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Introducción 

La motivación de este trahajo descansa en la importancia que tiene el estudio de cúmulos 
abiertos y de las estrellas variables que pertenecen al cúmulo en la comprensión de la manera 
en que tiene lugar la formación y composición de las estrellas en los cúmulos abierlos_ De ahi 
surge el especial interés que se ha puesto en determinar los parámetros fisicos de ¡as estrellas 
variables de corto periodo, por ejemplo, las estrellas BL 50 Y HP 57 que reportaron Pigulski el 
al. (2000). 

El cúmulo abierto NGC 6823 es un cumulo que ha dado fuertes motivos de controversia en la 
determinación de su distancia y del numero de estrellas pertenecientes aJ cúmulo. Uno de los 
motivos es que el índice de absorción es variable a lo largo y ancho del cúmulo, Jo que es 
fuente de incertidumbre en la determinación de sus parámetros. Por eso son importantes los 
resultados presentados en este trabajo de Tesis puesto que, además de realizar medidas 
fotoméuicas en el sistema definido por Strómgren ubvy, también se hicieron en la linea H fJ con 
los filtros ancho y angosto que permiten encontrar la distancia de cada una de las estrellas sin 
que el resultado se vea afectado por la absorción interestelar. 

El primer capitulo se describen de manera breve algunos conceptos astronómicos básicos, 
como son: la paralaje. la extinción interestelar, la escala de magnitudes estelares y la magnitud 
de una estrella. 

El segundo capitulo trata de las tecmcas observacionales utilizadas en la fotometria 
Astronómica, asi como de los sistemas fotométricos, los indices y tipos espectrales 'i el 
diagrama Hertzprung.Russell. 

En el tercer capitulo trata sobre los cúmulos abiertos y se describe la forma en que se clasifican 
las estrellas variables y las características principales de las estrellas tipo ó Scuti. 

En el capitulo cuarto se habla de las temporadas de observación, la adquisición y la reducción 
de los datos en los que se basa esta tesis. 

El capitulo cinco trata de los análisis y resultados del cúmulo y las dos estrellas variables. 

Finalmente, se incluyen las conclusiones, las referencias y los apéndices. 



Capítulo I 

CONCEPTOS ASTRONÓMICOS. 

Para la descripción de este trabajo se emplean algunas propiedades estelares. las cuales 
describimos a cont inuación. 

1.1 PARALAJE 

El corrimiento en la dirección de una estrella con respecto a las distantes estrenas de fondo 
debido al movi miento anual de la Tierra es llamado paralaje trigonométrico de la estrella El 
mismo método de triangulación es empleado para medir las distancias de objetos terrestres. Para 
medir las distancias a las que se encuentran las estrellas, se usa la linea de base mas larga 
disponible que es., el diámetro de la orbita de la Tierra. Durante el curso de un año. una emella 
parecerá describir un circulo si está en el polo de la esfera celeste, un segmento de linea si está en 
la eclíptica, o una elipse en cualquier otra posición. El semi-eje mayor de la elipse es llamado la 
paralaje de la estrella y es denotado con 1t. Es igual al ángulo subtendido por el radio de la orbita 
de la Tierra, pero visto desde la estrella, (Karttunen, p33, 1993). 
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Figura 1.1 El paralaje trigonométrico l[ de una estrella es t I ' ngu lo subtendido por el radio de la 
orbil. de la Tierra, o una unidad astronómica como vista desde la estrella 

En olras palabras, como la Tierra orbita al Sol, las estrellas más cercanas parecen tener un 
movimiento relativo con respecto a las estrellas más distantes_ A este movimiento relat ivo se le 
llama desplazamiento paraláctico o simplemente paralaje de una estrella y permite determinar l. 
distancia del Sol a la estrella por medio del paralaje lrigonométrico (ver figura 1.2,). Se define el 
paralaje trigonométrico de la estrella como el ángulo J'[ subtendido, visto desde la estrella por la 
omita de la Tierra de radio I UA. Si la estrella esta en reposo con respeclo al Sol, la paralaje es el 
desplazamiento angular anual máximo medio de la estrella vista desde la Tierra Si denotamos 
con A la distancia Tierra*Sol y d la distancia Sol-estrella, tenemos 

A 
tr(rad) =;¡ (J J) 

En un círculo (360") hay 2Jt radianes, de modo que I rad es igual a 57°11'44.81 " (206.264 .81 ' ") 
Si medirnos todos los ángulos en segundos de arco y las distancias en parsecs (1 parsec '" 
206,265 UA) la ecuación 1. 1 se transfonna en 

" I tr =-
d 

( 1.2) 



Con 1pe = 3.086 xl013 km = 3.26 años luz, donde 1 año luz es la distancia que recorre la luz en 

Sol Es1rella 
d 

(J--------------------~, ---~ 

l. / ,/ 
y 

,,,. ... ·"'· 

Tierra 

Figura 1.2. El ángulo subtendido por la orbita de la Tierra de radio 1 UA es 'lt arcsec a 
un año . una distancia estrella-Sol de d (en parsccs). 

1.2 EXTINCIÓN INTERESTELAR. 

3 

Aunque la mayoría de la masa de la Vía Láctea esta condensada en estrellas, el espacio 
interestelar no está completamente vacío. Contiene gas y polvo. El espacio interestelar contiene 
típicamente un átomo por centímetro cúbico y lOO partículas de polvo por kilómetro cubico. El 
polvo i~terestelar es mucho más pequeño (con radios menores a 10·5 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 publicó su estudio de la distribución espacial de los 
cúmulos abiertos. Las magnitudes absolutas podían ser estimadas sobre la base del tipo espectral 
Por lo tanto las distancia r al cúmulo podía ser calculada de la magnitud aparente observada m de 
la estrella . 

r 
m - M = Slog-- (13) 

IOpc 
La extinción interestelar es esencialmente una disminución del brillo y enrojecimiento de un 
objeto celeste debido a la absorción del medio interestelar. 
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Al calcular el cnrojecimicmo podemos establecer una relación entre el enrojeci miento obsen'ado 
y la absorción total A" en la región visual del espectro. Se define el exceso de color E1"~'~1 de una 
estrella como: 

E.¡""",,) '" (color observado) - (color intrínseco) ¡I.l) 

Hay varios metodos para calcular el enrojt'Cimiento. Johnson y Morgan (1 953) observaron una 
muestra de estrellas obteniendo su espectro y sus magnitudes en el sistema UBV Del diagrama 
de (U - B) vs (B - V) graficaron estrellas sin enrojecimient:} donde la pendiente de la línea da la 
razón del enrojecimiento. Y :3 magnitud de absorción total en el visual A. es proporcional al 
exceso de color tal que: 

( lA) 

Johnson(1968) define H. como la razón total de absorción selectiva)',-1 , ~ la absorción 10lal en el 
visua1. El valor R se ha obtenido grafieando el diagrama (U - B) \~:3 ~ V) para varios cúmulos 
encontrandose por Hiltner y Johnson (\ 956) un valor de R = 3.0 ~ rl 2 . • 

Crawford (1975) calcula el valor de la corrección por enrojecimiento E(b - y) en función de! 
indice Hp. al cut' no le afecta el enrojecimiento y da un parametro de evolución que le permite 
correlacionar Hp con los ¡ndices de color (b -y) calculando el valor Av (que depende del 
enrojecimiento). En nuestro caso de la fotometria de Suümgren. Crawford (1975) define A. '" 4.3 
E(b - y). donde E(b-y) es el exceso de enrojecimiento del color intrinseco (b -y)o. (Parrao. 2002). 

Considerando todos estos factores tenemos que la magnitud absoluta en fi.mciÓn del paralaje, ~' 
considerando la corrección por enrojecimiento, esta dada por la relación: 

M. '" V + 5 +5 10g11: + A. (1.5 ) 

La cual se parece mucho a la ecuación \ \5. 

13 ESCALA DE MAGNITUDES ESTELARES. 

En el siglo [J A. C. Hiparco catalogó alrededor de 1000 estrellas visibles. Las clasificó en seis 
categorías de brillo, estando las mas brillantes en la primera categoría y las menos brillantes de 
sexta magnitud. Notó que las estrellas más brillantes tienen el valor mas pequeño de magnitud 
En 1856 N. R. Pogson vcrificó lo encontrado anteriormente por Witliam Herschel que una 
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estrella de primera magnitud es 100 veces mas brillante que una estrella de sexta magnitud y la 
escala fue cuantiticada: una diferencia de magnitud corresponde a un factor de 100\' '= 2,5 12. 
(Esta definición refleja la operación de la visión humana, la cual conviene razones iguales de 
intensidad real a intervalos iguales de intensidad percibida. En otras palabras el ojo es un delector 
logarítmico). 

1.4 MAGNITUD APARENTE 

La respuesta del ojo al bri llo de la luz no es lineal. Por ejemplo, si las densidades de fl ujo de tres 
estrellas están en proporción 1: 10: 100. la diferencia de brillo de la primera y segunda estrella 
parece ser igual a la diferencia de brillo de la segunda y tercera estrella. Lo que significa que 
iguales razones de brillo corresponden a iguales diferencias de bri llo aparente; puesto que la 
percepción humana del brillo es logarítmica. 

La clasificación de Hiparco fue reemplazada en 1856 por Norman R. Pogson. siguiendo la de 
Hiparen de clasificar a las estrellas mas brillantes como de primera magnitud y a las más débiles 
de seltta. Resultado de todo esto. una estrella de primera magnitud es cien veces más brillante que 
una de sexta. 

Por eso es que en astronomía es conveniente trabajar con logaritmos base 10 en vez de 
exponentes. asi se evita tener que estar haciendo conversiones de razones de brillo a magnitudes 
y viceversa. Consideremos dos estrellas de magnitud m y n con sus respectivos brillos aparentes 
(fl ujos) fm y fn. La ruón de sus brillos corresponde a la diferencia de magnitud m-no Dado que 
una diferencia de magnitud significa una razón de brillo de 100111• m-n se refiere a la razón de 
(1 OOI" } ..... n = 1 oo(m.n}', o 

( 16) 

Tomando ellogarilmo base 10 de ambos lados de la ecuación 1.3 da 

r [m-u] tog lo ( .:....!...} = -- 10g l" (100) = 0.4(/1/ - 11 ) 
f. l 

( 1 7) 

ó 

( 1. 8) 

La ecuación 1.5 define la magnitud aparente. Además m > n cuando fn > fm. esto es. objetos más 
brillosos lienen magnitude~ numéricamente mas pequeñas. 
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1.5 MAGNITUD ABSOLUTA. 

La luminosidad de una estrella esta relacionada con su magnitud absoluta, la cual es la magnitud 
que sería observada si la estrella estuviera a una distancia determinada. Esta distancia se ha 
escogido por convención de 10 parsecs y se representa como Mv. o simplemente con la M 
mayúscula y la magnitud aparente se representa con m minúscula o V. La ley inversa con el 
cuadrado relaciona el flujo f de la estrella a una distancia d con la luminosidad L que tendria si 
estuviera a una distancia D :o 10 pe: 

Si M corresponde a L y m corresponde a j, entonces la ecuación 1.5 se transforma en 

Expandiendo esta expresión tenemos las útiles rormas alternativas. 

M = m +5+5 Iog lO tr" 

( 1.9) 

(1.1 O) 

(1. tI ) 

( 1. 12) 

(LI]) 

Aquí d esta en parsecs y n" es el ángulo de paralaje en segufl10s de arco. A la cantidad m-M se 
le llama modulo de distancia y se relaciona directamente con la distancia de la estrella como lo 
indica la ecuación 1.8. 

Sin embargo. debido a que el espacio entre la estrella y el observador no está vacio, sino que por 
el contrario esta lleno de gas y polvo interestelar que producen dispersión y absorción, la luz de la 
estrella parece disminuida. A este fenómeno se le llama extinci6n interestelar. 

A la diferencia entre la magnitud intrinseca aparente y la magnitud absoluta, Vo - M~. se le llama 
módulo de distancia verdadero de la eStrella. En ausencia de extinción interestelar Av, el módulo 
de la distancia y la distancia en parsecs estan relacionados a traves de la ecuación: 

Vo - Mv = 510gd - 5 ( 1.14) 

Puesto que la magnitud intrínseca 1'0. de la estrella es su magnitud aparente corregida por los 

erectos de extinción Vo = V - A. entonces, el módulo de distancia aparente sera: 

V - M .= 510gd - S+ A,. ( 1 1:') 
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A partir de [a magnitud absolu ta, se puede estimar la luminosidad dI! una estrella. Sin embargo. es 
claro de la ecuación anterior que para conocer la magnitud absoluta. es necesario conocer la 
magnitud aparente, la distancia y la extinción intereste lar. 

Capítu lo 2 

TÉCNICAS OBSERV ACIONALES 

La radiación del espacio es practicamente la única fuente de información sobre [as 
estrellas y otros objetos celestes para el astrónomo ohservacional. La radiación incidente es 
descrita completamente por su flujo . su dirección, su longitud de onda y polari~ción . Estudiando 
la luz que se observa en un objeto estelar, se puede conocer su distancia. composición química, 
gravedad superficial. temperatura efectiva, tipo espectral y edad 

2.1 FOTOMETRÍA. 

Cuando se realizan medidas fotométricas es importante tomar en cuenta algunos factores que 
afectan la precisión de la medida, como son el tiempo .muerto. los coeficientes de absorción de 
los filtros y la absorción atmosférica. 

I 
Las estrellas débiles casi no estan afectadas por la corrección de tiernpo rnuerto en comparación 
con las estrellas brillantes en las que se notará este efecto. Para calibrar los foto tubos y conocer 
la corrección por tiempo rnuerto, Schuster et al. ( 1988) proponen que hay que calibrar el filtro 
neutro usando estrellas no rnuy brillantes con V < 9.m donde la corrección por tiempo muerto es 
insignificante. Las rnedidas realizadas sin los filtros neutros estaran mas afectadas por la perdida 
de fotones que las medidas en donde se emplearon los filtros neutros. Conocido el factor de filtro 
neutro y realizando la corrección del fil tro neutro sobre las medidas de la estrella brillanle 
podemos comparar las diferencias entre los valores obtenidos con y sin filtro neutro, calcular las 
constanles de corrección de tiempo muerto y realizar la corrección por tiempo neutro para cada 
uno de los filtros (Parno 2002). 

Después que un tubo fOlomultipli cador detecta u pulso, hay un corto inlervalo de tiempo en el 
cual el detector es incapaz de responder a un pulso adicional. Por ejemplo. si dos o mas pul sos 
llegan al fowmultiplicador en un intervalo mas corto que el tiempo muerto, los pulsos seran 
detectados como una sola señal. Por esta razón es importanle que el tiempo muerto del 
instrumento de medición sea los mas pequeña posible, es decir de al menos 100 MHz 

La ecuación para corregir por tiempo muerto es 



donde 

11 <= cuentas obsetvadas por segundo 
N'" lasa de cuentas para un sistema perfecto 

" I/ ::= Ne 
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12 1) 

1= coeficiente de tiempo Ol ll..::no definido como t = [IN cuando la tasa de cuentas observadas cae 
a lle de la lasa de cuentas rCJI 

De la ecuación (2. 1) obten. lOS 

Si graficamos ln( : ) ver, N, enlonces I es la pendiente de la recta que mejor se ajusla. 

La técnica para encontrar 1 ma ventaja del hecho que para baja lasa de conteo, la corrección por 
tiempo rnueno es desprecl c. Supongamos por ejemplo que tenemos un dispositivo que puede 
atenuar la luz que alcanz¡. tubo fOlomultiplicador por un factor conocido, que designaremos 
como b. Entonces, eua?' el atenuador es colocado sólo 1 lb de la luz llega al tubo 
fOlomultiplicador. Si obs.:-r, dmos una estrella o fuente de luz. la tasa de conteo observado. "L. 
sera baja y seni muy cercana a la lasa de conteo real, NL. Si el atenuador es removido, la tasa de 
conteo verdadera, NH, se increrntntara b veces. Esto es, 

Sin embargo, las tasas de conteo observado se incrementaran por un pequeño factor debido a la 
perdida por tiempo muerto. Comparando las tasas de conteo observadas " /1 con hll¡. se obtiene una 
medida del coeficiente de tiempo muerto. La ecuación (2.2) puede ser rescrita como: 

¡: 4) 

Si se observan estrellas con diferente magnitud y ademas con y sin el atenuador(en astronomia se 
utili7.3 un filtro de densidad neutra como atenuador), se puede obtener muy facilment~ el 
coeficiente de tiempo muerto que es la pendiente de la re<;ta que resu lta de graticar In(hllL I/If ) 

versus h1/1_ (Henden. 1982). 

La medida de la luz de una estrella tambien está afectada por el cielo cercana a ella. por eso se va 
midiendo para cada estrella el flujo de la estrella y el flujo del cielo de fondo cercano a la estrella. 

El flujo medido de la estrella y del cielo se calcula a un segundo de observación. se corrigen los 
valores medidos a un segundo por el efe<;to de tiempo muerto y se restan a las cuentas del cielo 
reportándose el valor promedio del tiempo sideral de observación. 
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La razón señal a ruido o SIN nos dice la dimensión relativa de la señal deseada al ruido de fondo 
Este ruido esta definido como la desviación estándar de una sola medida de la media de todas las 
medidas hechas sobre una estrella. 

S Total de cuentas recibidas - - (2 5 ) 
N ~Total_ de _ cuentas_ recibidas 

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

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

Para medir la extinción atmosférica es necesario observar al menos tres estrellas con declinación 
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 atmósfera, (Parrao. 
2002). 

