the stars from the other
sources which were defined as member stars were not
in the distance range that we consider for the clus-
ter. Another point to consider is that very few of
the stars of late A or F spectral class, which we did
not consider to be members, have a high probability
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sasigned] Iy the propsr molion stsdien. For example.
Wad (E&S), for which we assigned n spectral fype
F line, accoeding o Erickson, Stone and Samders, o
probahility of (LE2 whereas Kuznetsoy | 1088) gives
& Nt 0.0 probability. Antbes discrepamey w thar
of Wi [E110) which we agnin assamed to be an F
{and which was classifiod by Shi b Hu as AR, the
other studies give o 0.78 membamship probabality e-
cepl ko Kuznetser | 1988) which sgan asssmed i o
be a non-mamber, We fedd we are cocrect aince (e
glars are of magnitudes 1261 and 0.30 mag, respec-
tively. This Eact makes them incompatible with ik
magnitode trend of the B stars that beve been con-
sidered b0 be membern, In view of the previous dis-
cusssnn, i het almady bivon mantionsd, it o ewebes
to coanpare (mer membership probehilities with ghe
other studies bermuse of the pholeenetirie fit which
is, & Erickson [1971) poimied cot, diffcull asd un-
eertakn, gives Use looation of the eheiler la the OH-
maseeintion | Vilpecula, In this sense, the consider-
ntiom that some older stars in the divection of the
cluster ars the younged camses & differesce in the
misamed distamce nnd age becasse there are some
othars, WOES [ES9) asd WOET (ER3), for sxampls,
which are young and mot cluster membems.

fi. BHOET PERIOD VARIABLE STARS

With respect to the short period variabde stars
BL5D and HPST we can sstabdish their natuss, thasks
to the measured Strdmgren photomstric walue Due
Lo their (nistoes and the proximity o cther sism
their nocurnte measuresent was diffceh to scoom-
plish, particularly in the u filter and hence in the o
index as well as im the 13 messurements. The rest of
the Bliess i fiol present any dificulty a0 the ol
consistent valoes for this star are s ¥, §=p, and m;
amnonged the ssweral messurements.

For BLSD the reported walues wene the result of
I 10s meaiusemenls and sonlogous messaresnenia
of the sky. In ibis case, ihe sum of ithe siar counds
in ench filtar were 14387, B1209, 25478, and ABD0S
fior w, v, b and , respectively that, wies the gy was
subiracied, were redeend to 2660, J3058, 43052, and
B0 giving & «'M /N of 0019, 0007, 0.005, and
007 mag for a, 5, & end §, cespactively, Analogous
care waa underiakben for HPST, for which a total of
11 10s messurements were eartied oul, The pei sum
of the star counts were BU5, BITL, 18648, and 10205
which yield a +/N /N of 0.034, 0.011, 0.007, 0.010 fer
w,o. b, and g respectively. The H measremends
watn mlso enrried out corefully: & tobal of 36 10s

measnremeerls of the HLS0 war for & st comnis of
E2SH mnd 1306 countafs for the Nasmow and Wide
hilves, rmpectively. These figuees through the rels
fsom mfﬁbmnlﬂ.ﬂllndﬂ.ﬂﬂ. For HPST &
tetal of 17 10e integrations of the star and sky were
carried out. The set sum was of 1959 amd 1006 for
ihe N and W bers whick provide o N /N of 0023
and 0031, respectively. Both translsie into s &5 of
0.064 and 0038 for HPST and BLS0, respectively.

Through the direst inspaction of their pomitions
im the [my] — joy] disgram (Fig, 2] we can imsnd:-
aiely mee thai b leasi BLS) cannot be a pre-main
soquence § Scudi slar since i L i the roglos of Uhe
early type stars, around the esrly B type sar, and
althempgh one might quastion this sesertion due o Uhe
relatively lurge scatter im|o; | s mentioned shove, the
cosmistency af [eay| mnkes thin saseriion (ndispatahle
simce the apectm to which i belongy is determined
by the [=y] index. The other star, HPST, cun be,
nnd momt likely is, a § Scuti far since it shows sheot
peericed wwrintion, hs & spectral type F oasd jas Hi
corresponids to an A type star. From its photometn
the determised distence bs of 435 pe wherss from
the photometry of the clusder we do notl s an ac-
cumuletion af A o F siare ab the sssamed dissance
of the cluster (J80 p), bist maredy, & snall eluste:-
ing of early type stars to which the wanahle HPST
camnol balong,

1. CONMCLUSIONS

The most important contribstion of this paper
is the espuisithos of Strimgren absolute photometn
whirk provides sn opportusily Lo determise U die
tence to each siar, usieg o method that has proven
correct (Pefia ol al. 202}, snd o derive physical
charactergiies of the stirs that have been fousd to
be members. Evidently, the obeermiions on a star-
tsinr hasis with & specirophotometor, even i it =
mufti-channel, have limilations snd, in this sense,
the more recenl technbgues, sech as OCD photom-
ekry, will throw new Eght on the msulis Witk
the relatively small asmple of messred stars pre-
semted in this paper we were nob able Lo debermice
u clearly distinguisbable cluster and, despite nll the
effart done in regelar UBY photomstey, sither plo-
tographis, photometrie or with CCD, this guestion
will mat be settled unbes uebyd CCD photometry i
carried it in order bo be able to reach (ainber mg-
nitigdes in an exhsustive manner, In this sease, Uhe
siam mensured s s papser will be of enormseus help
aince Lhey will mmist to calibrats the frames. [Dntil
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these new photometric values are taken, and not be-
fore, the discussion of s ophisticated matters such
as IMF and coevality of the stars, etc., is prema-
ture. However, the study carried out and presented
in this work can be considered to be exhaustive, at
least up to magnitude 12 in a relatively large region.
We also feel that the discussion of pre-main sequence
& Scuti stars is important and that the results pre-
sented here, far from raising the noise level about this
cluster, will help to settle the over-enthusiasm with
which the new trends follow, without being certain
of the true nature of the stars involved.
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