Para poder calcular los coeficientes de extinción se requiere como mínimo de un intervalo de dos 
masas de aire (ver figura 2. 1 ). Se mide a ambos lados del cenit ya que la atmósfera puede no ser 
simétrica. La masa de aire definida por Young ( 197 4) a la que se observa un objeto estelar está 
descrita como : 

Con 

<!> es la latitud del observatorio 
8 es la declinación del objeto 

X= sec(Z)(l - O 0012(sec2(Z) - 1)) 

sec(Z) = (sen(<!>)sen(o) + cos(<j>)cos(o)cos(H)r' 

H es el ángulo horario (H = T sideral - a) 
a es la ascensión recta 

(2 .3) 

(2 -l) 
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Figura 2. J En esta figura se muestra la esfera allilud azimut de la cual se puede deducir la 
ecuación 2.4. 

De la eco 2 4 se liene que en el cenit (Z ; 0) la masa de aire es igual a la unidad (sec Z '" 1.eC 0° '" 
1 ) 

Para poder obtener la magnitud fuera de la atmósfera se realizan las siguientes corre<::ciones: 

m;. = L(n) - 2_5 [oglO(No) - kl.. X+ M(n,t ) 

donde" 

m~ es la magnitud de la estrella fuera de la atmósfera observada con un filtro que esta 
centrado en una cierta longitud de onda ).. 

X es la masa de aire al momento de la observación, 

No es el flujo de luz estelar al que se le resta el cielo de fondo , corregido por tiempo 
mueno y calculado a un segundo de observación, 

L(n) es el termino de la corrección de la noche calculado en magnitudes. 

(2.5) 



kJ. es el coeficiente de extinción calculado en la longitud de onda A, 

M(n,t) es la corrección de noche calculada en función del tiempo para corregir por la 
asimetría de la atmósfera. 

" 

Las condiciones de un lugar a mro de observación, las características de los instrument os 
empleados, las condiciones atmosféricas al momento de la observación, son diferentes enlTe 

observatorios. y para poder comparar los resultados obtenidos en diferentes lugares, y que no 
esten afectados por la características de lugar, se define un grupo de estrellas patrón a las que 
generalmente se les llama estrellas estándares con medidas estelares oonocidas, que se emplean 
para encontrar la ecuaciones de transformación. 

Para tener una adecuada transformación al sistema estándar, se debe tener cuidado al seleccionar 
las estrellas estándares que se van a observar, ya que deben pertenecer al sistema fotometrico en 
el que se va a trabajar, cuidando que ninguna de las estrellas estándares estén reportadas como 
estrellas variables de corto periodo y cuidando Que el rango de sus colores fotométricos cubra el 
de las estrellas programa bajo estudio. Esto se hace para garantizar que todas las estrellas 
programa estén dentro de los limites de la transformación. 

Las calibraciones obtenidas entre las medidas de las estrellas estándares en el sistema 
instrumental y el valor correspondiente en el sistema estándar permiten calcular las ecuaciones de 
transfonnación al sistema patrón. Posteriormente con dichas ecuaciones se trasladan todos los 
datos obtenidos al sistema están'dar. Este proceso se oonocc como reducción de datos. La 
selección de los filtros y foto tubos a emplearse nos definen el sistema fotoméuico, (Parrao, 
2002). 

2.2 Sistemas Fotométricos 

La meta principal de la fotometria astronómica es medir el flujo de luz de un objeto celeste. El 
problema empieza cuando diferentes observadores usan diferentes detectores de luz y telescopios 
para tratar de comparar o combinar sus datos. Incluso diferentes observadores podrían estar 
observando la misma estrella en el mismo momento y sus medidas no necesariamente serian las 
mismas. Esta diferencia se debe a las distintas respuestas espectrales de los telescopios y 
detectores. Para tomar un ejemplo extremo, supongamos un detector que sea sensible a la luz azul 
y otro Que sea más sensitivo a la luz roja. Como las estrellas no brillan de igual forma en todas las 
longitudes de onda posiblemente los dos detectores no pueden dar los mismos re!rultados para la 
misma estrella. 

Para resolver este problema se define un sistema fotométrico: especificando las caracteristicas del 
detector con una amplia respuesta espectra~ definiendo regiones espectrales individuales aisladas 
por filtros que transmiten sólo un intervalo de longitud de onda limitada al detector (se escogen 
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intervalos que den información sobre las condiciones fisicas de la estrella), se define ¡ambien un 
conjunlO de estrellas estándares no variables de las cuales se conocen sus magnitudes y colores. 

Los sistemas fotométricos pueden se divididos en tres categorías basadas en la dimensión de los 
intervalos de longitud de onda transmitidos por sus filtros. Los sistemas de banda ancha (UBV) 
liene filtros con un ancho de alrededor de 900 A, mientras los anchos de los filtros de banda 
intermedia (uvhy) son de 30 Á o menos. El sistema de banda angosta da información muy 
especifica. 

La falografia fue aplicada por Bond (1850) Y otros más en Harvard. La densidad y dimensión de 
la imagen parecía estar directamente relacionada con el brillo de la estrella. Sin embargo las 
magnitudes determinadas por la placa fotográfica no son, en general iguales a las determinadas 
por el ojo humano. Dado que las placas fotográficas tienen su pico de sensilividad en la región 
azul del espectro. A las magnitudes así determinadas se le conocía como magnitudes azules o 
fotográficas . Se definieron un grupo de estrellas estándares en la vecindad del polo norte celeste y 
este sistema llego a ser conocido como el Sistema Internacional, (Henden.. p6, 1982). 

La invención del tubo fotomultiplicador en la década de 1930 fue un importante avance para la 
astronomía. Kron (1946) fue el primero en usar estos tubos para propósitos astronómicos. De los 
primeros sistemas fotométricos que se definieron usal\do tubos fotomultiplicadores estan el 
sistema R1 de Kron y $mith (195 1) con filtros A, 6800 A(R) y A, 8250 A(l). El sistema UBV con 
filtros A, 5500 A(V), )., 4300 A(B) y ). 3500 ACU) es el más conocido de todos y fue definido por 
H. L Jonson y W. W. Morgan (1951 , 1953). la magnitud B corresponde bien con las primeras 
magnitudes fotográficas azules. Este último se extiende a UBVRI. En 1955 Olin 1. Eggen definió 
el sistema (P,I')E y los sistemas fotométricos de banda angosta como el de Crawford y Mander 
(1 %6) centrado sobre las líneas del Hidrógeno (índice H, ). 

La región espectral en el ultravioleta seleccionada por Johnson cae sobre una linea de absorción 
estelar y los filtros al ser muy anchos se traslapan. De ahí, que para mejorarlo se propusieron 
otros sistemas fotométricos como el u¡'by de StrOrngren (1963). Ademas el sistema I/I'by fue 
disei\ado para separar la de gravedad superficial de los efectos de abundancia en las estrellas tipo 
F, (Crawford. 1976). 

A diferencia del sistema de Jonson el sistema de Slrómgren esta casi totalmente definido por sus 
filtros . El filtro y (amarillo) da la magnitud visual y corresponde bien con la magnitud V del 
sistema UBV. El filtro b (aZlJI) esta centradQ a 300 A hacia la parte roja del filtro 8 para reducir 
los efectos de bloqueo de linea. El filtro v (violera) esta centrado en una región de fuene bloqueo 
pero hacia lo largo de la región donde las lineas de hidrógeno empiezan a apretujarse cerca del 
limite de Balmer. El filtro u (ultravioleta) mide tanto el bloqueo de lineas como la discontinuidad 
de Balmer. 
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3100 3800 4500 520C 

Longitud de onda ( Á) 
Figura 2.2. Bloqueo de líneas y la discontinuidad de Salmer. 
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El parámetro H/f es el índice 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 
l 50Á y el filtro angosto de 30 A, con el pico de transmisión de ambos filtros centrado en i. -
4861Á. Como consecuencia de esto, en la medida fotométrica no existe dependencia en la 
extinción atmosférica ni del enrojecimiento interestelar, y proporciona el ancho equivalente de la 
línea Hp (Golay, p 153, 1974) 

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

Los cuatro filtros se encuentran localizados dentro de la región de ventana del visible de la 
atmósfera. 



Tabla. Filtros de la fotometría de Strómgren. 

Filtro 

u 
V 

b 
y 

n 
w 

Longitud 
central p .. ) 

3500 
4100 
4700 
5500 

4861 
4861 

Ancho 
medio 

380 
200 
100 
200 

30 
ISO 

14 

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

V es la magnitud visual, esencialmente la misma magnitud V del sistema UBV de Johnson y 
Morgan ( 1953). 

(b - y) es un índice de color razonablemente libre de efectos debidos a las líneas propias de las 
estrellas, los cuales se van incrementando después de los 4SOOÁ (Crawford 1975) 

En el sistema de Strómgren los filtros b y y están relativamente libres de bloqueo (escudamiento); 
el índice (b - y) es un buen indicador del color y de la temperatura efectiva. Este índice es 
esencialmente la pendiente del continuo que, en ausencia de bloqueo por metales, será muy 
semejante a(•• - b); sin embargo como puede verse en la figura 2.2, (•• - b) está afectada por el 
bloqueo, por lo que dichas pendientes no son semejantes, así que la diferencia entre estos dos 
índices indicará la intensidad de dicho bloqueo . De esta forma se pueden definir los índices como 
sigue: 

c1 = (u - v) - (v-b) ; es la diferencia de dos colores diseñada para medir el ancho de la 
discontinuidad de Balmer cercana a A. - 3SOOÁ. 

m1 = (v - b) - (b - y); es la diferencia de dos colores, diseñado para medir los cambios en las 
líneas sobre la región de A. - 4 lOOÁ. 
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2.3 Los índices y los tipos espectrales. 
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Golay ( l 974) resume la relación de los índice espectrales y los índices de color, indicando que en 
el caso de Hp es un indicador de luminosidad para estrellas con los tipos espectrales O, 8 , A y es 
un indicador de temperatura para estrellas con tipos espectrales A, F, G. 

nr, es un parámetro de metalicidad para estrellas tipo espectral A y un indicador de composición 
química para estrellas con tipos espectrales F y G. 
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el es un indicador de temperatura para estrellas tipo 0, B Y A Y de luminosidad para estrellas .:on 
tipos espectrales A y F, Comenzó su uso con el sistema de Stebbins 1940, en un estudio de 
estrellas O y B en el que busca una función de respuesta entre la magnitud en el violeta (iJ600 -
4800Á) Y la funció n de respuesta en el azul 0.4000 - 56OOÁ); posteriormente fue modificado por 
Strorngren calculándose por nlooio de las diferencias de tres filtros más angostos. Permitiendo 
observar con las diferencias entre los índices de color (u-v) y (v-b) la discontinuidad de Salmer. 
la cual se observa en las estrellas como un salto ocasionado por la diferencia de flujo estelar 
observado entre la medida obtenida en el filtro u (A3500A) y la medida obtenida en el filETo v 
(i..4 I00Á), quedando en medio de estas dos medidas en el límite de la discontinuidad de Salmer 
()"3646Á), (Parrao, 2002). 

Xxx Agregar de los indices y lipos espectrales, 

2.4 El diagrama de Hertzprung-Russell 

Para conocer el estado evolutivo de [os objetos estudiados, es necesario detenninar algunos 
parámetros fi sicos tales como la temperatura efectiva, la luminosidad, la edad y [a masa ~ntre 
otros. Sin embargo, algunos de estos parámelros no se pueden determinar directamente de las 
magnitudes estándar con que se cuenta, pero se pueden deducir a partir de los modelos evoluti\'os 
existentes y de calibraciones ya establecidas; por ejemplo. una herramienta muy utjl para 
detenninar la masa y la edad de los objetos, es el diagrama H-R, (ver figura 2.S). 

En 1911 Herztprung encontró una relación entre el índice de color y la magnitud visual aparente 
en un estudio realizado sobre cUmulos de estrellas. En 1913 Russel1 colocó en un diagrama las 
estrellas con paralaje conocida, quedando en la ordenada los tipos espectrales y en la abscisa las 
magnitudes absolutas. obteniendo un resultado similar al de Hertzprung. 

El descubrimiento de estos astrónomos es lo que conocemos como diagrama H-R, en memoria de 
Hertzprung-Russell. Cada estrella posee una magnitud absoluta y pertenece a un tipo espectral , 
por 10 cual puede representarse mediante un punto en el diagrama H-R. Como resultado de esto la 
mayor parte de las eSlrellas quedan situadas en la diagonal que recorre desde el ángulo superior 
izquierdo al inferior derecho. Estas estrellas constituyen lo que se conoce como "Secuencia 
Principal" . Hoy en día se calcula que más del 90"1. de las estrellas se encuentran en esta 
secuencIa. 

El diagrama H-R tambien muestra la relación entre la luminosidad y la temperatura de [as 
estrellas. En el diagrama H-R podemos encontrar estrellas con igual temperatura pero diferente 
clase de luminosidad, efecto que puede venir del radio y la masa (efecto de la fuerza de 
gravedad) de cada estrella. Esto permite dividirlas por su clase de luminosidad, asignando un 
número romano de l a VI, en la siguiente fonna. 

Esf~lIas de clue de luminosidad I y U. Las estrellas mas luminosas están localizadas sobre el 
borde superior, a lo largo de todos 105 tipos espectrales; se conocen como super gigantes j clase de 
luminosidad 1) y gigantes luminosas (clase de luminosidad 11). 
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Esl~lIa5 de dJlse de luminosidad UI y IV. Sobre la secuencia principal al cemro. por arriba de 
las estrellas tipo A y F, se encuentran dos grupos de estrellas conocidas m ma Gig8n1es (ctase de 
luminosidad LII) y sub-gigantes (clase de luminosidad IV). 

E,trellu de chut de luminosidad V. El diagrama HR muestra una banda que se con~ como 
secuencia principal y que se extiende en forma diagonal desde las eslrcll llS O a las estrellas M y 
contiene la mayor pane de las estrellas del estudio. A las estrellas loc,aliJ.adas en la secuencia 
principal se les conoce como estrellas enanas. 

Estrellas de dase de luminosidad VI. Las estrellas localizadas por dehajo de la secuencia 
principal se denominan sub-enanas. y por debajo de la secuencia principal , ~c encuentra un grupo 
de estrellas con alta temperatura y muy poca luminosidad, conocida s como enanas blancas. 
(Parrao, 2002), 

Las clases de luminosidad se subdividen adicionalmente con los sufijos a, b y abo La siguiente 
figura muestra el diagrama H·R. 

Tel1~"lIr3 Sull61ldal (K) 

,,' , 
q 

L " 
" 

, 
'" 

, 
" 

" " o , , 
i " " 

, , " " I 

" , , 

TipQ Espectral 

Figura 2.5. Diagrama Hertzprung-Russell. 



Capítulo 3 

CÚMULOS ABIERTOS 
Y ESTRELLAS VARIABLES 

Las estrellas se encuentran en su mayoria en conjuntos cuya variedad va desde las binarias has!:] 
las inmensas estructuras llamadas Galaxias. Nuestra Galaxia puede representarse como una fina 
capa de estrellas que se extiende uniformemente sobre varios cientos de parsecs y comienza J 

volverse más den!;8. más allá de 2000 pe, conforme nos aproximamos al centro. Si quisiera 
construirse una imagen de la galaxia, se tendria que recurrir a objetos que son lodavü 
reconocibles a grandes distancias. Los cumulos de estrellas son ejemplos de tales objetos_ 

Entre los grupos de estrellas hay tres tipos de cúmulos: cúmulos abiertos. cumulos globulares y 
asociaciones. En este trabajo nuestro objeto de estudio son los cumulos abienos. 

3.1 Cúmulos abiertos. 

Los cUmulos abiertos (ca) son grupos de estrellas ñsicameme unidas por la fuerza de 
gravitacional, dispuestas de forma irregular. Consisten generalmente de cientos o hasta unos 
pocos miles de estrellas que se extienden de tal forma que las estrellas pueden ser faci lmeme 
observadas individualmente_ Tienen alrededor de 4 a 20 pe de diámetro. Alrededor de unos 901) 
c.a. están concentrados a lo largo de la bande de la Via Láctea, indicando que se encuentran en el 
plano de nuestra Galaxia. Por lo que también se les llama cúmulos Galácticos. La mayoría de los 
c.a. son jóvenes, ya que están formados de estrellas jóvenes o nubes asociadas a la formacion de 
estrellas. Sus estrellas mas brillantes son la tipo espectral O y B. 

3.2 Clasificación de estrellas variables 

Las estrellas variables juegan un rol especial en la investigación aSITonómica porque son 
abundantes y abarcan un amplio rango de tipos espectrales, lamanos, masas densidades y edades 
En 1912 Henrietta wvitt descubrió que la luminosidad de las variables cefeidas en la nuboe 
pequeña de Magallanes esuin directamente relacionadas con sus periodos Las estrellas RR de 
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Lyrae, novas y super novas tambien habían sido usadas como estandarcs por medio de las cua les 
se pocHa calibrar la distancia al cúmulo de estrellas y galaxias. En este trabajo el tipo de estrellas 
que nos interesa son las estrellas tipo Delia Seuti . 

Las estrellas variables son nombradas de acuerdo a una convención algo torpe que creció poco a 
poco con los anos. A la primer variable designada en una constelación le es asignada la lelra R y 
la rorma posesiva del nombre de la constelación, como en R Andrornedae. De la letra A hasta la 
Q son saltadas para evitar confusión con alguna vieja designación de estrellas no variables. Las 
estrellas subsecuentemente confirmadas en la misma constelación son etiquetadas S. T, o.o ,Z, y 
entonces sigue RR, RS, ... RZ, SS, ST y así sucesivamente hasta ZZ. Una vez que estas 54 
designaciones han sido usadas, los nombres continuan con AA, AB, ... ,AZ. BB, BC, . . ,BZ y asi 
hasta QZ, excepto que las combinaciones con la letra J son omitidas. En esta forma , se pueden 
nombrar 334 estrellas variables en cada constelación Mas alla de este punlO son etiquetadas con 
VJ35, V336 y así sucesivamente. Las variables que ya tienen nombres que usan letras griegas. 
tales como Il Persei O ó Cephei, generalmente no reciben nuevas designaciones. 

J.J Esquema de estrellas variables 

Todas las estrellas sufren cambios en su luminosidad y brillo en las diferentes etapas de su 
evolución. Existen, sin embargo, algunas cuyo cambio se verifica con rapidez en intervalos de 
tiempo mensurables por los humanos. a ellas se les denomina Variables 

Los cambios en magnitud aparente se representan en gnificas llamadas curvas de luz. En ellas, se 
observa la amplitud o diferencia entre el brillo max imo y minimo y el periodo o tiempo en el que 
se realiza un ciclo de cambio completo. 

Para clasificar las estrellas variables se toma en cuenta el mecani smo por el cual su bri llo cambia. 
Actualmente las variables se clasifi can en: 

Extrinst!cm·. Los cambios no dependen de condiciones físicas dc las estrellas sino por 
condiciones externas como el eclipse por una estrella compañera o por efecto de la rotación 
estelar. 

• Binarias eclipsantes . 

Intrinsecas . La variabilidad del brillo se acompaña de cambios en las características li sicas de 
la estrella y estan en general relacionadas con cambios evolutivos. 

• Pulsantes 

• Eruptivas 

• Cataclismícas 

• Variables de rayos X 

• Otros tipos 
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Las variables intrínsecas (pulsantes) son estrellas que se encuentran.en una elapa de evolucion 
mayor que la del Sol. debido a que han quemado todo el hidrpseno ·de su nucleo, lo que quiere 
decir que la mayoría de ellas son gigantes, aunque tambi¿n se les puede encontrar entre la 
secuencia principal y las enanas blancas. En este tipo ele estrella las nuctuaciones en la 
luminosidad de la estrella son causadas por procesos fi ~icos que se producen en su interior: esto 
ocurre por la combinación de de dos fuerzas que actúan sobre la estrella: por un lado la fuerza 
debido a la presión de radiación, que tiende a expandir a la estrella y por otro la fuerza 
gravit3cional que la tiende a contraer. La clasificación de este tipo de estrella se real iza 
principalmente por su período de pulsación, el cual puede cambiar desde fracciones de segundo 
hasta años. 

1. EXTRiNSECAS 
1.1. Eclipsantes 

1 1.1 Binarias 
1.1.2 Eclipsantes tipo Algol 
1.1.3 Eclipsantes tipo p Lyrae 
1.1.4 Eclipsantes tipo W Urna 

2. INTRiNSECAS 
2.1. Pulsantes 

2.1. 1. Pulsantes cefeidas de largo período 
2.1.1.1. PrototipoCephei 
2.1. 1.2. Prototipo W Virginia 

2.1.2. Pulsantes cefeidas de cono periodo 
2.1.3. Tipo RVTauri 
2.1.4. Tipo P Canis Majoris 
2.1.5. Tipo /j Seuli 
2. 1.6. Tipo (12 Canurn Venaticorurn 
2.17. Pulsanles de largo periodo tipo MIR A 

2.1.7. 1. Tipo M 
2.1.7.2. Tipo S 
2. 1.7.3. Tipo N 

2.1 .8. Pulsantes semirregulares 
2.1.8.1. Tipo SRa 
2.1.8.2. Tipo SRb 
2. 1.8 3. Tipo SRc 
2.1.8.4. Tipo SRd 

2.2. Eruptivas 
2.2. 1. Irregulares eruptivas 

2.2 .1 1 Tipo la 
2.2.1.2. Tipo In 

2.2.1.2 . 1. Tipo Ina 
2.2.1.2.2 Tipo Inb 

2.2.1.3 . Tipo T Tauri 
2.2.1.4 . Tipo flash (UVn) 
2.21 .5. Irregulares rápidas (Is) 



2.2 I 5. 1 Tipo Isa 
2.2.1.5.2 Tipo Isb 

2.2.1.6. Irregulares del tipo UV Celi o flare Star (estrellas ráfaga) 
2.2.2. Irregulares del lipo Nova o cuasi-nova 

2.2.2.1 Supemovas 
2.2.2.2. Novas (N) 
2.2.2.3 . Tipo Z Andrómeda 
2.2.2.4. Tipo R Corona Boreales 
2.2.2.5. Tipo U Geminorum o SS Cygni 
2.2.2.6. Tipo Z Camelopardalis 

3.4 Estrellas tipo 8 Seuti 

Las estellas tipo delta Scuti son variables pulsantes de li po~ espectrales A a F con clases de 
luminosidad V a lit. Tienen pulsaciones radiales y no r~ di:llcs con periodos que van de 30 
minutos a 8 horas, es decir, «04.3) y amplitudes fotométricas menores a 1 magnitud. Después dt' 
las enanas blancaS son las segundas variables pulsantes más abu ndantes en nuestra galaxia 

La variabilidad del prototipo de este tipo de estrella fu e Ik scubierta por Fath (1935). Smith 
(1955) llamó a estos objetos "cefeidas enanas" porque paI C(~¡ln diferentes de las estrellas RR de 
Lyrae por su alta metalicidad (sobre el promedio) y su Jifl'H lite relación período-Iumunisidad 
Bessell (1%9) introdujo la designación "estrellas Al Vrlorum" para todos los objelOs con 
amplitudes más grandes que 0.3 mago Ya que la diferem:j¡¡ es principalmente fenomenológica . 
Breger (1979, 1980) sugirió llamar a esos objetos "estrd l ll~ n elta Seuti" Esta designación es 
muy aceptada actualmente. Los objetos pobres en metllli (:idad son llamados "estrellas SX 
Phoenecis" (Nemec & Mateo 1990). 

En la actualidad lo que antes eran '"cefeidas enanas" son lI ¡¡m~das "estrellas Delta Scuti de alt3 
amplitud". Su comportamiento pulsacional difiere sustancinlmente de los objetos con baja~ 
amplitudes. Parecen tener sólo uno o dos modos radiales excitados (con la excepción de Al 
Ve!orurn, Walraven et al. 1992). En la mayoría de 1('$ casos, u~ci lan en el modo fundamental o ~ll 

primer armónico y se asemejan a las estrellas variables pubueionales dasicas. como las cefeida ; 
o las RR de Lyrae. Sin embargo, no es claro si sus pulslIcinnes radiales son excitadas en un 
número de estrellas Delta Seuti de alta amplitud . 

Las estrellas ó .Seuti obedecen una relación color-período-luminosidad (RCPL). la cual es unJ 
relación fundamental en el estudio de las estrellas variable~ . En ciertos tipos de variables com" 
las Cefeidas, esta relación permanece constante lo que pr.nn ite ut ilizarlas como indicadore,; 
estándares de distancia a sistemas estelares lejanos. En la fl gUla 3.1 se muestra esta relación para 
estrellas ó Seuti. Ya que la constante de pulsación Q no cambia mucho sobre toda la pane baja de 



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) determinó el RCPL observado para estrellas 6 Scuti de Pop. 1: 

M, = -3 .05 log P + 8.46 {b-y)0 - 3.12 (3 . 1) 

Notaron también que el valor promedio de Q para estrellas 6 Scuti decrece cuando se incrementa 
la temperatura, es decir, las estrellas más calientes oscilan en sobretonos más 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 últimos resultados muestran que tal separación puede no ser real (Breger, 1995) . 
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Figura 3.l. Relación período-luminosidad. Los puntos sólidos 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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círculos abiertos indican las posiciones previas de las estrellas HR 238 (arriba a la izquierda) y 
HR 4746 abajo a la derei;:ha_ 

3.5 Estrellas o Scuti en cúmulos abiertos 

Las estrellas pulsantes lipo & Scuti dan al astrónomo una importante herramienta para probar la 
estructura estelar y teona de evolución ya que se puede asumir la misma distancia, edad. 
abundancia química inicial y enrojecimiento interestelar para todas las estrellas en el mismo 
cUmulo. Esto constriñe fuertemente el eslatus evolucionarío y la identificación de los modos de 
las frecuencias observadas. Las ti Seuti que se han encontrado en cúmulos abiertos tienden a 
mostrar periodos cortos y amplitudes muy bajas, con una sola cllcepcion (V32 en NGC 5999, 
Pielrzynski el al. 1998) de la cual no esta confirmada su membresia y muestra una amplitud de 
fJ.V = 0"',24 . Hay pocos cúmulos que contienen estrellas S Seuti con periodos mas largos que Od.1 
(NGC 2264, NGC 5999, NGC 3496, NGC 7654). 

3.6 Estrellas ¡; Seuti en el diagrama Herzsprung-Russell. 

En esta sección se mostrara la localización de las variables S Seuti del catálogo ROO en el 
diagrama H-R con base en su fotometria Stromsren-Crawford u~'hyp. Las estrellas S Seuti están 
localizadas en el diagrama H-R dentro de los limites donde la secuencia principal corta la 
secuencia principal, entre los tipos espectrales AO y F2 (ver figura 3.2). Los límites de la franja 
de inestabilidad no son del todo absolutos, pero indic.an la región donde las pulsaciones son más 
probables. 

En términos generales en las estrellas tipo S Scuti el periodo de pulsación es menor a 0.3 días con 
una amplitud típic.a de 0.02 mago 

Las propiedades de las estrel1as S Seut; que se encuentran en la secuencia principal difieren de 
aquellas S Scut; que tienen mayor luminosidad, pues en la secuencia principal los períodos son de 
alrededor de una hora y las amplitudes son pequeñas (::5 0.02 mag.). Las más luminosas tienen 
periodos más largos y casi siempre muestran amplitudes grandes. 

Muchas estrellas Ó Seut; muestran curvas de luz con fase y amplitudes variables. Esto nos obliga 
a preguntamos ¿son realmente las estrellas ó Scuti variables periódicas? Las curvas de luz de 
muchas estrellas, especialmente las que tienen amplitudes pequeñas. a menudo, varian de ciclo a 
ciclo. Usualmente se adoptan dos hipótesis para explicar este comportamiento: l) Ambos, el 
periodo y la amplitud son inestables o 2) El componamiento es sólo aparente y es c.ausado por la 
interacción de dos o más modos con periodos constantes. . 
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Figura 3.2 Posición de 3 I g estrellas ti Scuti en el diagrama H-R. Las estrellas fuera de los bordes 
de la franja de inestabilidad se marcaron con sus nombres por sus ¡nusuales posiciones. Tomada 
de E. Rodriguez& Breger, 2001 
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Capítulo 4 

OBSERVACIONES Y REDUCCIÓN DE DATOS 

4.1 Adquisición de datos. 

Las observaciones fotométricas se llevaron a cabo en el Observatorio Astronómico 
Nacional de la UNAM, situado en la Sierra de San Pedro Mártir, Re. None, en cuatro diferentes 
temporadas, 1996, 2000, 200 I Y 2003 Para la adquisición de los datos folometricos se usó el 
telescopio de 1. 5 metros de diámetro con un espectro fotómetro multicanal que permite la 
observación simultánea en los filtros ,,6~ yen los filtros ancho y angosto que detine 1/~ . A este 
equipo se le conoce también como fotómetro Danés y se puede encontrar una descripción de este 
equipo en el reporte de Schuster & Nissen ( 1988). Esencialmente el fotómetro consta de las 
siguientes componentes: diafragmas, espejos, oculares, lentes (acromática y de Fabry), rejilla. 
filtros, lúbos fotomultiplicadores y un sistema de conteo. 

El propósito de los diafragmas es limitar la cantidad de luz del cielo que es visto por el detector 
mientras pasa la luz del objeto elegido_ Este tiene un diámetro aproximadamente de un minuto de 
arco ( 1 ') Y es colocado en el plano focal del telescopio. El arreglo del espejo, la retícula y el 
ocular permite ver un campo grande y centrar la estrella sobre la retícula; cuando el espejo se 
saca de la trayectoria óptica, la luz del objeto elegido puede pasar a través del diafragma_ Las 
lentes de Fabry tiene dos funciones : minimizar el movimiento de la imagen estelar sobre el 
fotocátodo a pesar del movimiento inevitable de la imagen estelar primaria debido a la 
turbulencia atmosférica y al sistema de guiado del telescopio que no es perfecto. Por otro lado 
convierte la imagen puntual primaria en una imagen que cubre gran parte del fotocá.todo (produce 
una imagen de la medida requerida sobre el fotocá.todo) . El propósito de un filtro es restringir el 
intervalo de longitud de onda del sistema a una longitud de particular interes_ La rejilla 
descompone el haz en diferentes longitudes de onda. Los tubos fotomultiplicadores son tos 
detectores donde los fotones inciden liberando electrones en fonna de cascada y la salida consiste 
en una serie de pulsos. Por último el sistema de conteo es el mecanismo que registra los pulsos de 
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salida o corriente eléctrica para su medición . En la figura 4.1 
fotómetro de seis canales que son descritos como sigue: 

se muestran los elementos del 
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Figura 4.1 Fotómetro uvbyp de seis canales. 
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A. Placa giratoria con tres posiciones (cerrado. abierto y filtro de densidad neutra con transmisión 
del 10010 = 2.5 magnitudes), 

B. Depolarizador, que puede ser insenado en el rayo de luz de H ,> 

C. Diafragmas de enlTada sobre una rueda giratoria, que sólo dejan pasar la luz seleccionada. 
D. Espejo que refleja la luz a la selección HIl 

E. Lentes acromatic8S f/6. longitud focal 402 nm. Coliman el haz y lo envían a la rejilla de 
difracción. 

F. Rejilla dI! 1200 lineas/mm. Descompone el haz de luz, seleccionando las distintas longitudes 
de onda a observar. 

G. Unidad de aberturas en el plano focal de las lentes acromatlcas Permiten el paso de 4 
intervalos de longitud de onda que corresponden a los anchos espectrales de las bandas II.vby. 

H. Espejos. Reflejan la luz que pasa por las aberturas hacia los filtros de interferencia. 

1. Filtros de densidad neutra con 50"10 de transmisión en los canales l' y h. 

J. Lentes de Fabry que son usadas como lentes auxiliares para proyectar la imagen del objetivo 
sobre el detector, los filtros de interferencia delinen las bandas espectrales que pasan por los 
canales. . 

K. Fotomultiplicadores tipo EMI 9789QA. con fotocátodo de metal alcalino, que es la capa 
sensible a la luz donde los fotones inciden liberando electrones. 

Para poder transfonnar los datos al sistema absoluto ti&, se observaron un conjunto de estMldares 
fotométricas. Los valores obtenidos de las estrellas estándares y todas las estrellas brillantes 
observadas son la media de cinco integraciones de 10 seguodos cada una. En la temporada de 
1996 se observaron un total de 50 estrellas en la dirección de NGC 6823. En la temporada del 
2000 pocas estrellas de este cúmulo fueron observadas y como se verá más adelante fueron 
empleadas para propósitos de calibración para la temporada de 1996. En la temporada de 200 I se 
observaron pocas estrellas del cúmulo junIo con dos estrellas reponadas como variables por 
Pigulski el al. (2000) y como son mucho menos brillantes que el resto de las estrellas observadas, 
se hicieron varias repeticiones para tene-r mejores datos. Finalmente, en la temporada de agosto 
de 2003 sólo se observaron las dos eslreUas variables y cinco estrellas bri llantes del cúmulo, 
nuevamente con la intención de confinnKr y mejorar los resultados obtenidos en 2001 . 

4.2 Método de reducción. 

La reducción de cada temporada se hizo por separado. la temporada de 1996 estaba 
planeada para observar las estrellas más brillantes de los cúmulos NGC 6823 Y NGC 653 1 en tres 
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circulos concéntricos de 5' centrados en la cana de identificación de Hoag el. al. ( 196\) alrededor 
de la magnitud 12, pero tenia el inconveniente que el rango de magnitud V de las estrellas 
estándares no era suficientemente grande para realizar una transformación adecuada. En vista de 
esto se planeó la temporada del 2000 como se mencionó antes, en la que se observaron estrellas 
de los cúmulos NGC 6823 y NGC 653 I que fueron usadas como estándares se<:undarias en la 
transformación de la temporada de 1996. Ademas se obtuvieron medidas fotomelncas de las 
estrellas variables recientemente descubienas por Pigulski et al. (2000), lo que hizo deseable 
analizarlas para obtener sus caracteristicas. Dado que estas estrellas alcanzan los limites 
obsecvacionales de nuestro sistema de observación. se planearon las temporadas del 2001 Y 2003 
Y fueron llevadas a cabo principalmente para confirmar los índices de color. 

La reducción de la temporada de 2000 será descrita primero ya que la reducción de los datos de 
1996 se basa en ésta. Los datos fueron adquiridos en la temporada deI S al 12 de julio de 2000. El 
procedimiento de reducción de toda la temporada fue hecho a través de los paquetes numéricos 
NABAPHOT (Narrow Band Photometry) elaborado por Arellano-Ferro & L. Parrao, 1988 y 
DAMADAP (L. Parrao 2000), los cuales reducen los datos al sistema estándar y las coordenadas 
referidas al equinoccio medio de la fecha respectiva. NABAPHOT consiste de los siguientes 
pasos. 

a) Separa las observaciones uvby de las observaciones 13. 

b) Calcula el promedio de las integraciones por segundo de cada estrella y cielo, además resta las 
mediciones de cielo y corrige por tiempo muerto. Lo anterior es por que los datos obtenidos en el 
telescopio de 1.5 metros de diámetro son numeros de fotones por segundo. El tiempo de 
integración utilizado dependerá del brillo aparente de la estrella. de tal forma que la llegada de 
fotones tiene una distribución de Poisson: entonces el error relativo estará dado por la eco 2.2. 

Las mediciones se corrigen por tiempo muerto utilizando la eco 2.1 porque en el fOlomultiplicador 
el número de fotones contados es menos que el número de fotones que en realidad llegan. 

c) Una vez hechas las correcciones por tiempo muerto y de cielo, se realiza la transformación a 
magnitudes mediante la expresión: 

mi = -2.5 log N; (4.1) 

donde m, es la magnitud correspondiente a la banda i (u.v,b,y) y Ni es el número de cuentas 
corregidas para la banda i. También se calculan los colores instrumentales c¡ y se corrige por 
extinción atmosférica. En general se utilizaron los valores de los coeficientes medios. 

d) Calcula las constantes de transformación del sistema instrumental al sistema estandar a través 
de las siguientes ecuaciones: 

V.d = A+y¡+ B(b - y)¡ 

(b - y)., ' e + D(b - y, 

mllld = E + Fmti + G(b - y)¡ (4 .2) 
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Ct std = H + l.; + J(b - y)¡ 

Hiistd = K + L Hp; 

Donde los subíndices i representan los valores instrumentales y las constantes A,B, .,L son las 
constantes de transformación al sistema estándar. Recordamos que el índice H13 no está afectado 
por extinción. 

e) Con las magnitudes instrumentales y las constantes de transformación se calculan los valores 
de las magnitudes y colores (v, b - y, m1, c1 y p) de las estrellas en el sistema estándar. 

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

Los cálculos de los valores en el sistema estándar fueron hechos de la siguiente manera: Los 
valores fotométricos estándares utilizados para la transformación son los listados por el 
Almanaque Astronómico, aunque algunos fueron tomados de una lista de Olsen (1983) para 
incluir las estrellas más débiles, y finalmente unas pocas más fueron tomadas del cúmulo abierto 
NGC 6882/5 el cual fue observado previamente en una temporada llevada a cabo en 1986 para 
extender los rangos mi y V 

Los coeficientes definidos por las ecuaciones 4.2 y que ajustan los datos al sistema estándar son 
los definidos por Gronbech, Olsen y Stromgren (1976) en los que los coeficientes D, F, H y L son 
las pendientes; B, J, e l son los coeficientes de los terminas de color de las ecuaciones de 
transformación. En la Tabla 4.1, se muestran los coeficientes de transformación en b - y, menos y 
más grande que 0.4 para permitir la dependencia (b - y) vs m1 ( Gronbech et al 1976). Las 
incertidumbres fueron evaluadas en la siguiente manera las diferencias promedio, datos del 
presente trabajo menos los datos estándares, fueron evaluadas y dan una incertidumbre para la 
transformación de la temporada; estas diferencias son presentadas en la tabla 4.2. 

T bl 4 1 C fi . a a oe 1c1entes d fi b "d e trans ormac1on o tem os para to d d b as as tempora as o serva das. 
Temporada B D F J H I L 

2000 allv4 .011 0.984 l.277 
2000 b-y<0.4 1.088 0.010 0.999 0105 
2000 b-y>0.4 1.076 -O 008 1.060 0.205 
1996 ali -.067 1.030 0.928 0.034 1027 0.165 l.243 
2001 .020 .991 1.012 -.002 1001 .1478 0.958 

Tabla 4.2 Diferencias promedio de datos del presente trabajo menos datos estándares, lo cual da 
un · "d b 1 fi · · d 1 d a mcert1 um re para a trans ormac10n e a tempora a. 

Temporada V b-y mi el 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 



1996 ali 0.046 .024 
2001 .030 .012 
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Figura 4.2 Diagrama de t1ujo de programas de NABAPHOT. 
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0.006 
0.029 

Como una prueba de la bondad de nuestra transformación, las estrellas que fueron observadas en 
la dirección 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 descripción de cada uno de los programas de 
NABAPHOT 

Tabla 4 3 Valores fotométricos de las estrellas observadas en la dirección de NGC6882/5 
fD V cr ley cr mi cr mi cr N 

H06 8.666 O.OJO 0.682 0.004 0.545 0.002 0.317 0.045 4 
H08 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 
Hll 9.550 0.023 0.772 0.005 0.617 0.009 0.147 0.142 4 
H\6 9.884 0.028 0.418 0.006 0.134 0.004 0.454 0.049 4 
Hl7 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 
H03 

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 
desviación estándar de 0.012 mag. En un rango de 5.8ª 10.5 mag, para una muestra de 8 estrellas. 

Algunos detalles más se pueden encontrar al final de esta tesis en el artículo adjunto que tiene por 
título uvbyp PHOTOELECTRIC PHOTOMETRY OF THE OPEN CLUSTER NGC 6823. 
De J. H. Peña et al. (2003). 

Las estrellas de los cúmulos NGC 653 l y NGC 6823 que se utilizaron como estándares 
secundarias para la temporada de 1996 son listadas en la tabla 4 .4. Se hizo una comparación 
directa para las estrellas de NGC 6823 que estaban en común con Hoag et al. ( 1961 ). Esta 
muestra consistió de 11 estrellas en un rango de magnitud de 8 a 12.5 mag, y en B - V el 
intervalo es de O.O a 0.88 mag, y los coeficientes de correlación obtenidos son de 0.996 y 0.993 , 
respectivamente. 

b d d 12000. Ta la 4.4 Estrellas están ares secundanas de NGC 6531 v NGC 6823 de a temporada e 
NGC b-y mi el 13 

fD V 

6531 AHOl 7.821 0.071 0.009 -.008 2.608 
6531 AH03 9.181 0.088 0.014 0.050 2.649 
6531 AHlO 9.942 0.090 0.048 0.168 2.672 

6531 AH21 11.386 0.129 0.074 0.433 2.718 

6531 AHll 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 AH09 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 
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6823 E93 12.681 0.657 -.135 -. 107 2.693 
6823 E57 12 .187 0.351 0.007 0.076 2.466 
6823 E59 13 .606 -.045 0.343 -.030 

Para estar seguros que nuestra transformación al sistema estándar es realmente buena se hizo una 
comparación con varios autores; Erickson ( 1971 ), Stone ( 1988) y Pigulski (2000) . Las gráficas de 
esta comparación se muestran en la figura 4.3. 
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Figura 4.3. Comparación entre los valores fotométricos obtenidos con los valores de la literatura. 

Para la temporada del 2001 la meta principal, a NGC 6823, fue la observación de las dos estrellas 
variables de período corto encontradas por Pigulski et al. (2000) . La temporada consistió de sólo 
4 noches de las cuales las variables fueron observadas en sólo dos debido al brillo del cielo y a la 
debilidad de las estrellas. 
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4.3 Oesenrojecimiento de magnitudes e índices de color 

El procedimiento seguido para detenninar el enrojecimiento y los valores desenrojecidos a panir 
de los índices fotométricos ya se ha hecho para estrellas A y F (R. Peniche y J. H. Peña, 1990) 
con los criterios de Nissen (1988), que está basado en un estudio de cúmulos abiertos por medio 
de la fotomctria de Stromgren, que sigue a calibración estaooar de Crawford (1 975, 1979). Para 
desenrojecer las magnitudes e índices de color se usan las ecuaciones que se muestran 
posteriormente en e l texto, como entrada al programa presentado en el apéndice (Peniche y Peña 
1990); también calcula el índice de metalicidad y la distancia Nissen ( 1988). El programa usa un 
archivo de entrada que contiene los valores de: Il, Y, b - y. mI yel estándar, el cual se usa para 
hacer la interpolación en el ¡ndice Il. También requiere como entrada el archivo final que se 
obtuvo con el paquete de reducción NABAPHOT el cual contiene información como: oombre de 
la estrella y las magnitudes y el índice de color: Y, b - y, mi, cl y Il. Como el índice Il es 
independiente del bloqueo de lineas, a diferencia de (b - y)o. este valor de Il observado se usa 
junto con las relaciones estándares entre el índice y los colores intrinsecos apropiados al intervalo 
espectral específi co. A panir de Il se derivan los valores intrinsecos de los demas índices (Vo, (b 
y)o, m lO, y CIO~ 

De las siguientes ecuaciones (Crawford y MandwewaJa. 1976) es posible calcular el 
enrojecim iento sufrido por el índice (b - y), es decir. E(b - y) y Jos índices de color 
desenrojeódos C(I y TTJo . 

E(b - y) ~ (b - y) - (b - y~ 

C{I = Cl - 0.25 E(b - y) (4.3.1) 

mo= m¡ + OJE(b - y) 

donde (b - y), mi y el son los índices de color observados. Además de las ecuaciones anteriores 
se necesita otra ecuación para calcular e l valor de (b - y)¡¡. que depende del tipo espectral de la 
estrella. 

Para estrellas del tipo A y F Crawford (1975, 1979) derivó las siguientes relaciones: 

(b - y)o = K + I.lI .6.Ji + 2.7.6.Ji2 - 0.05&:0 - (0. 1 + 3.6óJi)OTTJo 14 .3.2) 

donde.6.Ji = 2.72 • Ji . K = 0.218, omo = mlhi .... ,(Ji) - m¡Ob«<'" y &c,¡ '" C¡hi .... - C1Obscr.oda. 

De la cual m¡h ...... es la re lación que existe entre mI y Il para el cúmulo de las Híadas. Siendo las 
Híadas el punto origen del que se calcula la &1110 y oc,¡. El trabajo de Crawford (1975) es muy 
importante pues establece el punto cero de la calibración de la magnitud absoluta.. estableciendo 
el índice de color inlrinsecos (b - y)o y diferencias de índice de color ffi(I y C{I intrínsecos en el 
sistema de Stromgren. 
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Para estrellas tipo A (2 . 72 < 13 < 2 88) Crawford ( 1979) separó la calibración de indice de color 
intrínseco en dos posibilidades: 

Si 8rn0 < O entonces: 

(b - y)o = 2.946 - 1 0013 - o Ioeo - o 25Bmo (43 .3) 

si 8rn0 > O entonces: 

(b - y)o = 2.946 - 10013 - O IBeo 

Con la inclusión de algunas estrellas como estándares secundarias, la reducción de la temporada 
de 1996 se hizo con la certeza de que las magnitudes de las estrellas estándares cubrían un rango 
suficientemente amplio . Estos rangos fueron suficientemente amplios en cada color de manera 
que no se tuvo que hacer ninguna extrapolación, y por la dependencia de m1 y c1 de b - y, sólo 
se consideraron los valores de b - y < 04 los cuales de acuerdo con Grónbech et al. (1976) 
corresponden al rango espectral O - G2 para los cuales tenemos procedimientos de calibración. 
Para estrellas de tipo más tardío que G2, no existen calibraciones (Lindroos 1980). 

Las incertidumbres individuales fueron determinadas calculando las desviaciones estándar 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 razón de la señal 
de ruido lo suficientemente grande para determinar con una aproximación mejor que 0.03 mag 
para las estrellas más débiles. Como prueba adicional, los valores de salida fotométricos 'fueron 
comparados con los valores estándar considerados de la literatura o de los obtenidos en la 
temporada del 2000, y la regresión lineal de esta comparación es presentada en la tabla 5, y sus 
respectivas gráficas en la figura 4.5 . Los únicos valores discfdantes fueron los siguientes: AHOI 
(N6501) en V más las estrellas estándares HD209357 en b-y ·y HD182941 en mi y W78 (E59) en 
NGC 6823 en magnitud y en color, implicando posibles estrellas variables o menos 
probablemente, mal identificadas. 

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

-·-------·-----·------·-·---~----

A B R Error N 
- . ·-

V -0.058 1008 0.998 o 121 32 

b-y 0.021 0.926 0.966 0.051 32 

m1 -0.024 0.987 0.987 0.048 32 

C¡ 0.005 0.991 0.993 0.045 33 
---------------·--N••-·-----·-·--·---- --
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Gráfica 4.5. Comparación de los resultados fotométricos de la temporada del 2000 con los 
valores estándares en la literatura. 

~ 
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CAPITULO 5. ANÁLISIS Y DISCUSIÓN 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 l y 2 dan el número ID de 
WEBDA (Mermilliod, 2000) & Erickson (1971), respectivamente; la columna 3, la magnitud V; 
las columnas 4 a 6, los índices de color b-y, mi y el ; la columna 7 lista los valores /3. la columna 8 
reporta la temporada en la cual las observaciones fueron obtenidas y la columna 9 indica la 
membresía al cúmulo. 

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, más 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-P, 

5.2. Análisis e interpretación. En resumen, pensamos que los valores aquí son adecuadamente 
correctos, al menos cuando son comparados con la compilación con Erickson (1971) y 
Mermilliod (2000), ambos en V y b-y y, los índices de color u-b. Por lo tanto, dada la naturaleza 
del instrumento empleado y las incertidumbres alcanzadas para las estrellas estándares, así como 
la atención especial que fue dada a las observaciones de las dos variables, podemos concluir que 
los resultados deducidos son correctos. Se hará ahora un intento por descubrir la naturaleza del 
cúmulo. La fotometría uvby-p ha sido compilada (Tabla 5.1) y de ésta se determinaron los colores 
desenrojecidos, tabla 5.2. Parámetros fisicos tales como log Te y log g para las estrellas y 
metalicidades y edad para el cúmulo pueden ser extraídas. 

T bl 52E a a nr0Jec1m1ento y d esenro1ec1m1ento d 1 e as estre 11 b d NGC 6823 as rruem ro e 
ID (webda- E(b·y) (b-y)o l11i) Co p Yo M, DM dist(pc) 
erickson) 
013-068 0.521 -0.124 0.109 -0.124 2.605 7.53 -4.22 11.75 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 -l.77 12.04 2561 
109-077 0.694 -0.12 0.121 -0.075 2.574 7.40 -4.81 12.21 2765 
219- 0.655 -0.119 0.14 -0.062 2.636 9.36 -3.15 12.51 3177 
009-088 0.747 -0.123 0.154 -0. l l l 2.61 l 8.61 -3.98 12.59 3294 
422-024 0.679 -0.119 0.172 -0.059 2.608 8.90 -3.69 12.60 3305 
187-052 0.513 -0.059 0.184 0.498 2.685 11.30 -1 .32 12.62 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 -O 081 2.621 9.28 -3.55 12.83 3689 
218-08 l 0.632 -0.138 0.103 -0.247 2.605 8.32 -4.52 12.84 3700 
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002-074 0.624 -0.125 0.099 -0.134 2.595 8.52 -4.55 13.07 4108 

mean 0.598 12.475 3177 

o 0.119 0.414 579 

5.3 EL CÚMULO 

El cúmulo NGC 6823 es parte de la asociación Vulpecula OB-I (Morgan et al., 1953), está 
localizado en el plano galáctico en 111 = 59°.4, b11 = -O". l. Estudios fotométricos del cúmulo 
indican que se encuentra inmerso en una enorme región con absorción variable que hace dificil 
la interpretación de su diagrama color magnitud y la determinación 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 cúmulo NGC 6823 . 

autores fecha publicación Vol,oao método N Remarks 
Barkhatova 1957 Astronomiche 34, 822 Fotometria UBV 212 La distancia del 

skii Journal cúmulo al Sol es de 
1880 -2000 os . 

Hoag et . 1961 Publ. USNO XVII,Part Fotometria UBV 31 Hace una compilación. .,l. Second Ser. VII, 343 
1 .c;rickson 1971 A&A 10, 270 Movimientos 146 Calcula las 

propios probabilidades de 
membresia al cúmulo 

para 92 estrellas más 
brillantes que la 

maonitud visual 13. o 
Sanders 1971 A&A 14, 226 Movimientos 43 

orooios 
Turner 1979 JRASC 73,74 Espectroscopia 24 Distancia al cúmulo 

de 2300 pe; extinción 
anómala en algunas 
reoiones del cúmulo. 

Sagar & 1981 Astrphys. 75,465 Fotometria UBV 41 Las estrellas del 
Joshi Space Sci. cúmulo no tienen la 

misma edad; distancia 
de 3500 pe. 

Kuznetsov 1981 Astrometriia No. 45, ' Espectroscopia 28 9 Clasificación 
i 53 espectral de 289 

Astrofizika espectros estelares 
hasta maonitud 15. 0 

Stone 1988 Astron. J. 9ó, 1389 Fotometria UBV 45 61% de las estrellas 
miembros del cúmulo 
son hrillantes y se 
encuentran en la 
corona. Se asume la 
existencia de objetos 
PMS en la corona. 

Kuznetsov 1988 Kinematica i 4, 80 Estudio Muestra la 
Fizika cinématico, incompati bilidad de 

Nebesnvkh fotométrico v los oarámetros 
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Tel espec tros cópic ci n emáticos de 

º - cie rtas estrellas c on 
su s características 
espectrales y 
fotométricas. 

Guetter 1991 Astron. J. 103,197 fotometría eco 45 Distancia de 2100 pe. 
UBV La s est rellas en el 

sistema trapecio son 
las más jóvenes, las 
del núcleo son de 
edad intermedia y las 
de la corona son las 
más viejas. 

Kuznet,;ov & 1992 Kinematica i 8, No. 4, Nueva Se muestra que el 
Lazorenko fizika 76 selección de número de estrellas 

Nebesnykh miembros del dados como miembros 
Tel c úmulo basada del cúmulo en 

en datos estudios previos está 
fotométricos sobreest imado por un 
espectrales y f a c tor de dos. 
cinemáticos. 

Kuznetsov, 1993 A&A 278 , No. Estudio de Una nueva 
Lazorenko & 1, 43 membresia en aproximación al 
Lazorenko un espacio pr oblema de membresia 

multidimension basado sobre la 
a l de datos. evaluación de la 

función de densidad 
de probabilidad en un 
e s pacio 
multidimensional 

• omeqa . 
Shi 1999 A&ASSer 136, 313 Espectrocopia 77 Espectro de 77 

estrellas que 
Erickson asume que 
s o n miembro s del 
cúmulo. 

Pigulski, 2000 Acta 50 ' 113 eco fotmetria 31 6 Postula la existencia 
et al. Astronomica H, - BV (RC)c de dos estrellas tipo 

13 Scuti pre-secuenc ia 
principal en NGC 
68 2 3. 

Presente 2001 fotometría 60 
trabajo ubvy-H6 

La membresía al cúmulo puede ser establecida con las ventajas de la fotometría de Strómgren 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 análisis previos de cúmulos abiertos (Peña y Peniche, 1994). De 
los valores fotométricos para cada estrella, tabla 5.1, primero se determinó la clase espectral a la 
cual pertenecen las estrellas. Puesto que hay casi una determinación de clases espectrales 
completa por Shi & Hu ( 1999) y suponemos que esta clasificación sea correcta. No obstante, 
nuestra clasificación espectral fotométrica fue hecha posicionando cada una de las estrellas en el 
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diagrama [ml]-[cl] de Golay (1974), ver figura 5. 1. Un método alternativo fue a través de la 
consideración de un criterio numérico de la fotometría de Strómgren de Lindroos ( 1980). 

2.0 
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~ .,..... 
~ 0.5 

00 
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•• • • HP57 ... ,/ 
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O.O 0.2 0.4 

[m1] 

• • 

• 

• • 
• 

• 

0 .6 0.8 1. 0 

Figura 5.1. Localización de las estrellas observadas en el diagrama [mi] - [ci] de NGC 6823. 
Las variables de corto período son señaladas. 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 
correlación fue excelente en la muestra de 36 estrellas, por lo que podríamos considerar que la 
clasificación fotométrica de esas estrellas que no estaban clasificadas por Shi & hu ( 1999) está 
bien determinada. 

La aplicación de las prescripciones mencionadas arriba para las estrellas B, A y F dan Mv y de 
éstas el establecimiento de la membresía de cada estrella al cúmulo. Después que esta 
membresía ha sido calculada, parámetros promedio tales como enrojecimiento E(b-y), 
distancia y composición química, [Fe/H] si hay cualquier estrella F, son determinadas para el 
cúmulo. Con los colores desenrojecidos (b-y)0 , mo, y Co se fija la localización de cada estrella 
en las calibraciones de Lester, Gray y Kurucz (1986) quienes calcularon log g y T etr como 
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función de los índices de StrOmgren: La determinación fue h¡x:ha en el diagrama (b-y ) vs 13 
porque para los otros índices de color las mallas se agrupan a altas temperaturas. La 
temperatura efectiva y la gravedad superficial fue también evaluada en el diagrama [clJ- 13 que 
da. sistemáticamente, valores mas altos. Fueron empleados dos métodos adicionales para 
determinar la temperatura efectiva uno de Davis & Shobbrook (1977) y el Olro de SaJona 
(1984), Del primero, Davis & Shobbrook (1977), el siguiente ajuste fue calculado: 

T.rr = 25322.38968-3%34.32203c., + 47432.20536 Col - 23543.605 15 c./ (5.1) 

Mientras que Balons (1984) da las siguientes relaciones: 

Log T.tf = 3.9036-0.4816[cJ-O.529[OJ-O. I 26[cJ l +O.0924[O][ c]-O.40 13(llf (5.2) 

Donde 

[e] = log(e., + 0.2) 

(PI ; log(p· 2.5) 

(5.J) 

(5.4) 

La corrección bolométrica para cada estrella fue tomada de la compilación de Lang (1991) a 
través de los ya evaluados valores de log Tcff. Con esto BC determinado. MM! para cada 
estrella es calculado. La edad del cúmulo puede ser fijada después de establecer la gravedad 
superficial y la temperatura efectiva para cada estrella. La localización de las estrellas más 
calientes en las trazas evolucionarias dan la edad del cúmulo. Primero, los modelos de Claret 
& Gimenez (1989) fueron considerados. Después. la edad fue también encontrada de los 
modelos mas recientes de Meynet. Mermilliod & Maeder (1993). de la cual considera 
overshooting; de sus relaciones analíticas, consideramos que para el rango de temperatura de 
las estrellas dentro del intervalo [4.25: 4.56J para la cual se propone la siguiente relación: 10g 
(edad) = ·3.499 log Tdl" + 22.476 en el punto de separación de las estrellas a la secuencia 
principal (turn-offpoint, STO), con una precisión de 3 x 10.3. 

5.4 RESULTADOS NUMÉRICOS. 

Una vez que es evaluada la distancia a la estrella (tabla 5.2) se pueden calcular una distancia 
media y una desviación estándar para el cúmulo; el criterio para la membresia es establecido 
construyendo un histograma de modulo de distancia para las estrellas observadas y ajustando 
una distribución gaussiana. Como podemos ver en la figura 5.4 .1, la ventaja del método 
uti lizado descansa en el hecho que cada clase puede ser analizada separadamente y no como 
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un todo como en el clásico método de ajuste M-S. La mayoría de las estrellas tipo 8 tienen 
valores centrados en el módulo de distancia de 12.475 mag con una desviación estándar de 
0.414 mag. No hay estrellas A y sólo una estrella tipo F en este rango y las estrellas A y F 
están localizadas a una distancia mucho más cercana, consecuentemente, más allá de los 
límites del cúmulo el cual está constituido de sólo estrellas tempranas, al menos en magnitudes 
alcanzadas en el actual estudio. Una situación similar se encontró en otro estudio de NGC 
2264 (Peña et al. 2002) y las Pleiades. Por supuesto, no se puede hacer una comparación 
significativa por estrella con aquellos trabajos que determinaron su probabilidad de membresía 
al cúmulo NGC 6823 a través del ajuste de la fotometría UBV de las estrellas con el modelo 
teórico MS. Con respecto· a los estudios de movimientos propios, Erickson (1971), Sanders 
(1971) y Kuznetzov (1988), dan una comparación de elementos para discusión . 
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Figura 5.4.1. Histogramas de modulo de distancia para estrellas de diferentes clases 
espectrales en la dirección de NGC 6823. 
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Considerando que son miembros del cúmulo sólo las estrellas B en el rango de módulo de 
distancia de una sigma alrededor del valor medio en un ajuste gaussiano del histograma de 
módulo 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 pe. Las incertidumbres son la desviación 
estándar 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)/O. 70 de 0.854 ± 0.170 el cual está dentro de los límites 
de los valores determinados por Sagar & Joshi (1981), los valores compilados por Tumer 
( 1979), por Lang ( 1991, O. 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 
básicamente correctos ya que de lo que encontramos uno puede considerar que las estrellas en 
la dirección del cúmulo se pueden dividir en un "núcleo" y las regiones exteriores las cuales 
conocemos ahora incluyen algunas estrellas las cuales pertenecen al cúmulo. Las conclusiones 
de Kuznetzov (1988) quien encontró incompatibilidad en los parámetros cinemáticos para 
ciertas estrellas con características espectrales y fotométricas fueron, fundamentalmente, 
correctas. Por supuesto aunque la calibración y método de análisis son correctos, para un 
cúmulo localizado a 3200 pe, es imposible tener un módulo de distancia cercanamente 
idéntico como sería requerido para alcanzar a incertidumbre de sólo 6 pe. 

Una vez que el enrojecimiento ha sido determinado, su substracción nos permite determinar 
Jos colores desenrojecidos de los cuales los parámetros fisicos se pueden determinar. La 
prescripción (b-y )o vs 13 de Lester et al. ( 1986) para las estrellas miembro dan valores de log 
Te presentados en la tabla 5.4. La determinación de la temperatura no fue hecha para las 
estrellas WI87 (E52) y W98 por que no están en el diagrama correspondiente, indicando que 
son estrellas más frías. Los valores log g están 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 mayoría de las estrellas, mientras que existe un gran desacuerdo en una 
(W187). En algunos otros, W091 y W218 la evaluación con el criterio de Balona (1984) no 
fue viable porque está fuera del rango de validez empleada en este trabajo en Co Las mallas de 
Lester ( 1986) fueron también utilizados para la determinación de la temperatura y dan 
básicamente los mismos resultados. La edad ha sido calculada por ambos métodos y es listada 
por separado. Todas las técnicas establecen que W02, W09, Wl3, W74, W91 y W218 son las 
estrellas más jóvenes en el cúmulo. 

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

Te loe.Te lo1ffe Te <Te> loe.<T> loe. ae.e a e.e loe.ae.e ae.e 
W-E d&sh balo na d&sh d&sh balona balo na 
013-068 31542 4.499 4.519 33061 32302 4.509 6.734 5.4 E+o6 6.663 4.6 E+o6 
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439-017 18942 4.277 4.291 19559 19251 4.284 7.509 3.2 E+-07 7.461 2. 9 E+-07 
109-077 28889 4.461 4.415 26013 27451 4.439 6.868 7.4E+o6 7.027 LIE+{l7 

219-- 27950 4.446 4.451 28220 28085 4.448 6.918 8.JE+-06 6.903 8.0E+-06 
009-088 41517 4.618 4.502 31802 36660 4.564 6.317 2.lE+-06 6.722 5.3E+-06 
422-024 30285 4.481 4.435 27197 28741 4.458 6.7% 6.JE+-06 6 .960 9.IE+06 
187-052 4.158 14403 14403 4.158 7.926 8.4E+-07 
091-119 37836 4.578 37836 4.578 6.458 2.9E+o6 
074-004 29397 4.468 4.467 29315 29356 4.468 6.84 1 6.9E+-06 6.846 7.0E+-06 
218-081 36506 4.562 36506 4.562 6.512 3.JE+-06 
002-074 32210 4.508 4.529 33841 33025 4.519 6.703 5.0E+-06 6 .627 4.2E+-06 

Dados los parámetros fisicos de cada estrella, log Te y Mv, se puede hacer una determinación 
directa de todas las estrellas como un todo con los modelos teóricos de Claret & Gimenez 
(1989) para una composición química (X,Z) = (0.70, 0.02) determinando una edad más joven 
que log edad = 6.5, del mismo orden de magnitud como fue previamente determinado, 
estableciendo que este grupo de estrellas es una asociación OB. Resultados análogos para la 
edad se encuentran de modelos más recientes de Meynet, Mermilliod & Maeder (1993) y la 
edad es de unos pocos millones de años, consistente con lo previamente encontrado y el valor 
supuesto por Lang ( 1991 ). 

5.5 Discusión 
La más importante pregunta a resolver con respecto a los estudios de cúmulos abiertos sería 
cuáles estrellas realmente pertenecen al cúmulo, ya que de esta respuesta, todo lo demás será 
deducido . 

El método tradicional para la determinación de membresía es a través del ajuste MS a las 
estrellas en la región. Sin embargo, este método es de poco uso en este caso donde no está 
claramente definido el cúmulo (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 asociación OB. En este caso el 
ajuste por medio del MS en una región dispersada rica en estrellas jóvenes se probó que es 
errónea. 

El método más aproximado para establecer la membresía debe ser sin lugar a dudas, a través 
de la determinación de los movimientos propios a través de los cuales como será discutido, los 
diferentes métodos aplicados a NGC 6823 han dado resultados controvertidos, pero todos han 
dado baja probabilidad de membresía de las estrellas más tardías que B, trayéndonos de 
regreso a la utilización inadecuada de los diagramas color-color, como es acostumbrado. 

En este artículo hemos analizado el cúmulo con métodos canónicos, bien probados aunque no 
frecuentemente usados, pero que dan resultados fiables en estudios análogos para determinar 
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la membresía al cúmulo. Así que, con la fotometría obtenida, hemos determinado la distancia a 
cada grupo de estrellas por separado y de eso, hemos deducido todos los panimetros 
mencionados. Sin embargo, dados estos resullados nos hemos tenido que preguntar cómo 
comparar bien estos resultados con los de estudios previos. Para empezar, como Erickson 
(J 971) ha señalado que " las investigaciones fotométricas del cUmulo indican que el cúmulo 
está embebido en una grande y variable absorción lo que hace la interpretación de su diagrama 
magnitud-color y la determinación de la membresía por métodos fotométricos convencionales 
ambos dificiles e inciertos". Cuando los estudios fotométricos convencionales son 
considerados, su correlación con la mcmbresía obtenida para cada estrella está en acuerdo con 
los diferentes estudios ya que debemos tener en mente que todos estan usando el mismo 
método aunque hasta en eso existen grandes discrepancias; por ejemplo, los valores de 
enrojecimiento E(B-V) reponados por Erickson (1971 ), Guetter (1992) y Stone (1988) son 
0.94,0.6 1 Y 0.79 respectivamente. Lo que nosotros podemos señalar es que al menos todas las 
estrellas que defi nimos como estrella miembro tienen una alta probabilidad de membresia en 
todas estas fuentes . Sin embargo, los otros estudios consideran la mayoría de las estrellas 
tempranas tipo B como miembros (excepto para una de las estrellas, WI87 E(52» por la alta 
probabilidad de membresía asignada a ellas. Para esta estrella Erickson (1971) Y Stone ( 1988) 
no dan la probabilidad de membresia asignada y Kuznetzov (1988) da 17%. Lo contrario no es 
cieno ya que unas pocas de las estrellas de las otras fuentes que estaban definidas como 
estrellas miembros no estaban en el rango de distancia que nosotros considerarnos para el 
cúmulo. Otro punto a considerar es que muy pocas de las estrellas de clases espectrales tardías 
A y F, que no consideramos como miembros, tienen una alta probabilidad asignada por los 
estudios de movimientos propios. Por ejemplo, WD (E89). le asignamos una clase espectral 
tipo F, de acuerdo con Erickson, Stone y Sanders tiene una probabilidad de 0.82 mientras que 
Kuznetsov da 0.0 probabilidad. Otra discrepancia es que W35 (E ll O) que Olra vez supusi mos 
que es una estrella F (y que fue clasificada por Shi & Hu como A81l1), los otros estudios dan 
una probabilidad de membresia de 0.79 excepto por Kuznelsov ( 1988) que otra vez supone 
que no es una estrella miembro. Pensamos que estamos bien ya que las estrellas son de 
magnitudes 12.63 y 9.39 mag, respectivamente. Este hecho los hace incompatibles con la 
tendencia en magnitud de las magnitudes de las estrellas B que han sido consideradas como 
miembros. En vista de la discusión previa, como ya ha sido mencionado. no sirve de nada 
comparar nuestras probabilidades de membresia con las de otros estudios porque sus ajustes 
fOlOmélricos que son, como señaló Erickson (1971) dificiles e incienos dada la localización 
del cúmulo en la asociación OB I Vulpecula. En este sentido, la consideración de que algunas 
estrellas mas viejas en la dirección del cúmulo son las más jóvenes causa una diferencia en la 
distancia asumida yen la edad. porque hay algunas otras, W065 (E99) y W067 (E93). por 
ejemplo. las cuales son jóvenes y no son miembros del cúmulo. 

5.6. Estrellas variables de corto periodo 

Con respecto a las esnellas variables de periodo cono BLSO y HP57, podemos establecer su 
naturaleza. gracias a la medida de los valores fotométricos de Strómgren. Debido a su 
debilidad y a la proximidad con otras estrellas sus medidas aproximadas fueron dificiles. 
panicularmente en el fi ltro u y por lo tanto en el índice cl así corno en las medidas de Hp El 
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resto de los filtros no presentaron ninguna di f¡cultad de modo que los valores mas consistentes 
para estas estrellas estan en V, b-y y mi entre las varias medidas. 

Para SLSO los vatores reponados fueron el resultado de 26 medidas de 10 segundos y medidas 
analogas del cielo. En este caso, la suma de la cuenta de las estrellas en cada filtro fueron 
14297, 61209.95478 Y 38908 para u, v & y respectivamente de modo que cuando el cielo era 
sustraído, era reducido a 2660, 23058, 43092 Y 20800 dando SQRT{NIN) de 0.0 19, 0.007. 
0.005 Y 0.007 mag para 11, v, b & Y respectivamente. Se tomó un cuidado similar para HP57 
para la cual se obtuvieron 2 1 medidas de 10 segundos. La suma neta de la suma de las estrellas 
fueron 845, 8 17 1. 18648 Y 10299 que dan SQR T(NIN) de 0.034. 0.011 , 0.007 Y 0.010 para u, 
11. b & Y respectivamente. Las medidas de HIJ también fueron llevadas a cabo cuidadosamente: 
un total de 36 medidas de 10 segundos. de la estrella BLSO para unas cuentas netas de 8258 y 
1376 cuentasls para los filtros angosto y ancho, respt(:ti vamente. Que a través de la relación 
SQRT(NIN) tienen los valores 0.0 11 y 0.027 . Para HPS7 se llevaron a cabo un total de 17 
integraciones de lO s de las estrellas y el cielo. La suma neta fue de 1959 y 1008 para los 
filtros N y W que dan una SQRT(NIN) de 0.023 y 0.031 , respectivamente. Ambos se traducen 
en una óPde 0.054 y 0.038 para HP57 y BL50. respectivamente. 

A través de la comparación directa de sus posiciones en el diagrama {mlHelJ (figura 5.1) 
podemos decir inmediatamente que al menos BL50 no puede ser una estrella Ó .'iCufi pr~

secuencia-principal puesto que está en la región de las estrellas tempranas. alrededor de las 
estrellas tipo B, y aunque uno puede cuestionar esta afirmación debido a la dispersión 
relativamente grande en [el] como se menciono arriba, la consistencia de mi hace esta 
afirmación indisputable ya que el tipo espectral al que pertenece esta detenninado por el indice 
[mi]. La otra estrella puede ser y más probablemente es. una estrella ó semi ya que muestra 
variación de periodos cortos, tiene clase espectral F y su H fJ corresponde a una estrella tipo A. 
De su fotometría la distancia detenninada es de 435 pe mientras que de la fotometría del 
cumulo no vemos una acumulación de estrellas A o F a la distancia asumida para el cumulo 
(3 440) pe sino. simplemente, una acumulación pequeña de estrellas tempranas a la cual la 
variable HP57 no puede pertenecer. 

5.7. CONCLUSIONES. 

La contribución más importante de este articulo es la adquisición de la fotometría absoluta de 
Strómgren que da la oportunidad de determinar la distancia a cada estrella, usando un método 
que ha sido probado que es correcto (Peña et al. 2002) y, para derivar las características de las 
estrellas que se ha encontrado que son miembros. Evidentemente, las observaciones estrella 
por estrella hechas con un espectrofolómetro, hasta si es multicanal, tienen li mitaciones y. en 
este sentido. las técnicas más recientes, como fotometría CCD, traerán nueva luz sobre los 
resultados. Con la muestra relativamente pequei'la de estrellas presentadas en este artículo no 
fuimos capaces de detenninar un cúmulo claramente distinguible, a pesar todo el esfuer,lQ 
hecho en fotometri a regular UBV. con fotografia. fotometria o oon CCO, esta pregunta no será 
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contestarla a menos que fotometría CCD IlI'hy.p sea llevada a cabo para ser capaz de alcanzar 
magnitudes mas débiles en una manera exhaustiva. En este sentido, las estrellas medidas en 
este artículo serán de enorme ayuda ya que servirán para asisti r en la calibración de los 
marcos. Hasta que estos nuevos valores fOlometricos sean lomados, y no antcs, la discusión de 
materia sofisticada CQmo la fu ncion inicial de masa (IMf) o la coexistencia de grupos de 
distinta edad en [as estrellas es prematura. Sin embargo el estudio llevado a cabo y presentado 
aquí, puede ser considerado exhaustivo, al menos hasta magnitud 12 en una región 
relativamente extendida. Tambien sentimos que la discusión de [as estrellas J su/ti Im:
secuencia-pri/lcipal es importante y que los resultados presentados aquí, lejos de originar 
ruido acerca de este cúmulo, ayudarán a resolver el sobre entusiasmo con el que las nuevas 
tendencias siguen, sin estar cienos, sobre la verdadera naturaleza de las estrellas consideradas. 
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Apéndice A. 

Tabla A.1. Fotometria uvby-P de las estrellas en la dirección de NGC 6823. 
WEB DA Erickson 1) h-y ml el ji date 

mmbr 

171 17 13 .307 0.607 -.020 0.297 2.666 50696 
170 18 11.957 0.609 -.049 0.267 2.645 50696 
167 19 12.752 0.532 0.074 0.572 2.554 50696 
166 20 11 .637 l.010 0.236 0.434 2.587 50696 
182 21 11 .053 0.737 0.659 0.119 2.541 50696 
165 22 13 .109 0.527 0.197 0.354 2.317 50696 
178 23 13 .643 0.457 0.178 0.447 2.896 50696 
174 24 11 .822 0.560 -.052 0.070 2.608 50696 M 
177 25 1.3.045 0.515 0.121 0.432 2.620 50696 
183 26 10.744 0.277 0.237 0.643 2.780 50696 
105 33 11.347 0.492 0.096 0.600 2.662 50696 
113 43 13 . 739 0.700 0.005 0.789 2.271 50696 
112 45 12.117 0.429 0.141 0.411 2.630 50696 
111 46 8.747 0.597 -.101 0.001 2.550 50696 
187 52 13.510 0.454 0.015 0.596 2.685 50696 M 
189 53 8.803 0.435 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 12.140 0.502 -.066 0.156 2.706 mean 
78 59 12.110 0.422 -.020 0.363 2.697 mean 

11 o 60 14.110 0.533 0.088 0.948 2.683 50696 
108 61 11 .307 0.288 0.164 0.682 2.690 50696 
80 66 13 .208 0.321 0.076 1.038 3.192 50696 
98 67 13 .212 0.630 0.089 0.663 2.631 50696 
13 68 9.775 0.397 -.063 -.025 2.605 mean 
14 69 12.088 0.423 -.032 0.326 2.704 mean 
02 74 11.205 0.499 -.107 -.015 2.595 mean M 

109 77 10.387 0.574 -.108 0.057 2.574 50696 M 
218 81 11 .040 0.494 -.106 -.127 2.605 mean M 

03 83 9.550 0.475 -.065 -.129 2.615 mean 
l 1 84 11.607 0.634 -.1 12 -.195 2.624 mean 
68 86 11.876 0.604 -.125 0.321 2.710 mean 
04 87 11.515 0.419 0.169 0.337 2.619 mean 
09 88 11.824 0.624 -.093 0.031 2.611 mean M 
33 89 12.889 0.398 0.208 0.324 2.671 40696 
67 93 12.673 0.642 -.076 -.032 2.587 mean 

220 95 12.441 0.359 0.179 0.330 2.605 40696 
66 97 13 .248 l.049 0.624 -.520 2.453 50700 
83 98 13.020 0.440 0.352 1.906 2.555 40696 
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65 99 11884 0.598 -.040 -.010 2.579 40696 
61 102 13 .503 0.551 0.104 0.821 2.827 40696 
62 103 12.835 0.948 0.139 0.472 2.561 40696 
34 104 11.752 0.688 -.067 0.040 2.71 l 40696 
97 105 11.324 0.743 0.590 l.936 2.481 40696 
88 106 12.402 0.388 0.169 1.279 2.722 40696 
56 109 13 .270 0.519 0.155 0.319 2.763 40696 
35 llO 9.344 0.843 0.192 0.666 2.634 50696 
93 115 10.735 0.339 0.007 -.135 2.573 40696 
91 119 10.997 0.398 -.005 -.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 2.6% 40696 
42 129 l l.890 0.948 0.305 0.837 2.550 50696 
43 130 l 1.429 0.372 0.041 0.551 2.766 50696 
44 136 10.083 1.632 -.864 1.997 2.813 50696 
55 137 12. 531 0.462 0.141 0.532 2.777 50696 

14 l 141 9.455 0.771 0.547 0.426 2.556 50696 

2) B 13.917 0.525 -0.027 0.904 2.437 80601 
L 
5 
o 

HP57 14.453 0.666 0.070 0.705 2.838 50700 
5 - l 1.483 0.414 0.156 0.314 2.686 50700 

219 12.157 0.528 -.063 0.094 2.636 50700 M 
64 ElOO 
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Apéndice B. 

Secuencia de uso de NABAPHOT 

NABAPHOT es un conjunto de programas que se usan sucesivamente y cuyos formatos son 
cuidadosamente consistentes, es decir, los archivos de salida de algún programa son empleados 
como archivos de entrada por el programa siguiente. 

Al observar con el fotómetro danés los datos obtenidos en los fi ltros u~'by y jJ se almacenan 
juntos en el mismo directorio, que se pueden guardar en un disco flexible . Las reducciones 
pueden hacerse por noche o temporada de observación, aunque es recomendable unirlos sólo 
después de haberlos pasado por el programa SORTER, es decir, después de haberlos separado en 
IIvby y {J. haciendo esto se CQnserva la fecha de cada observación. 

SO RTER. El archivo de entrada de este programa es el original después de hacer las 
observaciones con el fotómetro danés al que llamaremos FECHA. Este programa separa las 
observaciones IIvby y fJ,. y las escribe respectivamente en los archivos UDATA y BDATA. A 
partir de este momento las observaciones de IIvby y P se realizaran por separado aunque 
utilizando los mismos programas. SORTER pide la fecha de observación y la conservara en cada 
registro de UDAT A y BDAT A. 

TACONVU y TACONVB. La entrada de estos programas es la salida de SORTER. Estos 
programas calculan el promedio de las integraciones por segundo de la estrella y df:l cielo, luego 
substraen el cielo a las cuentas de la estrella. También se hacen las correcciones por tiempo 
muerto. La salida de este programa es FECHAU.PRO y FECHAS. PRO. 

ATMOS. Este programa calcula magnitudes, colores instrumentales y corrige por extinción 
atmosférica. La salida de este programa es FECHAU.A TM y FECHAB.ATM . 

TRANS. Este programa localiza las estrellas estandares en el archivo con extensión ATM y en el 
archivo OBJETOS (archivos de estrellas estándares). En el archivo de salida FECHAU.TRA y 
FECHAB.TRA se escriben todas las estrellas estandares con sus valores estándares e 
instrumentales. 

CONS. Este programa usa los valores estándares e instrumentales de las estrellas est~l1dares y 
ajusta ecuaciones de la forma : 

V.d = A + Yi + S(b - y); 

(b - y)", ~ e + D(b - y), 

CI • ." = H + la + J(b - y); 
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Donde los subíndices i indican los valores instrumentales y las constantes A, B, .. . , L son las 
constantes de transformación al sistema eSlandar. 

REDU. Este programa lee los valores de las magnitudes y colores fuera de la atmósfera y pide y 
pide los valores de las constantes de Iransfonnación. Transforma lodo al sistema estándar y Jos 
escribe en los archivos FECHAU.RED y FECHAB.RED para y. b-y, mI. el y para Hft 
respectivamente. Estos son los resuhados de usuario y el final de las reducciones. 
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RESUMEN 

Se presenta fotometría uvby/3 de las estrellas más brillantes en la dirección 
del cúmulo abierto NGC 6823. Del análisis 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 módulo de distancia (12.475 ± 0.414 mag) para el cúmulo. Asimismo, se han 
encontrado las estrellas miembros del cúmulo y se ha encontrado un valor numérico 
para la edad por comparación directa con los modelos teóricos. Se ha realizado 
un somero estudio de las estrellas variables de período corto en la dirección de 
NGC 6823. Concluimos que estas variables no pueden ser estrellas ó Scuti pre-MS. 

ABSTRACT 

Absolute uvby/3 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 anda 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 ó Scuti stars. 

Key Words: 8 SCUTI - OPEN CLUSTERS - PHOTOMETRY -
STARS-VARIABLES 

l. INTRODUCTION 

As a part of a series of papers (see for example 
Peña & 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 
oí these variables, once preven to be cluster mem
bers. Hence, Stromgren photometry oí 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. 

l. l. Previous Studies in NGC 6823 

Lang (1991) presented a compilation of the bulk 
characteristics. According to this source, NGC 6823 

1Instituto de Astronomía, Universidad NacioNal Autó-
noma de México (UNAM), México. 

2CCH Sur, UNAM, México. 
3 F'acultad de Física, Universidad Veracruzana, México. 
4 Facultad de Ciencias, UNAM, México. 
5 Deceased. 

(C1941+231) shows a small diameter, 6.1 pe; its dis
tance is reported at 3470 pe and it is a very young 
cluster, 5 x 106 yr. Due to its characteristics. this 
cluster has been a subject of severa! studies. Ali 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. Severa! oí these studies have been done in 
photometry, mostly in the UBV system, with both 
photoelectric photometers and CCD detectors. Frorn 
these studies, obtained distance values show a wide 
spread, from 1880 pe (Barkhatova 1957) to 3500 pe 
(Sagar & Joshi 1981). Spectroscopic studies ha,·e 
been less numerous but despite the faintness of the 
stars, K uznetsov ( 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 becn studied extensively by Kuznetsov 
(1988), Kuznetsov & Lazorenko (1992), Kuznetso,· , 
Lazorenko, & Lazorenko (1993) and by Stone (198S), 

1 ;-¡ 
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among others, .... ho determined membe:n¡hip proba· 
loilitiCli for over 90 StaTS, locat.ed in tUl area abol.lt a 
quarter of a square degree, centered on the multiple 
star !lD + 22°3782, from a proper-motion survey by 
Ericksoll (1971). More rOCflntly, Massey, Johnson, &: 
DeGiogia-Eastwood (19%) have studicd coeval slar 
formation and the IMF, and those members listed 
by SlI i &: Hu (1999), .... hieh are ba.sed on a paper by 
Zhao et al. (1985). 

Extinetion, M elln be expected, hM becn a matter 
of discussion. Turner (1979) carried out photometry 
and spect rosoopy of 24 cluster stan¡ and OOlK:ludcd 
that a normal extinction la .... is applicable 10 moot 
stars. Sagar &: Joohi (1981), .... ith 41 1ltan1 studied, 
found that E(B - V) vary from 0.6 lO 1.16 mago 

Age has been a d isputed matwr. Given tbe above 
discussions, it is quite obvious that an accurate de
termination of the age of the clusten¡ e&nnot be eas
Uy done until the aboYe mentioned parameter8 have 
been seuled. Sagar &: J06hi ( 1981) fOl.lnd a diBtance 
modull.ls of 12.7 msg Md that the cluster stanl are 
nOl eql.lal in age_ On the other hand, Stone (1988) 
applied Kholopov's eriterion .... hich del ineates sepa
rate cluster regions and separate!l tiN: stanl in two 
:tones; ~the nucleusn

, .... hich refers lo the usual C(ln
centration of st.ars obvious on photographic plates, 
and lhe ~coronan, lhat region of cluster member
lOhip outside of tiN: nuclear region, Witb this cri
teria NGC 6823 shows one ooundary at r - 0.6 ar
cmin defining the ol.lter ool.lndary of lhe trapezium 
lOylOtem of brighl slars found al the cluster center, 
and anotner at r _ 3.5 arcmin separating tbe nu· 
cleus of the cluster from lhe cluster C(lrODa which 
extends out to at least 15 arcmin and C(lntains 61% 
of the cluster members idenlified by ErickllOll (1971); 
lhis is, at least for the cluster st.ars bright.er thM 
M. < - 1.2 mag, the magnitude Jimit of his study. 
Stone (1988) colICludes that many cluster stars in 
lhe outer region might be prc-main-sequence objecl.s 
.... ith ages considerably younger than lhose of other 
stars in lhe cluster. Mure rocelltly, Kuwetsov &: 
Luzorenko (1992), lhrough a method based 0tI the 
kinematics, pholOmetric Md spectral data, daimed 
that the number of cluster memben¡ giveo iD pre
vious studies is overestimated by a factor of \11'0. 

Kuznetsov (1988) has fou nd inoompalibility of !tine
matic paramet.ers for cerlain st.ars with pbotometric 
and spectral charllCteristics. Even in 1981, Sagar &: 
J06hi (1981) pointed out th.at lhe cluster stars are 
not equal in age, s result that .... as reiolOrced by 
Stone (1988) .... ho, as has been said, assumed the 
exilltenc:e of PMS objects in the corona reVon th",t 
mighl be younger t han the rest. Cuetter (1992) de-

termines tllat tiN: trapezium st.ar8 are the youngest, 
tboae of lhe nuckms, oC intermediate age and those 
oftbe corona, lhe oldest. Guelter (1992) determines 
2 - 11 x l(f y lO be tbe age of the cluster. 

In the context oC short period variables, Pigulski , 
Kolaczkowski, &: Kopacki (2000) have made a study 
in .. bich they determined two s tars, BLSO and HP57, 
10 be 6 Seut; e&ndidale6. If these stars were found 
10 be members of t he cluster, as those in NGC 2264 
daimed 10 be PMS (Rodríguez &: !lreger 2001), lhey 
would be pre-maio sequence 6 Seuti lOtars, a lOugges
t.ion that has been ~futed by Peña el al . (2002). 

The main aims of lbia paper are lO detennine: 

(i) the membership of each observed star lO t iN: clus
ter by a pu~ly photometric method for those 
lOtars .... ilh spectral types earlier lhan G2, 

(H) the d istanc:e 10 the cluster, 

(i;i) the age of lhe cluster, 

(iv) the nature of t he variables .... ith respect 10 the 
global characteristics oí t he cluster. 

2. OBSERVATIONS 

The observat ions were carried out al tbe Ob
servatorio Astronómico Nacional (DAN) of UNAM , 
Eruienada, B. C., México in lhree differenl geasons: 
1996,2000, and 2001. For t he SCQuis;tion of the ph&
tometrie data, the 1.5 m telescope .... as used .... ith a 
multi-ehannel lOpectrophotometer that a1lows the si
multaneous observation in the l/by filters &lid in lhe 
narrow and wide filten¡ that define H.B. A brief de
scription oC this equipment ca.n be found in Schuster 
&: Nis:sen (1988). 

In order lO be able lO transform lhe data ;nto the 
uvbsJ.B absolute system, 11.001 of photometric Slan
dvds .... ere observed along wilh the program lOt.ars_ 
The oblained vaJues of the lOtandvd titan; &lid a11 
tlle observed brighl stars are the mean of five 10 s 
integratiollll, wiN:reas t he vaJues of the sky are the 
mean of t'NO 10 s integratiollll. lo lhe 1996 eeason a 
tot.al of 50 lOtanl in the direction of NCC 6823 were 
obeerved. In tiN: 2000 season fewer stanl of this clus
ter were observed and, lIS .,ill be lleen below, were 
employed for calibration purposes for \he 1996 sea-
1IOIl. In lhe 2001 season only a few st.ar8 oí Ihe clus
ter ..ere observed along .. itb t he variable st.rs and, 
sinoe t hey were moch fainter than the rest al lhe oh
l:ICTVed stars, larger strings of repetitions _ done 
10 attain a higher ac<:uracy. 
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3. DATA REDUcrlON 

The reduction or each sea.son wudone separatcly. 
The 1996 season was planned to observe the bright
t'St stt.rs or two d usters NGC 6SJl and NCC 6823 
in thre<! ooncentric cirdes of 5' cent.ered at Hoag's 
et al . (1961 ) Id chart up to t.rOUod magnitude 12, 
but it had tile inconveniente tha.t the V m'«'li tude 
range of tlle st.a.ndt.rds wu not wide enou¡h to uny 
out an adequate transfotma.tion. In view 01 this, an
other sea.son wu planned, thu of 2000, with IleV

eral . tt.rs from two additional dustva, NCC 6823 
ami NCC ~31 , tllat ...ere g<>ing to be ~ U leC

onda.ry standuds in the t ransforma.tion of the 1996 
seuon. Furthermore, pbotometri<: measurements of 
the variable 5tAlS reeently discovered by P igulski 
el al . (2000) _re obt.a.iued maling it desirable to an
alyze t heir chllCaetcril¡tiC!l AIl wel]. Since th_ stars 
&r(! reaehing lhe obeervationallimite of our obeerving 
syst.em, another ron in 2001 wu planned for these 
stt.rs and "'AIl eanied out ma.inly to oonfirm the ooIor 
indCXel!. 

The reduction oí the 2000 ~ will be dI!
seribed fi l'3t because the reductioo of thM al 1996 
",ill ·be based on this one. The data wen! .equired in 
a seMOn from J uly 5'· to 12<1>, 2000. The reduction 
procedure of the whole &eaSOO was done th TOU&h lhe 
nUlnerieal paeka.ies NABAPIfQT (Arellano-Ferro &: 
Pt.rrao, 1988) and DAMADAP ( PlLITao 2000), whieh 
reduoo the data into a standt.rd systcm. 

Cakulat ion of the values into the standard s~ 
tem was done in the followi~ fashion: T he I tan
dard p hotometric values utiliz.ed far the transforma
tion were those Jist.ed by the Astrooonúeal Alm&l1llC, 
altbough lOme ...ere t.aIren from a list by Oleen (1983) 
to inelude fainter stt.rs and, finally, a few moN! weN! 
taken from t ile Open Cluster NCC 6882/ 5 whieh 
..-ere observed previously from a teason canied out 
in 1986 to extend bolh the mL &Dd V range:s. 

T he eoefficienc.s debed by the following eqU/l
tions lUId that adjus!.ed the dtlta to too I tandard 
system are those defi noo by Crtlnbech, Olsen, & 
Stro mgren (1976) in ",hich the ooefficient.9 D, F, ti , 
and L &r(! the slope; e, J , tInd l &r(! tbe oolor \erm 
ooefficients of t he trllJlllformation equationJ. Ta
ble 1 presenta the t r&nllfonnation ooeffic:ients for both 
r,,",s in /1 - ,. less and greater tllM 0.4, to avoid lhe 
/1 - , "mIL" mI depeodenee (CrOObech el al. 1976). 
An eltim.ue of the accuraey _ done oompari~ lile 

u""NIJ obtaiDed dattt. witb tbat of the st.andanl l tars 
oonaidefed. Tbe uneel1.a.int ies WU'e evalllU«I in lhe 
foUo"in¡ manner: tlle avt!tage diffet'eDOel , present 
data RlÍou. ttandacd data were evaluated and pr~ 
"ided an uocertainty for t be tranal'onnation of the 

se&!IOD; these d ifferetlOel are preseoted io Table 2. 
M a further test 01 l he 150000_ of the transfor

matioo, thoee 8tan in lhe d irectioo al NGC 6882/5 
that were thorougbly obeerved were aYeragcd and 
oompared with lbe values teported by Hoag et al. 
(1961) . The average valus of lbe eight observed 
stars are presented io Table 3; their pbotometry is "ven, as ..,.e]J && the dispersion and tlle oumber of 
times obeerved. Tbe ,vw&ge of lbe differenoes in 
magn.itude of the ~ot papeT (PP) and Ifoac 's, 
V .... - VKoooc: wu 0.1)(», "ith 'ltaDdanI. deviation of 
0.012 mag io .. ranae from 5.8 to 10.5 mag, for , 
sample of 8 sttIrs. A linear regression of both values 
gave a eorN!lation ooefficient of 0 .9997 which indi
cates the high line.arity of the values, altbough the 
plot of d ifference versus V s hows IUI iocrease whieh 
does not beeomel! hishly significant, 0.01 mag al V 
equal to 10 mAgo Theb- , vt!I'3US B- V Unea.r legres
sion gave a rorrelation ooefficieot of 0.9989. Hence, 
it can safely be said tbat, if tlle photometrie values of 
NGC 6882/ 5 from tlle 2000 ee&800 &r(! t rust1Y'Ol1hy, 
the reu:WoiD3 pbotometrk values ue c:orreet. 

'I'baIe st.&n ol the dusten NCC 6531 and 
NGC 6823 utilized _ eecond.ary st.and.Uds for the 

1996 season are listed in Table 4. lo pt.rtieular a 
direct. oompamon _ made for those of NGC 6823 
that ...ere io oommon ""ith Hoag et al. (1961). This 
sample OOIUlÍllted of II ,tan in a m&gnitude range 
from 8 to 12.5 mag, and in ti. B - V iot<:rvaI varyiog 
from 0.0 to 0.88 mag, and lhe oorrelatioo ooeffieients 
obt.ained were of 0.996 and 0 .993, rm pectively. 

Oí these, one io NCC 6823, W78 (E59), turned 
out to be d isc:ordant , prob.bly due to va.ri,bility, 
sin<:e ¡ts valuet &r(! -el! beyond pc:MSible errors but 
ita difference from Cuetter (1992) , f'..ric:bm (1971 ) 
and Hoag el al. (1961) iI \00 Wge. In view of th is, 
we did not oonsider it io the ealibr&tions . 

The prooedure foIIowed for lbe 1996 se&$On WAl; 

l he same as thllt dmaibed for the 2000 &eIl5OO . AI
though initially tbe syat.em that W&II chosen WAl; that 
definoo by t lle al.andt.rd values of Olsen (1983) in 
praetice, u has alrnady becn mentionoo, due lo the 
sbort r &rlge of val L1e1! of the choeen ttandards ltMS in 
the V magnitude and the faintne&il 01 lbe t.arget st.ars 
in tbe cluster, thie r,,",e h&d to be inc:re:Med to be 
&ble to c:orreetly det.ennine tbe slope of!.he transfor
malion and to .-erily tbe linearity 01 t ile 8)'S\eIn. ~ 

bu already beeft sakI, tbia wu done lhrou¡b tbe Ro 

lertion of a fe"""" of the ope:n e1usteft NGC 6531 
and NCC 6823 ('rabie 4) tbat were obIIerwd io lbe 
1996 and wboee SU6m.ve0 valum _re detennined 
in the newly obeerved leUOIl in July 2(D) far both 
V a nd /1 - , . Tbe pbotometrie value!1 01 tbese st&rI 
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Season 

2000 
2000 
2000 
1996 
2001 
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TABLE 1 

TRANSFORMATION COEFFICIENTSª 

B D F J H 

allv4 O.Oll 0.984 
b-y < 0.4 1.088 0.010 0.999 
b-y > 0.4 1.076 -0.008 1.060 

ali - 0.067 1.030 0.928 0.034 1.027 
0.020 0.991 1.012 -0.002 1.001 

ªObtained for the observed seasons. 

TABLE 2 

AVERAGE DIFFERENCESª 

Season V b-y m¡ C¡ 

2000 allv4 0.034 0.0125 
2000 b-y < 0.4 0.004 0.016 
2000 b - y > 0.4 0.010 0.005 
1996 ali 0.046 0.024 0.016 0.016 
2001 0.030 0.012 0.014 0.023 

L 

1.277 
0.105 
0.205 
0.165 1.243 

0.1478 0.958 

f3 

0.007 

0.006 
0.029 

ªPresent data minus standard data, which provide an uncertainty for the trans
formation of the season. 

TABLE 3 

PHOTOMETRIC VALUES OF THE OBSERVED STARS IN THE DIRECTlON 
OF NGC 6882/5 

Id V q b-y q m1 q m1 q N 

H06 8.666 0.010 0.682 0.004 0.545 0.002 0.317 0.045 4 

H08 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 
Hll 9.550 0.023 0.772 0.005 0.617 0.009 0.147 0.142 4 
Hl6 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.l19 4 
H03 5;901 -0.032 0.078 0.639 
H28 10.539 0.lll 0.095 1.065 

in m1 and c1 indexes did not increase the range and, 
hence, they were not ronsidered. The slope coeffi
cients an¡l the color term coefficients for the 1996 
seasons are presented in Table l. With the inclusion 
of these stars as serondary standards, the reduction 
of the 1996 season was done with the certainty that 
the magnitudes of ~he standard stars cover a wide 
enough range. These ranges were wide enough in 
each color so that no extrapolation had to be done 

and, becaus~ of the m 1 and c1 dependence of b - y, 

only values wf b - y < 0.40 were co.nsidered which, 
according u;. C ronbech et al. (1976) correspond to 
the spectral r311ge O-G2 stars for which we have cal
ibration proo.edures. For stars of a later type than 
G2, no calib1.ation exists (Lindroos 1980). 

The coefficients obtained to transform into the 
standard system and the uncertainties of the whole 
season are also presented in Table 1 and in Ta-
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TABLE4 

SECONDARY STANDARD STARS FROM NGC 6531 AND NGC 6823 
OF THE 2000 SEASON 

NGC Id V b - y m1 C1 fJ 

6531 AHOl ª 7.821 0.071 0.009 -0.008 2.608 
6531 AH03 9.181 0.088 0.014 0.050 2.649 

6531 AHlO 9.942 0.090 0.048 0.168 2.672 

6531 AH21 11.386 0.129 0.074 0.433 2.718 

6531 AHll 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 AH09 9.680 0.123 0.014 0.116 2.645 

6823 E87b 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 0.343 -0.030 

ªAH No. from Hoag et al. (1961) , annex list. 

bE No. from Erickson (1971) . 

ble 2, respectively. Individual uncertainties were de
termined by calculating the standard deviations for 
each star. These values, of course, are functions of 
the star magnitude but, in ali cases, enough pho
ton counts were secured in order to attain a signa! 
to noise ratio large enough to determine accuracy 
better than 0.03 mag for the fainte5t stars. As a fur
ther test, the photometric outputs were compared to 
the standard values considered from the literature or 
those obtained in the 2000 season and the linear re
gressions of this comparison are presented in Table 5. 
The only discordant values were the following: AHOl 
(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 l ; the errors of the standard stars, in Table 2. 

TABLE5 

LINEAR REGRESSION OF THE STANDARD 
STARSª 

A B R Error N 

V -0.058 1.008 0.998 0.121 32 
b - y 0.021 0.926 0.966 0.051 32 

m¡ -0.024 0.987 0.915 0.048 32 

C¡ 0.005 0.991 0.993 0.045 33 

ªWith values in the literature for the 2000 season. 

4. RESULTS 

Finally, mean values of ali 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 Tal;>le 6. 
Colurnns 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 1, and c1 ; column 7 lists the fJ value 
and column 8 reports the season in which the obser
vations were carried out. 
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TABLE 6 

uvby/3 PHOTOMETRY OF THE STARS IN THE DIRECTION OF NGC 6823 

WEBDA Erickson 

171 
170 
167 
166 
182 
165 
178 
174 

177 
183 

105 
113 
112 
111 
187 
189 
74 
73 
17 

78 
110 
108 
80 

' 98 

13 
14 
02 

109 
218 

03 
11 
68 
04 
09 
33 
67 

220 

66 
83 
65 
61 
62 

34 
97 

88 
56 

17 
18 
19 
20 
21 
22 
23 
24 
25 
26 
33 
43 
45 
46 
52 
53 
54 
56 
57 
59 
60 
61 
66 
67 
68 
69 
74 
77 
81 
83 
84 

86 
87 
88 
89 
93 
95 
97 
98 
99 
102 
103 
104 
105 
106 
109 

V b-y C¡ {3 Date mmbr 

13.307 0.607 -0.020 
11.957 0.609 -0.049 
12. 752 0.532 0.07 4 
11.637 1.010 0.236 

0.297 2.666 50696 
0.267 2.645 50696 
0.572 2.554 50696 
0.434 2.587 50696 

11.053 0.737 0.659 0.119 2.541 50696 
13.109 0.527 0.197 
13.643 0.457 0.178 
11.822 0.560 -0.052 
13.045 0.515 0.121 
10. 7 44 0.277 0.237 
11.347 0.492 0.096 
13.739 0.700 0.005 
12.117 0.429 0.141 
8.747 0.597 -0.101 

13.510 0.454 0.015 

0.354 2.317 50696 
0.447 2.896 50696 
0.o70 2.608 50696 
0.432 2.620 50696 
0.643 2. 780 50696 
0.600 2.662 50696 
o. 789 2.271 50696 
0.411 2.630 50696 
0.001 2.550 50696 
0.596 2.685 50696 

8.803 0.435 0.157 0.351 2.580 50696 
11.676 0.436 0.015 0.025 2.621 40696 
9.506 0.495 0.273 0.234 2.568 40696 

12.140 0.502 - 0.066 0.156 2.706 mean 

12.110 0.422 -0.020 0.363 2.697 mean 
14.110 0.533 
11.307 0.288 
13.208 0.321 
13.212 0.630 

0.088 
0.164 
0.076 
0.089 

0.948 2.683 50696 
0.682 2.690 50696 
1.038 3.192 50696 
0.663 2.631 50696 

9.775 0.397 -0.063 -0.025 2.605 mean 
12.088 0.423 -0.032 0.326 2.704 mean 

11.205 0.499 -0.107 -0.015 2.595 mean 
10.387 0.574 - 0.108 0.057 2.574 50696 
11.040 0.494 - 0.106 -0.127 2.605 mean 

9.550 0.475 - 0.065 -0.129 2.615 mean 
11.607 0.634 
11.876 0.604 
11.515 0.419 
11.824 0.624 
12.889 0.398 
12.673 0.642 
12.441 0.359 
13.248 1.049 
13.020 0.440 

-0.112 -0.195 2.624 
-0.125 0.321 2.710 

0.169 
-0.093 

0.337 2.619 
0.031 2.611 

mean 
mean 

mean 

mean 
0.208 0.324 2.671 40696 

-0.076 -0.032 2.587 mean 

0.179 0.330 2.605 40696 
0.624 -0.520 2.453 50700 
0.352 1.906 2.555 40696 

11.884 0.598 -0.040 -0.010 2.579 40696 
13.503 0.551 0.104 0.821 2.827 40696 
12.835 0.948 0.139 0.472 2.561 40696 
11. 752 0.688 -0.067 
11.324 o. 7 43 0.590 

0.040 2.711 40696 
1.936 2.481 40696 

12.402 0.388 0.169 1.279 2. 722 40696 
13.270 0.519 0.155 0.319 2. 763 40696 

M 

M 

M 

M 
M 
M 

M 
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TABLE 6 (CONTINUED) 

WEB DA Erickson V b-y 

35 110 9.344 0.843 
93 115 10.735 0.339 
91 119 10.997 0.398 

50 121 11.762 0.345 
54 126 10.270 0.298 
42 129 11.890 0.948 
43 130 11.429 0.372 
44 136 10.083 1.632 

55 137 12.531 0.462 

141 141 9.455 0.771 

BL50 13.917 0.525 

HP57 14.453 0.666 

5 11.483 0.414 
219 12.157 0.528 

64 ElOO 

4.1. Comparison of the Existing Photometric Data 

As has been said in the Introduction, the 
main sources of photometric data are the following: 
Barkhatova ( 195 7) with a sample of 212 ,stars, Hoag 
et al. (1961) , 31 ; Sagar & Joshi (1981), with 41 ; 
Stone (1988), 45; Guetter (1992), 45; ali of these in 
the UBV system; more recently, Pigulski et.al. (2000) 
with BV (RC) with 316 stars. Ali ofthese have been 
compiled in WEBDA by Mermilliod (2000). Finally, 
there are those of the present study, with a sample 
of 60 stars in the uvby{J system. 

The cross study of ali these references is a large 
task, well beyond the scope of this paper. However, 
the cross Id and bulk review of sorne of the photome
try is desirable and the current open cluster database 
has made this task easier. Sorne of this work has al
ready been done, for exaniple, 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 ali 
the studiés 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 comparisoii with other 
sources. Pigulski et al. (2000) have carried out ex
cellent work since they refer to ali 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-

m1 C ¡ fJ Date mmbr 

0.192 0.666 2.634 50696 
0.007 -0.135 2.573 40696 

- 0.005 -0.133 2.622 40696 M 
0.219 0.418 2.606 40696 
0.185 0.738 2.696 40696 
0.305 0.837 2.550 50696 
0.041 0.551 2.766 50696 

- 0.864 1.997 2.813 50696 
0.141 0.532 2.777 50696 
0.547 0.426 2.556 50696 

-0.027 0.904 2.437 80601 

O.D70 0.705 2.838 50700 
0.156 0.314 2.686 50700 

-0.063 0.094 2.636 50700 M 

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 sorne 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 Wl4 (E69) andina 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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/lnd EricluJon ( 1971 ) and in U - B lhe _boIe lit 
showl no t.cnd. The disc:ordan~ Y1\lucs are, _hen 
oompllfed lhe PP data .... ith Ericbon (1971 ), W44 
(E I36) whereas _hen comparoo .... ith P igul$ki , tha~ 
of BL50, one ol lhe variable 1It.ars. or COUI'Se one hM 
lo keep in mind thal thit is one of lhe faintest 8WS 
observed al SPM. 

To exteod l he com¡w-i5On ror B trI)(! sl.ani it 
is deIIirable lo compare tbem in the u - b versus 
U - B colors. This 'Nas pl"cviously done by Thmer 
(1990) bctween (U - 8) and (u - b) froro a large 
compiled SAITIple of 350 atan; .. (U - 8) '" 0 .675 
(u - b) - 0 .938 WIl$ obtainod. The cocfficients _ 
derived by a di roct comparison . ith Stone were nol 
quite the saine: 0.896(u - b) - 0.938 hut for a s&m 

pie of only 24 al&r1l we obt,unoo a correlMion cocf. 
ficient oC 0 .94. An lUIalogous numcrical value WII.S 
obtainoo fo. lhe (b - 11)(8 - V) indexe!! alld 0 .995 
for lhe V mllgnitudcs. Hence we might considcr 1hat 
Gu. compari.80n adequat.ely fit.a Slone'a vaJUeI! in a11 
color ra.nges. In orde r lo carry out. more rep~ 
senlalive oomparilJOn we considered the UBV values 
report.ed by Mennilliod (2000) in WEBDA. We cal 
culat.ed mean valUC3 fOl" the WEBDA Hst and com-
1'3'"00 thcse mearu¡ ",ith our photometry. EJ,;eept for 
one star ,.,itb IlU"ge differences in botb V magnitudes 
and oolor indexes, namely W~ and W44 (E I36) and 
anot.her , W6S (E99) in V the comparison Iooked ac
eeptable, particululy in vie,., of the wide rM«e we 
ue consider1ng: V from 8_5 10 14 ma,g, B - V from 
0.'25 10 1.5 and U - B froro -0.5 10 1.25; "-e cannot. 
acxount far the luge d ifferences of the aboYe men
l ioned .tus unlea they ...-ere variable.. Ir tbese . tus 
aTe IIOt included in the anal)'llis lhe ll':IIult. of the lin
ear 6t. gi\l'e the following in Y = A + BX ,.,ith Y 
in the Johnsoll S)'IItem and X in Strilmgren syst.em: 
(A, B, R, error ) in V , ( - 0 .0S3, 1.(X)3, 0.997, 0 .108); 
in B - V , ( - 0 .091,1.460,0.936,0.084) and U - B, 
( - 0 .451 , 0 .718, 0 .905, 0.193) rOl" a sa.mple or 25 stars. 

5. ANALYSIS AND INTERPRETATION 

In summuy, we rool t h&t the valuell present.ed 
here are correct , at leasl ",,111m compared with 
lhe oornpilalion by Ericksoll ( 1971) and Mcrmilliod 
(2000), both in V and b - 1/, sud u - b color indexes. 
Henee, ¡iven tbe nature of the irultrument employed 
and the uneert.alntiee s tt.a.ined by the standMd alars, 
a5 weU as the special att.ention tbat,.,a.. given 10 the 
observations of the two variables, we might conclude 
lbat lhe derived rellul14 aTe correct . An attempt 10 
describe the natW"e oC the cluster now ",ilI be made. 
The ulll1y/3 photometry has been compiled (Table 6) 
and, fmm il , unreddened colora were det.enniDed, ,... 
bIe 7. Lat.er, pllysieal pacametera such a.. 10g T& and 

Iogg fo. the litan! .. lid meta1l icity and ~e for lile 
dusle!" can be extracted. 

5.1. ~ Chu te-

Clusle!" memberahip can be eslabli$hed ... ·ilh t lle 
adw.nt.&ge:s oC Strtimgren photometry witll ca librll
tions made by N_n (1988) bMed on CAlibrat ions by 
Crawford (1975; 1979) far lhe A and F s~ and by 
Shobbrook (1984) fOl" earty type atan. These eaJibrll
tions bave been already employed and described in 
s previoos analysis of open du.st.cra (Peña Al. Peniehe 
1994) . From l he phol.Omet.ric values ror ell.eh St.a.T , 
Table 6, first the spectral cl&Sll 10 whieh a star be
longs was determined. Siuce tllere is an alrn06t 
complete spectral class det.erminlÚ.ion by Shi &. JI u 
(1999) we IISIIUmed th is d llSllifiea.tion 10 be correcto 
Neverthcless, OU T pootometric spectral dassi6catio ll 
WIl5 done by positioning ee.ch one in ti lO ¡mil - ¡e ll 
diagram of Gola.y (1974) . An alternative rne~hod ""Il-'l 
through consideration oC the numeriea.l cril.eria from 
Strtimgren photomelry rroro Lindroos (1980). The 
final $pectral c!&ss 'Na.. compared lo the SpectTII o C 
the $ta/"S of NGC 6823 Iist.ed by Shi &: Hu (1999); 
tM egeemenl between U!eee m<:\hods ,ave exceed
ingly consisl.enl result.. This did not eeriously alTeet 
tbe resulta sioce we did not consider in t he analysis 
tho6e ¡¡tan tbat bdong toO lhe lupergillPt lumiD06ity 
daI;s. Since tbe correlation ..... exeellent in a sample 
of 36 staB, _ consideT t.bat. the pbotomet.ric classi
ficalion uf tho&e ¡¡tan tbM were not clMsified by Shi 
&: Hu (1999) is weIl determined. 

Tbe applical.ioo of lbe above-meotioned prelCTip
Uoos to tbe B, A and F lItanI yield the M. and, (rom 
it , the establishment of tlle membership al eaeh star 
10 the cluster. Arter this membership has ~n caleu· 
Jat.ed , a><era,ge paramet.enauch a.. reddenio¡ é'(b- I/ ), 
dislance and chemieal composition, !fe/IIJ if t here 
aTe any F stara, lIfe determ.ined for the dusler . With 
lhe unred.dened oolora (~ - V)o, tllQ , and Q¡ the loca
tion of e!ICh star is fixed in tbe ca1ibrlltions of Lester . 
Gray, &. Kurucz ( 1986) ,.,110 CAlculsted Iogg and 7~1I 
as a fllllction of the StrOmgren indexell. The dete~ · 

minatioo ""as done iD tile (b - V) ~rsos /1 calibra
tioos beeause for too otb« ODiar indexes the grid$ 
dumped al. high tempen.iuree. The effeetive tem
perature and surlace graYity were a1so evaluated in 
tlle [c,J - /1 dia,gram.thal. p\l'e, I)'6t.ematically, hit!;her 
values. Two additional methods for detenoio illfj the 
effecti><e temperaturell , thal oí Davis &. Shobbrook 
(1977), and that oC Baloaa (1984) were employed. 
F'rom tbe fint one, Da'" " Shobbrook ( 1977), the 
rollowing lit was <:alculM«l: 
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TABLE 7 

REDDENING ANO UNREDDENED PARAMETERS OF THE MEM13ER STARS OF NGC 6823 

Id (webda-

Erickson) E(b-y) (b-y)o mo Co 

013-068 0.521 - 0.124 0.109 -0.124 

098-007 0.310 0.320 0.182 0.601 
439-017 0.706 -0.099 0.213 0.163 

109-077 0.694 -0.12 0.121 -0.075 

219- 0.655 - 0.119 0.14 -0.062 

009-088 0.747 - 0.123 0.154 -0.111 

422-024 0.679 -0.119 0.172 - 0.059 

187-052 0.513 -0.059 0.184 0.498 

091-119 0.534 - 0.136 0.171 -0.235 
074-004 0.557 -0.121 0.199 
218-081 0.632 - 0.138 0.103 
002-074 0.624 - - 0.125 0.099 

mean 0.598 

a 0.119 

T. = 25322.38968 - 39634.322034! 

+47432 .20536~ - 23543.6051Scil, 

whereas Balona (1984) provided the relation: 

- 0.081 

-0.247 

-0.134 

log T, = 3.9036 - 0.4816[c) - 0.529[8) - 0.126[c]2 + 

+0.0924(8]°[c) - 0.4013(8]2 
' 

where (e] = log(eo + 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, values. With this BC de
termined, Mbol 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 recenr 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) = -3.499logT.ff + 22.476 at BTO, with a 
precision of 3 x 10-3 . 

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

ble 7) a mean distance and standard deviation can 

f3 Vo Mv DM dist(pc) 

2.605 7.53 - 4.22 11.75 2239 

2.631 11.88 0.00 11.88 2374 

2.666 10.27 -1.77 12.04 - 2561 

2.574 7.40 -4.81 12.21 2765 

2.636 9.36 -3. 15 12.51 3177 
2.6 11 8.61 -3.98 12.59 3294 

2.608 8.90 -3.69 12,60 3305 
2.685 11.30 - 1.32 12.62 3347 
2.622 8.70 - 4.06 12.76 3564 
2.621 9.28 -3.55 12.83 3689 
2.605 8.32 - 4.52 12.84 3700 

2.595 8.52 - 4.55 13.07 4108 

12.475 3177 

0.414 579 

! 10:1--'------ ----~ -~~ L . •• ~ 
3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 15 16 17 

10051~ ~~~"' 
L •• • ~ . -3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 15 16 17 

J ·-····- -3 4 5 6 7 8 9 10 11 12 13 14 15 16 17 

DI 

Fig. l. Distance Modulus histograms for stars of different 
spectral classes in the direction of NGC 6823. 

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 l. 
the advantage of the method utilized rests on the 
fact that each class can be analyzed separately and 
notas 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 lype 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] - (c1] 

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 (Peña et al. 2002) 
but at this stage it is important to point out the cor
rectness of the results for two clusters: Alpha Per 
(Peña 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 ptovides 
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 lit 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 pe 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 sorne 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 pe it is impos
sible to get identical distance moduli as would be 
required to match a depth of only 6 pe. 

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)0 versus /3 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 logg values lie around 4.0 except for W02 
and W91 which have values around logg = 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 sorne 
others, W091 and W218 the evaluation with the cri
teria of Balona (1984) was not feasible because they 
líe out of the range of validity in eo employed in his 
work. The grids of Lester et al. (1986) were also 
utilized for the temperature determination and gave 
basically the sarne results. The age has been calcu
lated by both methods and is listed separately. All 
techniqiies 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 Mv, a direct determination of ali 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) deterrnining an age younger 
than log age = 6.5, of the same order of magnitude 
as previously deterrnined, 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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TABLES 

PHYSICAL CHARACTERISTICS OF THE B MEMBER STARS OF NGC 6823 

Id T. logT. logT. T. (Te) 

W-E d&sh balona 

013-068 31542 4.499 4.519 33061 32302 

439-017 18942 4.277 4.291 19559 19251 

109-077 28889 4.461 4.415 26013 27451 

219- 27950 4.446 4.451 28220 28085 

009-088 41517 4.618 4.502 31802 36660 

422-024 30285 4.481 4.435 27197 28741 

187-052 4.158 14403 14403 

091-119 37836 4.578 37836 

074-004 29397 4.468 4.467 29315 29356 

218-081 36506 4.562 36506 
002-074 32210 4.508 4.529 33841 33025 

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, ali 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 controversia! results, but ali 
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 ali the above-

log(T) log Age Age log Age Age 

d&sh d&sh balo na balo na 

4.509 6.734 5.4E+06 6.663 4.6 E+06 
4.284 7.509 3.2E+07 7.461 2.9 E+07 
4.439 6.868 · 7.4E+06 7.027 l.1E+07 
4.448 6.918 8.3E+06 6.903 8.0E+06 
4.564 6.317 2.1E+06 6.722 5.3E+06 
4.458 6.796 6.3E+06 6.960 9.1E+06 
4.158 7.926 8.4E+07 
4.578 6.458 2.9E+06 

4.468 6.841 6.9E+06 6.846 7.0E+06 
4.562 6.512 3.3E+06 
4.519 6.703 5.0E+06 6.627 4.2E+06 

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 o/ the cluster indicate that it is 
embedded in a large and variable absorption which 
makes the interpretation o/ its color-magnitude dia
gram and the determination o/ 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 
di.fferent studies because we have to keep in mind 
that ali are using the same method althoügh 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 ali the stars that we defined as mem
ber stars have high membership probability in ali 
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 distan ce range that we consider for the el us
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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!l$igncd by tite proper motion ¡¡tud ies. For eltample, 
W33 (E89), ro.. which we assigned " speetral type 
F ha.~, /lCOOrding lO Erickson, St.one and Sandcrs, a 
probability of 0.82 whereall Kuznetsov (1988) gives 
a Hat 0.0 probability. Anotller discrepancy is 1hllt 

nf W3$ (EllO) whieh we again lISSumed te be an F 
(and which Wtl.$ classified by Shí &t Hu as M ili ), the 
other studiCll give a 0.79 membership probability ex
cept for Kuznel.sov (1988) which ag&in assumed it to 
be a non-member. We fcel we &re corred ainee the 
st.ars are of m&gllitudes 12.63 and 9.39 mag, respec
ti\'ely. This fa.et makes thero incomplltible w¡th the 
magni tude treoo nf the B st.¡u-s th8t llave been con
sidered to be members. In víew of the previous d i!>
cussion, as has a1ready been mentioned, it is useless 
lo compare OUT me mbership probabilities ..,¡lh the 
other studies beeause nf tbe photometric 6t which 
¡s, as Erickson (1911) pointed ou t, difficult and un
C(lrta.in,-given the Ioc&tioo of tbe cluster io tbe 08-
8SS()(:iat ion I Vulpecula. lo tbis seose, tbe consider
atíoo that sorne older StlLlS in the dírectioo of the 
cluster are tbe youngest causes a differeoce io tbe 
assumed dist.ance lUId age beca.use tbere &r_e sorne 
otbers, W065 (E99) and W067 (E93), for example, 
which are young /LJId not cluster members" 

6. SHORT PERIOD VAIUABLE STARS 

Witb respect to the sbort perlo<! variable sta.J's 
BL50 and HP51_ can establish theír nature, thlLllks 
to the measured StrQmgren photome\.rie vaJUe9. Due 
to their flLintnes5 IUld the proximity to other sl.at8 

lheir lICCurate me&8urerneot was diffieult to acoom
plish, particularly io tbe u "filter and bence in the el 
index lIS weU as in the HtI measllrementa. '!'he rest of 
the filters did n(l(. present any diffieulty IIci the most 
consistent vaJues I"or this sta:r lLfe in V , b - ~, and m I 
ILIllOngst the several measurements. 

For BL50 t he reported values were the result of 
26 lOs measurements lUId analogous measurement.s 
of the sky. In this case, tbe sum of the sta:r count.s 
in each filter "IreI"e 14297, 61209, 95478, /LUd 38908 
for u, v, b and ~, resp«:t.ively that , when tbe sky was 
subtracted, were reduoed to 2660, 23058, 43092, IIlId 
20800 giving a '¡¡;¡IN of 0.019,0.001, 0.005, and 
0.007 m.ag ror u,v,b and y, respectively. Analogous 
CILle was under1aken ror HP57, for which a total of 
21 l Os measurementa were carried out. Tbe net sum 
of the sta:r countl¡ were 845, 8111, 18648, and 10299 
whieh yield a .¡¡;¡ IN of 0.034, 0.011 , 0.007, 0.010 for 
u, v, b, and l/. respec:tively. The H8 measuremellt.s 
_re aIso carried out careíully: a total of 36 lOs 

measuremeo t.s ol the BL50 star for a ne\. oount.s of 
82S8 and 1376 oount5/s ror the Narrow and W ide 
filters, respectively. These figures through the rela
tioo .¡¡;¡ IN become oto.OII and 0.027. For IIP57 a 
total of 17 lOs integrations oí the sta:r and sky were 
CILlried out . The net sum was of 1959 and 1008 for 
the N and W filters which provide a .,fN IN of 0_023 
and 0.031 , respectively. 80tb translate ioto a lB of 
0.054 and 0.038 for IIP57 and BI..50, respective1y. 

Tbrough the direct il1llpectiou of their positioos 
in the [mIl - [ell diagram (Fig. 2) we can immedi
ately soo thal al least BL50 eaonot be a pre-main 
sequenoe ¡, So:::uLi atar sina: it líes in tbe region of ~he 
eArly type stars, around tbe early B type star, and 
altbougb ooe might qucst.iou this_rtion due to l ile 
relatively llLfge scaU.er in[ell as mentioned above, the 
oonsist.eocy of ¡mil makes this _rtion indisputabl ... 
s inoe tbe spect.ra to which it beIonp is determine<! 
by the [mIl i • . Too other atar, HP57, can be. 
and mosL likely is, a ¡, Seuti stN" aince it shows sbon 
period varialion, has a spectral type F and ita H,j 
OOITeSpoods to 811 A type sta:r. Ftom ita pbot.ometry 
the determined distanee is of 435 pe whereas from 
the pbotome\.ry ol tbe cluster _ do not &ce an 8("

cumulation of A or F ¡tan al tbe IL$Sumed dist.ance 
of the cluster (3440 pe), but merely, a small cluster· 
ing of early type stars to whic::b the variable HP5; 
cannot belong. 

7. CONCLUSIONS 

The most important oontributioo of thil¡ paper 
is tbe acquisition of StrQmgTeD absolute pbotometl")" 
which provides an opportunity lo deterrniDe the d is
tance to each star, using a metbod tha! hu proven 
correct (Peña et al . 2(02), 4l1d to derive physical 
characteristics ol the lItIIlS tbat llave been roond to 
be members. EvRIently, the obeervations OD a star
by-stlLf basis with a spectropbotometer, even ir it Í$ 

multi-channel, bave limitations and, io this sense. 
the more recent teclmiques, suc::b as CCO pbotorn
etf)', will throw new light ou the resultl¡. W ith 
the relatively small sample of meast.led stars pre
sente<! in this paper we were DOt able lo determine 
a clearly distinguishable cluster and, despite all the 
effort done in regulac ~BV pbot.ometry, either pho
tographie, pbotometric or with ceo, this question 
will not be settled unless uvllsltl ceo pbotometry is 
carried out in order to be able to reach fsinu:r mago 
nitudes io an exhs1.lS1.ive manner. In thil¡ sense, Lh ... 
Stsnl measured in tbis paper wiU be of enonnous help 
sinoe they will assm to calibrate the lTarnClli_ Until 
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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 
ó 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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